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Univers de haute énergie

• Nucléosynthèse: primordiale, stellaire, explosive 

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

Univers primordial 
(cosmologie)

Sources de haute énergie 
(astrophysique)
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Plan

Cours I  

1. Nucléosynthèse primordiale 


2. Evolution stellaire (focus sur les étoiles les plus massives)


A. Connaître et analyser les étoiles


B. Evolution des étoiles: formation, séquence principale, 
nucléosynthèse stellaire, fin de vie et stades finaux (naines 
blanches, étoiles à neutrons, trous noirs).
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Plan
Cours II 

1. De l’astronomie multi-longueurs d’onde à l’astronomie multi-messager 

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


B. Ondes gravitationnelles


C. Rayons cosmiques


D. Neutrinos (neutrinos de supernovae et neutrinos de très haute énergie)


2. Deux exemples marquants et récents


E. Coalescences de deux objets compacts


F. Jets relativistes des noyaux actifs de galaxies
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Structuration de l’Univers
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+ abondance des éléments chimiques

13.8 milliards d’années



Processus de haute énergie
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Interactions/collisions

Explosions Ejections



Sources d’énergie
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Gravitation Effet dynamo  
d’un aimant en rotation

« Surf » sur une  
onde de choc



Rayonnement thermique / non thermique
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Equilibre thermodynamique: état que tout 
système isolé atteint après un temps suffisamment 

long (ou système dont les paramètres macro. 
évoluent très lentement)



Nucléosynthèse primordiale

© Marie Jo Parron
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He4
2

Nombre de masse
Numéro atomique
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Abondance naturelle (cosmique) des éléments chimiques

Abondance relative en nombre d’atomes



Abondance naturelle (cosmique) des éléments chimiques

Nucl. 
 primordiale

Nucl. 
stellaire

Nucl. 
explosive
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Abondance relative en nombre d’atomes



Un soupçon de physique 
des particules et nucléaire
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Réactions nucléaires

• Spontanées: radioactivité (perte de particules 
constitutives): exemple désintégration β (émission d’un 
électron ou d’un positron).  
 
Exemple: 

• Provoquées par collision avec une particule: fission 
(brisure du noyau en deux ou plusieurs fragments) et 
fusion (construction d’un noyau plus lourd).
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Fusion thermonucléaire
A

B

A B

C

D

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

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

3) le noyau C résultant est formé avec libération d’énergie (mC < mA + mB) et éjection de 
particule(s) D. 
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Nucléosynthèse primordiale
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Univers en expansion → T diminue



Nucléosynthèse primordiale

~1 s 
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Nucléosynthèse primordiale

Équilibre thermique: n/p = f(T) ~ 1


Transmutation:


Perdure jusqu’à ~1s après le Big-Bang


Ensuite: T diminue (~1010 K) à cause de l’expansion


n/p diminue (~1/3)

Formation des nucléons

~1 s 
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Nucléosynthèse primordiale

T diminue: nucléons se lient pour former des noyaux:

 
     - n/p continue de diminuer avec T 
     - formation 2H (mais instable car faible énergie 


 de liaison)

     - désintégration β des neutrons (instables)

  

Densités de protons, neutrons et deutérium : 
déterminent l’abondance des éléments formés 
ensuite…

n p e-

νe

~1 s 
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Nucléosynthèse primordiale
T continue de diminuer (1011>T>105 K):


Formation d’éléments plus stables.

~1 s 
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Nucléosynthèse primordiale

~1 s 

!22



Nucléosynthèse primordiale

~1 s 
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Nucléosynthèse primordiale

~1 s 
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Nucléosynthèse primordiale

~1 s 
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Nucléosynthèse primordiale
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Nucléosynthèse primordiale
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Evolution stellaire

• Pendant des centaines de millions d’années, l’univers est un gaz d’H et He…


• Lentement, l’attraction gravitationnelle amplifie les infimes inhomogénéités 
de densité de l’Univers primordial. Peu à peu le gaz se condense pour former 
des galaxies !


• Surdensités à petite échelle (nuages moléculaires): formation de coeurs 
denses et chauds, pression et température augmentent et…
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Formation des étoiles !
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Evolution stellaire

© Marie Jo Parron
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Connaître et analyser les étoiles 
• Tout ce qui nous parvient d’une étoile: rayonnement électromagnétique


• La plupart des propriétés intrinsèques ne peuvent être déterminées que si la 
distance est connue ! (en particulier la luminosité). 


• Parallaxe trigonométrique (triangulation) :
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Satellite GAIA (et Hipparcos avant)



• Une fois la distance connue: possibilité de mesurer le flux lumineux (en W/s/
cm2) corrigé de l’absorption (interstellaire + atmosphérique: diffusion 
Rayleigh) et donc la luminosité (en W/s).


• Spectroscopie: donne accès au spectre de l’étoile: corps noir en première 
approximation. Loi de Wien donne accès à sa température de surface.


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

Connaître et analyser les étoiles 
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• Diagramme de Hertzprung-Russel 
(1913) luminosité = f(température)


• Majo r i t é des é to i l es su r l a 
séquence principale


• Etoiles à différents stades évolutifs


• Plus les étoiles sont massives plus 
elles sont rares (durée de vie plus 
faible)


• Quelle est la source d’énergie ? 

Connaître et analyser les étoiles 
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• Diagramme de Hertzprung-Russel 
(1913) luminosité = f(température)


• Majo r i t é des é to i l es su r l a 
séquence principale


• Etoiles à différents stades évolutifs


• Plus les étoiles sont massives plus 
elles sont rares (durée de vie plus 
faible)
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Connaître et analyser les étoiles 
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Fusion nucléaire et nucléosynthèse stellaire

• Etoile à l’équilibre sur la séquence 
principale: gravitation compensée 
par le gradient de pression (gaz + 
radiation)


• Réactions nucléaires produisent 
l’énergie rayonnée

!35

Pression radiative + gazeuse 

Force de gravité



Fusion nucléaire et nucléosynthèse stellaire

• Etoile à l’équilibre sur la séquence 
principale: gravitation compensée 
par le gradient de pression (gaz + 
radiation)


• Réactions nucléaires produisent 
l’énergie rayonnée
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Fusion nucléaire et nucléosynthèse stellaire
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Fusion nucléaire et nucléosynthèse stellaire

• Etoile à l’équilibre sur la séquence 
principale: gravitation compensée 
par le gradient de pression (gaz + 
radiation)


• Réactions nucléaires produisent 
l’énergie rayonnée

26.2 MeV libérés pour 

un 4He formé
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Un brin  de mécanique quantique…

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

(attraction nucléaire)

Ecin

Problème résolu en 1928 par Gamow: probabilité qu’une 
particule chargée traverse une barrière coulombienne non nulle 
en mécanique quantique = effet tunnel. 


Equation de Shrödinger (~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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• Etoile à l’équilibre sur la séquence 
principale: gravitation compensée 
par le gradient de pression


• Réactions nucléaires produisent 
l’énergie rayonnée

Fusion nucléaire et nucléosynthèse stellaire
!40

Lorsque H est consommé, étoile 
quitte la séquence principale 

H remplacé au centre par He 

He inerte à température 
ambiante 

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

Augmentation de la température



Fusion nucléaire et nucléosynthèse stellaire

Fusion de l’hélium

+ formation O, Ne, Mg
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Température du noyau 
suffisante (100 millions de K) 
pour amorcer la combustion 

de He



Fusion nucléaire et nucléosynthèse stellaire
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Tpoussière~200 KTétoile~30 000 K

Rayonnement UV intense

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

Puissant rayonnement UV ionise 
l’enveloppe → expansion 

Ejection de l’enveloppe                
→ nébuleuse planétaire



Fin de vie des étoiles de faible masse: les naines 
blanches

Si M<8M☉ : production d’éléments stables s’arrête à C, O, Ne, Mg


Que se passe-t-il à ce moment là ?


Sources de pression interne conditionnant l’équilibre (contrepoids):  

• Pour la Terre: gravitation <-> forces de répulsion coulombienne

• Pour une étoile: gravitation <-> pression des gaz + radiations (équilibre hydrostatique)


Ici les réactions nucléaires s’arrêtent ! Et pourtant l’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 à cause de leur grande agitation thermique: ceci créé une pression qui s’oppose à 
l’effondrement gravitationnel. 

Dans ce cas:
 Et on a plutôt: 


La pression des électrons assure l’équilibre en compensant la gravité → M≲1.44M☉ 
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Subrahmanyan Chandrasekhar 
1910-1995 (Prix Nobel 1983)


Eddington devant la Royal Astronomical 
Society (1935): « I think there should be a law of 
nature to prevent a star from behaving in this 
absurd way ».




Fin de vie des étoiles de faible masse: les naines 
blanches

• Seules les naines blanches proches peuvent être 
observées (~2500 à l’heure actuelle).


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

HST / visible Chandra / rayons X

Système binaire Sirius A/B
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Cycle CNO (étoiles massives 
enrichies en carbone)

Fusion nucléaire et nucléosynthèse stellaire

• Qu’en est-il des étoiles plus 
massives ?
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Etoiles massives: même début puis 
ensuite fusion de C et O

Fusion nucléaire et nucléosynthèse stellaire

Combustible Température Elément formé

Hydrogène 60 106 K 4He, 14N

Hélium 200 106 K 12C, 16O

Carbone 900 106 K 24Mg, 20Ne

Oxygène 2.3 109 K Isotopes de Si, S

Néon 1.7 109 K 16O, 24Mg, 28Si

Silicium 4 109 K 56Fe,…

!48

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



Fusion nucléaire et nucléosynthèse stellaire
!49

• Qu’en est-il des étoiles plus 
massives ?
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Fusion nucléaire et nucléosynthèse stellaire
!50

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

Etoiles massives: même début puis 
ensuite fusion de C et O
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Fusion nucléaire et nucléosynthèse stellaire
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• Qu’en est-il des étoiles plus 
massives ?

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

Combustible Température Elément formé

Hydrogène 60 106 K 4He, 14N

Hélium 200 106 K 12C, 16O

Carbone 900 106 K 24Mg, 20Ne

Oxygène 2.3 109 K Isotopes de Si, S

Néon 1.7 109 K 16O, 24Mg, 28Si

Silicium 4 109 K 56Fe,…



(H)

He
O - Si

Fe

Etoile massive M ≳ 10M⦿ 
Structure en oignon

Fe

Supernova à effondrement de coeur
!52

La gravitation l’emporte !



(H)

He
O - Si

Fe

Etoile massive M ≳ 10M⦿ 
Structure en oignon

Coeur dégénéré. Lorsque M>1.44M☉ 

→ effondrement !

Densité telle que les électrons se combinent 
avec les protons pour former des neutrons

~1500 km

Fe

Supernova à effondrement de coeur
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•Infalling matter bounces on 
the core 

•Shock wave forms within the 
iron core 

•Shock receives energy from 
neutrinos  

•Neutrino heating enhanced 
by convection and shock 
oscillations (SASI) 

•~99% of the energy 
released through neutrinos

Mass accretion

Shock wave

ν

ν
ν

PN

- Après quelques secondes: formation 
d’une proto-étoile à neutrons: gaz 
dégénéré de neutrons: nouvel 
équilibre.  

- Les couches supérieures de l’enveloppe 
rebondissent sur le coeur 

- Production d’une onde de choc 

- L’onde de choc perd de l’énergie 
cinétique en se propageant 
(photodissociation du fer + capture des 
électrons) 

- Elle regagne de l’énergie grâce au 
chauffage par les neutrinos (intensifié 
par la convection et les instabilités 
hydrodynamiques) 

- Explosion: ~1045 J libérées ! (Bombe A 
~1013 J) 

Supernova à effondrement de coeur
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SN1987A: 25 neutrinos observés 
par 3 détecteurs indépendants 
(>10σ) en 13 sec.

Confirme le modèle général 
d’explosion des supernovae…

Supernova à effondrement de coeur
!55



SN1987A: 25 neutrinos observés 
par 3 détecteurs indépendants 
(>10σ) en 13 sec.

Confirme le modèle général 
d’explosion des supernovae…

Supernova à effondrement de coeur
!56

Accélération de 
particules (protons) ?



Nucléosynthèse explosive dans les supernovae
Au delà du Fer, la fusion est impossible parce qu’elle devient endothermique: l’énergie 
nécessaire pour passer la barrière colombienne de noyaux très chargés est supérieure à 
l’énergie qu’une fusion pourrait libérer.


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

NX n N+1X+ =isotope instable de X

Permet de former jusqu’au plomb qui se désintègre pour former le 209Bi (élément très stable).

N+1X

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

N+1Y + e- + νe
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Nucléosynthèse explosive dans les supernovae

NX n N+1X+ =isotope instable de X

Permet de former jusqu’au plomb qui se désintègre pour former le 209Bi (élément très stable).

N+1Elt
Si N+1Elt est stable: 
nouvelle capture de 

neutron 

Sinon:
N+1Y

…
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Fin de vie des étoiles massives: étoiles à neutrons

• Mesure du rayon possible par observation de l’émission thermique (rayons X) ou par le redshift 
gravitationnel (donne accès à M/R) ou masse accessible par l’étude des systèmes doubles (prise 
en compte de la relativité générale) → M~1-2M☉ et R~10 km → 1mm3 ~ Mtour Eiffel

• Vitesse de rotation: 


Conservation du moment cinétique I⍵ ∝ M R2 ⍵. R diminue → I diminue donc ⍵ augmente.  
Si Ri ~700 000 km, ⍵i = 1 tour/1mois, Rf=10km → ⍵f = 4.9 109 ⍵i → ~2 tours/ms !
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Une manifestation observable: les pulsars

T=1.337s
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Une manifestation observable: les pulsars

T=1.337s
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Prix Nobel 1974 pour A. Hewish



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

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

Or pour une naine blanche: ⍴ ~ 109 kg/m3

Il s’agit donc probablement d’une étoile à neutrons…ou d’un phénomène plus exotique 
encore…

Si la force centrifuge est supérieure à la force de gravitation, la matière superficielle de l’étoile 
est arrachée. Pour éviter cela il faut:
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Une manifestation observable: les pulsars

• Pulsar tourne très vite sur lui même


• Champ magnétique très intense car 
conservation du flux magnétique (108 T)


• Electrons relativistes qui s’échappent 
spiralent autour des lignes de champ et sont 
accélérés → rayonnement synchrotron qui 
s’échappe par les pôles magnétiques de 
l’astre : faisceau lumineux à l’image d’un 
phare détecté en radio

B
e-

B
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Une manifestation observable: les pulsars

T=1.337s
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Âge ~10 000 ans

Âge ~5.5 Myr



Fin de vie des étoiles massives: trous noirs
Lorsque l’étoile initiale est suffisamment massive, l’énergie libérée lors de la contraction peut 
vaincre la pression de dégénérescence des neutrons ! (se produit à des densités de dizaines 
de milliards de tonnes par cm3).


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

Vitesse de libération 
devient supérieure à la 
vitesse de la lumière

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

70% des étoiles massives vivent en couple…
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Plusieurs obstacles à franchir : 

• Explosion des supernovae 

• Phase d’enveloppe commune 

• Faible période orbitale

Systèmes binaires
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Plusieurs obstacles à franchir : 

• Explosion des supernovae 

• Phase d’enveloppe commune 

• Faible période orbitale

Première preuve :

Prix Nobel de Physique (1993) 
Hulse & Taylor (Princeton)

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



Binaires X
Lorsque l’étoile la plus massive atteint la fin de sa vie…
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Binaires X
Lorsque l’étoile la plus massive atteint la fin de sa vie…
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Ski descente: ~2 kW 
Chute sur trou noir: ~1028 kW 

~10% de cette énergie éjectée



Binaires X
Lorsque l’étoile la plus massive atteint la fin de sa vie…
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Ski descente: ~2 kW 
Chute sur trou noir: ~1028 kW 



Binaires X
Lorsque l’étoile la plus massive atteint la fin de sa vie…

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


• estimer la masse de l’objet compact 
(~4Msun)


• étudier le couplage accrétion/éjection

• variabilité temporelle de l’émission X et 

radio
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Nucléosynthèse (suite)
• Nucléosynthèse primordiale: H, D, He


• Nucléosynthèse stellaire et explosives: éléments après 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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