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To	
  the	
  reader	
  of	
  these	
  slides:	
  
The	
  bulk	
  of	
  my	
  two	
  lectures	
  was	
  built	
  on	
  

explana^ons	
  that	
  do	
  not	
  appear	
  in	
  the	
  	
  slides,	
  
making	
  them	
  difficult	
  to	
  understand	
  	
  as	
  such.	
  I	
  

have	
  included	
  many	
  basic	
  references	
  that	
  should	
  
help	
  you	
  recover	
  the	
  missing	
  story,	
  if	
  needed.	
  



I	
  -­‐	
  The	
  players	
  	
  



ISM:	
  gas	
  thermal	
  phases,	
  	
  
cons^tuents	
  and	
  …	
  

•	
  Radia^ve	
  cooling	
  
•	
  Two	
  thermally	
  stable	
  phases:	
  	
  
Warm	
  Neutral	
  Medium	
  	
  T~104K	
  	
  and	
  	
  
Cold	
  Neutal	
  Medium	
  	
  T<100K	
  +	
  molecular	
  	
  	
  
clouds/dense	
  cores	
  T	
  ~	
  a	
  few	
  10K	
  
	
  •	
  Hot	
  Ionized	
  Medium	
  (T>105K),	
  	
  
	
  Warm	
  Iionized	
  Medium	
  (fully	
  ionized	
  T~104K),	
  	
  
•	
  Thermally	
  unstable	
  gas	
  	
  	
  T~103K	
  	
  
•	
  Gas	
  +	
  dust	
  par^cles	
  +	
  rela^vis^c	
  Cosmic	
  
Rays	
  
•	
  Hea^ng:	
  mostly	
  photons	
  (UV,	
  X-­‐ray)	
  +	
  CR	
  
•	
  Cooling:	
  radia^on	
  (lines	
  +	
  con^nuum)	
  
•	
  Pervading	
  magne^c	
  field	
  	
  
	
  	
  
	
  
	
  
	
  

ISM	
  cooling	
  func^on,	
  
Dalgarno	
  &	
  McCray	
  1972	
  

	
  
	
  
	
  
Lyα	
  C+	
   Ion	
  lines	
  



Far-­‐Infrared	
  line	
  and	
  con^nuum	
  
emission	
  spectrum	
  	
  

30K	
  interstellar	
  cloud	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  Phillips	
  2009	
  



	
  
Submm	
  emission	
  
Planck	
  dust	
  thermal	
  	
  emission	
  
	
  
Several	
  colors	
  	
  
=	
  several	
  observa^onal	
  frequencies	
  
=	
  several	
  Gray	
  Body	
  temperatures	
  
	
  
	
  

Visible	
  observa^ons	
  
ESO-­‐VLT	
  
	
  
Shadows	
  	
  
=	
  dust	
  par^cles	
  
absorb	
  visible	
  	
  
stellar	
  light	
  	
  	
  
	
  

Planck	
  polarised	
  emission	
  
at	
  353	
  GHz	
  	
  

Drapery	
  =	
  follows	
  the	
  	
  
direc^on	
  of	
  the	
  projected	
  
magne^c	
  field	
  (auer	
  	
  
line-­‐of-­‐sight	
  	
  
integra^on	
  of	
  polarisa^on	
  	
  
pseudo-­‐vector)	
  



Herschel/SPIRE	
  	
  
at	
  160,	
  250	
  and	
  500	
  µm	
  

	
  

7	
  

Star	
  forming	
  	
  
high	
  La^tude	
  Cloud	
  
MBM12	
  

G82.65-­‐2.00	
  :	
  in	
  blue,	
  very	
  cold	
  filaments	
  	
  
undetected	
  at	
  250	
  µm	
  
	
  

Juvela	
  +	
  2010,	
  2011,	
  2012,	
  	
  



…	
  and	
  scales	
  
•  Galaxy	
  :	
  	
  	
  several	
  10kpc	
  	
  ~	
  1020	
  m	
  

•  Cold	
  cloud	
  and	
  star	
  forming	
  regions:	
  
	
  	
  	
  	
  	
  	
  <0.1	
  to	
  	
  1pc	
  	
  ~	
  1016	
  to	
  	
  1017	
  m	
  

•  Protoplanetary	
  disks	
  	
  
	
  	
  	
  	
  <1000	
  AU	
  ~	
  1014	
  m	
  
	
  
•  Turbulence	
  viscous	
  dissipa^on	
  scale	
  	
  
	
  	
  	
  	
  	
  in	
  diffuse	
  gas	
  =	
  	
  a	
  few	
  AU	
  ~	
  1012	
  m	
  
	
  
•  Atom	
  mean	
  free	
  path	
  in	
  diffuse	
  gas	
  ~	
  1	
  AU	
  

	
  	
  	
  ➭Validity	
  of	
  fluid	
  cell	
  concept?	
  
1pc	
  about	
  3	
  light-­‐year	
  
1	
  AU	
  =	
  Sun-­‐Earth	
  distance	
   AU-­‐scales	
  :	
  Mid-­‐IR	
  Spitzer	
  image	
  of	
  the	
  	
  

bow	
  shock	
  in	
  front	
  of	
  the	
  run-­‐away	
  star	
  ζ	
  Oph	
  
	
  



…	
  and	
  thermo/dynamics	
  coupling	
  

Putman	
  et	
  al.	
  2012	
  ARAA	
  



Extremes	
  of	
  Cosmic	
  Magne2sm	
  

•  “Seed”	
  fields	
  in	
  early	
  Universe 	
  10-­‐30	
  –10-­‐20	
  gauss	
  

•  Intergalac^c	
  gas 	
   	
   	
  1-­‐10	
  nanogauss	
  	
  

•  Gas	
  within	
  clusters	
  of	
  galaxies	
   	
  0.1-­‐1	
  microgauss	
  	
  	
  

•  Interstellar	
  gas 	
   	
   	
  <	
  10	
  milligauss	
  

•  Centre	
  of	
  the	
  Milky	
  Way	
   	
   	
  <	
  1	
  milligauss	
  

•  Normal	
  star:	
  HD	
  215441	
   	
   	
  34,000	
  gauss	
  

•  White	
  dwarf:	
  PG	
  1031+234	
   	
   	
  1	
  billion	
  gauss	
  

•  Pulsar:	
  PSR	
  J1847-­‐0130 	
   	
  90	
  trillion	
  gauss	
  

•  Magnetar:	
  SGR	
  1806-­‐20	
   	
   	
  2	
  x	
  1015	
  gauss	
  -­‐	
  	
  
	
   	
   	
   	
  1	
  x	
  1016	
  gauss	
  	
  

•  Cosmic	
  strings?	
   	
   	
   	
  1030	
  gauss	
  

•  Planck-­‐mass	
  monopoles? 	
   	
  1055	
  gauss	
  

M
agne^c	
  filam

ents	
  in	
  Perseus	
  A	
  
(Fabian	
  et	
  al.	
  2008)	
  

Galac^c	
  Centre	
  
(Yusef-­‐Zadeh	
  et	
  al.	
  1984)	
  

SGR	
  1806-­‐20	
  giant	
  flare	
  
(N
ASA)	
  



Polarised	
  Light	
  

Gemological	
  Ins^tute	
  of	
  America	
  



Magne^sm	
  in	
  Space	
  
Lo
w
el
l	
  O

bs
er
va
to
ry
	
  A
rc
hi
ve
s	
  

Astronom
ical	
  Society	
  of	
  the	
  Pacific	
  /	
  	
  

Yerkes	
  O
bservatory	
  

star	
  
unpolarised	
  

light	
  
magne^c	
  
fields	
  

dust	
  grains	
  

polarised	
  
light	
  

USRA	
  

WARNING	
  ON	
  THE	
  SKETCH:	
  Remember	
  that	
  the	
  orienta^on	
  of	
  the	
  dust	
  grains	
  in	
  the	
  magne^c	
  	
  
field	
  is	
  wrong	
  by	
  90	
  degres.	
  
See	
  	
  references	
  in	
  Planck	
  Intermediate	
  Results	
  XX	
  





Planck	
  all	
  sky	
  353	
  GHz	
  	
  	
  

Color	
  scale	
  :	
  353	
  GHz	
  intensity	
  
Drapery	
  :	
  B	
  field	
  POS	
  projec^on	
  
(from	
  polariza^on	
  angle)	
  



Le	
  spectre	
  du	
  
rayonnement	
  
cosmique	
  

AMS-­‐02	
  

Auger	
  

Energie	
  maximale	
  
a0einte	
  par	
  le	
  LHC	
  

Courtesy	
  of	
  Alexandre	
  Marcowith	
  	
  



Le	
  spectre	
  du	
  
rayonnement	
  
cosmique	
  

ve
nt
	
  so

la
ire

	
  

origine	
  galac^que	
  

origine	
  extra-­‐galac^que	
  

Ques^on:	
  	
  
où	
  trouve	
  t’on	
  
l’équivalent	
  (en	
  mieux)	
  
du	
  LHC	
  dans	
  l’espace	
  ?	
  
	
  
donc	
  quelles	
  sont	
  les	
  
sources	
  du	
  rayonnement	
  
cosmique	
  ?	
  

Courtesy	
  of	
  Alexandre	
  Marcowith	
  	
  
	
  



II	
  –	
  A	
  few	
  puzzles	
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Because	
  ISM	
  is	
  an	
  open	
  system	
  and	
  	
  
exchanges	
  ma0er	
  and	
  energy	
  with	
  stars	
  
No	
  fine	
  tuning	
  	
  
➭	
  ISM	
  maintained	
  far	
  from	
  thermal	
  equilibrium	
  
by	
  the	
  energy	
  of	
  a	
  cycle	
  driven	
  by	
  star	
  forma^on	
  	
  
and	
  feedback	
  +	
  extragalac^c	
  infall	
  
➭Thermal	
  phases	
  are	
  permanently	
  replenished	
  
➭Conversion	
  of	
  gravita2onal	
  (and	
  nuclear)	
  energy	
  
	
  into	
  kine^c	
  plus	
  thermal	
  	
  energy	
  
➭	
  Large	
  galaxy	
  scale	
  heights	
  :	
  non-­‐thermal	
  support	
  
Equipar22on	
  Kine^c,	
  Magne^c,	
  Cosmic	
  Rays	
  energy	
  densi^es	
  
	
  
➭	
  Sustained	
  forma^on	
  of	
  stars	
  drives	
  	
  
the	
  cosmic	
  evolu^on	
  of	
  baryonic	
  ma0er	
  
	
  

Puzzle	
  1:	
  Why	
  ISM	
  
phases	
  do	
  not	
  mix?	
  
	
  

Height	
  dependence	
  of	
  
	
  pressure	
  in	
  galac^c	
  halo	
  
Cox	
  2005	
  



Puzzle	
  2:	
  Why	
  is	
  cosmic	
  star	
  forma^on	
  
so	
  inefficient?	
  

sSFR=SFR/M*	
  

Madau	
  &	
  Dickinson	
  2014	
  

Comoving	
  SFR	
  

Observed	
  Deep	
  Fields	
  
Rest	
  frame	
  UV,	
  Vis,	
  FIR	
  
Background:	
  cosmological	
  simula^ons	
  



M51	
  

20	
  
	
  Meidt	
  +	
  2013	
  

IRAM-­‐	
  Plateau	
  de	
  Bure	
  interferometer	
  
CO(1-­‐0)	
  observa^ons	
  	
  Schinnerer	
  et	
  al.	
  2013	
  



Puzzle	
  3:	
  Why	
  is	
  star	
  forma^on	
  linked	
  
to	
  H2	
  emergence?	
  

Bigiel	
  +	
  08	
  

Surface	
  density	
  of	
  gas	
  	
  
(atomic	
  +	
  molecular)	
  

SFR	
  
surface	
  density	
  

	
  
	
  
	
  
	
  

➭
	
  

H/H2	
  transi^on	
  



III	
  -­‐	
  Why	
  study	
  interstellar	
  turbulence?	
  
•  Central	
  issue	
  in	
  galaxy/star	
  forma2on:	
  gravity	
  vs.	
  gas	
  dissipa2ve	
  dynamics	
  
•  Dominant	
  energy	
  density	
  	
  with	
  respect	
  to	
  gravity	
  	
  	
  
➭star	
  	
  and	
  galaxy	
  forma^on	
  
GMC	
  free-­‐fall	
  ^me	
  	
  t	
  ff	
  =48	
  Myr	
  n-­‐1/2	
  ~	
  GMCs	
  dynamical	
  ^me	
  	
  
l/σv	
  =	
  200pc/10	
  km	
  s-­‐1	
  ~	
  	
  20	
  Myr	
  (n	
  ~	
  10	
  cm-­‐3)	
  
➭SFR	
  ~	
  50	
  Msol	
  yr-­‐1	
  while	
  observed	
  galac^c	
  average	
  SFR	
  ~	
  3	
  Msol	
  yr-­‐1	
  
•  Dynamo	
  :	
  magne^sa^on	
  of	
  the	
  universe	
  
•  Cosmic	
  Rays	
  Accelera2on	
  	
  
•  Dissipa2on	
  scales	
  close	
  to	
  atom/molecule	
  mean	
  free	
  path	
  
	
  	
  	
  	
  	
  Reynolds	
  number	
  	
  Re=LV/ν	
  >	
  107	
  
	
  ➭connects	
  largest	
  scales	
  to	
  atomic/molecular	
  physics	
  
•  Galac2c	
  Foregrounds	
  to	
  CMB:	
  Characterize	
  the	
  galac^c	
  screen	
  to	
  Cosmic	
  

Microwave	
  Background	
  ➭dust	
  grain	
  physics	
  in	
  turbulence	
  (see	
  	
  
	
  BICEP2/Keck	
  and	
  Planck	
  collabora^os	
  2016,	
  Pumir	
  &	
  Wilkinson	
  2016,	
  Falgarone	
  
&	
  Puget	
  1995)	
  









IV	
  -­‐	
  How	
  do	
  we	
  study	
  turbulence?	
  	
  
•  No	
  ^me	
  measurement	
  (except	
  redshiu!)	
  	
  
•  Spa^al	
  sta^s^cs:	
  1-­‐,	
  2-­‐	
  and	
  3-­‐point	
  sta^s^cs	
  
•  Signatures	
  of	
  instabili^es:	
  observed	
  periodic	
  pa0erns	
  
(fastest	
  growing	
  mode?)	
  

•  Mul^plicity	
  of	
  energy	
  injec^on	
  scales	
  
•  Mul^ple	
  energy	
  sinks	
  	
  
•  Rarely	
  (never?)	
  sta^s^cally	
  homogeneous	
  samples	
  
•  Clearly	
  anisotropic	
  	
  (e.g.	
  Heyer	
  +	
  2008,	
  2016)	
  
•  Projec^ons	
  (line-­‐of-­‐sight	
  velocity,	
  plane-­‐of-­‐the-­‐sky	
  
polarisa^on,	
  radia^ve	
  transfer)	
  

•  Confronta^on	
  observa^ons	
  /	
  numerical	
  simula^ons	
  



Comparison	
  with	
  simula^ons	
  of	
  super-­‐
Alfvénic	
  MHD	
  turbulence	
  

	
  

5	
  

	
  	
  

Padoan	
  et	
  al.	
  2008	
  

Upper	
  boundary	
  of	
  Blos	
  
distribu^on:	
  	
  Blos∝NH22/3	
  

➮	
  Most	
  of	
  the	
  sca0er	
  is	
  due	
  to	
  intrinsic	
  fluctua^ons	
  of	
  the	
  	
  
	
  	
  	
  	
  	
  	
  B-­‐field	
  intensity	
  at	
  a	
  given	
  NH	
  ,	
  not	
  fluctua^ons	
  of	
  the	
  B-­‐direc^on	
  

Crutcher	
  +	
  2010	
  



Link	
  of	
  atomic	
  and	
  molecular	
  line	
  
observa^ons	
  with	
  	
  gas	
  turbulence	
  

The	
  IS	
  gas	
  cools	
  radia^vely	
  	
  
Line	
  photons	
  escape	
  in	
  	
  
velocity	
  space	
  
	
  
➭line	
  photons	
  carry	
  an	
  	
  
intricate	
  informa^on	
  on	
  the	
  	
  
velocity	
  field	
  



V	
  –	
  A	
  few	
  results	
  of	
  1-­‐point	
  sta^s^cs	
  



Scaling	
  laws	
  	
  «	
  at	
  scales	
  dominated	
  by	
  
diffuse	
  molecular	
  gas	
  »	
  

12CO(1-­‐0)	
  galac^c	
  molecular	
  clouds	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  Hennebelle	
  &	
  Falgarone	
  2012	
  
12CO(3-­‐2)	
  Super	
  GMCs	
  in	
  Antennae	
  Interac^on	
  region	
  (green	
  squares)	
  Wilson	
  2000	
  
Massive	
  diffuse	
  halo	
  in	
  SDP17b	
  at	
  z=2.3	
  	
  (blue	
  square)	
  Falgarone	
  +	
  2015	
  

�v / L1/2 M / L2



Kine^c	
  energy	
  transfer	
  rate	
  

Invariant	
  of	
  the	
  cascade	
  
in	
  the	
  Milky	
  Way	
  
	
  
	
  
	
  
	
  
	
  

Density,	
  velocity	
  dispersion	
  and	
  size	
  are	
  related	
  by	
  the	
  	
  
scale	
  invariance	
  of	
  the	
  kine^c	
  energy	
  transfer	
  rate.	
  
	
  	
  	
  
Scaling	
  laws	
  reproduced	
  in	
  simula^ons	
  	
  
of	
  isothermal	
  supersonic	
  turbulence,	
  whether	
  gravity	
  is	
  present	
  or	
  not	
  	
  
Kritsuk	
  et	
  al.	
  2013	
  	
  

	
  
	
  

✏ = ⇢�3
v(l)/l



Planck	
  :	
  	
  
all-­‐sky	
  CO	
  

CO	
  at	
  high	
  galac2c	
  la2tude:	
  	
  
power	
  law	
  distribu^ons	
  of	
  size	
  and	
  flux	
  of	
  
hundreds	
  of	
  «	
  patches	
  »	
  	
  
flux	
  =	
  CO	
  brightness	
  x	
  (size)2	
  ∼	
  (size)1.9	
  to	
  2.5	
  
	
  
	
  

CO	
  Flux	
  

Angular	
  Size	
  Planck	
  Collabora^on	
  (in	
  prep.)	
  



Turbulent	
  and	
  Virialized	
  linewidth-­‐size	
  
rela^ons	
  	
  

	
  ❑	
  	
  Large	
  surface	
  densi^es	
  	
  

	
  	
  
	
  
	
  

	
  
	
  
	
  

	
  
è supersonic	
  turbulence	
  
è mean	
  accelera^on	
  
	
  	
  

Not	
  on	
  the	
  isolated-­‐virial	
  slope	
  	
  
Pressure-­‐bounded	
  virial	
  equilibrium	
  	
  
for	
  the	
  GMCs	
  :	
  external	
  pressure	
  scales	
  	
  
with	
  the	
  disk	
  gravita^onal	
  pressure	
  

	
  ❑	
  	
  	
  Low	
  surface	
  densi^es	
  

⌃
tot

= 60M�pc
�2

� = 2⇡G⌃
tot



Polariza^on	
  frac^on	
  vs	
  HI	
  column	
  density	
  

Three	
  unexpected	
  results	
  :	
  
-­‐  Highest	
  polariza^on	
  frac^ons	
  	
  	
  
	
  	
  	
  	
  at	
  low	
  column	
  densi^es	
  
-­‐  Large	
  max	
  values	
  of	
  the	
  	
  
	
  	
  	
  	
  polariza^on	
  	
  frac^on	
  20%	
  
-­‐  Large	
  sca0er	
  of	
  p	
  at	
  low	
  column	
  	
  
	
  	
  	
  	
  densi^es	
  

Planck	
  Collabora^on	
  XX	
  2015	
  	
  



Colliding	
  flow	
  
simula^ons	
  

Audit	
  &	
  Hennebelle	
  2005,	
  2010	
  	
  

MHD	
  simula^ons	
  
Adap^ve	
  Mesh	
  Refinement	
  
Colliding	
  flow:	
  	
  ini^al	
  vWNM	
  //B0	
  >	
  c	
  s,WNM	
  
WNM	
  collision	
  generates	
  CNM	
  (white)	
  

Distribu^on	
  of	
  the	
  gas	
  pressure	
  and	
  density	
  	
  
above	
  the	
  curve	
  of	
  thermal	
  equilibrium	
  (black)	
  	
  



Comparison	
  
observa^ons/simula^ons	
  

All	
  sky	
  polariza^on	
  frac^on	
  vs	
  NH	
  
Planck	
  collabora^on	
  XIX	
  2015	
  

	
  	
  	
  ➭Isotropic	
  MHD	
  turbulence	
  fails	
  	
  
at	
  reproducing	
  the	
  observed	
  trends	
  



VI	
  –	
  A	
  few	
  results	
  of	
  2-­‐point	
  sta^s^cs	
  



Power	
  spectrum:	
  Electron	
  density	
  
fluctua^ons	
  

•  Kolmogorov	
  slope	
  
•  Density	
  fluctua^ons	
  
advected	
  by	
  turbulence	
  

Armstrong	
  +	
  1995	
  	
  



Power	
  spectra	
  of	
  column	
  density	
  of	
  
atomic	
  hydrogen	
  

cS	
  =	
  (𝛾kB	
  T/	
  μ	
  mH)1/2	
  kB	
  T/	
  μ	
  mH)1/2	
  	
  

cS	
  =0.8	
  km	
  s-­‐1	
  (𝛾T100	
  )1/2	
  	
  

Slopes	
  	
  
CNM	
  (red)	
  
-­‐1.9	
  
WNM	
  (purple)	
  
-­‐2.9	
   NHI	
  =	
  1.8	
  x	
  1018	
  cm-­‐2	
  TB	
  Δv	
  

Mar^n	
  P.	
  +	
  2015	
  ApJ809	
  153	
  	
  



	
  Power	
  spectra	
  
	
  

40	
  

Energy	
  spectrum	
  HI	
  21cm	
  emission	
  
Miville-­‐Deschênes	
  +	
  03	
  
	
  
	
  

k-­‐3.6	
  
	
  

HI,	
  dust,	
  CO	
  power	
  spectra	
  
Hennebelle	
  &	
  Falgarone	
  12	
  

Energy	
  spectrum	
  Planck	
  (black),	
  WISE	
  (red),	
  Visible	
  (blue)	
  
Miville-­‐Deschênes	
  +	
  16	
  
	
  

k-­‐2.9	
  +-­‐	
  0.1	
  



Elements	
  of	
  answers	
  

•  Turbulence	
  drives	
  the	
  gas	
  frac^on	
  in	
  the	
  cold/
dense	
  phase	
  that	
  eventually	
  forms	
  stars	
  

•  Star	
  forma^on	
  takes	
  place	
  in	
  molecular	
  clouds	
  
•  The	
  molecular	
  clouds,	
  sites	
  of	
  star	
  forma^on	
  
are	
  in	
  virial	
  balance	
  between	
  gravita^onal	
  
energy	
  and	
  turbulent	
  energy	
  	
  ➭	
  2T+U	
  =0	
  	
  


