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DYNAMIQUE DU MILIEU INTERSTELLAIRE

(1) Equations de base :

En général, le libre parcours¢moyen des particules thermiques
est trés faible dans le milieu interstellaire, en comparaison avec la
taille caractéristique des régions occupées., On peut considérer que
1'équilibre collisionnel est atteint pour les particules dont les dis-
triﬁutions de vitesses sont donc maxwelliennes. Lfétat du gaz peut se
décrire par des grandeurs macroscopiques, température, pression, ‘densité...
Les équations qui déterminent le mouvement sont :

- l'éguation de continuité (conservation de la masse ) :

dp _ 3 > ='_ .+
ac ot + V.ﬁb - p div Vv

d/dt représente la dérivée tctale par rapport au temps, ou dérivée

Lagrangienne, dans un repere qui se déplace avec le fluide ; 3/9t est,

‘par contre, la dérivée Eulérienne, dans un repére fixe.
- L'équation du mouvement {conservation de la quantité de mouvement) :
SN R N Y N
2
— =p— 4+ V.W = - - - + = B.VB
Pae =Pt P VO — Vp ~ 5= VBT + &
0 0
¢ est le potentiel gravitationnel, p la pression du gaz. Les deux derniers
termes de droite, faisant intervenir le champ magnétique E, proviennent
-? + N nl’ ’_l) +
de la force j A B, ol 1'on remplace la densité de courant j par rot B/uo.
. 5
D'autre part, les variations de B en fonction du temps sont données par :

>

%% = rot(V A B} + Aﬁ/poc (div B = 0)
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ol O est la conductivité électrique du milieu,
..>
> 3 .z . . , AN PR .
(E = 3/0 + Ne A B en premiére approximation, car si 1'on neglige la wvi-
tesse des ions et des neutres devant celle des électrons :
> > > > - >
- e(E+V AB) = (m/T)V j = - Nev (e > 0)
oli T est le temps de collision d'un électron avec un atome ou un ion.
-+ ) . .
o = (Ne?T)/m ; m, N et V sont la masse, la densité et la vitesse des
électrons reefectivement).
Le potentiel gravitationnel est déterminé par l'équation de
Poisson : Ad = 47Gp.
La pression p contient & la fois la pression du gaz pg et la
pression due aux rayons cosmiques. Si le gaz peut &tre considéré comme

parfait :
P, =0 Lu
g H
P est Iz masse moyenne des particules du gaz considéré.

Vitesse du son dans le milieu :

Supposons que la pression et la densité dans le milieu sont

reliées par la relation :
n
P = Ap {A = constante)

c'est le cas, par exemple, d'un gaz isotherme (n = 1) ou adiabatique
(n = 5/3 si le gaz est monoatomique = en effet, n est alors égal & ¥ le
rapport des chaleurs spécifiques cp/cv).

Considérons une faible perturbation de densité Sp, de pression

8p, de vitesse 8V : Sp/p = n(Sp/p)

1'équation de continuité donne :

B_B<St_:g+ p_V).cS'V*= 0
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et 1'éguation du mouvement (sans champ magnétique, ni gravitation) :

8V _
Jt

En dérivant ces deux éguations l'on obtient

B - 4 1 o)
-=Vp=-=nRVs
p ' °F p " p VP

9%8 _ p
3tz ~ M Adp

La vitesse de propagation de la perturbation est denc C, telle que :

c? = n g = Anpnwl

Dans le cas isotherme (n = 1), la vitesse du son ne dépend pas de la

o
densité | C%= VKT i |. Dans le cas adiabatigque au contraire

a2 gi/s (oo &,

Dans tous les cas on peut écrire :

c?® = ap/dp

{2) Ondes de choc :

Trés govvent dans le milieu interstellaire, le gaz est soumis
a des ondes de compression. Le front de cette compression qui se pro-
page est de plus en plus abrupt, car la vitesse du son est plus grande
dans les régions comprimées de plus forte densité (cas adiabatique, le

gaz n'a pas le temps de rayonner pour se refroidir),

P > x

- gikuﬂﬁu; Jd!iﬂf é&m& le<Li od&ugi -
(V(Nd&‘dy dwoc )
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Le gradient de pression est alors si fort qu'il se forme comme une

discontinuité : c'est ce qu'on appelle une onde de choec. En fait, dés

que le gradient se produit sur uné échelle de 1l'ordre du libre parcours
moyen des particules (A), les forces de viscosité (que 1l'on a jusqu'ici
négligées dans 1'équation du mouvement prennent de l'importance et
limitent le gradient. Les discontinuités “s'étalent" toujours sur une
distance de 1l'ordre du libre parcours moyen des particules. Ces ondes

de choc apparaissent en général lorsque le gaz a une vitesse supersonique,
Cce qui est fréquent dans le milieu interstellaire.

A/ Pour établir les relations de discontinuités 3 la traversde

d'une onde de choc, nous allons congidérer celle-ci comme localement
Plane et infiniment mince. On se place dang le repére ou l'onde de choc

est immobile. En premier lieu, on considare le cas d'un champ magnétigue

nul (B = Q)
> > Ecrivons la conservation de la
SPS V4
e e masse :

(¥2 &, (¥% / PAV plvl = DZVZ

et la conservation de la quantité
O
de mouvement :

choc Py +pV] = By + V)

La troisiéme relation est la congervation de 1l'énergie. A la traversée
du choc 1'énergie est dissipée par viscosité (processus microscopiques
irréversiﬁles gui accroissént l'entropie). On doit alors considérer
1'énergie interne U par unité de volume du fluide. Déux cas limites
sont a considérer, selon qu'un échange d'énergie se fait ou non avecs

l'extérieur.
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(.} Dans le premier cas, supposons le choc "adiabatique", ou 1

gaz ne rayonne pas d'énergie 3 l'extérieur. L'accroissement d'énerg
du fluide, & la traversée de 1'onde de choc, est alors égal au trav
des forces de pression, par unité de temps :

i 2 _ 1 2 -
V(G V5 + U VG eV v U =V

1'1 - VoP,

1F1
8i le fluide se comporte comme un gaz parfait, de chaque cdté du fre

de choc :

1
Y - 1
1'équation de conservation de 1l'énergie se simplifie en (tenant compte

P

¥ y Vs = .
1'égalité plvl p2V2) :

Des trois relations de conservation, on peut déduire :

22y o _y-1
Pl Y +1 Y + 1
Y2 PL_y-1 2 a1
vy - Py Y+ 1y +1M2

ol M est le nombre de Mach de 1'onde de choc, défini par :

o]

M2 =

2 2
Vi A
z
€ R

A la limite des trés grands nombres de Mach, (ou vitesse A l'entrée

du choc treés supersonique), . on obtient 1a compression maximale :

(pour y = 5/3)

;P'JD
n
-

Ik
=
i
19
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(.) Dans le deuxiéme cas limite, on suppose que les transitions

radiatives du gaz sont si rapides que 1'équilibre de rayonnement est

atteint avec l'extérieur. Cela revient en fait 3 se placer assez loin

du choc pour laisser le temps & l'équilibre de s'établir. On a alors le

schéma suivant :

V,
L. Y] —>
T Wy
. Pty &
Vo - < 5
- /
S £ T
o ( Py

A

de transition plus

z z
MGum AL
jﬁ:MWnﬁmé

i

La région hachurée autour de X,
représente l'onde de choc "adia-
batique" ol le rayonnement n'a

pas encore eu le temps d'évacuer
1l'énergie (la température monte

brusquement). Le refroidissement

du gaz a lieu dans une région

grande, permettant alors une plus grande compression.

8i la température d'équilibre T ne dépend pas beaucoup de la densité,

on peut considérer le choc comme "isotherme" (y = 1).

La pression s'écrit alors p

conservation :

PiVy = PY
2—»
P+ 0% =Py
suffisent pour déduire :
2
'-‘[3—-2-:-‘—(%-:512
By c

pc?, et les deux équations de

Contrairement auchoc "adiabatique", de trés grands facteurs de compres-

sion sont possibles dans le choc "isotherme”.
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B/ Relations en prégence du champ magnétique :

.+
Le champ B peut réduire considérablement le facteur de
; ‘ ) > .
compression. Considérons par exemple un champ B paralléle au

> = ) > , .
front de choc (B_L 0OX). Le terme B.VB dans l'édgquation du mouvement

2

; - ) . P B . .
disparait et il ne reste que la pression magnétique EE*-. L'équation

0
de conservation de la quantité de mouvement devient :
, .B?‘_ .Bg
. . 2
+ Dl — = + + -
Py v vyt 2u, Py PV, 21,

Or, nous avons'déjé vu que, lors d'une compression, le champ magnétique
B est comme "geléd" dans la matiére. Dans le cas d'une compression & une
dimension, ol G_l B
B)/Py = By/Py
-~ Dans le cas du choc adiabatique, le facteur de compression est au
maximum de 4, et la pression magnétigque {gi B v 3 10" *Gauss, n, < 30 cm )

5/3).

reste négligeable devant la pression du gaz Pg. (P ap
~ Par coatre, pour le choc isotherme, la pression du gaz n'est

que proportionnelle au facteur de compression (P = pc?), alors gue

la pression magnétique varie comme le carré de ce facteur, qui peut

atteindre 100 ou plus (¢ v 1 Km/s, V a 10 Km/s, pz/pl = M2 = 100).

1
Si l'on suppose alors que la pression magnétique domine, la vitesse
a laquelle se déplacent les perturbations ¢® = dp/dp = Bz/pno

(puisque B o p). Cette vitesse est appelée vitesse d'Alfvén X

Les éguations de conservations se réduisent alors a :

P1Vy = PV, B)/Py = By/p,
2 . .BE 2 _B%
pVy ¥ 20, = eyt 2,
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En supposant pz/pl >> 1, on obtient :

) 7
-_%qﬁ‘,]_é*
! Al

Le rapport de compression (égal sans champ magnétique & M?) est donc

, -
bien réduit en présence de B,



- 153 -

{3) Exemples de processus dynamiques :

La naissance et la mort des étoiles produisent 4'importantes
perturbations sur le milieu interstellaire environnant. L'ionisation
par les photons ultravioclets chauffe le gaz et produit une expansion
rapide du milieu (région HII)}. Les vents stellaires émis par les étoiles
jeunes brillantes et l'expulsion de masse par les supernovae sont la
source de forts gradients de pression et d'ondes de choc dans le milieu.
Des ondes de choc se forment aussi dans la collision entre deux nuages
interstellaires et la compression du gaz qui en résulte est & l'origine

de la formation d'étoiles.

A/ Fronts d'ionisation :

Nous avons déja vu que des sphéres de gaz entidrement ioni-
sées se formaient autour des étoiles chaudes (de type O et B} et que |
leur rayon grandissait rapidement, tant que le nombre de photons ioni-
sants émis par l'étoile est bien supérieur au nombre des recombinaisons
dans la sphére (on attein” & 1l'équilibre le rayon de Strdmgren). De plus
comme la. pression du gaz chaud a 1'intérieur est bien supérieure 3 celle
du gaz froid extérieur, on s'attend & une vitesse d'expansion d'autant
plus rapide du front d'ionisation. Cette vitesse, en général de 1'ordre
de 10 km/s est supérieure & la vitesse du son dans le gaz neutre HI
(CSFU 1/km/s pour T = 100 K) et une onde de choc va sans doute se former.

Considérons les relations de continuité, dans un repére ol

le front d'ionisation est immobile. On suppose pour simplifier que le

front est localement plan (probléme & une dimension).
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On peut reprendre les mémes relations que pour une onde de choc (§ 2,
précédent)., Ici, le nombre d'atomes H traversant le front est relié au
nombre de photons ionisants de 1'étoile Ni :
= = 2
plvl = p2V2 uNi/4ﬂR
(¢ est la masse moyenne des particules du gaz).
La conservation de la quantité de mouvement s'dcrit :
2 2
4+ D = +
Ppt PpVy = Byt 00
En considerant les deux gaz de part et d'autre du front isotherme avec
les vitesses du son C, et C (Pl = plci , B, = p2C;) ces éguations

1 2 2

conduisent au rapport des densités :

2 2+ Fa 22 i’

SZ ) Cl + Vl * V(Cl + Vl) 4V1C2
= Z
pl | 2C2

Pour qu'il existe une solution réelle au probléme, il faut que

c2 +y? s oy CZ’ donc deux possibilités :

1 1 1
. > = -
solt Vl VR C2 + .C2 .Cl
solt : Vl < VD = C2 - VCE - Ci

Dans le milieu ionisé, oft la température est de l'ordre de 10" K, C2

est au moins 10 fois supérieur a Cl' on peut donc simplifier

V. n 2C

R 2

on _
VD N Cl/2C2
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L'indice R signifie que le gaz (1) est alors raréfié : en effet plvl

est conserveé, donc si V., 2V est faible. De méme 1'indice D repré-

1= VR Py

sente le cas d'un gaz neutre (1) dense,

Dans les deux cas (raréfié et dense), existent deux possibilités
pour le rapport de compression p2/pl {selon le signe £ de la solution
ci-dessus), correspondant a4 l'intensité de la vitesse que l'on attend

pour V,/ Si la vitesse d'expansion de la région HII est intermédiaire,

2

¢'est-a~-dire Vl € [VD,VR], un simple front d'ionisation ne peut exister.

11 faut alors qu'une onde de choc précéde le front dans la région neutre

pour comprimer p, et diminuer V. de maniére a ce que V. redevienne infé-

1 1

rieure 3 VD'

On peut alors décrire les trois phases suivantes, dans 1'évo-

lution d'une région H II :

ot de droc
oL U»pouwnw-

WL HT
()lo

e\
o
, ) dkun‘dIWM
‘?um\r A ionn H an\\* _ muo‘&. Mdz‘ .
om e&‘)ow\bt'vv\. P'>P.o a‘\mutvn &QUM /)\mu'owm

B/ Explosion des supernovae :

Les étolles massives (M > 4MC; terminent leur vie par une
gigantesque explosion, dans laguelle une enveloppe de 1'étoile contenant
de | 'ordre de LMy est éjectée brutalement. L'énergie totale libérée

050

est environ 4 1 ergs, soit 4 10%3 J. Cette énergie comprend l'énergie

rayonnée qui est considérable en trés peu de temps (10° Lt3 et l'énergie
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cinétique du gaz éjecté qui va 5alayer, comprimer et accélérer le gaz
environnant. Bien sir, nous allons considérer l'expansion de cette
enveloppe dans un milieu homogéne de densité p, Ppour gsimplifier.
L'énergie cinétique fournie au gaz éjecté par 1'explosion correspond a
des vitesses de 1'ordre de 10" km/s, 1argément supersoniques. Une

onde de choc va donc balayer le milieu environnant et 1'échauffer.
Pour schématiser le phénoméne, on péut supposer qu'a un instant t,

1'énergie E N de l'explosion est fournie en un point du milieu inter-

s

stellaire et l'on étudie 1'évolution ultérieure.

Trois phases peuvent &tre considérées : dans une premiére phase

trés courte, la masse balayée est encore négligeable devant la masse

de 1'enveloppe éjectée MS et celle-ci se meut 3 vitesse constante.

A la fin de cette période, le rayon R parcouru est tel que :

4 3. _
3 ™RPy = Mg

Pour une densité du milieu neutre environnant de 1l'ordre de
1 particule par em®, le rayon est de l'ordre de 2 pc et cette phase dure
200 ans.

Puis, dans la deuxiéme phage, la masse éjectée par 1'étoile

devient négligeable devant la masse balayée. Comme 1'énergie perdue par
rayonnement pour cette matiére est encore négligeable, son énergie totale

peut &tre considérée constante. Ce n'est que dans la troisiéme phase

que le rayonnement domine et le choc peut &tre considéré comme isotherme.

{.) Phase adiabatigue : Nous avons montré que dans le cas d'un choc

adiabatique, pour un gaz monoatomique de rapport Y = 5/3, le rapport de
compression pz/pl était au maximum 4, pour les trés grands nombres de

Mach (ce qui est le cas ieci).

B4 noufie

P N2 Vi
1 é_____.____ e

7 *, e,
ovde de choc

G JULPD’?
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On a alors, toujours dans le référentiel ol l'onde de choc est au repos

V2/‘Vl = 1/4 et comme la pression du milieu neutre ambiant Pl est bien

inférieure au milieu chaud P2

2 2
plvl 0.V

P 93V

2

) kT,
Pa = a PV =Py

d'oll la température du gaz chaud derridére le choc :

'
T, =55 gV

2
2 16 1

Dans le référentiel ol 1'étoile et le gaz (1) sont au repos, la vitesse
du choc n'est autre que Vl (VS = Vl) et la vitesse du gaz chaud derriére
le choc est VS --V2 : puisque V2/Vs = 1/4, ce gaz se meut dans la méme
direction que le choc, mais avec les trois quarts de sa vitesse,
L'énergie interne et cinétique de ce gaz, par unité de masse, sont égales

en effet :

.1 a 2 _ 9 42
ex =2 Vg~ V) 32 Vs

Ecrivons alors que l'énergie totale de ce gaz est conservée :

4 3 .
= — + =
ESN 3 TR pz(eI eK) cste

d'ol l'on déduit, puisque V_ = dr/dt

s
3 2 _
3ﬂle (drR/dt) " = E

SN
52/5 5 1/s o/
et l'expansion de la bulle est donnée par : R = 5 (3pTr ) t
ot
L'expansion de la bulle se fait.d une vitesse Ro t-'si‘/5

- Au fur et i mesure de l'expansion, la température du gaz derriére

le choc décroit. Lorsque celle-ci tombe au-dessous de 10° K, le
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rayonnement va prendre une grande importance et le gaz va se refroidir
trés rapidement. IL n'y a plus conservation de l'énergie, comme précé-
demment, mais la choc va poursJuivré son expansion en conservant la
quantité de mouvement.

(.) Phase isotherme : Dans un choc isotherme, le facteur de compres-—

sion peut &tre trés grand et comme prl = p2V2, la vitesse du gaz dans
la bulle par rapport au choc devient trés faible. La matiére qui tra-
verse le choc séjourne longtemps juste derrriére, formant une fine co-

quille de gaz dense en expansion., La conservation de la quantité de

mouvement impligue que My = c¢ste = % ﬂR3p1 g% (M est la totale balayée

jusqu'au rayon R). Ce modéle simplifié est appelé "chasse-neige" car
toute la masse balayée se concentre dans une fine enveloppe derriére
le choc en expansion. |

8i M_ et V. sont la masse et la vitesse de l'enveloppe lorsque

0 0

la troisiéme phase commence & s‘appliquer!
p pitlg v

My = MV,
3 3 dR
et RyVo = R 3¢
v
- Y . 1/
R»—RO[}. A= (t to)]
0
1/ y

soit, pour t assez grand, R O & et (AR/dt) o t"a/“, 1'expansion est

donc trés ralentie par rapport & la deuxiéme phase.

- Loi de similitude appliquée aux mouvements du gaz interstellaire :

Notons que ces deux résultats auraient pu &tre trouvés par la
méthode des sgolutions self-similaires. Celle-ci consiste X rechercher
l'expression de toutes les grandeurs thermedynamiques du systéme

(P,T,Q,V etc...) en fonction uniquement de paramétres sans dimension .
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. Dans le premier cas ({phase adiabatique) le mouvement de la

bulle est déterminé par l'énergie totale E provenant de l'explosion

SN’

de la supernova et la densité initiale Py du milieu ambiant.
Par une analyse aux dimensions, on remarque que
E/p o r>/¢? (puisque p o M/r’ E = Mr?/t?)

Le paramétre sans dimension construit avec E et p est donc

n = r(Bt2/p) }/5

D'ou l'on détermine que pour une solution self-similaire :

R « tz/s v, o t"a/s
2

(et V = % v P =?§7 1:700) BT

. Dans la phase isotherme, le mouvement de la bulle est déterminé

par la quantité de mouvement totale M et la densité initiale 0y

0’0
La guantité Movo/pl est homogéhe & r‘/t.

0'0"
Py

Cette fois : n=rl

1/ 4 -3/

Il apparait alors la solution R o t Vg Ot

Les étoiles chaudes trés lumineuses perdent continuellement
de la matiére sous forme de "venps" dont l'intensité peut atteindre
de 10 8 Ma/an jusqu'a 10 4 %D/an pour les cas extrémes. La vitesse de
ce vent est de l'ordre de 2000 km/s. L3 encore, le gaz environnant
va 8tre poussé par une onde de choc. Nous ne développerons pas ici
une modéle analogue aux précédents, de 1l'expansion d'une onde de choc
sphérique dans un milieu homogéne. Plutdt, nous illustrerons les per-
turbations apportées dans un milieu inhomogéne, par un phénoméne connu

depuis 1952 : les objets de Herbig-Haro. Ce sont des nébuleuses
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gazeuses particuliéres, découvertes indépendamment par George Herbig
de 1'Observatire de Lick et Guillermo Haro, de 1'Observatoire National
Mexicain, au cours de programmes d'observation de la raile Hu' Les
prototypes de ces objets, H Hl et 2, représentés dans la figure, sont

composés de condensations brillantes trés groupées.

Q- ‘ . éh\.{& ]
T Taur
i {(m=13) 1

~60} ' .

-—am
[~}
\m
=
>
o
X
x
1
no

HR 4 b HH2 80 60 40 20 0 20
Aa {orc-sec)

- mouvements propres de o
udensabions |

On connait aujourd'hui plus d'une centaine de ces objets. Ils sont
associés aux nuages moléculaires denses et aux régions de formation
d'étoiles. Contrairement aux nébuleuses gazeuses ionisées par les
photons ultraviolets d'une étoile (régions H II), qui émettent des

raies de haute excitation (raie interdite de 1l'oxygene deux fois ionisés
¥
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par exemple), les raies des nébuleuses HH révélent une trés faible
excitation (raie de O neutre, ou Fe une fois ionisé). De plus, par
effet Doppler, on a pu détecter deg vitesses radiales de l'ordre de

150 km/s par rapport au milieu environnant. Dans de nombreux cas on dé-
tecte deux ensembles de condensations dont l'un se déplace vers 1l'ob-
servateur et l'autre en sens inverse (ce que confirme la mesure des
mouvements propres, cf. figure). Trés souvent, on observe les deux
groupes de condensations en alignement avec une étoile jeune de faible
masse (T Tauri) ou avec une source de lumiére infrarouge, émise par de
la poussiére chauffée par une étoile jeune encore enfermée dans le
nuage moléculaire qui lui a donné naissance.

Dans 75% des cas, la vitesse des objets HH est dirigée vers
l'observateur, ce qui s'explique par un-effet de gélection observation-
nelle : les objets poussés vers l'arriére par le vent de 1'étoile,
restent, eux, profondément enfouis dans le nuage interstellaire et leur
lumiére est absorbée.

Plusieurs modéles tentent d'expliquer l'existence des objets

de Herbig-Haro. Il s'agit dans tous les cas de gaz excité et ionisé par

des ondes de choc. Soit le vent stellaire supersonique rencontre sur son

passage des petits nuages trés denses dang le milieu ambiant. T1 se pro-
duit alors une onde de choc sur le devant des nuages, qui sont accélérés
par le vent. Soit le vent stellaire interagit avec la matidre en effondre-
ment sur l'étoile. Il se produit alors une instabilité de Rayleigh-Taylor
a l'interface des deux flux de matiére, qui forme de petites condensa-
tions, maintenues trés denses par la pression dynamique du vent.
Finalement, ces condensations sont accélérées et ejectées en aval de

1'interface vent stellaire-nuage (modéle du "boulet de canon"}. Leur
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vitesse supersonique par rapport au gaz ambiant est 3 l'origine

d'ondes de choc qui se forment cette fois du cdté opposé de 1l'étoile.
Une confirmation de ces types de moddles est apportée par la

détection récente en radiocastronomie millimétrique de flux de matiérg

autour de 1'étoile jeune ou de la source infrarouge centrale, Les flux

de matiére sont détectés dans la raie & 2.6 mm de CO (traceur de la mo-

lecule Hz).

Pogepebs UL
Herbig=Heora - . - .

Flug i matiere  bpolawes , debebe pav
lea O‘b%er\!a\’io.«x' de la molduwle CO
(Apec‘(ws QL\\dma\'ikels enlaag y -

I1 s'agit de mouvements de gaz trés directifs, comme si deux
minces faisceaux étaient éjectés en sens inverse (cf. figure). Cette

bipolarité pourrait €tre due & l'existence d'un disqgue d'accrétion
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autour de l'étoile jeune. Par contraction gravitationnelle, la proto-
étoile augmente considérablement son moment cinétique, et l'eﬁfondrement
de matiére se fait perpendiculairement & 1'axe de rotation. L'éjection
de matiere correspondant au vent stellaire est alors canalisée dans

deux faisceaux symétriques, paralléles & 1'axe de rotation.
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INSTABILITE GRAVITATIONNELLE

FORMATION D'ETOILES

-

C'est & partir des nuages interstellaires denses (nuages
moléculaires) que se forment les étoiles. Les étoiles jeunes (105--107 ansg)
de type O,B se trouvent surtout situdes dans des asscciations d'étoiles
confinées dans le plan de la Galaxie, et en particulier dans les bras
spiraux. La durée de vie d'une association est estimée a v 10° ans! Ces
assocliations sont accompagnées de nébuleuses & émission (régions H II)
gui, elles aussi, disparaissent en 10%-107 ans.

Une fois formées, les étoiles se désolidarisent du nuage qui
leur a donné naissance et s'éloignent les unes des autres selon leur
.dispersion de vitesses. De plus, les événements explosifs qui accompagnent
la formation d'étoiles (supernovae, fronts d'ionisation, ventg stellaires,
...) font boule de neige (création d'ondes de choc et formation de
nouvelles étoiles) et finissent par désagréger et disperser le nuage.

Les observations de nuages moléculaires {(molécule CO) révélent que
seuls les amas d'étoiles d'Age inférieur ou égal & 4 107 ans sont

encore associés a des nuages moléculaires.

(1) Instabilité gravitationnelle :

— Etudions les conditions de creoissance d'une faible perturbation
dans un milieu initialement a 1l'équilibre {étude de Jeans).
Ltéquation du mouvement :
>
p(%\é + V. W) = - Vb - oV
peut se linéariser si 1l'on considére une faible perturbation 8¢, 8p, 8p.

&V,
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AR V5p
B-EV-+V._V)GV + 8.V = - Usp - 2 _pg

puisque C? = dp/dp (vitesse du son dans le milieu). L'équation de conti-
nuité s'éerit :

%:9 + \_/}._V*Sp + 6?.% = - aSpcil:‘.vif> - pdivt’S{I}

et l'équation de Poisson : ASp = 47GSp

Ce systéme se simplifie si 1'on suppose qu'd 1'équilibre la densité est
constante (milieu homogéne) et la vitesse nulle (? = 0 milieu au repos
initialement). En fait un milieu homogéne jusqu'a 1'infini ne repré-
sente pas un équilibre, mais les quelques complications qu'il faut alors
ajouter & la méthode de Jeans ne changent pas le résultat).

La divergence de 1'équation du mouvement donne alors
g

-a-divé\'? = - ASp - C2A %9 = - 41G8p - C*A %9-

dt

et la dérivée par rapport au temps de 1'équation de continuité :
32 3 i '
5¢Z §p =-p ot divév

PR . S . .
En éeliminant 3t divdV & travers ces deux equations, et en supposant

i (Kx-wt)

la perturbation ép = 6p0e on obtient la relation de dispersion

w? = K%c? - 41Gp

Si le nombre d'onde K < VATGp/C? = ZN/AJ ou bien si la longueur d'onde

A = 21/K est supérieure & la longueur d'onde de Jeans :

A, = VAYRT/Gp (o €® = yRT/p)

alors w? est négatif et la perturbation crolt exponentiellement.

La masse correspondante, ou masse de Jeans, -MJ = pA§ est instable gra-

vitationnellement :

3/2

M_ = (m) /Vo

J HG
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- Pour une masse finie, le critére d'instabilité est donné par

~le théoréme du Viriel qui revient pratiguement au méme résultat que

le critére de Jeans. A 1'équilibre, les énergies cinétique E, et po-
tentielle W du systéme sont relides par :
2E  + W =0
c

Il v a contraction si 2EC + W< 0 ; soit pour une sphére de masse M

2
et de rayon R, W = % 9%_ et le terme de pression EC = % &gz (T tempé-

rature supposée uniforme). On a supposé la sphére homogéne de densité

constante p. La sphére est instable gi

2 3/2
GM MKT S5KT .
el frlfeialaled) P =
SR > U ou M (G } V3/4wp {= M 2% pres)

- Cette condition peut aussi s'éerire :

1/2
tS > {15/7Gp)

ol tS est le temps gue met le son a traverser le nuage 3

tS = 2R/C  avec C? = KT/
Le terme de droite représente le temps de chute libre, lors de l'effon-
drement gravitationnel de la sphére, de densité p. En effet, l'équa-

tion du mouvement pour une coquille de rayon initial £, du nuage est

3
a2y ~ G4ﬁr090 _‘GM(rO)
at” 3rz T i

Py est la densité uniforme initiale. On suppose que la masse M(ro)

intérieure au rayon inital r, reste constante durant 1'effondrement

(les coquilles ne se traversent pas). Cette équation s'intégre (en

multipliant chaque membre par dr/dt) =

ar

o 1 1 ‘ifz
i Esz(rO)(r ro)}

Avec le changement de variable r = rOCOSQG, cette équation donne :

8 + sinBcosH = tV8ﬂGpo/3 montrant gque € est indépendant de r,e Toutes
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les coquilles atteignent le centre en méme temps, lorsque & = m/2,

donc aprés le temps de chute libre

t-ff = \/3'rr/32GpG

v

- La condition d'instabilité du nuage s'éecrit donc t it

~ Pour un nuage moléculaire typique, de densité moyenne Mo = 500cm °

et de température T = 20K, la masse critique de Jeans est MJ 100 M@,

N

ce qui est en général bien inférieur a la masse du nuage (de 10° & 10° MO)‘

Ce résultat explique pourquoi plusieurs parties du nuage peuvent devenir
instables gravitationnellement et donner naissance 3 des condensations
puis a des étoiles. D'autre part, d'autres mécanismes doivent é&tre
présents pour stabiliser les nuages, pour maintenir le taux de for-
mation d'étoiles & la valeur relativement faible observée.

~ Plusieurs facteurs peuvent s'opposer & la condensation : la
rotation, le champ magnétique, et méme la pression si~ la contraction
du nuage devient adiabatique, c'est-a-dire si le nuage devient opti-

quement épais & son propre rayonnement. En effet, les forces de gra-

vitation par unité de volume varient comme p/R® soit M/Rg, alors que
le gradient de pression varie comme P/R. Si le nuage est optiquement
mince, il rayonne l'énergie de la contraction e£ celle-é} est -
isotherme, et les forces de pression varient comme MT/RQ' {avec T =
constante}. Elles ne peuvent plus stopper l'effondrement du nuage, une
fois qu'il est amorcé.

Par contre, dans le cas adiabatique, les forces de pression

Jy+l

varient comme MY/R . I1 suffit donc que ¥ > 4/3 pour que celles-ci

puissent stopper 1l'effondrement.
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- Le nuage posséde toujours un moment cinétique non nul initia-
lement, La conservation de ce moment angulaire accélére la notation

2

et §}, la vitesse angulaire, varie comme R °. La force centrifuge par

unité de volume varie comme OR°R o R ©

et peut donc compenser les
forces de gravitation (en 1/R%). La concentration du nuage ne se pour-
suit plus que dans une dimension {formation d'un disque). Toutefois,
la condensation peut a nouveau se poursuivre, si le nuage se frag-
mente en plusieurs morceaux, ou si le moment angulaire est transféré
vers les régions externes grlce & la convection turbulente, ou des
ligness de force du champ magnétique.

- 8'il existe initialement un champ magnétique B0 dans ie nuage,

2

- > . s #
celui-ci varie en R (gel de B dans la matiére). La pression magné-

*, et les forces par unité de volume en R °.

tigue varie alors en R
La contraction ne peut &tre que ralentie, et de toutes fagons elle
se produit toujours dans la direction paralléle au champ E.

— Les mouvements de turbulence a l'intérieur des nuages molécu-
laires correspondent & une pression turbulente qui est la plupart du
temps supérieure & la pression thermique. Ces.mouvements stabilisent
donc les nuages. Mais d'ol vient cette énergie ? Il pourrait s'agir
de la formation d'étoiles elle-méme : les étoiles de petites masses
fournissent de l'énergie au milieu environnant sans pour cela le dis-
perser, comme dans le cas des étoi;es massives (mouvements explosifs).
Il pourrait aussi s'agir de la rotation différentielle de la Galaxie
}forces de cisaillement). Ou bien l'ensemble des nuages interstellaires
pourrait &tre considéré comme une hiérarchie de structures tourbil-

lonnaires ol 1'énergie cascaderait le long des diverses échelles

spatiales.
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(2) Fragmentation et formation des étoilesg :

Nous avons vu que le temps d'effondrement pour un nuage

-1/2

sphérique de densité uniforme était t__ a (Gp) . Dans le cas général,

ff
toutefois, la densité est une fonction décroissante du rajon. Les
régions centrales vont donc s'effondrer plus vite (la condition M(ro)
constante est alors bien vérifide). La concentration centrale va donc
s'accentuer. On peut montrer analytiquement que si, initialement, le
nuage est légérement concentré (p de la forme l—rz/a2 au centre), la

r_12/7loin du

distribution radiale devient alors asymptotiquement en
centre. Cette contraction des parties centrales s'arréte lorsque le

gaz devient optiquement épais dans 1'infrarouge (pour ny > 101°cm"3}

et que l'énergie de la contraction gravitationnelle cesse d'&tre éva-
cuée (régime adiabatique). Le gaz s'échauffe alors ce qui freine la
contraction.

On atteint bientSt au coeur du nuage des densités et des
températures semblables 3 celles des atmosphéres stellaires. La proto-
étoile continue d'augmenter en masse par le flux de matiére qui
tombe en chute libre, des parties externes du nuage. A partir d'une
certaine masse accrétée, le rayonnement de 1'étoile formée va chauffer
le milieu environnant, l'ioniser éventuellement et stopper compléte-
ment le flux de matieére. D'autre part, il est trés possible gue la
condensation initiale se frag.inente en plusieurs morceaux. En effet,
la masse de Jeans MJ varie comme Ta/zphl/z. Dans la premiére phase de
la contraction, la température ne monte pas, elle tend méme & décroltre
lorsque la densité augmente ; la masse de Jeans ne fait gue décroitre
et des plus petites masses deviennent alors instables. Des sous-conden-

sations commencent a se contracter. La frag-mentation explique bien
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plusieurs faits d'observation, notamment que les étoiles se forment

en groupes ; elle rend compte d'autre part de la valeur des masses
stellaires, alors que les nuages moléculaires ne commencent & se contrac-—
ter qu'au-deld de quelgues centaines de masses solaires. Jusqgu'ol se
poursuit la fragmentation, et qu‘elle est la plus petite masse obtenue ?
La masse de Jeans s'arréte de décroltre lorsque la contraction deviént
adiabatique : le nuage devient si opaque que le temps nécessaire pour
évacuer 1l'énergie est bien supérieur au temps d'effondrement tff. Le
nuage s'échauffe alors et la température croit comme T o pY_l. Pour

Yo 5/3 (gaz parfait monoatomique) T o pz/3 et la masse de Jeans MJ

croif- .. durant la contraction : toute frag.mentation est stoppée.

La masse du plus petit frag.ment est alors égale & la masse

de Jeans & 1'épogue de la transition vers le régime adiabatique.
Pour avoir une ordre de grandeur de cette masse, écrivons que le taux
de gain d'énergie par contraction gravitationnelle :

GMZ/Rt {t temps de chute libre)

££ £t

est juste égal au taux d’évacuation de cette énergie par rayonnement
4mrZom*

ol 1'on suppose que la surface extérieure du nuage rayonne comme un

corps noir & la température T (0 est la constante de Stefan). En expri-

mant tff en fonction de p :

- 1/2
tff = {3n/32Gp)

On obtient une relation entre M, p et T :

v _ GMp _ 4vV2 3/2

30T o A M(Go)
Sachant que M est égale 3 la masse de Jeans :
M= M_ = (mrTAG) 2571/

g

on peut alors éliminer p, pour obtenir :

M = 10’3(K/u)e/uG—s/zc-l/le/h
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Pour une température de l'ordre de 10K au minimum, le plus

petit frag-ment sera de l'ordre de 1072 Mg |+

Ce résultat devrait 8tre modifid quelque peu en présence de
champ magnétique ou de rotation.

Notons pour terminer que les processus de condensation et
de frag-mentation se produisent souvent en chaine, dds que quelgues
étoiles se sont formées dans un nuage interstellaire : on parle de
formation contagieuse d'étoiles. En effet, 1l'expansion des régions
HII s'accompagne d'une onde de choc qui comprime une fine enveloppe de
gaz neutre autour de 1'étoile massive formée. Cette enveloppe va se
fragmenter et se condenser pour former &'autres étoiles. Le méme phé-
noméne se produit autour du reste d'une supernova. Les nouvelles
étoiles sont alors formées dans une configuration en expansion, corres-
pondant tout & fait aux propriétés cinématiques observées dans les

associations stellaires.



