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Univers de haute énergie

SN\

Univers primordial Sources de haute énergie
(cosmologie) (astrophysique)

 Nucléosynthese: primordiale, stellaire, explosive

e Sources de haute énergie, processus de rayonnement et méthodes
d’observations



Plan

Cours |

1. Nucléosynthese primordiale

2. Evolution stellaire (focus sur les étoiles les plus massives)
A. Connaitre et analyser les étoiles

B. Evolution des étoiles: formation, séquence principale,
nucléosynthese stellaire, fin de vie et stades finaux (naines
blanches, étoiles a neutrons, trous noirs).



Plan

Cours ll

1. De P’astronomie multi-longueurs d’onde a I’astronomie multi-messager

A. Histoire de I'observation en astronomie (de I’astronomie « visible » au ciel radio et gamma)

B. Ondes gravitationnelles

C. Rayons cosmiques

D. Neutrinos (neutrinos de supernovae et neutrinos de tres haute énergie)
2. Deux exemples marquants et récents

E. Coalescences de deux objets compacts

F. Jets relativistes des noyaux actifs de galaxies



Structuration de I’'Univers




Processus de haute energie
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Interactions/collisions

Explosions it " Ejections




Sources d’energie

Effet dynamo « Surf » sur une

Gravitation d’un aimant en rotation onde de choc




Rayonnement thermique / non thermique

Plancksches Strahlungsspektrum

Single electron spectrum
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Equilibre thermodynamique: état que tout
systeme isolé atteint apres un temps suffisamment
long (ou systeme dont les parametres macro.
évoluent tres lentement)
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Nucléosynthese primordiale
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| A ” A r L L ry r L L O
Groupe ~ | ) Tableau périodique des éléments chimiques o
Période
{ Hydrogéne Hélium
1 2
1 H Il B IV B VB VI B Vil B He
1,007975 13 14 15 16 17 4,002602
Béryllium nom de |'élément (gaz, liquide ou solide a 0°C et 101,3 kPa) Bore Carbone Azote Oxygene Fluor Néon
4 numeéro atomique B 6 7 8 9 10
2 Be symbole chimique B C N (o) = Ne
9,0121831 masse atomique relative [ou celle de l'isotope le plus stable] 10,8135 12,0106 14,006855 15,99940 | [18,99840314 | 20,1797 (6)
& [ CIAAW "Atomic Weights 2013" + rev. 2015 ]
Magnésium Aluminium Silicium Phosphore Soufre Chlore Argon
14 15 16 17 18
3 Mg A VA VA VI A Vil A Vil . 1B 1B Al Si P S cl Ar
24,3055 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 26,9815385| | 28,085(1) | p0.9737620q | 32,0675 354515 39,948 (1)
Calcium Scandium Titane Vanadium Chrome Manganése Fer Cobalt Nickel Cuivre Zinc Gallium Germanium Arsenic Sélénium Brome Krypton
20 21 22 23 24 25 26 27 28 29 30 31 32 33 34 £ -] 36
4 Ca Sc Ti Vv Cr (| Mn || Fe Co Ni Cu Zn Ga || Ge || As Se Br Kr
40,078 (4) 14,955908 (5) | 47,867 (1) 50,9415(1) | | 51,9961 (6) | | 54,938044 55,845 (2) 58,933194 | | 58,6934 (4) 63,546 (3) 65,38 (2) 69,723 (1) 72,630 (8) 74,921595 78,971 (8) 79,904 83,798 (2)
Strontium Yttrium Zirconium Niobium Molybdéne ﬁe?h?éﬁ:ﬁ' Ruthénium Rhodium Palladium Argent Cadmium Indium Etain Antimoine Tellure I[ode Xénon
38 39 40 /1 42 | 43 | 44 45 46 47 48 49 50 51 52 53 54
> Sr Y Zr || Nb || Mo || Tc || Ru Rh || Pd || Ag || Cd In Sn Sb Te I Xe
87,62 (1) 88,90584 91,224(2) 92,90637 95,95(1) !__[28]__} 101,07 (2) 102,90550 106,42(1) | [107,8682(2)| | 112,414(4)| | 114,818(1)| | 118,710(7) | | 121,760 (1) 127,60 (3) 126,90447 | | 131,293 (6)
Baryum Lanthanides Hafnium Tantale Tungsténe Rhénium Osmium Iridium Platine Or Mercure Thallium Plomb Bismuth rl-';lc;ﬂUm_l r?s?at_e — | Radon
56 72 75 76 77 78 79 80 81 82 83 | 84 : | 85 : | 86 :
6 Ba 37 7 Hf Ta w Re (| Os Ir Pt || Au || Hg Tl Pb Bi || Po ;! At || Rn |
137,327 (7) 178,49(2) | | 180,94788 | | 183,84 (1) | | 186,207(1) | | 190,23 (3) | | 192,217 (3) | | 195,084 (9) | |196,966569] | 200,592 (3) | | 204,3835 207,2 (1) 208,98040 I__[Z_O'ﬂ_: |__[2_1(ﬂ_} |__[2_22_]_:
i_ RaEu;\ I Actinides | || j;?utherfordium' Dubnium : Seaborgiu.r.ﬁ Bohrium | Hassium : :Meitnérium ; l'Darmstadtlum ;%oentgemurr‘l‘ (.fc;i;é.ll';'licium' ’Nlhomum : : Flérovium : ﬁ/'!oscovium: §vaermoriun'w'S Tennesse §Oganessc;r"1"
| 88 : 104 105 106 107 108 109 110 11 112 113 114 115 116 117 118
7 | Ra || 8103 |  Rf iDb Sg  BhiiHs Mt Dsi Rg Cn Nhi FIl iMc Lvi Ts | Og
| 26 | [267] [268] 2691, L..[2790 2771..... 278,54 280 L0 . W :.....[250] 2891 ii...[289] [293] [294] [294]
Lanthane Cérium Praséodyme| | Néodyme Fro_mgtmual Samarium Europium | [Gadolinium Terbium Dysprosium| | Holmium Erbium Thulium Ytterbium Lutécium
57 58 59 60 | 61 I 62 63 64 65 67 68 69 70 71
| La || Ce || Pr || Nd || Pm | Sm || Eu || Gd || Tb || Dy || Ho || Er || Tm || Yb || Lu
138,90547 140,116 (1) | | 140,90766 144,242 (3) |_ _[1_45_] _ } 150,36 (2) 151,964 (1) 157,25 (3) 158,92535 162,500(1) | | 164,93033 167,259(3) | | 168,93422 173,045 1749668
i_Eti:iu_m_| Thorium Fro_ta?u;m Uranium i_Ne_pt_urﬁal i_PEt;nlzm_ | {Américium § i Curium  F i1 Berkélium } i Californium :Einsteinium: ; Fermium Mendélévium : Nobélium Lawrencium
| 89 | %0 | 91 | 92 | 93 | 94 i 95 % 97 98 29 100 101 i 102 :i 103
— A Ac || Th |l Pa | U [ Npi Pu; Am :Cm: Bk i Cf Es i Fm i Md i No | Lr
|27 _ | 2320977 | U231 0358 | [23mozeon | | an |1 a4t )i men i pen G g4 (2311 [252] [237] [238] [239] (26€].....
Métaux Non métaux
- ‘ ' é;nt_ég_ra?o_
Alcalino Lanthanides Actinides Metalf)f de Métaux Métalloides Autres Halogénes Gaz nobles Non classés primordial d'autres l1l i synthétique }
terreux transition pauvres non-métaux éléments | i :
b e —— Seersrrsessnssessnnnned




Nombre de masse

| L o _ Numéro atomique
Groupe = 1A 1A Tableau périodique des éléments chimiques

Période 1 2 18
{ Hydrogéne Hélium
2
1 H Il B IV B VB VI B Vil B He
1,007975 13 14 15 16 17 4,002602
Béryllium | <— nomde ['¢lément (gaz, liquide ou solide & 0°C et 101,3 kPa) Bore Carbone Azote Oxygene Fluor Néon
4 <— numeéro atomique B 6 7 8 9 10
2 Be |- symbole chimique B C N (9] F Ne
9,0121831 | «— masse atomique relative [ou celle de I'isotope le plus stable] 10,8135 12,0106 14,006855 15,99940 | [18,99840314 | 20,1797 (6)
2 [ CIAAW "Atomic Weights 2013" + rev. 2015 ]
Magnésium ¢ ? Aluminium Silicium Phosphore Soufre Chlore Argon
14 15 16 17 18
3 Mg A IV A VA VI A Vil A vii .18 1B Al Si P S Cl Ar
24,3055 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 26,9815385| | 28,085(1) | 09737620 | 32,0675 354515 39,948 (1)
Calcium Scandium Titane Vanadium Chrome Manganése Fer Cobalt Nickel Cuivre Zinc Gallium Germanium Arsenic Sélénium Brome Krypton
20 21 22 23 24 25 26 27 28 29 30 31 32 33 34 £ -] 36
4 Ca Sc Ti Vv Cr (| Mn || Fe Co Ni Cu Zn Ga || Ge || As Se Br Kr
40,078 (4) 14,955908 (5) | 47,867 (1) 50,9415(1) | | 51,9961 (6) | | 54,938044 55,845 (2) 58,933194 | | 58,6934 (4) 63,546 (3) 65,38 (2) 69,723 (1) 72,630 (8) 74,921595 78,971 (8) 79,904 83,798 (2)
Strontium Yttrium Zirconium Niobium Molybdene ﬁe?hﬁéﬁaﬁ' Ruthénium Rhodium Palladium Argent Cadmium Indium Etain Antimoine Tellure Iode Xénon
38 39 40 /1 42 | 43 | 44 45 46 47 48 49 50 51 52 53 54
> Sr Y Zr || Nb || Mo || Tc || Ru Rh || Pd || Ag || Cd In Sn Sb Te I Xe
87,62 (1) 88,90584 91,224(2) 92,90637 95,95(1) !__[28]_ _ll 101,07 (2) 102,90550 106,42(1) | [107,8682(2)| | 112,414(4)| | 114,818(1)| | 118,710(7) | | 121,760 (1) 127,60 (3) 126,90447 | | 131,293 (6)
Baryum Lanthanides Hafnium Tantale Tungsténe Rhénium Osmium Iridium Platine Or Mercure Thallium Plomb Bismuth i_P;Ic;ﬂUm_: i_ “Astate _l | Radon _I
72 75 76 77 78 79 80 81 82 83 | 84 | 85 | 86
o . | | |
6 Ba 37 7 Hf Ta w Re (| Os Ir Pt || Au || Hg Tl Pb Bi || Po ;! At || Rn |
137,327 (7) 178,49(2) | |180,94788 | | 183,84(1) | | 186,207 (1) | | 190,23 (3) | | 192,217 (3) | | 195,084 (9) | [196,966569] [ 200,592 (3) | | 204,3835 207,2(1) 208,98040 |__[2_09_]_: I__[2_1(£_} I__[Z_ZZ_]_}
I Radium Actinides | | | f;?utherfordium' Dubnium Seaborgiu.ﬁ:;: Bohrium : i Hassium : :Meitnérium: l'Darmstadtlum %oentgcnlurr‘l‘ .C'c;;').é-;';'licium' 'Nlhomum 3 guﬁ'l'é'rovium : E-I;/'!oscovium= §vaerr~.'1oriun'w'S ‘ Tennesse §Oganes's"c;;1"E
| 88 | {104 105 106 107 108 109 i 110 i 111 112 i 113 i 114 ii 115 (i 116 i 117 ii 118
7 ! Ra ;| 8103 i Rf : Db i Sg (i Bh ii Hs i Mt i Ds i Rg ii Ch i Nhii Fl i Mc i Lv i Ts || Og
| 228l _| B b R BRI I N NS G O N T O O e O 2 O
Lanthane Cérium Praséodyme| | Néodyme Fro_m?th_qu\l Samarium Europium | [Gadolinium Terbium Dysprosium| | Holmium Erbium Thulium Ytterbium Lutécium
57 58 59 60 | 61 : 62 63 64 65 66 67 68 69 70 71
| La || Ce || Pr || Nd || Pm | Sm || Eu || Gd || Tb || Dy || Ho || Er || Tm || Yb || Lu
138,90547 | | 140,116(1) | | 140,90766 | | 144,242 (3) |__[1_45_]_} 150,36 (2) 151,964 (1) 157,25 (3) 158,92535 162,500(1) | | 164,93033 167,259(3) | | 168,93422 173,045 1749668
| A_ctau_m_= Thorium Fro_ta?tiﬁuﬁil Uranium iT‘le_pt_urEEI rPEt;nEm_ : Américiam § i1 Curium & i1 Berkélium Californium: iEinsteinium: i Fermium : Mendélévium : Nobélium Lawrencit.l'r.lzl'g
| 89 20 || 91 92 || 93 I, 94 95 % 97 (i 98 ii 99 i 100 i 101 :i 102 i 103
I I | | : : ] 3 ]
— A Ac || Th |l Pa | U [INpi/Pu; Am Cm: Bk ii: Cf =: Es { Fm (i Md .. No | Lr
| 227 _ [ 232077 | Vo3 058 | [23mozeon | | am |1 et |0 men Hiopen Pipa) s1. 11252 ii BTy i 1258 259) i1 [266)
Métaux Non métaux
- ' ' é;nt_ég_ranT]
?lcahno Lanthanides Actinides Metal.‘)f de Métaux Métalloides Autres Halogénes Gaz nobles Non classés primordial F dautres | i synthétique i
erreux transition pauvres non-métaux éléments | i :
b e —— Seersrrsessnssessnnnned




Abondance naturelle (cosmique) des élements chimiques

n Abondance relative en nombre d’atomes
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Abondance naturelle (cosmique) des éléments chimiques

n Abondance relative en nombre d’atomes

H
1010-\
He
8 _
10
Cq Ne
106 - N MgSi| ¢ Fe
Ar
Y e G Ni
NaAl (r
4 |
10 P& 41Tl [ Mn
O Clgll s 5 | \[Zn
F Co \ 1
Cu
102 - A% Ge Se | Kr
Ll O N STZI‘
7B Sc e VAR
Bl‘ S | W 0 Sn e ea Pb
S | Rby . 'Pd Cd } Ce Pt | f
o BRRK: Nb TN A : ANd S OSA He
B R AVEN R S AVANRS SR CL ORI A
1= 1 Sb 51 gy Sm, | A Au Tl g Th
Eu +.Ho ¥ | ¥ ’ U
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0 10 20 30 40 50 60 70 80 00 Z
Nucl. Nucl. Nucl.

primordiale stellaire explosive



Un soupcon de physique
des particules et nucléaire

Electrons

Protons

Neutrons

Proton

Neutron

U ="up"quark +

D ="down" quark -

14
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Réactions nucléaires

e Spontanées: radioactivité (perte de particules
constitutives): exemple désintégration B (€mission d’un
électron ou d’un positron).

Exemple: ggCo —> ggNi + e + U,.
 Provoquées par collision avec une particule: fission

(brisure du noyau en deux ou plusieurs fragments) et
fusion (construction d’un noyau plus lourd).

15



Fusion thermonucleéaire
Q —)

1) deux noyaux légers A et B se rapprochent grace a leur '
grande énergie cinétique (fortes température et densité du
milieu).

3) le noyau C résultant est formé avec libération d’énergie (mc < ma + mg) et éjection de
particule(s) D.

2) les noyaux parviennent a vaincre la répulsion
électrostatique et l'interaction nucléaire forte prend le
dessus.

16



Nucleosynthese primordiale

Univers en expansion — T diminue

Dark Energy
Accelerated Expansion
Afterglow Light
Pattern Dark Ages Development of
375,000 yrs. Galaxies, Planets, etc.

AT XA

Inflati - -
nflation_ %Q‘%y

Fluctuations

1st Stars
about 400 million yrs.

Big Bang Expansion

13.77 billion years



Nucleosynthese primordiale

Inflation
ends
Inflation
\ A 4
.
» Big 4
» Bang <
- %v
'AA|
|
|
|
|
|
|
|
|
|
f T ] ' T ] ] |
Time (s,y) 10% 10%s 10*s ~1s 1000y 3000y 300,000 y present
Temperature (K) 102  10% 10+ 10 100,000 60,000 3000 2.7

Energy (Gev) 10%  10% 0.1 10~ 10°* 5 X 10°° 3 X 101 2.3 X 102
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Inflation

ends

Protons
formed

Nucleosynthese primordiale

Formation des nucléons

Equilibre thermique: n/p = f(T) ~ 1

Inflation Transmutation: p —+ e < n—+ e
Protons
Muons _ . . _
'Y, Neutrons Perdure jusqu’a ~1s apres le Big-Bang
> Big %
"Bang*lv\‘ Ensuite: T diminue (~1010 K) a cause de I’expansion
Taus

“‘ I Electrons
, .
| Mesons n/p diminue (~1/3)
: Photons Bhotone
I
I
I
I
I
f T T T T | T ™=

Time (s,y) 10% 10%s 10*s ~1s 1000y 3000y 300,000 y present
Temperature (K) 102  10% 10* 10 100,000 60,000 3000 2.7
Energy (Gev) 10* 10% 0.1 10~ 10-® 5X 10° 3 X107 2.3 X 10

19
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Nucleosynthese primordiale

Nuclear
' T diminue: nucléons se lient pour former des noyaux:
. Protons fusion P y
Inflation formed begins
ends - n/p continue de diminuer avec T
- formation 2H (mais instable car faible énergie
Inflation Quarks oo / de liaison)
Protons - désintégration B des neutrons (instables)
" Muons He |
A AL Neutrons ® o
JN .~ O —
. Blg /‘ ] V
» Bang ¥ .;' e
» g' Tau
eV , 2
I C Electrons He |
I , s .
| Mesons S BB  Densités de protons, neutrons et deutérium
| Envibhe Photons déterminent I’'abondance des éléments formés
: ensuite...
|
| -
) T T T T | T sl
Time (s,y) 10* 10*s 10*s ~1s 1000y 3000y 300,000 y present
Temperature (K) 102  10% 10* 10 100,000 60,000 3000 2.7

Energy (GeV) 10  10% 0.1 10~ 10°¢ 5 X 10-° 3 X 1010 2.3 X 102



Nucleosynthese primordiale

T continue de diminuer (101'>T>105K):

Nuclear
. Protons tf)usipn Formation d’éléments plus stables.
nflation formed egins
ends f‘
Inflation Quarks Protons
\*. Protons
| Muons He
vy ‘ Neutrons
g e |
» Big 4 AC
» Bang ¥ W(ag)'Lt
Taus D(p.g)’He
s ‘? Electrons He D p(ng)D £
' / Electrons
| _  Photons M:: ::; i
| Photons
|
|
|
| -
f l I ; I | I =
Time (s,y) 10% 10%*s 10°s ~1s 1000y 3000 y 300,000 y present
Temperature (K) 10%?  10% 10* 10 100,000 60,000 3000 2.7

Energy (Gev) 10*  10% 0.1 10 10 5 X 10°° 3 X 107 2.3 X 10
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Nucleosynthese primordiale

10° 10° 10

] | | IIIIII[ | | IIIIIII | | IIIIII_ 10'0
L = —~
Nuclear 2 10" ‘He i 24
Protons fusion - 1k
Inflation begins T =
formed = 3
ends f‘ £ 10° 2
o
Inflation £ 10 =
o Qu:rks Protons
\ rotons -5
1 Muons He | o
“‘ "‘ ‘ Neutrons 106
» Big 2 ¢ 107 10°
» Bang ¥
Taus 10
s ‘*l Electrons He N N /2y I N
' / Electrons | 10
' _  Photons ook
| Photons Photons 10-10
|
| 10"
|
Time (s,y) 10% 10%s 10°s ~1s 100 o3
Temperature (K) 1032 1027 1013 1011 100 1 11 lllll ’l 11 lllll | N
Energy (Gev) 10*  10% 0.1 10 1 10" ‘
10 10° 10° 10¢

Temps (s)



Inflation

Inflation
ends

_  Photons

Nuclear
Protons tf)usnpn
formed egins

Quarks

Protons
Muons

Neutrons

Taus
Electrons

Mesons
Photons

f

Protons
He

He
Electrons

Photons

Nuclear

fusion
ends

1

Protons

Positrons

He

Age of
ions

He

Electrons

Photons

Nucleosynthese primordiale

T—————————

Time (s,y) 10% 10%*s

Temperature (K)
Energy (GeV)

I T : T | T Bl
10°s ~1s 1000y 3000 y 300,000 y present
10% 10% 10% 10% 100,000 60,000 3000 2.7
10 10% 0.1 10 10-® 5% 10° 3 X 10 2.3 X 10
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Nucleosynthese primordiale

waew s
Inflati Protons E)USI_On ends
nnaton formed eqgins ‘J
ends ‘J

Inflation , Quarks Protons "
Protons Positrons
Muons He 1
'Y, 1 Neutrons &
.‘ Big ‘/‘ J€ Age of
» Bang < t ions
24 ‘* aus
| Electrons He He
: Mesons Electrons Electrons
i Photons photons photons
|
|
|
|
f T T T T | T ™
Time (s,y) 10* 10%s 10*s ~1s 1000y 3000y 300,000 y present
Temperature (K) 102  10% 10* 10 100,000 60,000 3000 2.7

Energy (Gev) 10* 10% 0.1 10~ 10-® 5X 10° 3 X107 2.3 X 10

24



Y ] |
N -a
A - N
- e »e
b " Y - e
|. g “ ' -
Y NV e,
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First stars

Sy . 7 Nuclear & galaxies Today
SNeAes = i ~ fusion form ‘J
== Seredigs ends
ends ‘J ‘J
i Prot
Inflation . LSS [ Ons
Protons Positrons
_ Muons He . L bt v
N\ AL ' Neutrons 1*Age of"
. | _
» Big 4 Age of @ Stars
» Bangi'\‘ t ions .| and
Taus .galaxies
s ‘*| 5 Electrons He He e '
: Mesons Electrons Electrons
i Photons photons photons
|
|
|
|
f T T T T | T ™
Time (s,y) 10* 10%s 10°s ~1s 1000y 3000y 300,000 y present
Temperature (K) 10*#  10% 10% 10% 100,000 60,000 3000 2.7

Energy (Gev) 10* 10% 0.1 10~ 10-® 5X 10° 3 X107 2.3 X 10
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Nucleosynthese primordiale
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Evolution stellaire

Cosmic First stars
Nuclear Nuclear .. vave & galaxies Today
: fusion form
nflation formed egins ‘j e
ends ‘J .
L N ‘,
Inflation e Protons ‘- 3%
= Protons it
\ n Positrons % S
- He He N
‘4' 'b‘ ! *Age of,
» Big 4 [ Age of Age of @ Stars.
» Bangi 0 ions atoms - and
"‘ ‘*' Taus galaxies
I 10 Electrons He He : )
| ’ Mesons Electrons Electrons v :
I Phot
: otons Photons B tons
|
|
f T T T T | T ™
Time (s, 10% 10%s 10°s 225s 1000y 3000 300,000 y present
Yy y
Temperature (K) 102 107 100 101 100,000 60,000 3000 DY
Energy (GeV) 10% 10 0.1 10+ 10 5 X 10 3 X 101 2.3 X 10

Pendant des centaines de millions d’années, I'univers est un gaz d’H et He...

Lentement, I'attraction gravitationnelle amplifie les infimes inhomogéneéités
de densité de I’Univers primordial. Peu a peu le gaz se condense pour former
des galaxies'!

Surdensités a petite échelle (nuages moléculaires): formation de coeurs
denses et chauds, pression et température augmentent et...

28



Formation des éetoiles !
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Connaitre et analyser les étoiles

* Tout ce qui nous parvient d’'une étoile: rayonnement électromagnétique

* La plupart des propriétés intrinseques ne peuvent étre déterminées que si la
distance est connue ! (en particulier la luminosité).

* Parallaxe trigonomeétrique (triangulation) :
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Connaitre et analyser les étoiles

e Une fois la distance connue: possibilité de mesurer le flux lumineux (en W/s/
cm?2) corrigé de l'absorption (interstellaire + atmosphérique: diffusion
Rayleigh) et donc la luminosité (en W/s).

e Spectroscopie: donne acces au spectre de I'étoile: corps noir en premiere
approximation. Loi de Wien donne accées a sa température de surface.

e Estimation confirmée par étude des raies spectrales (loi de Boltzmann).

Soleil G2¥ - 48 x 0,1 sec - 28.655/12/2015 - 2457385.1548 - RMS : 0.765164 - R = 507.9
T T T T

i SN
J .r"‘~“l|

' -.\‘I

1.4

J“r‘wL

4000 4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500
Wavelength (A)
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Connaitre et analyser les etoiles

Color index (B-V) % +2.0

B A F N

Diagramme de Hertzprung-Russel * R
(1913) luminosité = f(température) High ' Pojrerful sfars
. gy 7 7 . J ’O.\ | O . © |
Majorite des etoiles sur la A IS 0\ | :
séquence principale " \ j :
$
s . 3 e \3
Etoiles a différents stades évolutifs ! \
Power .
output ** T :»_: ;
Plus les etoiles sont massives plus o F PN
elles sont rares (durée de vie plus "% ;
faible) :
-8 ] \0 . - )
4 N
¢ $
| Feeble stars ! \\
Low 1“ ..
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Connaitre et analyser les étoiles

Diagramme de Hertzprung-Russel
(1913) luminosité = f(température)

Majorité des étoiles sur la
sequence principale

Etoiles a différents stades évolutifs [

Plus les étoiles sont massives plus [ " ,

elles sont rares (durée de vie plus [ : /

faible) i ‘ Barmara's Star 0.1 M,

* Ross 128

Wolf 359
Proxma Centaun *

OX Cancni *

Quelle est la source d’énergie ?

Mc? |
tHUC X L >> t@ 10,000 6,000 3,000

surface temperature (Kelvin) ‘p"’t' —_—




Fusion nucléaire et nucléosynthese stellaire

* FEtoile a I’équilibre sur la séquence
principale: gravitation compenseée
par le gradient de pression (gaz +
radiation)

Pression radiative + gazeuse

Force de gravite

CPE>

‘c/_:
—
| .
o
Q
)
>
B
O
-
—
—

10,000 6,000

surface temperature (Kelvin)
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Fusion nucléaire et nucléosynthese stellaire

* FEtoile a I’équilibre sur la séquence
principale: gravitation compenseée
par le gradient de pression (gaz +
radiation)

* Réactions nucléaires produisent
I’énergie rayonnée

Chaine proton-proton
‘H@ OH HO OH

\r
M

14 \¥
AT

Q l ' D"'jl Sy

Q" Ty
H@ @H H O @ ’H
\ \ ‘:!,5": ) /
| fHe

b2
| .
o
Q
v
>
=
O
-
-

‘_\1. !

@ @

A &

‘o .

@

10,000 6,000

surface temperature (Kelvin)
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Fusion nucléaire et nucléosynthese stellaire

* FEtoile a I’équilibre sur la séquence
principale: gravitation compenseée
par le gradient de pression (gaz +
radiation)

* Réactions nucléaires produisent
I’énergie rayonnée

Chaine proton-proton

@ @ @ @

7}
| .
S,
Q
v
>
B
\r \r O
-
-

10,000 6,000

surface temperature (Kelvin)



Fusion nucléaire et nucléosynthese stellaire

Etoile a I'équilibre sur la séquence
principale: gravitation compenseée
par le gradient de pression (gaz +
radiation)

Réactions nucléaires produisent
I’énergie rayonnée

Chaine proton-proton g
:)’ l\-‘ v Q :I v
) 1 : i 26.2 MeV libérés pour
: @ O : HO o : un 4He formé
‘1 r "«_u_ ¥
AI L:/26.7 MeV
: : Fy, ~2—=
C U ve 47D2
K ~6.6 1010 cm—2 571
H@ ‘@H

[ "Rl W DO R SO Lty ST Bl ' S ) [ PR ST TR S T T S N N N R
=150 -100 =50 0 50 100 150

@
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Un brin de meéecanique quantique...

> 2
A YAYAN _
2 = = ATE 8 8% 107 J (=550 keV) pour 2 protons
@ coul
= 4me r
g 0" nucl
° Z,=Z,=1Lr , 6 =2xI1,3fm)
)
o
2
->
i ISR R S ‘ proton V(r)
Ecin A
0 pr
r<r,.c Potentiel nucleaire
(attraction nucléaire)

Dans un plasma a 15 millions de kelvins, seul un proton sur
~10180 possede une énergie cinétique d’agitation thermique
supérieure a la hauteur de la barriere colombienne entre deux
protons (si distribution de vitesse maxwellienne) !

Probleme résolu en 1928 par Gamow: probabilité qu’une
particule chargée traverse une barriere coulombienne non nulle ¢ A
en mécanique quantique = effet tunnel.

Equation de Shroédinger (~équivalent quantique du PFD): calcul

1D du mouvement « quantique » d’un projectile de masse m
dans le potentiel colombien de la cible:
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Fusion nucleaire et nucléosynthese stellaire

Etoile a I'équilibre sur la séquence
principale: gravitation compensée
par le gradient de pression

Réactions nucléaires produisent
I’énergie rayonnée

Lorsque H est consommeé, étoile
quitte la séquence principale

H remplacé au centre par He

He inerte a température
ambiante

Contraction du coeur (1 He
prend moins de place que 4 H)

Augmentation de la température

b2
—
| .
o
Q
)
>
B
O
-
—
—

| A
ol : )
4 - e 5352
y 725
ot ('-31"‘.\'-)5. 0-1 I’L "
' yrs

* Ross 128

Wolf 359
Proxma Centaun *

OX Cancni *

10,000 6,000 3,000

surface temperature (Kelvin) ‘p"’t' —_—
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Fusion nucleaire et nucléosynthese stellaire

Température du noyau
suffisante (100 millions de K)
pour amorcer la combustion

Fusion de I’hélium

<
N )

Y Gamma Ray

‘v_‘,
| .
o
Q
)
>
B
O
-
-

+ formation O, Ne, Mg

10,000 6,000

surface temperature (Kelvin)
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Fusion nucleaire et nucléosynthese stellaire

> Consommation de He — étoile
dominée par la gravitation — se
contracte et s’échauffe

> Puissant rayonnement UV ionise
I’enveloppe — expansion

» Ejection de I’enveloppe
— nébuleuse planétaire

b2
—
| .
o
Q
)
>
B
O
c
—
-

19327+3024 BD+303639 PK 64+ 5.1

Fyg= 2.190x10™"

10000

1000
T

100

10

1

AF)\(lo_merg em%s7h

0.1

F,=344 F,=99 F, =15 F=18 Fp=211

T.=31089 K T,=9500 K T4=<01 K

10,000 6,000

Rayonnement UV intense

face temperature (Kelvin)

3,000

gecreasing >
temperature
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Fin de vie des étoiles de faible masse: les naines
blanches

Si M<8Mg : production d’éléments stables s’arréte a C, O, Ne, Mg
Que se passe-t-il a ce moment la ?
Sources de pression interne conditionnant I’équilibre (contrepoids):

e Pour la Terre: gravitation <-> forces de répulsion coulombienne
e Pour une étoile: gravitation <-> pression des gaz + radiations (équilibre hydrostatique)

Ici les réactions nucléaires s’arrétent ! Et pourtant I’astre final ne s’effondre pas...
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Fin de vie des étoiles de faible masse: les naines
blanches

Si M<8Mg : production d’éléments stables s’arréte a C, O, Ne, Mg

Que se passe-t-il a ce moment la ?
Sources de pression interne conditionnant I’équilibre (contrepoids):

e Pour la Terre: gravitation <-> forces de répulsion coulombienne
e Pour une étoile: gravitation <-> pression des gaz + radiations (équilibre hydrostatique)

Ici les réactions nucléaires s’arrétent ! Et pourtant I’astre final ne s’effondre pas...

La gravitation comprime le corps « froid » formé d’un gaz de noyaux et d’électrons qui peuvent
devenir relativistes a cause de leur grande agitation thermique: ceci créé une pression qui s’oppose a
I’effondrement gravitationnel.

Dans ce cas: P 7é RPT/,U Et on a plutot: P o ,04/3 X

La pression des électrons assure I’équilibre en compensant la gravité = M=1.44M¢
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Fin de vie des étoiles de faible masse: les naines
blanches

Si M<8Mg : production d’éléments stables s’arréte a C, O, Ne, Mg

Que se passe-t-il a ce moment la ?
Sources de pression interne conditionnant I’équilibre (contrepoids):

e Pour la Terre: gravitation <-> forces de répulsion Coulombienne
e Pour une étoile: gravitation <-> pression des gaz + radiations (équilibre hydrostatigue

i los réacti baires S'arrdtont Subrahmanyan Chandrasekhar
Cl IesS reaCtions nucilealres s arreten : | 191 0_1 995 (PriX NObel 1 983)

La gravitation comprime le corps « frc
devenir relativistes a cause de leur gr
I’effondrement gravitationnel.

_ Eddington devant la Royal Astronomical
Dans ce cas: P 7 RpT/ Society (1935): « | think there should be a law of

nature to prevent a star from behaving in this

La pression des électrons assure absurd way ».
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Fin de vie des étoiles de faible masse: les naines

e Seules les naines blanches proches peuvent étre

blanches

observees (~2500 a I’heure actuelle).

e A température €gale, luminosité bien plus faible qu’une
étoile de la séquence principale car R~5000 km.

Systeme binaire Sirius A/B

HST / visible

Chandra / rayons X

=~ The “braided”

—_— motion

2000 192<§.. Sirius A
T ey e x. &
- 930\ Sirius B
through
19408 the sky.

\] 960 crcs

;
2 6\7 W’é.

)
\

il

Jarcs ‘If



Fusion nucleaire et nucléosynthese stellaire

Qu’en est-il des étoiles plus
massives ?

Cycle CNO (étoiles massives
enrichies en carbone)

'H

/”J\

13N

b2
| .
o
Q
v
>
=
O
-
-

* Ross 128

ol /i'»‘l".\'-)ssg.(‘ 0.1 ll’\ .

Woll 359,
Proxima Centaurl ®

(/‘\\o e OX Cancd*
'H

Y Rayon Gamma

YV  Neutrino
30.000 10.000 6.000 3.000

() Positron

SHAVETNIS surface temperature (Kelvin) _gecreasing ___,,
emperature . )

emperature
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Fusion nucleaire et nucléosynthese stellaire

* Qu’en est-il des étoiles plus
massives ?

Etoiles massives: méme début puis
ensuite fusion de C et O

Combustible | Température | Elément formé

‘v_‘,
| .
o
Q
)
>
B
O
-
-

""""" Hydrogéne | 60105K |  4He N ooy e
"""""" Hélium | 200106K | 12C,160 ' ) / ;G%;,,
 Cabone | 900105K | 2Mg,®Ne -
""""" Oxygéne |  23109K | IsotopesdeSi,S - T okt
""""""" Néon | 17109K | 160,2eMg,?Si

"""""" Slicum | 410°K | = SFe..

30,000 10,000 6,000 3,000

SIFORNY surface temperature (Kelvin) ,"'f‘if)""“; NG P
emperature wemperalure
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Fusion nucleaire et nucléosynthese stellaire

* Qu’en est-il des étoiles plus
massives ?

Etoiles massives: méme début puis
ensuite fusion de C et O

Combustible Température Elément formé
""""" Hydrogéne = 010K |  4He, N
"""""" Helum | 20010°K | G0
 Cabone | 900 10°K | 24Mg, 20Ne
 Oxygene | 23109K | Isotopes de Si, S
""""""" Néon | 1.7109K | 160, 2Mg,2Si |

Silicium | 410°K 56Fe, ...
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Fusion nucleaire et nucléosynthese stellaire

* Qu’en est-il des étoiles plus
massives ?

Etoiles massives: méme début puis
ensuite fusion de C et O

Combustible Température Elément formé
""""" Hydrogéne = 6010°K |  4He, N
"""""" Helum | 20010°K | G0
 Cabone | 900 10°K | 24Mg, 20Ne
 Oxygene | 23109K | Isotopes de Si, S
""""""" Néon | 1.7109K | 160, 2Mg,2Si |
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Fusion nucleaire et nucléosynthese stellaire

* Qu’en est-il des étoiles plus
massives ?

Etoiles massives: méme début puis
ensuite fusion de C et O

Combustible Température Elément formé
""""" Hydrogéne = 6010°K |  4He, N
"""""" Helum | 20010°K | G0
 Cabone | 900 10°K | 24Mg, 20Ne
 Oxygene | 23109K | Isotopes de Si, S
""""""" Néon | 1.7109K | 160, 2Mg,2Si |




Supernova a effondrement de coeur

La gravitation ’'emporte !

Etoile massive M = 10Me

Structure en oignon
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Supernova a effondrement de coeur

Coeur dégénéré. Lorsque M>1.44M¢
— effondrement !

~1500 km

p+e —nN+rve

Etoile massive M z 10Me Densité telle que les électrons se combinent
Structure en oignon avec les protons pour former des neutrons
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Supernova a effondrement de coeur

Mass acc

Shock wave

tion

- Apres quelques secondes: formation

d’'une proto-étoile a neutrons: gaz
dégénéré de neutrons: nouvel
équilibre.

- Les couches supérieures de I'enveloppe

rebondissent sur le coeur

- Production d'une onde de choc

- L'onde de choc perd de I'énergie

cinetique en se propageant
(photodissociation du fer + capture des
électrons)

- Elle regagne de |'énergie grace au

chauffage par les neutrinos (intensifié
par la convection et les instabilités
hydrodynamiques)

- Explosion: ~1045 J libérées ! (Bombe A

~1013 ))



Supernova a effondrement de coeur

SN1987A: 25 neutrinos observés

par 3 détecteurs indépendants
(>100) en 13 sec.

Confirme le modéle général
d'explosion des supernovae...

Supernova 1987A Rings
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Supernova a effondrement de coeur
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SN1987A: 25 neutrinos observés

par 3 détecteurs indépendants
(>100) en 13 sec.
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Nucleosynthese explosive dans les supernovae

Au dela du Fer, la fusion est impossible parce gu’elle devient endothermique: I’énergie

nécessaire pour passer la barriere colombienne de noyaux tres chargés est supérieure a
I’énergie qu’une fusion pourrait libérer.

Seul processus capable de synthétiser des élements plus lourds (plus riches en nucléons):
capture de neutrons « lente » (processus s):

+ n N+1X =isotope instable de X

Si N+1X est stable: nouvelle \
capture de neutron Sinon désintégration B:

N+1X — N+1Y + e + Ve

Permet de former jusqu’au plomb qui se désintegre pour former le 209Bj (élément tres stable).



58

Nucleosynthese explosive dans les supernovae

B stable isotopes

Neutrons

Permet de former jusqu’au plomb qui se désintegre pour former le 209Bj (élément tres stable).
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Fin de vie des étoiles massives: étoiles a neutrons

crolte e;xteme : O.3=p,5 km
/ ions, eélectrons libres

crodte interne : 1-2 km

neutrons libres, noyaux riches
en neutrons, électrons

\ noyau exteme : ~9 km

fluide de neutrons, protons
et électrons

noyau interme : 0-3 km
plasma quark-gluon ?

 Mesure du rayon possible par observation de I’émission thermique (rayons X) ou par le redshift
gravitationnel (donne acces a M/R) ou masse accessible par I'étude des systemes doubles (prise
en compte de la relativité générale) & M~1-2Mo et R~10 km = 1mm3 ~ Miour Eiffel

o \itesse de rotation:




Fin de vie des étoiles massives: étoiles a neutrons

crolte e,xteme : 0.3‘—_035 km
/ ions, eélectrons libres

crolte interne : 1-2 km

neutrons libres, noyaux riches
en neutrons, électrons

\ noyau exteme : ~9 km

fluide de neutrons, protons
et électrons

noyau interme : 0-3 km
plasma quark-gluon ?

 Mesure du rayon possible par observation de I’émission thermique (rayons X) ou par le redshift
gravitationnel (donne acces a M/R) ou masse accessible par I'étude des systemes doubles (prise
en compte de la relativité générale) & M~1-2Mo et R~10 km = 1mm3 ~ Miour Eiffel

o \itesse de rotation:

Conservation du moment cinétique lo « M R2 0. R diminue — | diminue donc » augmente.
Si Ri ~700 000 km, wi = 1 tour/Tmois, Ri=10km — or = 4.9 10° ©i = ~2 tours/ms !
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Une manifestation observable: les pulsars

DEFNAM - PANIY BV A0 A

J : -. . . : = X ¥ .. . : »
. . ' ' - '- . . . . ’ ri- ".:. - .. .'—-'.- , . ' ‘. . . ’ ------
cpm—g SRS ey S S et o e = .._._._......‘L ; o 4
. M i N - : . . ) . ' : 3 . : ' ¢ v s 5
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° | | ! ' : - ' ' : .
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Une manifestation observable: les pulsars

Observation of a Rapidly Pulsating Radio Source

by

A. HEWISH

S. J. BELL

J. D. H. PILKINGTON

P. F. SCOTT
R. A. COLLINS

Mullard Radio Astronomy Observatory,
Cavendish Laboratory,
University of Cambridge

Unusual signals from pulsating radio sources have been recorded at
the Mullard Radio Astronomy Observatory. The radiation seems to
come from local objects within the gala<y, and may be associated
with oscillations of white dwarf or neutron stars.

Prix Nobel 1974 pour A. Hewish
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Une manifestation observable: les pulsars

Comment sait-on qu’il s’agit probablement d’une étoile a neutrons ?
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Une manifestation observable: les pulsars

Comment sait-on qu’il s’agit probablement d’une étoile a neutrons ?

Si la force centrifuge est supérieure a la force de gravitation, la matiere superficielle de I'étoile
est arrachée. Pour éviter cela il faut:

GMm

72 > mw?R

37T
G P2

= p >

Avec P=1.337 s, on obtient p > 1011 kg/m3

Or pour une naine blanche: p ~ 10° kg/m3

Il s’agit donc probablement d’une étoile a neutrons...ou d’un phénomene plus exotique
encore...



Une manifestation observable: les pulsars

e Pulsar tourne tres vite sur lui méme

e Champ magnétique tres intense car
conservation du flux magnétique (108 T)

e Electrons relativistes qui s’échappent
spiralent autour des lignes de champ et sont
accélerés = rayonnement synchrotron qui
s’échappe par les pbles magnétiques de
I’astre : faisceau lumineux a I'image d’un
phare détecté en radio
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Intensity

Intensity

0.5

0.5

Vela pulsar observed with the Parkes telescope in Australia

Age ~10 000 ans

0.5 1 1.5 2 2.5 3 3.5 4 4.5 5

Time (sec)
Pulsar B0O329+54 observed with the Lovell telescope at Jodrell Bank

| 1 1 1 1 ] L L 1 1 | 1 1 1 1 | 1 1 1 1 | 1 1 L 1 |

1 2 3 4 5 6
Time (sec)
© Jodrell Barnlk Cerntere For dotrambarsiens 799007 aronin
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Fin de vie des étoiles massives: trous noirs

Lorsque I’étoile initiale est suffisamment massive, I’énergie libérée lors de la contraction peut
vaincre la pression de dégenérescence des neutrons ! (se produit a des densités de dizaines
de milliards de tonnes par cm3).

Le puits de potentiel ainsi formé déforme I'espace-temps (relativité générale) de sorte que
méme les photons ne peuvent s’échapper: trou noir !

<>

Vitesse de libération
devient supérieure a la

vitesse de la lumiere

Naine
blanche

| Etoile a
. Neutrons

Comment détecter ces astres invisibles par nature (issus de la mort des étoiles les plus
massives) ??
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Evolution des systemes stellaires binaires

70% des étoiles massives vivent en couple...



Systemes binaires

T~3 Myr, N~10° \/O\/\ @) Two OB main-sequence
N

Plusieurs obstacles a franchir :

e Explosion des supernovae

e Phase d’enveloppe commune

* Faible période orbitale

/4 gt stars
-~
T~104 yr, N~30 - More.massive star (primary)
: .\ overfills Roche lobe. Stable or
\ // unstable nonconservative mass
= exchange
-~
5 / AN Helium-rich star
SRR R NS00 . \  with OB-companion
COX [
v N\ Y,

Primary explodes as
core-collapse SN or ECSN

and becomes a neutron star
or black hole

" Secondary is close to Roche lobe.
T~10 yr, N~100 -~ 4 \  Accretion of stellar wind results
P in powerful X-ray emission

4 Helium core of the secondary
T~10 yr, N~30 with compact companion inside

mass-losing common envelope

T~2-10"yr, N~50 R,,/-T-\J, T~1Myr, N~1000

He- star with compact K4 3 Red (super)giant with
companion surrounded </ % @ 'g > neutron star or black hole
by an expanding envelope ' core (Thorne-Zytkow object)

T ~10 Gyr, N~10°
2 - Single neutron star
a supernova, ~10 yr or black hole

Secondary explodes as

T~10 Gyr, N~106 P Supernova explosion
Binary relativistic disrupts the system.
star Two single neutron
stars or black holes

Merger of components

with a burst of emission
of gravitational waves an

gamma-ray,
53 -4 -1
E~10 erg, ~10 yr
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Premiere preuve :

Plusieurs obstacles a franchir :
Prix Nobel de Physique (1993)

e Explosion des supernovae Hulse & Taylor (Princeton)

IIIIIIlIIIIIIIIIllIIIIIIIIIIIII

e Phase d’enveloppe commune

I
U

* Faible période orbitale

—10

o Earth

Cumulative period shift (s)
W
o

Star

—40
\ \ 1975 1980 1985 1990 1995 2000 2005
{ Year
W

Demi-grand axe diminue de 3,5 m par an.

Nevtron — "=

I
w
Ul




Binaires X

Lorsque I'étoile la plus massive atteint la fin de sa vie...




Binaires X

Lorsque I'étoile la plus massive atteint la fin de sa vie...

Ski descente: ~2 kW
Chute sur trou noir: ~1028 kW if

1l
: 4
g1
13
A
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Binaires X

Lorsque I'étoile la plus massive atteint la fin de sa vie...

e
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Binaires X

Lorsque I'étoile la plus massive atteint la fin de sa vie...

Analyse des observations multi-longueurs
d’onde permet de:

* estimer la masse de I'objet compact
(~4Msun)

e ¢tudier le couplage accrétion/éjection

 variabilite temporelle de I’émission X et
radio

b3

Log L [ergs™]
3

28

. ObsI DataI
-cemeo Star Spec.
-+ Disk Spec.

T

- == Syn. épéc. T ISSC S;;ec.y

------

------- Cascade Spec. ----- Star IC
INTEGRAL Total Spec.

T

OMPTEL

............

74



Nucleosynthese (suite)

* Nucléosynthese primordiale: H, D, He
* Nucléosynthese stellaire et explosives: €éléments apres 12 nucléons jusqu’au fer !

* Qu’en est-il du Li, Be, B ?? — Spallation par les rayons cosmiques

Qu’en est-il des éléments plus lourds que le Plomb ?
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