5 MHYSIQUE STELLAIRE avec M(r), dM(r) :

M@ = M-(r/R)3; 55
5.1 PRODUCTION ETTRANSPORT DENERGIE ) (7R)

5.1.1 Estimation de la puissance du soleil

Combien d’énergie le soleil produit-il par seconde ? Comparez
l'intensité du Soleil avec celle d'une ampoule électrique - vos
mains vous serviront de “bolométres” (détecteurs) infrarouges.
Tenez une main en proximité de I'ampoule; a quelle distance d
vous sentez le méme réchauffement que celui produit par le  gm(r) = p-4re2 dr = (3V/4TRS)-4mr2 dr = (M/R3)-3r2dr 5.6

Soleil ?
a=1UA A M N
— .
Ew =- GJM ! f”v' - . GLF':/J; [rrar 57
\00\" a7 = -g G&/IZ 5.8

@ L
Pour une ampoule d’une puissance ge=1100 W, ¢ est L'énergie gravitationnelle glibérée pendant la contraction de
environ 10 cm (plus exact : 7 cm). L'intensité d'une sourceR=> Vers R=(le rayon actuel du soleil) permet de rayonner L

lumineuse étant proportionnelle a 2/d nous manque que la Pendant
distance dsoleil-main pour estimer la puissance du Solgil L

. = = = = 1014 = )/
Pour d= 1.5101 m (nous avons vu comment on peut estimer la tgray Bu/Lo 5 Lofo 57104s= 1.8107 ans
distance entre la terre et le soleil dans la section 3.2.3) on
obtient : (Mo=2103%g, G=6.6710"11 m3kg-Ls2, L ;=4-1026W, ro=7-108m)

Lo = La- (dddyp? = 100W- (1.510:Y/0.1p= 21®5W 5.1
hypothése c) “énergie nucléaire”

5.1.2 La source d’énergie a l'intérieur des étoiles - ) o o
Les conditions hydrostatiques (p,),a I'intérieur d’une étoile

Si le soleil rayonne ~d= 41026 W (mesure exacte), d'ou (pour le soleil voir eq. 5.20,ZL0°K, correspondant a une;f
provient cette énergie énorme ? Pourrait-elle &tre d’'origine :  des protons de ~ 1keV) permettent aux protons de franchir la

‘i ) ) “barriere Coulombienne”
a) chimique f.e. la combustion d’un soleil “en carbone”)

b) gravitationnelle  (E potentielle d'un nuage de gaz transformé) La différence de masdiM entre quatre atomes d’hydrogéne et
) énergie nucléaire (la fusion d’éléments légers) un atome d’hélium correspond a une €nergie

Ea

AMy - Mue 5.9
hypothése a) “énergie chimique”
Le soleil (comme le reste de I'univers) est fait d’hydrogene

(90%) => I'énergie chimique maximum a gagner est par
recombinaison : H+ e -> H+hv. L’énergie d’ionisation par H

41.007825 uma - 4.002603 uma
0.028695 uma® 26.7 MeV
4.31012]

1> 11 1

Par proton on obtient
Ent=13.6eV= 22018 (1ev=1.61019J) 5.2
) o o E'a ~ 1012J (~6.5 MeV/proton) 5.10
Supposons que tout le soleil consiste a 100%*d&klui ci va ;
recombiner avec un taux qui correspond a la puissance observBgoutle H du soleil se transformait en He on gagnerait
de L=410s W
Efus ~ E'AN
L’énergie d'un tel soleil suffira de produirg pendant e o

Efus~ E'AM = 1.310%5 A1
tee = nH'E(H+) — MO/mH-E(H"') 53 fus A~ O/mH) _3 o ;]7 5
Lo Lo (Mo =2:103%g, m,=1.6102kg)
= (21030kg/1.61027g)2.21018W,41026 W) = 710l%s E 1.310% ]
=  210Fans tus = L#;‘S = Iigew = 310s =10ilans  5.12

Ceci est incompatible avec I'évolution, I'age de la terre. . . . .
P g Si seulement 10% de I'hydrogéne sont transformées en hélium

(hypothese réaliste), le soleil vivra 10 milliard d’années -
othése b) “énergie gravitationnelle” toujours assez pour assurer le temps nécessaire a I'évolution
géologique de notre planéte (env. 4.6 mia d’'années).
Nous calculons I'énergie potentielle d’'une sphére gazeuse On distingue 2 chaines de combustion d’Hydrogéne en
homogene de masse M. La couche de masse dM(r) est attiréepyg|iym :
par la masse de la sphére a l'intérieur avec une force - la réaction p-p pour &M,

F = GMdM() / Fe - la réaction CNO pour M>lyl
Ceci correspond a une énergie potentielle

-GM(nNdM(r) 54

r

Les réactions nucléaires sont discutées dans la section 5.2.3.
Egm =
Coefficient de production d’énergie

38



dLr
dr

_ arv2p(r) (. T) 513 La relation Masse - Luminosité L(M)
On cherche a estimer approximativement (proportionnalitées

ou g(p,T) [J/g s] coefficient de production d’énergi€e > 0  seulement) des expressions ppuat T qui seront utilisées dans

seulement dans l'intérieur de I'étoile, pour le solgh:=0a la relation pour la (éq. 5.23).

r>0.25R, Ceci va permettre d'établir une relation grossiére entre la masse

et la luminusité d’'une étoile.

La densitép d’'une sphere est proportionnelle a son rayon R et a

Flux énergétigue du rayonnement F sa masse Mp = M/R3

jE/dt Pour estimer la température T, on considéere |'étoile comme une
Foo= —d?EA [W/m?] 5.14 sphére de gaz parfait, on utilise le gradient de pression de éq.
dA 2.62, et I'eq. 2.64 pour P.
- Lr - _ ) N :K
- 412 5.15 dP/dr= P/R = -pGM/R2 = GM2/R5; P~M2/R4; P mpT

ou L est I'énergie photonique qui traverse une surface de rayon T ~Pp~PRM ~ (M2/R4) - (R3/M) ~ M/R
r par seconde. La luminosité d’'une étoile de rayon R gst L

(R, T ne sont pas indépendants ) la température T dépend donc uniquement de M et R : T ~ M/R.
Avec €q. 5.23 on obtient pour la luminosité de I'étoile L
LR = 4mR2F =  4mR20T4 5.16 L= grmee.dac T3 dT
R~ ) €73 kp dr
) ) R2T3R3 T RAT4 R4M4
Transport d’énergie par rayonnement - M R T M - MR%
La densité énergétique U est la quantité d'énergie par unité de | ~ M3 5.24
volum_e. Dans un intervalle dt, le rayonnement parcourt cdt ,
remplissant un volume dV=cdtdA Ceci est une approximation trés grossiére, elle est & peu prés

L . correcte pour des étoiles de ~ 1g,M
densité énergétique

U &= - c(ijtgA [/l 517 La durée de vie d’une étoite
c .
= % = ﬁ 5.18 Si on suppose que la 'durée. de ,vried’u.ne étpi[e est
pour des photons (relativité restreinte) la relation entre énergi roportl_o,nnelle a son reservoir d'énergie divisé par sa
et impulsion est : E=pc uminosité, on obtient
Densité & " flux de [ Isi T ~ MIL ~  M/IM3 ~ ﬁ 5.25
ensité énergétique = flux de I'impulsion . . . . o
(Flc = dE/cdtdA  voir i dessus) Si le soleil a une durée de vie de 101 ans, une étoile de 10
B M, aura urt de seulement ~ 2@ns.
p/dt
U = dp/dt 519 5.2 EVOLUTION STELLAIRE
- dA dA )

5.2.1 La naissance des étoiles
aussi, la pression de radiation = flux de I'impulsion

(voir appendix : pression de radiation) C’est daps Ies. nuages densesl que se rangent les nuages
moléculaires, sites de la formation des étoiles. Ces nuages

P _ dp/dt 5.20 moléculaires contiennent de grandes quantités de poussieres,

fad dA ' responsables de I'extinction de la lumiére visible (voir chapitre

6). Ces poussiéree, sur lesquels se forme la molécule de

force = dp/dt (variation de Impulsion ) I'hydrogéne jouent un réle de catalyseur pour la formation

Pression de radiation (U) Prag = %U(T) = %T“ 5.21 d’étoiles. Elles sont aussi de bons révélateurs de ce processus
du flux d’impulsion, la fractior est absorbée par dr (I'opacité dui est impossibles a observer directement du fait de I'opacité
a=kp, ouk est le coefficient d’absorption massique) du milieu interstellaire au rayonnement visible ou ultraviolet
dp L, émis par les étoiles jeunes: chauffee_s par le rayonnement
ar = -KP Zmc 5.21 ultraviolet qu’elles absorbent, les poussiéres reémettent dans le
domaine infrarouge. Or ce rayonnement est trés peu absorbé par
aT 4aT3 dT L, la matiere interstellaire, il peut donc s’observer a de tres
( 4 = 3 = “KP Zmzc 5.22 grandes distances.

Le tranfert de radiation dans une étoile, exprimé p#éhergie  Contraction gravitationnelle

hotonique qui traverse une surface de rayon r par seconde
pe queq Y P )%:‘tfference entre un gaz dans le labo et dans lI'espace : la
_ dac T3 dT physique élémentaire nous enseigne que des gaz remplissent les
L = - 4172 C3 kpdr 5.23 volumes qu’ils ont & disposition - ceci est vrai dans le
laboratoire.
{aboratoire- cosmqgs

Dans l'univers les nuages de gaz ne remplissent pas leur
contenant - ils ont tendance a devenir instable.
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Théoréme du Viriel

L’équation de mouvement d’'un systéme de points massiques m
(avec positions; et sous influence d’'une forcegecrit :

Déclencheurs possibles contraction gravitationnelle :

a) Lorsqu’une étoile jeune émet de I'énergie en ultraviolet
<91 nm), il y aionisation de I'hydrogene.
Nous avons donc I'hydrogéne qui est dissocié :

d
— Pi =F; 5.28
M -  Mp+he 5.26 dt Pr="i
Ti mi 8]
la pression (avant ionisation pgkil) dans le nuage
double car nous considérons la dérivée n temps de la quatifgr;
]
p = (Np + NDKT = 2nykT 5.27 (viriel) pour les particules d’'un systeme par rapport au
b) Les bras spiraux jouent le role d’ondes de compression dgz pi-ri :z Qd:i T + z pi-% 5.29
au sein d'une galaxie. La densité est donc plus élevée dans t4 T at | t
les bras spiraux et peut déclencher la contraction =Y Firi + Sy mv2 530
gravitationnelle des nuages. i .
0 l- . z ! . - e
Evolution du milieu interstellaire: Les nuages diffus qui se viriel {joetgi;fpg,%gnergm cinetique
. n

rencontrent fusionnent partiellement pour donner des nuages .
plus gros. Bien que la zone extérieure de ces nuages s'évapore énergie potentielle totale du systémegE

continuellement au contact du milieu trés chaud dans lequel ils gy un systéme fermé ol la seule force qui agit sur les
baignent, certains nuages parviennent a devenir assez grparticules est I'attraction mutuelle et si le systéme est
(nuages denses) pour étre opaques a la lumiére: des molécusgationnaire

s'y forment et ils deviennent des nuages moléculaires. Ces, les particules restent liées, Ieg/ons et lesvitesses
nuages moléculaires ( régiong)Husionnent pour devenir des serontlimités '

nuages géants qui s’effondrent sur eux-mémes (accrétion) pour

former des étoiles. Cet effondrement peut avoir lieu lorsque l&> A= dat > piri  ne grandit pas sans limite

pression interne d'un nuage devient insuffisante pour '
contrebalancer les forces d’autogravitation et lorsque la masse
du nuage (supposé sphérique) dépasse la valeur critique donnée
par le critere de JEANS (voir ci-dessous).

Les étoiles massives nouvellement formées peuvent déclench@f moyenne temporelle <A>
a leur tour la formation d’autres étoiles, ce qui reste alors du

nuage moléculaire qui leur a donné naissance se trouve Epot + 2Ecin = 0
completement disloqué sous I'effet des vents stellaires. On se

T
= I’intégraIeJAdt reste finie

T
%JAdt -> 0 lorsquet->c0

oL e Ept% = - 2Edn 5.31
retrouve alors avec des nuages ionisés par leurs rayonnements

ultraviolets (hydrogéne ionisé* régions HIl). Ces nuages => si le nuage rayonne de I'énergiec’est a dire si la
lumineux, situés au voisinage de I'étoile, sont des nébuleuses moitié de I'énergie gravitationnelle libérée peut
gazeuses brillantes trés facilement identifiables (ex: Nébuleuse s'échapper du nuage (p.. par excitation atomique et
d’Orion). émission de raies atomiques), il est possible qu'un

nouvel équilibre s’établisse.
Possibles conditions initiales pour la formation d’une étoileAu début, cette contraction peut se passer a peu prés avec la
comme le soleil : vitesse de la chute libre, plus tard I'effondrement se poursuit en

nuage d'atomes d’hydrogéne (90 % des atomes dans 'Univerg})/USieurs €tapes : chaque fois que I'énergie cinétique du
ystéme peut diminuer grace & un nouveau processus évacuant

- masse M = 1057 atomes d'H ~ 1M de I'énergie (émission de raies, ionisation, émission de
-température T ~ 0° (10-100K) neutrinos - processus qui se déclenchent successivement, a
- taille R ~ o (~1pc) partir de certaines températures seuil) le systéme peut se
- densité n ~ 19105 atomes/crd contracter davantage.
les énergies qui sont au sein du nuage :

Egrav  ~ 0 (c.a.d. maximale!)

Ecin - 0 ;

Enwe -~ 938 MeV / nucléon

L’interaction forte, faible & électromagnétique sont quasiment
inactives pour les phases initiales. C'est la transformation de
I’énorme réservoir d’énergie gravitationnelle (I'énergie
gravitationnellediminue lors de la contraction - finalement
jusqu’a typiqguement 10*5 J!) en énergie cinétique qui va
dominer les premiéres phases de I'évolution stellaire. Les
conditions pour cet effondrement seront discutées dans la
section suivante.

Fig 5.0 : formation stellaire dans des globules gazeux de M16 (nébuleuse
de l'aigle). Les étoiles fraichement formées ionisent le gaz et le font
évaporer dégageant d'autres globules et jeunes étoiles.
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Masse de Jeans
(équilibre entre gravitation et pression thermique)

1

A=——
nma?2

libre parcours moyen plus réaliste

Analogue aux atmosphéres planétaires (voir chapitre 4.1.8jemps entre collisions thermiquesaAt

nous pouvons calculer une vitesse thermiquetvune vitesse

d’échappementapour la sphére de gaz qui est en contraction. 172 m? - 32 kT énergie cinetique moyenne
La vitesse thermique doit étre trés inférieure a la vitesse KT
d’échappement. = v = V-% vitesse moyenne
Vi = ;7—:;-'— la vitesse thermique moyenne 5.32 At = Niv t libre parcours moyen
1
. . = e — 5.39
Ve= % la vitesse d’échappement 5.33 NmaZv3KT/m
2
Vt2 < Ve2 5.34 on résout I'équation différentielle pourr ma=F; %éﬂ: Glr\gm
(hypothése : r = &, t=r/<k 1K)
3KT _2GM _ oom =2 TR3p >R = (4317'\/91/3 5.35 _
m R 3 Tt temps t de la chute libre du nuage
41T 411
B3z 2B 13 M2i3 - 2
< 26M (H)v3=2G (301 M 5.36 ¢ Sy [ 5 40
M, = const T32p-l2masse critique de Jeans 5.37 combien de temps pour chuter jusqu'# B3 ? 1o =21030kg, Ry=7-108 m)
3
t = ng—rM = 55 ans

19102/ kel

(densitép remplacée par n : atomes H pardtm

n

=>trés court par rapport a la vie de I'étoile

comparaison : temps de la chute libre vs temps entre collisions
thermiques

Le critére de Jeans peut étre appliqué pour évaluer la formation
__VO9GMR2

de structures par instabilité dans le milieu interstellaire (MIS). Avt = avec M=(4v3)r3nm 5.41
Si on suppose #. cm3 (densité typique du MIS) et une nnety3KT/m 312

température de ¥ (phase neutre “tiede”), la masse de Jeans ~ G

est de M=210%kg, ce qui correspond a @nasses solaires. - hatnT 5.42
Dans une galaxu?, on forme QOn(_: d’abord de granc_ies strgptyres aveck=1.381023 k-1, G=6.6710 1 mBkg ls2,
type “amas d’étoiles” (voir figure 2.1) par instabilité my=1.661027kg, &0.5101m
gravitationnelle.

Les étoiles doivent se former dans un milieu ou la densité est = %nT <<1 5.43

plus _élevée et ou la température est plus passe. Pour d_es (avec T50K, 10 om® d'un nuage IS, nuage moktod
conditions que I'on trouve dans les nuages froids de la gaIaX|_e> de chutdib
(T = 10K, nombre d’atomes par @énn = 10 & 16cm3) la => pas de chutelbre
masse critique est )4 30-10 M. Quand la température dans les régions centrales atteint 1800 K,
“moralité” : le plus dense et froid le gaz interstellaire, le moinsles molécules d’bisont dissociées en atomes. La dissociation
massifs les objets qui s’y forment. Plus le gaz stellaire est deng@nsomme de I'énergie, I'énergie cinétique (thermique) du
et froid plus les objets formés seront petits. systeme diminue, et I'effondrement s’accélére.

Pendant sa contraction, une étoile passe par plusieurs phases ou
La phase protostéllaire la vitesse de l'effondrement augmente a cause d’ une
Pendant la premiére phase de la contraction d'un nuagdminution de 'énergie thermique : 241K, quand I'hydrogene
protostéllaire, I'énergie potentielle gravitationnelle qui est&St ionise (13.6 eV - voir Fig. 3.4), et plus tard, quand I' He est
transformée en énergie thermique et en rayonnement (ldgnis€. Quand la température atteint>K) le gaz est
atomes excités rayonnent dans des raies atomigues). Dans Gmpletement ionisé.
nuage encore peu dense, le gaz est transparent aux photons.
Ceux-ci s'échappent en emportant de I'énergie (->viriel !) - la r
température de I'étoile ne s’accroit donc d’abord pas et elle I
peut s’effondrer quasiment en chute libre. B
Densité et pression vont s’accroitre d’abord au centre du nuage; L
I'opacité augmente, le rayonnement ne s’échappe plus i
librement de partout dans le volume. La température augmente L
ainsi que la pression qui commence a empécher la chute libre (- _ 5
>viriel 1). = |

-5

Nous estimons leemps de la chute librevers le centre et le temps entre
collisions thermiques:

Libre parcours moyen A (c’est la distance parcourue par une particule
entre deux collision, c-a-d sans subir de choc).

Nous estimong\ pour une sphére de gaz en contraction (n particules de
rayon a)

Limite supérieure pouA : le rayond de la sphére qu’on peut recouvrir
avec les particules qui sont contenues dans la sphere (a partir d’'un rayon d
les particules doivent commencer a se toucher)

15

-0.5 0 0.5

B-V

15 2
Vol. no, g des particules surface

43 3

o = AR => d= - Fig 5.1 : Le diagramme Hertzsprung-Russel. Les points correspondent a
N

1300 étoiles les plus proches r<25pc. Surprenant : les étoiles ne
remplissent pas ce diagramme au hasard...

3 5.38
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5.2.2 La séquence principale

o B A F G K M
Le diagramme Hertzsprung-Russel (HR) met en relation la supergéantes
magnitude absolue \Mu le logarithme de luminosité stellaire

L (en ordonnée) avec la “couleur” de I'étoile (indice de couleur
B-V) ou le logarithme de la température superficielle T (en
abscisse). Si on trace le diagramme HR pour les étoiles dont on
connait la distance, on s'apercoit qu’'elles ne sont pas
distribuées au hasard. Une grande partie des étoiles sont
regroupées en une bande qu’on appelle séquence principale
(Fig 5.1).

(Réciproquement, une étoile dont on connait magnitude et type
spectrale, peut étre située grace a ce diagramme - parallaxe
spectroscopique).

L'évolution de I'étoile va entrainer des changements de la
structure de I'étoile (rayon etyJy); il s’ensuit une variation de

la luminosité. Si on suppose que les étoiles rayonnent, au
premier ordre, comme des corps noirs, leur luminosité L (ou
My) dépend du rayon et de la température uniquement
(L=41720T4). Comme c¢a, les étoiles en dessus de la séquence
principale doivent étre des étoiles géantes (a T égal, seulement r
peut augmenter L), et les étoiles en dessous de la séquence
principale doivent étre des naines. . !

La distribution étonnante des étoiles dans le diagramme HR Bgﬂgﬁes ?5&3@2
doit forcement provenir d’'un principe physique. Le grand
nombre d'étoiles sur la séquence principale pourrait indiquer
gu’une étoile y passe une partie importante de sa vie. En fait, la
séquence principale est “I'endroit” ou les étoiles transforment
I'hydrogéne en hélium par des réactions nucléaires. Comme le -«——— temperatur
“réservoir nucléaire” est le plus important “réservoir d'énergie” ig 5 2 : piagramme HR schématique de I'évolution du soleil dans le
d’une étoile (voir 5.1.2), on peut comprendre que la séquenceaprés son arrivé sur la séquence principale (phase proto-stellaire finie).
principale est de loin la phase d’évolution la plus longue. IL,aerSri\C/ggffsisr g%g%g%gﬂgurm(m indiquent le temps écoulé depuis
Une fois la phase protostellaire terminée, le nuage d’'Hydrogéene
s’'est effondré, le centre a donc acquis une températur~
suffisante pour que les réactions nucléaires s’'amorcent (vo l

nebuleuse planétaire

geantes rouges
geantgs

etoiles centrales de
nebeleuses
planétaires

magnitude absolue ____ 5,

5.2.3).
Lorsque 10% de I'H est consommé, I'étoile quitte la séquenci 50~ ¢ 1 % > — % 7
principale, des énergies alternatives entrent en jeu, la structu 3=z
de I'étoile peut se diviser en zones de différents processus ( : 0o "
combustion. Il s’instaure ainsi un enchainement de oM , __4 ﬁ——w -
combustions, cependant la capacité qu’ont les étoiles & produi 37‘2*\-\ 2
des éléments lourds dépendant de leur masse initiale. 9 Mo
1-2 séquence principale
- M< 1.5 Mp : H-> He au noyau par p-p 30—

- M>1.5 Mg : H-> He au noyau par CNO,
- le noyau s’enrichit en He,

2-3 - M< 1.5 M : contraction du noyau,nbyayaugmentg 20—
H-> He continue dans enveloppe
- M>1.5 Mo : noyau se contractendyauaugmente
luminosité augmente par contraction gravitationnelle
3-5 vers la géante rouge 10
source d’énergie dans I'enveloppeojauaugmente,
enveloppe en expansions ffdiminue => L ~ const.

5-6 contraction gravitationnelle du noyau fait augmentgyad
jusque Thoyau ~>108 K, Renveloppeet L augmentent
6 flash hélium
- processus & au noyau (He->C)
- expansion du noyau diminue combustion de I'H dans - 1o
enveloppe, Baveloppeet L diminuent

7-10 processusaBd’abord dans le noyau, plus tard

LOG (1)

0.0

. \ 025M
deux couches de combustion : H->He, procesaus 3 20l | | ] [ | | | [ N
etc ... " a5 44 43 42 41 40 39 38 37 36 35

LOG (Te)

Fig 5.3 : Diagramme HR pour differents chemins evolutifs
(étoiles de 0.25 Ma 15 M)
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5.2.3 Les réactions nucléaires concentration en atomes d’Argon. Pendant que fluxvde
solaires sur terre est ~1@/s cn?, seulement env. une fois par

Réaction p-p énergie libérée* <perte>pas T moyen semaine un neutrino interagit avec un atome de Cl| dans

IH+H - 2D+e'+v + 144MeV - 026MeV 18 ans I'expérience de Brookhaven.

IH+2D - 3He +y + 5.49 MeV 6s (le flux desv solaires qui nous traverse est énorme - a chaque
puis p.e. moment il y environs 300 dans une boite d’allumettes - la

SHe +3He — “He + ZH + 12.86 MeV 19 ans probabilité qu’urv interagisse dans un humain est extrémement

faible, c.a.d. ~ une seule interaction pendant toute une vie)

41H - AHe+2y+2et+2v  26.72 MeV - 0.52 MeV

4 >166 Aacti -
*énergie libérée : inclut I'énergie de I'annihilation dy e II':’_OW des températures T>166 K la réaction p-p perd de
Deutérium : noyau p+n importance

réaction CNO (cycle du carbone) énergie libérée

proton proton @ proton proton
o o () [ ) 12C + 1H . 13N 1.95 MeV

13N - 13C +e + vV 1.50 MeV
/ 13C + H o 14N 7.54 MeV

<t e+ 14N + H 5 150 7.35 MeV
@ @ i 150 - BN +et + v 1.73 MeV
A/O deutérium heélium(4) deulenum ?}\ 15N + H - 12C +4He 4.96 MeV
Q / \ 41H - 4He 25.03 MeV
he"um(B he“umU ‘ a partir de 1®K : combustion de I'He : réaction triplea, et
P'°‘°” proton capture de particulesa (noyaux4He)
Y : He+  4He - 8Be - 0.092 MeV
Fig 5.4: schéma du cycle p-p 8Be + He - 1C* - 0.286 MeV
La production d’énergie par fusion (p-p) se fait seulement a 1T+ - 12 +y +7.656 MeV
l'intérieur ou T est suffisamment élevée
; 0.5 L, est produit & l'intérieur de 0.11,R La structure de I'étoile peut se diviser en zones de différents
; 0.9 L, est produit a 'ntérieur de 0.13,R processus de combustion - p.ax & centre, H-> He dans une
) 1.0 L, est produit & lintérieur de 0.25 R couche extérieure. Notez néanmoins que 80% de I'énergie est

. L , libérée dans le premier pas : H+H-> He
Le processustH+1H - 2D n’a jamais été observé au P P

laboratoire. 1l est extrémement improbable (pas impossible

maist=1410° ans ) comparé a d’autres processus de fusion.

Pour former €D, les protons doivent subir une décroissance 1,- “He _ 160 +y +7.161 MeV

(interaction faible) au moment méme de leur rencontre
..processus avec une tres faible probabilité.

Comment savons nous que ce processus se déroule a I’ |nter|eur

du soleil ? La lumiére provient de la surface solaire, elle N8eo  + 4He

une fois produit, le carbone peut capturerdes

t puis aussi

. ; - 20Ne +y +4.730 MeV
nous informe donc pas directement sur les processus danside +  4He 24Mg +y +9.317 MeV etc.
noyau.
) combustion du carbone T>8L08 K
neutrinos (aprés épuisement de la combustion de I'He - les noyaux
prédominants (qui sont le C et le O ) prennent le relais
photons

Par contre les neutrinos (@ avec la matiefeou TRES faible) ve o+ . 12C R Mg +y +13.93 MeV
fombustion de l'oxygene

peuvent s’échapper sans étre affectés par I'enveloppe. Mal

s’ils ont une section efficace g avec la matiére qui est proche q%O

0, comment les détecter ?

L’interaction des neutrinos avec la matiére est @ mais g

n'‘est pas= 0, aussi, le soleil doit produire un nombre
igantesquele neutrinos par seconde : . . .

99 N\,i Lo/ Ep= 112 415 W 1 1015 3 = 21058 sY), 261+ #Si - NI 4y - SFe+2e+

La détection des se fait dans d’énormes bassins enterrés (p.e.

I'expérience du Brookhaven Lab. dans une vieille mine d’or du

South Dakota (USA), 1500 m sous la surface de la terre, pour

éviter des réactions nucléaires qui perturberaient la mesure).

Les neutrinos peuvent étre détectés par la réaction

60 - S +y - 28Si +4He

combustion du silicium

Cl+v > SIAr + e

Les 380000 litres de perchloréthylene@t;) du Brookhaven
Lab sont analysés périodiguement pour mesurer la
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équilibre entre énergie potentielle et énergie cinétique

(0]
S VAN
(3] - P P
=1 ENVELOPPE H H 0,1 par unité de volume dans une étoile dégénéree
” e T e T T T 0 P i ) ] »
H He 06 ‘/{ énergie potentielle par unité de volume
AP T s Z
7 B M2
l 4 c 18 O] Epot= % avec V~R M : masse de l'étoile, R rayon de I'étoile
Ne 22|o
C S Y 3 dEpot _ M2
CYCLE o 3.5 dv R4
cno | 30 Nel 5 —— i
i 4,0 . . L L.
(@) 1 X Si pression (énergie cinétique par unité de volume)
el [ %c | 1*Nel mg| | Zsi Si % - ® e 2
L1 || %] |®Na| |7Al] | s | |Fe 7 ‘ oC av - P ~Rs avec pd=h (incertitude de Heisenberg)
c |
8710 510° 200 ~1 -5 w1 PRESNTE
ans ans ans an mois jour ms P : pression, v : vitesse des électrons, d dimension des atomes dégénérés
1,0 100
0,04 02 1,5 25 3.2 = v-~1/d avec &~ 1p et p~M/R3
Température centrale (1 OgK)
M5/3
= P -~ R avec v~ MB3R
Fig. 5.5 : L'évolution de la structure d'une étoile massive (2. Mes
zones grisés représentent les différents phases de combustion centrale. La dEpot dEcin
présupernova “pelure d’oignon” dans la quelle se produisent tous les av - av
processus nucléaires simultanément.
M2 M5/3
R4 T RS
5.3 LA FIN DE LA VIE DES ETOILES
R ~ M1/3

La matiére dégénérée

Alors que la pression dans un gaz idéal est fonction de &€ rayon diminue avec 'augmentation de la masse !
température, la pression d’'un gaz dégénéré au coeur d’une .

étoile vieille (p.e. une géante rouge) nest plus fonction que db&S naines blanches

la densitép. L'étoile en se contractant accroit la densité dans

son noyau, on commence a voir apparaitre la matiére dit8oUr:M<1.1M

dégénérée. plus de réserves d’énergie, une fois He -> C, O épuisé
Dans la matiére dégénéré, la pression n'est plus dugiadds - la tempeérature baisse jusqu'a ce que I'énergie thermique
atomes, elle est due aux électrons. Soit epuisee.

=> matiére dégénérée P 53(dans gaz idéal : P=2/3nEX6
- la pression dépend uniquement de la densité

° ° ° ° - p jusqu’a 16 g/cn®, T (au début encore) ~ 38
- se refroidit lentement -> naine noire

(] [ [} ™Y .
Nébuleuses Planétaires
d
distance moyenne entre atomes 4 |neb. pla

A partir de quelques Ebars, les électrons se comportent ~
comme un gaz d’électrons libres, qui circulent entre les noyaux.
Ce gaz électronique entoure les noyaux qui se rapprochent de
plus en plus. La matiére adopte des comportements métalliques. Q

Or, les électrons doivent satisfaire au Principe de Pauli : deux e naines blanches

ne peuvent pas étre dans le méme état quantique (quantité de >

mouvement).

Si les électrons sont contraints d’occuper une région de taille dEntre le stade de la GR et de la derniere phase (p.e. NB).

la quantité de mouvement due a l'incertitude quantique est Les Géantes Rouges oscillent -> enveloppe peut recevoir assez

de: d’Ecin pour se libérer
Vech(GR)= 20-30 km/s (ceci correspond a la vitesse d’expansion
ped = h (inégalité d'Heisenberg) 5.44 observée dans des nébuleuses planétaires)
= E = E
€ m me 5.45

€r: énergie de Fermi = énergie des électrons, elle augmente
avec la distance qui diminue.

Si gg >> kT alors, le gaz est dégénéré : c’est la condition que
I'on trouve a l'intérieur de I'étoile quand elle n'a plus de
“combustibles nucléaires”.
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d=h/p= h/mc=25.1012m avec k= pc= me2

La densité d'électrons est a (mc/hp = 1085 m3 (=108
kg/m3), une telle densité est atteinte a l'intérieur d’'une étoile
dégénérée de 1.4 masses solaire (masse de Chandrasekhar).

L’explosion de I'étoile

Dans le noyau des étoiles massives, la T peut devenir
suffisamment élevée pour que la combustion du silicium entre
enjeu:

Fig. 5.6 : La nébuleuse planétaire de I'hélice - I'étoile qui est a I'origine 2SI +285i - SONi+y - Fe +2e + 2

est la naine blanche au centre. . ; .
a T>31°K => nouvellegertes d’énergie :
Novae
photodésintegration a T=510°K
Une naine blanche faisant partie d’'un systéme binaire augmente
brusquement son éclat (jours, semaines). Ceci est di au Y+5Fe -  13He +4n+2.2MeV/nucléon
transfert de masse du compagnon, souvent une étoile sur la
séquence principale, vers la naine blanche. Cet échange & processus est endothermique ! Cette réaction entraine une
réalisé a travers un lobe de Roche vers un disque d’accrétidierte d’énergie supplémentaire, de méme que la production de
qui entoure la naine. paires électron - pOSitrOﬂ

production de paires

4/0 flux de masse vers la naine blanche par des photong de haute énergie
NB

(lobe de Roche, disque d’accrétion)
% > e+e 5.47

d'accrétion est un processus complexe. Il peut y avoir dgonservation de impulsion)

rayonnement X oy qui est émis. A la surface de laNBily a yne fois ces électrons et positrons crés, ils peuvent se
augmentation de la densite ->qudon -> €xplosion  recombiner pour donner du rayonnemeiit) et trés rarement
thermonucléaire ->I'enveloppe est €jectée a des v ~ 1000 km{gynner naissance a une paire’ qui s'échappe en évacuant de
(a comparer avec les nébuleuses planetaires ou v ~ 20-30 km{ghergie hors de I'étoile

-> la surface émettrice grossit rapidementla luminosité de

I'étoile augmente. échappement de neutrinos
Supernovae e+e o 2y
e+e - vV +Vv- (branchement 1&)

gaz dégénéré relativistequand la densité dans le noyau de

I'étoile augmente, la vitesse des électrons de la matiergajs tandis que lessont absorbés et reémis avant d'atteindre la
dégénérée augmente et va finir par devenir relativisted).  syrface, les neutrinos s'échappent de I'étoidjo
On rappelle le théoréme du viriel (voir eq. 5.29 - 31)
=> refroidissement devient effet volumique !
DFeri+t>pvi =0 en moyenne temporelle
' ) ' o ) ) o _=> noyau en contraction rapide (->viriel)
Le premier terme (viriel) reste valide; il est équivalent a
I'énergie potentielle pot. Cependant, dans le cas relativiste |g5 py et e seront comprimés (inversion de la décroisgince
I’énergie cinétique des particules devient,E= pc, donc le
deuxiéme term& p;-vi = E;n et non 2 B, ! Ainsi, I'énergie p + e—- n + v vparent!
totale Bot = Epot + Ecin = 0, c.a.d. une configuration stable
n'est plus possible. La degenérescence des électrons ne suffig processus inverse n'a pas lieu -eséchappent.
plus pour maintenir I'étoile a une telle T, p => décroissdhce
inverse p+ - n +v, matiere neutronique. T plus haut -> plus de -> plus E évacue -> contraction

o o ) (viriel') -> T monte encore plus ....
Limite de Chandrasekhar La limite entre gaz d’électrons

dégénéreé non-relativiste et gaz dégénére relativiste est atteintyns |es noyaux, le nombre de neutrons monte, par contre,
quand I'énergie de Fermi est de l'ordre de la masse degnergie de liaison des noyaux diminue. A des densités

I'électron au repos (gh d’environ 41011 g/cn®, des neutrons s'échappent des noyaux,
) quand la densité atteint-18g/crr8, les noyaux disparaissent ->
€r= mece = 0.5 MeV une étoile & neutrons.

L’inégalité d’Heisenberg est utilisée a nouveau (voir aussi 5.44)
pour associer la quantité de mouvemeptep le volume
(dimension d) disponible pour les électrons
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Feb 1924
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May 1994
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0.1 light yr
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Sep 1994
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1) L’hydrogéne a été formé durant le Big Bang ainsi que 90 %
de I'hélium que I'on rencontre actuellement. C'est par la
combustion de I'hydrogene dans les étoiles qui les compose que
brillent les galaxies. L’hélium, pour sa part, n'est guére plus
abondant que lors du Big Bang. Il est transformé en éléments
plus lourds lors de la nucléosynthése ou reste prisonnier a
I'intérieur des étoiles naines.

2) Le Lithium, Béryllium et le Bore sont moins stables que I'He
ou le C (fig. 5.9 et 5.10). A partir de 38, ces éléments sont
rapidement détruits au sein des étoiles.

3) Nucléosynthése stellaire : Avec 'augmentation de la charge
du noyau, la barriéere de Coulomb devient de plus en plus
élevée.

Comme la fusion de particules de chargés élevées demande des
températures de plus en plus importantes, le nombre et I'énergie
des photons augmentent (-> loi de Planck). La photo-
désintégration devient de plus en plus importante.

4) Pendant les derniéres phases de la vie d'une étoiles massive
(T>4.109K), les réactions d'équilibre entre fusion et
photodésintégration (voir SN) favorisent la production

Fig 5.7 : Evolution du reste de la supernova SN1993J - pendant la périod¢éléments les plus stables. Car son énergie par nucléon est la
de I'observation, la vitesse d’expansion est de env. 15000 km/s.

5.4 L’ORIGINE DES ELEMENTSCHIMIQUES

Depuis des temps trés reculés, les hommes se demandent reD
comment se sont formés les éléments qui nous constituent et 5461
nous entourent. Les alchimistes, par exemple, révaient de
trouver le moyen de transformer le plomb en or. La solution ac
ce probléme est apparue — paradoxalement — en observant Iﬁsl 004l

étoiles et en étudiant leur évolution

Les abondances observées dans le systeme solaire se revelent
étre représentatives (-> spectroscopie stellaire) pour Iq@ 10021t

composition chimique de I'Univers.

abondance relative

z
Fig. 5.8 abondance (massique) relative des éléments chimiques dans FT‘
systeme solaire en fonction du numéro atomique Z (nombre de protons).

R
abondance des éléments chimiques -
dans le systéme solaire f

Ni ]
[ ]

sicu 3

Xe Pb 7

° ° 3

Hg 1

L] | ]
d ]
Ao Al U
oo b0 . o oo© .y T

0 20 40 60 80 100

plus faible (fig 5.9) - le fer présente le maximum de stabilité.

1.008

s~~~ 1 T T T T T T
masse par nucléon des isotopes stables

*Be
L ® |
1.000 | . — ]
| Ce u |
O e Au
L Al © Ag
Fe
0.9980 U O I
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Z

Fig. 5.9 : la masse par nucléon en fonction du numéro atomique Z.

5) A partir de la combustion du silicium (39 K), la
photodésintégration brise les noyaux en leur arrachant des
particulesa (noyaux d’atomes d’hélium : 2 protons, 2 neutrons)
qui seront capturées par des noyaux rescapés. Les noyaux avec
un nombre entier de particulas(32S, 36Ar, 40 Ca ...) sont plus
stables que leurs voisins.

6) Tandis que la fusion et les processus d’équilibre peuvent
xpliquer la nucléosynthése jusqu’au fer, les éléments plus
I6urds sont produites par la capture de neutrons. Méme si la
barriere de Coulomb est de plus en plus élevée, elle ne présente

Les principales caractéristiques de la courbe des “abondancpas d’obstacle pour les neutrons. La capture neutronique se
standards” (Fig 5.8) peuvent se résumer :

I'hydrogéne et I'hélium représentent 97 % de la masse
le Lithium, Béryllium et Bore sont extrémement rares
entre hydrogéne et cuivre, 'abondance chute de 10

il y a un maximum local autour de Z=26, le pic du Fer

produit a toute température, cependant, des flux de neutrons
suffisants sont produits seulement lors des réactions nucléaires
a haute température durant les phases avancés de I'évolution
stellaire (p.€l3C(a,n)160", ou22Ne(a,n)25Mg)

surabondance des éléments “pairs” par rap. aux “impairs”

pour les éléments lourds au dela du pic du Fer,
'abondance décroit lentement
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Fig 5.10 : trajectoire du processsiglans le plan Z-N (N nombre de
neutrons). Notez que les éléments avec Z pair ont plusieurs isotop

Dans le processus (slow : absorption lente de neutrons), le
temps caractéristique d’une capture neutronigLest long par
rapport aux demi-vies, des isotopes radioactifs (la majorité
des isotopes radioactifs ont un< 1 heure; voir Fig 5.11). Les
éléments suivent le chemin tracé dans la figure 5.10 - ils vont
s’arranger dans la vallée de la stabilité (fig. 5.11).

Le processus s’arréte au plomb, car la désintégratiode ce
noyau devient plus important que la capture de neutrons. Les
éléments au dela du plomb sont produits par le proceskars

des régions de I'étoile ol T>4(XK, ou dans les supernovae
(p+e- >n +v). Lors du processus, le bombardement
neutronique est si intensdy(> 123 n/cm3) que la capture
neutronique excéde la décroissarfe€tr > >1¢). Seul le
processus est capable de former les élément au dela du plomb.
(fig. 5.11)

Le gaz enrichi et éjecté lors de ces gigantesques catastrophes
dwucléaires pourra par la suite se condenser & nouveau et

stables, tandis que les éléments avec Z impair n'ont souvent qu'un isotogeformer des étoiles, qui, a leur tour, finiront peut-étre leur

stable.
Frn p
Th}
Hap
b |

T Mdf

=

e

wilx Snt

cr

cn b

Catl

Me |

valée de la stabilité

existence dans ces explosions cataclysmiques. Ainsi
I'observation spectroscopique des astres a permis de découvrir
que ce cycle de la matiére est la véritable Pierre Philosophale si
convoitée qui a créé I'aluminium, I'or, le fer, et tant d’autres
éléments que nous rencontrons a chaque instant sur Terre.

Il est a la fois étourdissant et fascinant de penser que toute la
matiére qui nous entoure, jusqu'aux atomes de notre propre
corpsa a été créée ainsi.

&léments du processusr

durée de vie

10000 ans - shable
10ans-10000ans
100 jours - 10 ans
10 heures - 100 jours
1 heure - 10 heures
0 zecondes - 1 heure

OO DN N

a0

&0

20 20 100 110 120 130 140 150

nombre de neurons

Fig 5.11 : chemin évolutif du processustr dans le plan Z-N



5.5 LESOBJETSCOMPACTS

- - Formation des étoiles Etoi i
toiles de faible masse dans des nuages «denses» Etolles massives
Etoiles & neutrons / pulsars Fusion H > He He €%

M<1.4 Mo M>1.4 Mo
L'effondrement du noyau d'une étoile massive (voir
supernova engendre, dans un intervalle de minutes voire
secondes, un “cadavre stellaire” d’un diamétre de R~10 km. La
densité au coeur de I'étoile est comparable a celle d’un noyau Milieu

nucléaire : étoile a neutrons

O, Ne, Mg,
Si, S, Ca, ...
noyau déséFe 1 Mge= 561.671024 g, Ree = 5.71013cm - %
une étoile de 1 M(210%0 kg) avec cette densité obtient ugnR Systemes f e / \‘
= Red{M /M 13= 16 km binaires
A s U

L'énergie gravitationnelle (voir eq. 5.7) libérée pendant la Etolle & neutrons  Trou noi

phase de I'effondrement est de :

Géantes rouges Supergéantes rouges
C-->Ne, Na
Ne --> O, Mg
0-->Si, S
Si --> Fe - groupe

He->C,O, ...

interstellaire

Fig 5.13 nucléosynthése - I'alchimie dans les étoiles : Les éléments lourds
10%6 ] sont produits a partir de la matiére primordiale dans les étoiles; d'une part

pendant leur évolution norale d’autre part comme résultat de la

nucléosynthése explosive dans les phases finales de leur vie.

n

3 GMz2 3 GMz2
Esw = (5gr,) - (5R,)

5 Ren Rnb

pour un noyau stellaire de M = 1,Mn rayon Rp = 5000 km

(naine blanche, matiére dégénérée), eif,=R5 km. résumé phases finales :

(Comparaison : le soleil rayonnel@s W, c'est a dire ~-8084

J par an. Les ~10 etoiles de notre Galaxie émettent denc M < 1.4M, - nébuleuse planétaire naine blanche
1046 J par an ...)

M > 1.4M, -  perte de masse : nova, vent stellaire,
conservation de : nébuleuse planétaire
Mnoyau< 1.4 My -~ naine blanche

- masse p ~ 105g/cn® (1 milliard de tonnes/ c

(avant implosiorp ~ 10’ g/crr¥) pas de reste stellaire

- moment angulaire T= 25 jours (soleil) -> 1msec Mnoyau> 1.4 My — SN M<3M, effondrement -> étoile & neutrons
Iy = Jo=2M-R2w M>3M, effondrement -> trou noir

sphére (R/I,Rp[) voir section 2

- flux magnétique B= 5 Gauss (étoile typique) Les binaires X

-> 100 Gauss Les systemes binaires contiennent deux étoiles qui gravitent
=> PULSARS autour d’un centre commun (une partie importante des étoiles
de notre Galaxie sont regroupées en systéemes binaires). Les
binaires X font partie d’'une classe spéciale de systemes binaires
- ils sont constitués d’'une étoile normale et d’'un objet compact
(naine blanche, étoile a neutrons, ou trou noir). Si les deux
astres sont assez proches, la matiére de I'étoile normale est
aspiré (gravitation, effet de marée) par I'objet compact. Les
rayons X proviennent des régions d’impact autour de I'objet
compact - ces régions (disque d'accrétion, surface) sont
chauffées a des températures extrémes (~ million de degrés!).

Fig. 5.12 : vue schématique d’un pulsar

découverte du pulsar CP1919 (période T=1.337 s) en 1967 p
Bell, Hewish avec le radiotélescope de Cambridge

Fig. 5.15 : rendu d'artiste d’'une binaire X
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Le décalage vers le rouge gravitationnel E = E-T

fréquence correspondante a I'énergie diminuéeh

1
2
s
s 9 Vo= hv-hvAU/c2 5.48
Q 3
. g vz (AU
. ‘% . ATV = % = % décalage vers le rouge 5.49
4
! Fig 5.16 : schéma “redshift” gravitationnel 0 = 2GM/e2 rayon de Schwarzschild 5.60
[2G/e2 = 1.51027m/Kkg]
Nous consideérons un rayon lumineux (photons avewEehi |5 yitesse d’échappement d’une particule dans un champ
“monte” dans un champ gravitationnel gravitationnel yse déduit de
la masse m qui équivaut a cette énergie #nfasse au repos!) ]
Ecin + Epot = E = 0
m = E/l¢ = hv/c2 5.47
mve2/2 - GmM/r = 0
travail des photons T pour monter la différence de potefitiel -=> O = 26Mm/@ avec v = ¢ (photons)
(AU=-GM/r)
=> ‘“rayon” d'un trou noir
T = mAU

E’ énergie des photons en haut du potentiel

gaz et poussiéres du milieu interstellaire
- T WA nuage moléculaire

reste de
supernova
étoile & neutrons
ou trou noir

.aprég
supernova

. -, étoile massive
supergéante ™

Fig 5.17 : Le cycle de la matiére dans une galaxie - schéma pour étoiles massives M > 1.4M
du milieu interstellaire a I'étoiles, de I'explosion dans une supernova du type Il au milieu interstellaire; les objets doaipastblanches, étoiles a
neutrons, trous noirs) ne font plus parti du cycle.
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5.6 FROBLEMES: PHYSIQUE STELLAIRE

5.1
a)

<)

d)

5.2
a)

b)

<)

d)

e)

53

a)

b)

d)
e)

f)

Combien de temps le soleil brillera ? Voyez vous méme !
Estimation de la distance Terre-Soleil

En connaissant la distance Terre-Lupecdmment peut-

on estimer a I'oeil nu la distance Terre-Solgild

b) Estimation de la masse du Soleil

Calculez la masse Miu Soleil en utilisantgt1.510t1 m. a)
(G :6.671011 m3kgls?)

Estimation de la puissance du Soleil (“avec les mains” !)

On cherche a comparer l'intensité du Soleil avec celle
d’'une ampoule électriqgue. Imaginez votre main a
proximité d’'une ampoule (prenez la puissance de votre

lampe de bureau) et estimez a quelle distarceods b)
sentiriez le méme réchauffement que celui produit par le c)
Soleil. Déduisez la puissancgdu Soleil [en W]. d)
Estimation de la durée de vie du Soleil e)

En supposant que le Soleil soit composé initialement f)
d’hydrogene dont 10% seront transformés en hélium a la
fin de sa vie, calculez la durée de vie du Solgilahs].

Pour cela, utilisez vos valeurs dgdt M, et :

masse de I'atome d’hydrogeneyM . 1.007825 uma
masse de I'atome d’hélium M . 4.002603 uma
unité de masse atomique (uma) u : 11687kg

vitesse de la lumiére (vide) c 2.998 mst

Réactions Nucléaires
Esquissez schématiquement la chaine p-p a I'intérieur
d’une étoile.
Comparez le rendement énergétique total des réactions
nucléaires ci-dessous :
- chaine p-p
- cycle CNO
- processus triple
masses H : 1.007825 uma;
He : 4.002603 uma;
C : 12uma 1umal.671027kg
Exprimez le rendement énergétique par nucléon et
discutez brievement l'importance des trois processus
dans I'évolution d’'une étoile.
Pourquoi ne pouvons nous pas observer la chaine p-p
avec des télescopes classiques. Y-a t' il une expérience
qui nous confirme que ce processus se déroule vraiment a
lintérieur du Soleil ? a)
Estimez le nombre de neutrinos solaires qui vous

traversent par seconde. b)
Les réservoirs d’énergie nucléaire des étoiles g))

La figure 5.7 située dans le polycopié donne la masse
par nucléon des noyaux atomiques en fonction de leur
nombre de protons Z. Interprétez le diagramme pour
répondre aux questions : a)
Quel est le réservoir d’énergie dans lequel puisent les
réactions nucléaires ?

Quelles sont les réactions nucléaires qui fournissent de
I'énergie au sein des étoiles ? Quels éléments sont
produits lors de ces réactions ? Que se passe t-il quand
les réservoirs nucléaires sont épuisés ?

Discutez ensuite la différence entre une étoile de type
solaire et une étoile massive.

Discutez qualitativement la durée de vie d’'une étoile sur b)
la séquence principale par rapport aux phases ultérieures.
Comment sont produits les éléments lourds comme I'or
(Au) ? ©)
En comparant I'abondance des différents éléments
chimigues dans I'Univers, on trouve une relative
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surabondance du fer par rapport a des éléments qui ont
des masses voisines. Commentez.

Supernova

Aprés I'épuisement du combustible nucléaire, le noyau
d’'une géante rouge s’effondre et devient une étoile a
neutrons.

Pour que I'énergie potentielle du systéme puisse
diminuer, quelle condition doit étre respectée? Quel est le
réle joué par les neutrinos ?

Estimez des contraintes pour le rayon d’'un pulsar avec
une période de T = 30 ms grace aux considérations
suivantes :

limite imposée par la vitesse de la lumiere finie

rupture de I'équilibre a cause de la force centrifuge *
conservation du moment angulaire *

densité de la matiére neutronique **

Calculez I'énergie gravitationnelle libérée par la
supernova, considérant que le rayon de I'étoile a neutrons
est de 20 km. Comparez I'énergie lumineuse de la
Supernova a la luminosité de la Galaxig €.31036 W)
pendant un temp¥, supposant que 1% de I'énergie
gravitationnelle est libérée sous forme de lumiére.
CalculezT.

(approximez I'énergie gravitationnelle du
systéme avec un modéle a deux
masses comme le montre la figure ci-
contre)

* Supposez que le noyau de la géante rouge avait une

masse M = 1M unrayon R = 1 R et que sa période de

rotation était T=25 jours.

** noyau deSéFe : masse W= 561.671024¢,

rayon Re=5.71013cm

rappel moment angulaire pour une sphére
I = 2/5 MR2®

Trou noir

L’émission de Cygnus X-1 montre un périodicité de
quelques jours qui indique que cette source de rayons X
fait partie d’'un systéme binaire. Aussi, l'intensité de son
émission X varie trés rapidement (<3004 sec).

Quel principe a-t-on pu utiliser pour estimer la masse de
Cygnus X-1 (15 N) ?

Déduisez une expression pour le rayon de Schwarzschild
a.

Calculezd pour Cygnus X-1.

Pourquoi Cygnus X-1 est-il supposé étre un trou noir ?

La formation des étoiles

Les nuages moléculaires dans lesquels naissent les étoiles
sont généralement si denses, qu'il est souvent impossible
d’observer directement le processus de formation dans
les longueurs d’onde visibles du fait de I'opacité de la
poussiere circumstellaire au rayonnement visible. Le
télescope spatial IRAS, par contre, observe des émissions
infrarouges intenses dans la direction de certains de ces
nuages moléculaires. Discutez qualitativement I'origine
de cette émission ?

Quelle est la température de la poussiére qui est supposée
émettre un rayonnement infrarouge de Corps Noir avec
un Amax = 10Qu.

Mettre en équation le rayonnement incident absorbé avec
le rayonnement émis par une particule de poussiére. Les
particules sont supposées absorber complétement le
rayonnement, avoir une forme sphérique et étre en
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b)

c)

d)

e)

rotation sur elles-méme a une distance r typique de6 LA GALAXIE ET LES GALAXIES (INCOMPLET)
I'étoile.

Quelle est la taille typique r du nuage ? 6.1 LE MILIEU INTERSTELLAIRE

On suppose que le nuage englobe une étoile jeune du

type O (R=21L0° m, T=37500 K) Dans le voisinage du systeme solaire, la distance entre étoiles
est de l'ordre de 1 parsec (1 pc = 3.26 A.L. = 308 km),

Le cycle de la matiére tandis que le diamétre d’une étoile est d’enviror |@f) soit

Donnez une description concise des phases de la vieun rapport de :-3013/ 16 = 3107 => seulement la ~14?
d'une étoile massive (M 5 Mo) de la séquence partie de I'espace est donc occupée par la matiére sous forme
principale jusqu’aux phases finales. d’étoiles. Et qu'est ce qu'il y a entre les étoiles ?

Expliquez qualitativement I'essentiel du théoréme du

viriel et discutez son importance pour I'effondrement Comment sait-on gu'il existe un milieu interstellaire ?

final de I'étoile. Quels sont les processus qui sont comment sait-on que I'espace entre les étoiles nest pas vide ?
cruciaux pour I’|mp_I05|on ? . L Dans le spectre d’'une étoile distante, on peut observer deux
Apres son explosion, que reste-t-il de I'étoile ? Vu la ynes de raies dabsorption : d'une part des raies larges, dues a
durée de vie des €toiles massives, quel est leur role dangapsorption dans I'atmosphére stellaire (ou la température
le cycle de la matiere 7 (rappel : durée de vie d'une gjevée cause un élargissement des raies par effet Doppler) ;
etoilet ~ 1/M?) o , _d’autre part des raies trés étroites, dont la finesse suppose une
Donnez une description concise des phases de la Vigyhsorption discréte qui doit donc étre due a des régions de
d'une €toile du type solaire de la formation jusqu'aux patyre gazeuse froides situées entre la source de rayonnement
phases finales. (Iétoile) et I'observateur.

Dans un diagramme Hertzsprung-Russel, tracezpgy ajjleurs, on observe des zones sombres en lumiére visible
évolution du soleil a partir de la séquence principale. gans |3 voie lactée; on peut montrer qu'il s'agit de nuages de
Divisez le parcours en plusieurs etapes (not€esqyssiere - une matiére fine, peu dense, mais dont 'absorption
1,2,3,...etc.) que vous indiquerez sur le diagramme HR etqg; tras efficace (jusqu'a 20 magnitudes).

dont vous donnerez une description concise.

L’espace interstellaire est peuplé de gaz (essentiellement H et
He) et de poussiéres (on n'y trouve aucun corps sous forme
liquide). La densité est généralement trés faible, elle est en
effet de I'ordre de 1 atome/&ce qui est trop faible pour
former des étoiles. (Il existe cependant des régions plus dense
gue cela, notamment les régions de formation d’'étoiles, ou I'on
peut atteindre atomes/cr¥); un nombre a comparer aux
51019 atomes/cr(1,2 g/l) que I'on trouve dans I'air au niveau

de la mer, tandis qu'au niveau des satellites artificiels, on est
encore a 19atomes/ch

Dans 'astronomie on distingue trois typesedpaces vides

espace : interplanétaire
interstellaire
intergalactique

Distribution de matiére moyenne dans la Galaxie

_ 90% 10%
Atoi o . )
étailes matiére interstellaire (c'est a diré 10 Mo)
1% 99%
7 ~N
poussiére gaz
5% 95%
7 S
ionisé neutre
.25% 75%
moléculaire atomique

L’espace entre les étoiles contient du gaz et des poussieres. Ce
milieu dépourvu de liquide, majoritaire en gaz ( 99% du milieu

) est condensé en nuages interstellaires d’hydrogéne.

Les phasesdu milieu interstellaire : On peut classer les
“objets” du milieu interstellaire, selon I'état sous lequel existe
ses composantes majeures :

régions Hl : H atomique (ou moléculaire; aus®j H
régions Hll : Hionisé  (aussij
régions H : H moléculaire (k)

(les désignations HI, HIl sont dérivées des appellations des
spectres atomiques - voir section 3.1.3)
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