EO 11“ RLA]%\I((;:E Chaire Galaxies et Cosmologie

1530

L
D

Les galaxies de z=6a 12

Francoise Combes

LAy
AP ///// %
o N vatoire < LERMA .
login/cm ! 5 4 7
de Paris Yy

—3.0-24-1.8-1.2-0600 06 1.2 1.8




Les diverses observations a grand z

(1) Les quasars a grand z et leur émission Lya
(absorption, prairie et forét)

(2) La technique de la cassure Lyman (LBG)

permet de tracer la function de luminosité versus z
Atek et al 2018

(3) Les émetteurs Lya, LAE

(4) ALMA: les raies de CO, [CII]

o(m) [Mpc™ Mag™]

=> A grand z: lentilles gravitationnelles

+ Bouwens et al. (2017)
m Livermore et al. (2017)
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Premiere formation d’étoiles de I’'Univers

Efficacité de formation d’étoiles?

Fractions de gaz supérieures,
et faible Z = PoplII?

Starburst ou séquence principale?
Collisions de galaxies?
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Les quasars entre z=6 et 8

Leur ¢émission Lyo permet de les détecter facilement
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La détection du fossé de
Gunn-Peterson dans le
spectre des quasars a z~6
=» Réionisaton tardive

et morcelée

(Fan et al 2002)

Les quasars puissants
montrent des Mg~10%° Mg

=» Comment se forment-ils?
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Effet de proximité des quasars

Les quasars puissants 1onisent jusqu’a 80Mpc!
=» Permet la sortie des photons Lya

Exemple de JO836+0054 a z = 5.802

3 LAE observés dans la bulle, derriere le QSO
a 300-800kpc

Détection directe de LyCont est tres difficile a z>4, et Lya a z>5
Parfois les photons sortent

% ,sf Aerith B 3 sources de Lya observées
§ o} Autour du QSO, A, B, C
n 15F
2 o | .
. B a un double pic
o e o b 6 Bosman et al 2019
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Raies Lya a deux pics

Forts émetteurs LAE dans une bulle 1onisée, AV faible
=» Grande fraction d’échappement en Lya, fesc~0.5-1
Modele de coquille en expansion V~80km/s

C-147 msnmmmtn - =23

COLA1 e ——

Une coquille en expansion
61 --= Cl47qed  —— COLAI est nécessaire pour
expliquer 1I’asymétrie
entre les deux pics

De méme absorption sur
la ligne de visée

I
ok

Flux density [10~ 8 erg s™! cm—2 A~1]

1212 1213 1214 1215 1216 1217 1218 1219 1220 Matthee et al 2018
Rest-frame wavelength [A]



Forme des raies Lya.,

La forme de la raie donne a la fois la colonne densité d’hydrogene NHI
Et aussi la vitesse d’expansion (asymetrie)
=>» AV anticorrélation avec la fraction d’échappement en LyCont fesc

300 i
| Vexp = 50 km/s log(NHI) = 16.0
300 b = 20 km/s log(NHI) = 17.0 i
- lag{NHI) = 18.0 —— —
C = |log(NHI) = 185 ———
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Verhamme et al 2015



lonisation autour des quasars

—~

Synergie QSO-galaxies A, B, C

Dy [pMpc]

Possible de reconstruire
I’histoire passée du QSO

—9.0
-—9.5 Selon la puissance d’1onisation
100 EnA,B,C
0
101 | " Q50 lightcurve | | 19
— Eddington ratio
2 8
p S
43
6 o
2858
=
g . . . . 10
50 -40 -30 -20 -10 0
QSO wvariability + t (Myr)

( opening angle 30°
—5.0 =25 0.0 2.5 5.0
D, [pMpd] Bosman et al 2019



Opacité Lyo. exp™

B=Forme de la raie Lya

=>NH=10""cm2, v=16km/s, fesc 1% C : extrémite de la zone de
Proximité du QSO (13 Mpc)

Le quasar émet dans un cone
d’ouverture 30°

C’est une forte radio source
avec un jet vers I’observateur

Contribution des galaxies
a I’1onisation non dominante

Cycle de ~107ans

—5.0 =25 0.0 2.5 5.0
J R pMpd Bosman et al 2019



Objets a cassure Lyman: « z-drop »

Pour identifier les galaxies a z>7 parmi les milliers d’autres
Absorption du continuum par le milieu intergalactique

zDO0

il e D1

Y J H
12 galaxies 1dentifiées a z>7
Bunker et al 2010 SFR 1.3 Mg/an
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Decl. [deg]

Découverte de 2000 emetteurs Lya (LAE)
Observés sur le télescope Subaru z=5.7 — 6.6 (Ouchi et al 2017)

Biais de b=4.1, les LAE suivent les sur-densites, et sont rassembl¢s
dans les poches 1oniseées (encore plus, car les photons s’échappent!)
Mesure de xHI =0.15 a z=6.6 dans les halos massifs
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LAE forme des raies

: A og=650 km 571
—— ISM ESystemIc redshift éSyslemIc redshift : Tty =250 krn 571

] ]

1.09 —== |IGM
= Combined

Avaps =500 km st
AVyeg =150 km 571 : : Oss. =80 km s~
Ty, =250 km s

0.5 A

Model 1 /- Model 2

0.0

2 pics non centres
Nuage HI en outflow
2 pics centrés sur la vitesse (decalé vers le bleu)

systemique Matthee et al 2018
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LAE z=6.5, fesc variable = 0.2-1

1{)44_
LAEsatz =6.5—6.6 @hCR

Certaines sources
fesc~30%

=>» Sont capables
d’10oniser
significativement

o . & COLAI

T2 _,-f"”:?: & & Jiang+2013
- f*’ﬁ' wf AL & Matthee+2017
0 ol g Lt Ri.ic,]'-‘!'& (] Shlb“}"ﬂ+2ﬂ]8

10 ; . :
-19 =20 -21 -22 -23
M AB

1500 [ ] L(UV) —

Fesc selon un modele
IMF (Salpeter) et SFR cst (100Myr) Matthee et al 2018



Détection par [Cll] a grand z

Premicres tentatives avec les galaxies Lya infructueuses (Himiko)
Galaxies sélectionnées en infrarouge = z=6.81-6.85
Plus de poussiere, de métallicité

redshift

6.90 €6.85 6.80 B.75
5} .0 1 : f. 2t b ey o
L r o £ : & 1.5 :
o ? . — E
8 . T PG e 2 1.0f
S of 10 A, 0 - — 05
-‘6 ' ' " Wil » x " :
= ’ . - 1 e . ‘ e 3
o _5 L , _2 . .i_ -0.5 5
i § ¥ | ‘ E b L 1 1 L _1[] F
-5 0 5 -2 -1 0 1 2 244 245
offset [arcsec] offset [arcsec] frequency [GHZ]
ALMA 240GHz HST
6.90 6.80 6.75
— YR - 3 ;
.10 /2/ OV i
o 4 o R Rt —_ 2
g -'-ﬁ- B B T B L] L | -
o 0 ~ i I
2 ofalJ '.l 1 5 ** 'E' 1
7 -3 M R
.m, E 9 —
M’é —5' L“- ’ - ; - ‘.."-' B
i . . = r h - _1
1 L i e i i 1 i
-5 0 5 -2 -1 0 1 2 244 245
offset [arcsec] offset [arcsec] frequency [GHz]
Lobe ~17”

Smit et al 2018



log(Lcn/Lo)

101

[Cll]: Formation d’étoiles?

> 100 normal galaxies (4<z<6)

-

-~
- L
-~ -
R

-

[CIIT - ALPI
V¥V < 30 [Cll] - ALPINE
De Looze+14 (20)

-

Observations ALMA
[CII] a 158um
décalées dans le mm

Relation [CII]-SFR
Plus bruitée
ISM plus complexe

_Déficit de [CII]

Dépend du champ de

SAM-PDR - .. Lagache+17-z=6
0.5 1.0 1.5 2.0 2.5 3.0
l0g(SFR/[Mo/yr])

Schaerer et al 2020

radiation: compact ou
Etendu
Aussi Z, SN feedback



Simulations de galaxies z=6-12 Densité

6 ke 4 lepe

Ekpc | | 4_kpc

login/cm ") B logln fem ) B [up;'i?r.,-’t'm_n !}
: . | : - . .
4.0-3.2-24-16-0E00 08 16 2.4 : 1 p =3.0=7.4~-1.8-1.2-0.6 0.0 0 1,2 1.8

log(7/K)
#3245 4.8 51 54 5.7 N

Température




Recettes et Ingredients

e Zoom-in simulation a partir de filaments de matiere noire
e Gaz dissipatif: chauffage et refroidissement (CMB inclus)
e Formation d’étoiles, instabilité de Jeans t, ~(Gp)'/2

Ou lo1 d’échelle de Kennicutt-Schmidt

e Feedback SN: cinétique, ou thermique

e Chimie du gaz: formation de H,, des métaux, poussiere

1.0 =
f, 08 Recette de formation
el de H, en fonction
PR R S de la densité et
0.4| - métallicité Z
[ [l — z=z Equilibre
2L e Krumholz et al 2009

6 7

Log (n) cm™



Equation d’état du milieu

Effets artificiels diis au manque de résolution:
Plancher de température (éviter que la masse de Jeans ne descende
en dessous de la résolution)

Diffus chaud  Net cooling rate -20

-------------------

Tau de chauffage/
- . refroidissement
¥
N Equation d’état
= en pointillés

Bournaud et al 2010

-6 -4 g 0 o
log ny (cm™)

Dense froid



log(cumulative/M-)

Physique stellaire

Formation des €léments, et rejet dans le milieu interstellaire,

en fonction du temps

m(t,) /Mg
21 3

B R
ey
] €sn

10°<2Z,/Z5<1

Ew

€ion

B cw

3

Rejet de masse R

| Métaux Y

Energies SN

1 Vent, 1onisation, UV

Par unité de Mg

1 Pallottini et al 2017



f = E(At)/Ey

Feedback des supernovae

n]“ “t"i f\ ' h =Y
Plusieurs ét peE

€S pour 1
Fraction d’€nergie en fonction du temps At,
e ST= Sedov-Taylor (ST) conservation d’énergie

4% a4 M 1 T4 M Va9 71}‘ f\ﬁif\“ IJI\ o
UJUtUl 1 UllClglC U umnc © APL1US1IVULL UC OIN

1.0 e shell formation (SF)
STetmge  [CEDE e pressure driven
0.8} snowplow (PDS)
0.6} \, Pour n=1 c¢m™
h‘\ Z — 10-3 Z@
0.4} .
...‘1;-- ftot: fthermique
0.2} ; T fcinétique
Pallottini et al 2017
0% 0 =35 30 —25 20 -15 -10
log(At/Myr)

At~102 Myr



Caractéristiques des galaxies a z=6-8

M. =1.6 101" M4
o M(H2) =3 108 Mg (2%)
Disque R _eff= 0.6 kpc, hauteur 200pc
& ' L(CII) =3 107 Ly + outflow
Fusions fréquentes, SFR~20 Mg/an

log(Eeq/ (M kpe <)) F{ Fir
g, o 1.0 2.0
) 2.4 28 3.2 3.6 40 44 48 5.2

log( X /(M. kpc ‘ 1)
20 2.4 28 3.2 3.6 4.0 44 48 52 5.6

10 15 20 25 30

0 5
Pallottini et al 2017 r/kpc



Les recettes
changent
significativement
les résultats

[2] H=> H, non
cquilibre
Althzea

Hs 17.03 um

Plus de H,, [CI1] [u H,

Plus de fragment
SFR, et feedback

Correspond aux
observations

Althaea

Pallottini et al 2017

46.0

/(L=/kpc)

log( 5o

log(Snz /(L /kpe )



20pc

Evaporation des petits halos

La ré-1onisation augmente le flux UV intergalactique, ’
et la température: 10*K pour H
Le gaz des halos peu massifs (Tviriel < 10%K)

peut ctre évaporé 4 | I B B =
=> Solution du probléme . °t  Ecinétique/Epotenti lg E
des satellites manquants? g °F L E
I e ,// _;
- el N R R B
Halos Vcir < 20km/s, avec flux | | | '
: . 1071 b, fneutre
de gaz a cette vitesse Frloe b oo
4 I4 S T
Le gaz restant piege dans les S R
mini-halos serait a I’origine e T
\ 14 E I I | I
des systemes Lya saturés (DLA) :
10.3 L
q..n
102 ¢
10 l | | |
0 0.2 0.4 0.6 0.8 1

Barkana & Loeb 1999 | i



z=40.999




Simulations contraintes du groupe local

Les conditions initiales
Sont constraintes avec les
positions et vitesses

des galaxies locales

PP Perseus-Pisces

LSC Leo Supercluster

Virgo
O

O L-ocal Group GA QGreat Attractor

64Mpc

Sorce et al 2016



Simulations de la formation de V|r

100

120

Conditions initiales
constraintes par les

vitesses de

« Cosmic Flows » 2 10* gal

Boite de 500Mpc

Lente accrétion durant les
7 derniers milliards
d’années

Directions perpendiculaires
a I’effondrement

Sorce et al 2016



Quenching Timescale (Gyr)

Environmental Quenching Probability

]_D—IJ.J

10—1.(] |

_
9

,_.
9
12

Lookback Time (Gyr)

5 6 i 8 9 10

N1 T T T T
A Y

Suppression du SFR

Les galaxies naines au voisinage de la MW

. B Ont été accrétées apres z=1
10 \
v, . | Leurs ctoiles sont plus vieilles z>2
=» La réionisation est en cause, seulement
5
K - WV R I R e pour M*< 10 M@
Redshift (z)
10— -+ Mcrit(lﬂ’ifhost) — _
! Starvation
g : Tquench ™~ Tdvpl(H?. * HI)
Reionization :
Suppression |
61— , |
Stripping + : Mh:loleO
Feedback
dil Tquench ™~ Tdyn : 1013M®_
| 14
| 1014M,,
—— :
ol— | | ok | | | |
10/ 10° 10° 107 10° 10 1010 101 1012

Stellar Mass (Mo) Wimberly et al 2017



Limite pour SF stoppée par la réionisation M. <3 10*M

mmmmmm ~n— 2 1TNINA Tac ~nala<rtnac ~it Jac ot 116
ﬂu UUbbUb UU lVllldlU — Jd 1V lVl@, 1CS gdldAlICS OLIL UCS S5AlCLLILCS
encore actifs

UFD 2

" r]'l-'..' urf' E}rﬁlﬂa

atiere
noire

étoiles

Wheeler et al 2015
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Formation d’étoiles supprimee

Position des satellites simulés

l{}g? I T TTrTmy ] I ||I|||| || T IIII|I| T T IIIIII| I
. ® (Central
I & st Sat
10° E ¥ 2nd Sat 3
L A 1st Sat; Unresolved .
1 Uﬁ L Vv 2nd Sat:; Unresolved i
10" 3
- Behroozi - :
L Hehroozi (2003 AM i
10°E o
- S
10°k g Garrison-Kimmel
- A
2 r";| Lopanld o gl Loiobranl L1 il 1
107 ° 107 10" 10° 10"

Pv.lh.i-l](.l (hi J

Cumulative Fractional SFH

1.0

0.8

=
=1}

0.4

0.2

Histoire de formation d’étoiles

0.0

Lookback Time (Gyr)

Comparaison avec « Abundance Matching » AM
Wheeler et al 2015
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Les premiers amas d’etoiles

Fragmentation, et formation R |
de naines, (4 fois trop) Moins de tragmentation,IMF correct




Formation de la premiere étoile

1 Fffandrement di o) ntation Taux d’accrétion élevé
1. DllUllUl CI111C11l U L= [’ldglllc 1tation ux a-accretion eiey

remier nuage en plusieurs nuages 3y T3P
P & p & dM/dt=c3/G~T

“. =10*"Mg/yr
{i‘ pas de métaux (T ~300K)

=>temps de formation

. . court (10°Mg/yr a
3-Formation proto-étoy ~0)

Faible opacité pas de
poussicre

@ =» faible pression de

: diation (pas de
4. Accréte d t td
e THEEE L feedback)
rejoint la

séquence principale M. =100-1000M,




Etoiles de 2eme génération

Tres rapidement

10nisé

neutre

* Apres la mort de la 1ere
¢toile, d’autres ¢toiles se
forment dans la région HII

fossile _
(Oh & Haiman 2004,

Nagakura et al 2005)

Condition initiale différente
- lonisation par les 1eres €toiles

- fluctuation de densite par les
SN, ou regions HII

Environment Different

- Radiation externe (UV,
Rayons Cosmiques)

Composition Différente
« M¢étaux, Poussiere

» Un faible Z (~10Z,,)
suffit a induire la transition
vers la formation d’étoiles
moins massives



Simulations 3D: formation des premieres étoiles

=182 600pc 6pe

 [es simulations 3D ont

atteint n>10"?cm3
- a2 Transfert radiatif requis
pour atteindre n~10%2¢m
e ———— dans les proto-étoiles

Abel, Bryan & Norman 2002
« (Comparaison avec

simulations 1D

z=21.5

23.5pc 0.5pc
Bromm & Loeb 2004



0.6pc 0.06pc 6mpc 0.6mpc
Couleur = logT entre 3 et 3000K  Abel et al 2002 120AU




Formation de la premiere etoile

De 6kpc a z=20 jusqu’a 100 AU a z=18

Z.0oms successifs

Grande dynamique
>10 10

Abel et al 2002

1.0«+0070



Formation étoiles Pop | vs Pop Il

T=10°K

L=105Lg l,

- - =

1

Pop 111 coeur
M gre 1 10°Mg
Mg, - >10°Mg
dM/dt : 10*M

Pas de pousiere

Accrétion continue

Etoiles treés massives
(100-1000M®)

T=5 10K
L=1Lg

Pop | coeur
M gre 1 10°Mg

Mot >0.1M,
dM/dt: 10~°M,

Avec grains de poussiere

Les étoiles massives (>10M,)
se forment difficilement



Cas de I'emetteur Lya CRY

CR7 « Cosmos Redshift 7 »

Un des plus puissants LAE a z=6.6 L(Lya) = 10* erg/s

(Sobral et al 2015) Pas de métaux

Fort rayonnement ionisant (Hell) =» existence de PoplII?
Starburst, peut-€tre un trou noir a effondrement direct?

AGN? Pas de variabilite

ALMA [CII] =» formation d’¢toiles, sans poussiere

(Matthee et al 2017) Formation d’une galaxie massive par fusion




Normalised Flux

Hell et Lyo. dans CRY

Raie Hell associée a B

L2k crrxsuoomeER @ata) =
1.0} — CR7X-SHOOTER (Smoothed) ~ |T}
—— CRT7 SINFONI+X-SHOOTER
0.8} - - - Sky lines
0.6}
0.4}
0.2}
0.0 U
-0.24
0.4/ |
06 o
1620 1625 1630 1635 1640 1645 165
Restframe Wavelength (A)

Sobral et al 2015, 2018
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0.2
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ALMA [CII] dans CR7

A Dec. [']

5
ALMA [CIT]
4 Sl Cart 1 I Fes 3 clumps de [CI.I] correspondent
3 a la formation stellaire: A 28Mg /an
. M.(A)=4 10" Mg
1
L ' Com illatilun IzleISI—I?I -
5 Comlr::ﬂation z=5—-06 ? y
-1 10%} CR7 total
3 CR7 clumps P
-2 CR7 Xclumps
-4 |
5 101‘-5

Pas d’évidence d’excitation par 10 < g .
un noyau actif AGN 1 ey e %15 - 30 100 300
Abondance de C, mais pas de pOU,SSiéI'e SFRUV . dust—corected [Me yr 1]

(pas de continuum avec ALMA)

0.1<Z/Z5<0.2 Matthee et al 2017




Simulations pour CRY

Transfert radiatif+hydro, avec un trou noir obscurci, « Compton-thick »

Metallicity [Z..]

Mg= 7 10°Mg Formation par effondrement direct?
/0 102: T 1 T 01 ro 0 T
F Lo — Model dpettrim (Z#£0) |
E M, =7x 1p%M,, '
Ng ~ 3 x 102 cm 2 i NH_:E:X ]1?]9”::;11 ) Model ghotdmetry (Z+0) |
S — 08 A 7o ><' 10+t ¢ ¢ Bowlert 216 photometry -
10 107 #7927 #9  § § Sobral4 2013 photometry
L I 11
l 1o E B :
8 = i " N
2 < 10°k /’/f |
. 0.4 S = ‘
10” S = .
| | |
107 E : := ::
. - | B2 :
P(x*) =0.92 | v;: H 'm.qt::l: IRAC-2 ||
107% 0.0 1072 |:| : 1 L : .T :.l :u
10* 10° 10° 10’ 1 2 3 a4 5
Black Hole Mass [M..] Wavelength (observed) [um]

Plusieurs modéles, avec Z variable, ici N;=3 10%*cm™
Meilleur fit Z =7 10 Z, reproduit raies de Hel/Hell

Pacucci et al 2017

1.0

= S
(=3 o
Filter trasmissivity

1
=
Fs

1
=
[

0.0



| ente croissance des trous noirs

Graine de M;=10-100Mg (apres la formation de Poplll)
Croit ensuite avec une accretion maximale d’Eddington, et une
efficacite de e=10% de rayonnement d’énergie

L. =3.3x10"2Lg (M/105M,,)

dM/dt= 2Mg/an (M/103My)

t....= 0.45 ¢/(1-€) Ln (Myy/M,)) Gyr
Croiss . UVlgy/1vlg) YUYy

Si Mpy=10° Mg, My=10* Mg il faut > 800 Myr,
1.e. >age de ’Univers a z=7

=>[1 faudrait au moins M;=1000 Mg



Formation des premiers trous noirs

Les quasars chauffent et ionisent le gaz environnant

Supprime la formation d’étoiles si Mhalo < 10! M4
=>» Formation d’¢étoiles PopllIl

Stérilise les galaxies naines

Metal-enriched outflow

Accreting supermassive
black hole S Infalling irradiated
\* y primordial gas
* _— Collapsing
@ LW radiation :> primordial <:|
* * halo
Stars in quasar

host galaxy

Optical+infrared ﬁ

d
Johnson & Aykutalp 2019
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2.2 arcmin

Effondrement direct des trous noirs

Dans les halos voisins, le flux Lyman-Werner (LW) photoionise

et empéche la formation de H, (stoppe le refroidissement)
=» Effondrement direct en trou noir

JWST NIRCam FoV

1.8Mpcatz=6

NIRCam pixel size:
<1kpcatz=6
|

dpcgn ~ 200 kpc (Mgy/10° Mg)'=2
M./Mg, =100

docen ~ 30 kpc (Mgy/10° M@)1-"2
M./Mgy, = 1

Metal-enriched
outflow

dDCBH —~ TU kpC {MBHIIHIGB M@_))'l.":’.'
M./Mg, = 10

5.1 arcmin

Johnson & Aykutalp 2019

=6

770 kpc at z



Comment former des trous noirs tres tot ?

* Reste des super-étoiles Pop 111
— Des étoiles super-massives, car sans métaux
— M.~10° M, , explosent en supernovae

>M,~102M,

 Effondrement direct
— Nuages de gaz massifs et denses s’accumulent au centre

— Effondrement en étoile supermassive qui ne s’arréte pas
de croitre, jusqu’a I’effondrement en trou noir

~ M.>10°Mg
-~ M, >10‘Mg




M¢écanismes:

--étoiles anprmﬂqsnf 'S

-- amas d’étoiles denses
Begelman & Rees, 2010

Croissance trop lente au
taux d’Eddington, s1 on part
de 100Mg

Eviter I’effet de fronde
Ejection du 3eme trounoir

GAS . Star ___  DENSE ___ Stellar ___  CLUSTEROF
CLOUD formation STAR CLUSTER coalesence >100 M STARS

|
Y

Supernovae

\ A sowed e
\ i
\ New stars form Collisional

| : disruption
Contraction ———_ ofstars ‘

.,\ " ?

Collapse 4 CLUSTER OF

and/or NEUTRON STARS

accretion S"F*Wi , ORSTELLAR-MAss
One black hole #* SEACETOLES

e j grows spectacularly |
by accretion " Y
/ Fn]mntatrun and/or { } °®

multiple formation' "lnts

I,-' .:.ﬁ \ TIGHTLY
/ \ BOUND
Post-Newtonian / 3 OR MORE SYSTEM OF

instability ¥ u’ﬁ‘cﬂfﬂgfzs FEW BODIES
BLACK HOLE

BINARY j’

> Contraction catalyzed
Slingshot by gas in system that
ejection radiates binding energy

Spirals together L
via gravitational
radiation

RELATIVISTIC
CLUSTER

—

‘s-"""’-w
MASSIVE Relativistic

instability or
BLACK HOLE gravitational

radiation




Effet de fronde: éjection d’un 3éme TN

Un des TN (type 1) a une vitesse~ 1200km/s par rapport a la galaxie hote
Type 2: absorption et émission de gaz ionis¢, variabilité

Soit 3 trous noirs =» un ¢&jecté, ou le reste de fusion d’un trou noir binaire
peut reculer (apres avoir €émis des ondes gravitationnelles)

CID42: HST




Formation des premieres graines

Collapsing halo

Métallicitée=0 =
/ {2""-"- m
.mini"‘aml -

Poplll star

Gas cooling -> disc formation

Dynamical
instability

40 M5 =M, <140 M Inflow
M_>260 M

MBH formation

Star

Suppressed star formation

Il faudrait supprimer __— formation

H, avec les UV des Strong inflow Cluster formation
galaxies voisines? l i
(mais sans métaux??

VMS/ i R lisi
+Evacuer L avec des i W e

couples de gravité dans un
dlsque \olonteri 2010



Formation d’'une “QUASISTAR”

* Ressemble a une géante rouge
* Une enveloppe convective, soutenue par la pression

 Température photosphérique décroit avec la croissance du
trou noir

Rayon ~ 100

Temp. centrale
~100 K

AU

= ]

T o decroit

. ~quand le rayon du
Effondrement direct R
TN croit

> M,=10* M, 106 M,



Influence du champ magnetigue

Champ B pourrait etre assez fort dans le début de I’Univers
(inflation, batterie de Biermann, instabilités de plasma)

magnetic field 7

Turbulence forte,
Conduisant a de forts B
Par effet dynamo

Jaune 0.5pG
Rouge 1uG

Empeéche la fragmentation
=>» Effondrement direct

Federrath et al 2011




Effondrement du cceur d’'un amas globulaire

| I T r_l_l' L T '|_I T T '| | ] T I T ]

Relaxation a deux corps

e ) 1o 0.34—
2 st . relax — V.03
5| ] G?mpln A
en O 7
3 5_ 1 Le transfert d’eénergie du centre
: Logr 1 wvers le bord produit I’effondrement
-10"- L P (RN W NS TR S N WA R R NN SR
8 -4 2 0 . du cOocur, en 10 trelaX

logr
. 08Gyr (M, V2 RO\ (1M,
7T n(0.1N) \ 105M., 1pc m

Au centre, les collisions entre ¢toiles produisent un emballement, et la
formation d’un trou noir




Accretion

Super Massive Star
{Quasi-Star?)

N\

UV/Metals
g
Stellar Mass
Black Hole
Super (?)
Eddington
Accretion
Collisional
Runaway

Massive Black Hole

UV/Metals
A

Star Formation

y

Star Cluster

2/ 3 voles
possibles

Regan & Haehnelt 2009



Masses formees par les divers processus

Amas d’étoiles
—IIIIIIII——III -

.I_

Devecchi & Volonteri 2009

QAN

0.1

Faiblz Z, +radiation UV,
0.1 H, dissocié€, sauf dans le
Ipc central des galaxies

L1 11111
1III'I1I'

=

=

Peut jouer le rdle de graine

pour les SMBH
10-3
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Effondrement direct



Co-evolution galaxies-trous noirs

(Ot M= 0.2% My ,1pe
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IRLLLLL

early universe

T
= 107
108 N *
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10 | IIIIIII| | |IIIII|| ] |I|II||| ] IIIIIII| Iﬁ
108 109 1010 1011 1012
Mbulge (MG})

Volonteri 2013
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Les galaxies a 1 ’époque de réionisation

Les simulations sont de plus en plus
sophistiquées: formation de H,, C+
Chimie, abondances, SF et feedback
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=» Quasars entre z=5 et 8
=>» Emetteurs Lya, forme des raies > fesc
= ALMA [CII], [OII], H,

=» Suppression de SF dans les naines, par réionisation



