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Modéliser l'évolution des galaxies

1 Modélisation de l'évolution chimique des galaxies

2 Modélisation de l'évolution spectro-photométrique des galaxies
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1 Evolution chimique des galaxies: les principes

Tinsley 1980

Paramètres fondamentaux:

•durée de vie des étoiles= f(M*)

•distribution en masse des étoiles
au moment de leur naissance
(IMF= initial mass function)

•Taux de formation d'étoiles (SFR=
star formation rate)

•production en éléments lourds
des étoiles= "yield"

•mécanismes d'éjection (vents
stellaires, supernovae)

•mélange avec le gaz interstellaire

•interaction avec l'environnement
(accrétion/éjection= infall ou
inflaw/outflow ou galactic wind)
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Durée de vie des étoiles et production d'éléments lourds

Table issue de Pagel (1993)Etoiles sur la séquence principale: combustion H-> He
ZAMS: zero-age main sequence
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Durée de vie des étoiles et production d'éléments lourds

Etoiles de 0.4-10 Msol:
Après épuisement de l'H dans le cœur de l'étoile, le cœur de l'étoile se contracte et sa température
croît, ce qui pousse les parties externes de l'étoiles à s'étendre et à refroidir.
La luminosité de l'étoile augmente alors très vite et elle devient une géante rouge (RGB= red giant
branch).
Quand la température centrale atteint les 3x108K, débute la combustion de l'Hélium: la température
augmente et l'étoile passe vers la gauche (côté bleu) du diagramme HR= horizontal branch.
Après épuisement de l'hélium dans le cœur, l'étoile recommence à monter vers le haut-droit du
diagramme HR, parallèlement à la RGB, d'où le nom de AGB (Asymptotic Giant Branch)
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Durée de vie des étoiles et production d'éléments lourds

• s-process: "slow neutron capture process". Capture
neutronique lente (plusieurs milliers d'années).
Processus de nucléosynthèse stellaire qui se produit à
faible densité de neutrons et à des températures
stellaires intermédiaires, principalement dans les
phases AGB. Augmente la masse des noyaux dans la
vallée de stabilité par capture de neutrons suivie de
radioactivité β: n -> p +e-+ν

• r-process= capture rapide de neutrons, se produit au
cours de l'explosion de supernovae (haute densité, 1022

neutrons cm-2s-1, température)-> noyaux instables puis
décroissance β.

s-process
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Les 3 domaines de masses des étoiles

Etoiles massives (m≥ 8 M): traversent toutes les
combustions nucléaires jusqu'au Fe. Terminent leur
vie en supernova de type II (ou Ib), suivie par la
formation d'une étoile à neutrons ou un trou noir.

• Etoiles de masses intermédiaires (1.9 ≤ m/M ≤ 8): 1.9 M est la masse minimale
pour la combustion de l'He non dégénérée. Après avoir épuisé le cœur d'He, la
combustion de l'He se propage dans une coquille qui s'étend et provoque
l'extinction de celle d'H. Cela constitue le début de la phase AGB, puis la
combustion de l'H reprend et la compétition avec celle d'He produit des
pulsations thermiques en phase AGB (indicateurs de distance type Céphéïdes).
Puis ces étoiles perdent leur enveloppe et terminent leur vie en naines blanches.

• Etoiles de petite masse (0.08-0.1 M ≤ m): combustion dégénérée de l'He avec
flash (He-flash) au sommet de la phase RGB (red giant branch), puis terminent leur
existence comme les masses intermédiaires.
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Restes stellaires et limite de Chandrasekhar

• M(reste)>1.4 Msol, la
pression des e- dégénérés
ne résiste par à la gravité
et donc pas de naine
blanche formée, mais
étoile à neutrons ou trou
noir.

• Cette masse limite est la
limite de Chandrasekhar.

• M(étoile MS)>10 Msol, le
reste stellaire laissé par la
SNII (~3 Msol) est trop
massif pour devenir une
étoile à neutrons, -> trou
noir.

• M(étoile MS)>25 Msol,
pas de reste stellaire.
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Métallicité

Notations: les fractions en masse des éléments sont: dans le voisinage solaire
Hydrogène (H): X=M(H)/Mtot = 0.70 
Hélium (He): Y=M(He)/Mtot = 0.28
Eléments lourds: Z=M(éléments lourds)/Mtot = 0.02
Z= métallicité
Rapport d'abondances entre Mg et Fe:

pour une région de métallicité solaire, ce rapport est égal à 0 (à cause du logarithme). 

Naissance du Fe (élément-
α) par capture de noyaux
d'He jusqu'au Ni56 qui est
instable et décroît
radioactivement en Fe56
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Eléments produits par les supernovae de type Ia (SNIa)

Les supernovae de type Ia (SNIa) sont des binaires qui terminent leur vie par une
explosion. La modélisation de leur taux est compliquée car elle suppose de
comprendre la fraction d'étoiles qui se combinent en binaires dans les conditions
requises pour produire une SNIa. 1 SNIa produit ~0.6 M de Fe56 qui résulte de la
décroissance radioactive du Ni -> Co -> Fe responsable de la lumière de la SNIa.

Les SNIa explosent ≥ 0.1 Gyr après
la naissance de leurs étoiles
progénitrices
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Eléments produits par les supernovae de type II (SNII)

Les supernovae de type II (SNII) sont des étoiles plus massives que 8 M qui terminent
leur vie par une explosion. 1 SNII produit ~0.07 M de Fe56.
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Dépendance des vents et éjecta de SNII avec la métallicité: Z=Z/20

M/M

Z=Z/20

%M

%M des restes stellaires
Maeder (1992, A&A 264, 105)
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Dépendance des vents et éjecta de SNII avec la métallicité: Z=Z

%M

%M des restes stellaires

Z=Z

Maeder (1992, A&A 264, 105)
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Dépendance des vents et éjecta de SNII avec la métallicité

%M

Z=Z

Maeder (1992, A&A 264, 105)

M/M

Z=Z/20 Z=Z

%M des restes stellaires

Galaxies J1 - David Elbaz Modéliser l'évolution des galaxies                 Page 14

Fonction de masse initiale (IMF) et taux de formation d'étoiles (SFR)

IMF (initial mass function)= distribution relatives des différentes masses stellaires au
moment de leur naissance :

L'IMF donne le nombre d'étoiles par intervalle de masses stellaires [m,m+dm] et par
masse totale d'étoiles formées.
Pour la distribution en masse par intervalle de masses stellaires, on utilise aussi:

Normalisation de l'IMF:

Les valeurs typiques des bornes sont: mlow=0.1 M et mup=100 M

Le taux de formation d'étoiles (SFR, star formation rate) est la masse d'étoiles formées
par unité de temps par la galaxie.

Dans le voisinage solaire :



8

Galaxies J1 - David Elbaz Modéliser l'évolution des galaxies                 Page 15

Détermination de la fonction de masse initiale (IMF)

La 1ère détermination de l'IMF a été réalisée par Salpeter (1955, ApJ 121, 161):
(1) fonction de luminosité des étoiles dans le volume local: dN/dMV 

où MV= magnitude absolue.
(2) relation masse-luminosité: dMV/dln(m)
-> PDMF (present-day mass fraction):
= distribution en masses observée actuellement (t0=âge univers aujourd'hui)
Il faut ensuite corriger des l'histoire de formation d'étoiles et des morts stellaires:
Pour m≤0.9 M: durée de vie  > âge de la galaxie (t0-tform, où tform=formation galaxie).

Pour m> 2 M: les étoiles ont une durée de vie (τm) très courte p.r. à l'âge de la galaxie (t0).

Pour 0.9 < m ≤ 2 M: masses intermédiaires, le calcul est plus compliqué..

Pour la Voie Lactée, Salpeter a trouvé: 0.1 < m/M ≤ 100 M: φ(m)=0.17 m-2.35

où:
Plus généralement, on note: φ(m) ~ m-(1+x) ici: x=1.35
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Autres IMF plus réalistes au-dessous de 1 M

IMF de Scalo (1998): x=-0.2±0.3 pour 0.1 ≤ m/M <     1 M

(astro-ph/9712317) x=-1.7±0.5 pour    1 ≤ m/M <   10 M

 x=-1.3±0.5 pour  10 ≤ m/M < 100 M
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IMF de Kroupa

IMF de Kroupa (2001): φ(m) ~ m-(1+x)

m > 1 M: x=1.3
0.5 < m ≤ 1 M : x=1.7 
0.08 ≤ m < 0.5 M : x=0.8
m < 0.08 M : x= -0.7
 
(Kroupa, 2001 astroph/0102155)
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Evolution chimique des galaxies: équations fondamentales

Lois de conservation :

(Tinsley 1980, Maeder 1982)
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Evolution chimique des galaxies: équations fondamentales
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Evolution chimique des galaxies: équations fondamentales
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Evolution chimique des galaxies: équations fondamentales
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Les rapports d'abondance et leur signification
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Evolution chimique des galaxies: équations fondamentales
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L'approximation du recyclage instantané
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Les 3 équations fondamentales dans le cadre de l'approximation
du recyclage instantané

En injectant (5') dans (3):
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L'approximation "closed box" (boîte fermée)
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L'approximation "closed box" (boîte fermée)
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L'approximation "closed box" (boîte fermée)
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Energie rayonnée par les étoiles

Séquence principale:
L= nombre de protons (H->He) x énergie de liaison / unité de temps
nombre de protons (H->He)= Mtot dX / mp , où: X=m(H)/Mtot
H -> He: énergie de liaison= 7 MeV/nucléon
masse du proton= mp= 0.93828 GeV (neutron: 0.93857 GeV)
L = -0.007 Mtot c2 dX/dt
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2 Modélisation de l'évolution spectro-photométrique des
galaxies: modèles de synthèse de populations stellaires

Connaissant l'émission de lumière des étoiles en fonction de leur âge (position sur le
diagramme), il est possible de calculer le spectre intégré d'une galaxie:

où S(λ,Z) est la puissance rayonnée par unité de longueur d'onde et par unité de masse
par une génération d'étoiles d'âge t' et de métallicité Z(t-t').
Cette approche consiste à combiner une série de "bursts" instantanés, correspondant à
des populations d'étoiles de même âge, pour des métallicités spécifiques. On l'appelle
synthèse isochrone (Charlot & Bruzual 1991, ApJ 367, 126), par opposition aux
techniques suivant le trajet des étoiles individuelles sur le diagramme HR. Cette
technique est surtout pratique sur le plan des calculs numériques car elle permet
d'éviter des instabilités du code liées aux passages rapides par les branches des géantes
et super-géantes rouges.
Un isochrone au temps t est défini pour une IMF et une métallicité initiale donnée par
la position sur HR des étoiles nées à t=0.
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Tracés d'évolution stellaire (gauche) + isochrones (droite)
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Distribution spectrale en énergie
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Evolution des couleurs et du rapport M/L: burst instantané (Z)
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Evolution des couleurs et du rapport M/L: SFR ~exp (-t/τ)


