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Abondance des éléments dans l’Univers (visible) 
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Qu’est-ce qu’un 
élément ? 



…	et	les	
électrons?...	

…	pas	concernés	pour	la	
nucléosynthèse!		

4	
interacCons	
dans	la	
nature	

InteracCon	
Forte	

InteracCon	
GravitaConnelle	

InteracCon	
ElectromagnéCque	

Les	électrons	ne	sont	
pas	sensibles	à	

l’interacCon	forte!	



Fusion nucléaire: comment créer des éléments 
plus lourds à partir d’éléments plus légers?  

Un	exemple:	

H	1	
1	 He	4	

2	 +	 e	+	2	4	

Se	produit	à	haute	énergie:	

Dans	un	laboratoire:	«	bombarder	»	des	atomes	d’hydrogène	entre	eux.	

Dans	la	nature:	trouver	des	sources	de	chaleur	suffisante	pour	provoquer	la	fusion	
par	agitaGon	thermique.	
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Comment?	



Mécanisme de la fusion de l’hydrogène 



Au delà de l’Hélium 

Synthèse du béryllium 

Synthèse du carbone 

Synthèse de l’azote 

Synthèse de l’oxygène 

… ainsi de suite pour des éléments plus lourds… avec des énergies plus élevées… 

Q:  où trouver de telles conditions dans la nature? 

… … … …. 



Ça se passe dans les étoiles! 
« Notre » Soleil: l’étoile de référence 
 
w  Rayon = 1 392 000 km  

w    Masse = 2 1030
 kg (98 % de la masse 

totale du système solaire) 
 
w     A sa surface, sa température est 
d’environ 5 700 K 

w     En son cœur: 15	106	K	

ComposiCon:	90 % d’ hydrogène, 9 % 
d’hélium, 1 % autres éléments lourds 
(jusqu’au Fer) 

 !! Aux hautes températures, l’énergie α T. 

… réactions thermonucléaires … 



Une histoire de compétition … 

… et de probabilités 

gravitation Réactions nucléaires 



O  Bleue 
 
B  Bleue-Blanche 
 

A  Blanche 
 

F  Jaune-Blanche  
 
G  Jaune (Soleil) 
 
 
K  Jaune-Orange 
 
 
M  Rouge    

Les étoiles vues par leurs spectres 



Classe  Température   Couleur   Raies d'absorption  
O  60 000 - 30 000 K    Bleue   N, C, He et O 
B  30 000 - 10 000 K   Bleue-Blanche  He et H  
A  10 000 - 7 500 K   Blanche   H  
F  7 500 - 6 000 K   Jaune-Blanche  Métaux : Fe, Ti, Ca, et Mg 
G  6 000 - 5 000 K   Jaune (Soleil)  Ca, He, H et métaux 
K  5 000 - 3 500 K   Jaune-Orange  Métaux et oxyde de titane  
M  3 500 - 2 000 K   Rouge   Métaux et oxyde de titane  

L’analyse spectrale indique la composition de l’étoile 

En relation avec d’autres caractéristiques « fondamentales »   

Si la Masse ì, alors : 
  

Température ì 
  

Rayon ì 
  

Luminosité ì 
  

Temps de vie î 



Plus on pénètre au cœur d’une étoile plus la température augmente… 

… plus il sera possible de produire des éléments plus lourds… 

… jusqu’au Fer, pas plus!!! 

Au	cour	de	l’évoluGon,	des	éléments	lourds	sont	créés	dans	le	cœur	des	étoiles	par	des	processus	de	
fusion	progressivement	dans	les	enveloppes	autour	du	cœur:	H,	He,	C,	O,	N	,	Mg….Fe.	

C’est la phase de nucléosynthèse « calme » 



Limite	de	Chandrasekhar	(RG):	Si	la	masse	du	cœur	dépasse	1.44	masses	solaires	
alors	l’étoile	explose.	

elle	devient	une	supernovæ	

Au delà du Fer 
L’énergie correspondante à la synthèse d’atomes plus lourd que le Fer, correspond à 
une masse qui feraient « exploser » l’étoile! 

Des	éléments	plus	lourds	peuvent	alors	être	produits	dans	les	jets	de	maCère	expulsés.	
(la	température	de	ces	jets	est	d’autant	plus	grande	que	la	vitesse	d’expulsion	est	grande	–	

plusieurs	milliers	de	km/s	mesurée	par	effet	Doppler)	

C’est la phase de nucléosynthèse « explosive » 



En se transformant en supernova, les étoiles supermassive synthétisent les 
éléments les plus lourds que le Fer qui ensemencent l’Univers 



avant pendant 

Supernovæ 
Exemple de la supernovae 1987A située dans le grand nuage de Magellan 



Une question fondamentale 
Si	tous	les	éléments	peuvent	être	produits	à	parGr	d’étoiles	elles	mêmes	

composées	d’hydrogène	et	d’hélium	(Nucléosynthèse	stellaire)	

	

ALORS	

	

D’où	viennent	les	atomes	

d’hydrogène	et	d’hélium?!	



Réponse:  
des débuts de 

notre  
Univers 

C’est	la	Nucléosynthèse	
Primordiale	

Le	modèle	est	celui	du	
Big	Bang	(RG	+	inflaGon)	



10-43	seconde	(temps	de	Planck)	:		

le	point	de	départ	du	modèle	du	Big	Bang.		

A	ce	moment,	la	taille	de	l’Univers	était	
d’environ	10-28	m.	

Que	c’est-il	passé	avant	?	La	quesGon	n’a	pas	de	sens	dans	
le	contexte	des	connaissances	actuelles	



Entre	10-33	et	10-35	seconde	:	inflaGon	cosmique.	
Notre	Univers	s’étend	brusquement,	passant	de	

10-28	m	à	un	1	km.	



Entre	10-33	et	10-12	seconde	:	Une	
mulGtude	de	parGcules	(quarks,	

électrons,	neutrinos)	et	d’anGparGcules	
se	forment	et	disparaissent	aussitôt.	

A	10-12	seconde,	notre	Univers	mesure	
moins	d’un	millions	de	kilomètres	et	

conGent	déjà	les	parGcules	élémentaires	
de	notre	monde	actuel.	



Entre	10-6	et	10-4	seconde,	la	température	n’est	plus	que	de	1012	K.	
Les	quarks	peuvent	se	lier	entre	eux	et	donner	naissance	aux	

premiers	protons	et	neutrons	

Une	seconde	après	le	Big	Bang,	la	température	chute	à	1010	K	et	permet	
l’appariGon	de	l’hydrogène	(ionisé	en	permanence	à	ceme	température).	



T	=	3	minutes	;	la	taille	de	notre	Univers	ameint	quelques	
centaines	d’années-lumière	et	sa	température	est	de	109	K.		

La	nucléosynthèse	primordiale	s’établie	et	créée	les	éléments	
suivants	:	deutérium	et	hélium.	Elle	s’arrête	probablement	au	
bout	de	20	minutes,	car	avec	l’expansion,	les	rencontres	entre	

protons	et	neutrons	se	font	de	plus	en	plus	rares.		

Mais	à	ceme	température	les	électrons	sont	toujours	libres.	

Les	photons	sont	toujours	échangés	entre	charges	libres.	

L’Univers	est	toujours	sombre…	

…	mais	on	dispose	déjà	des	composants	fondamentaux	des	étoiles!	



Entre	20	minutes	et	380000	ans,	l’Univers	
poursuit	son	expansion	et	son	refroidissement.	
Les	photons	sont	présents,	mais	constamment	

absorbés	par	les	électrons.	

	

L’univers	est	toujours	opaque..	



T= 380 000 ans : l’expansion se poursuit. Avec le 
refroidissement, les électrons sont capturés par les noyaux, 
ce qui permet aux photons de pouvoir se déplacer librement: 

L’Univers devient visible ! 

Le rayonnement fossile « s’installe ». C’est l’image la plus ancienne de notre Univers.  

La	gravitaGon	entre	enjeu,	les	filaments	de	maGère	
donnant	naissances	aux	futures	protogalaxies	et	

protoamas	de	galaxies	sont	là		

… mais	ceci	est	une	autre	histoire	…	



Merci pour
votre attention

Des questions?


