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Nucleosynthese

La naissance des éléments

Nazim Djeghloul

Laboratoire de Physique Théorique d’Oran, Université Oran 1, Ahmed Ben Bella.
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Abondance des eléments dans I'Univers (visible)
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Qu’est-ce qu’un
élement ?

Nombre de masse

Nombre de \
nucléons A

X

(protons +
neutrons)

Nombre /
atomique

Nombre de
protons

Isotopes
Variantes du méme
élément chimique

ayant le méme,

nombre atomique
(Z) mais un nombre

deutérium

~ de protons différent.
H
1 i

H ¥

tritium




... et les ... pas concernés pour la
électrons?... nucléosynthese!
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Fusion nucléaire: comment créer des éléments
plus lourds a partir d’éléments plus Iégers?

E=mc’

Un exemple:
1 4 +
4 H— ,He+2e

Se produit a haute énergie: AE = (4mH —my, —2m, )c2 =2.410°kJ / mole

Comment?

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

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




Mecanisme de la fusion de I'hydrogene

'H
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\ @%H O proton
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AN Y, gamma-ray () positron



Au dela de I'Hélium

9He* — Be® +1 Synthese du béryllium
4 8 A2 \
He* + Be® = C™ 41 Synthése du carbone
13 1 714 Synthése de 'azote
C -I_ H — ;\I + /\" y

NY 4 H' = 0" 47— N¥4e" 41 syntnese de roxygene

... ainsi de suite pour des éléments plus lourds... avec des énergies plus éleveées...

Q: ou trouver de telles conditions dans la nature?



(Ca se passe dans les étoiles!

« Notre » Soleil: I’étoile de référence
¢+ Rayon =1 392 000 km

¢ Masse =2 103%kg (98 % de la masse
totale du systéme solaire)

+ A sa surface, sa température est
d’environ 5 700 K

¢ En son coeur: 15 10°K

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

Il Aux hautes températures, I'énergie a T.

... réactions thermonucléaires ...



Une histoire de competition ...
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Les étoiles vues par leurs spectres

O5v 4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500 8000 8500
Ho My Hp Na Ho.

O Bleue

B2ii 4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500 3000 8500
Ho My Hp Na Ho.

A2i 4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500 8000 8500

A Blanche

F2iii 4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500 3000 8500
Na Ho.

GS5iii 4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500 8000 8500

Hp - "Na " Ha

K4iii 4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500 8000 8500
Na

II
a

MQiii 4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500 8000 8500
Ho My HE Na Ho.

M6V 4s00 5000 5500 6000 6500 7000 7500 3000 8500
Ho My Hp Na Ho.

M Rouge



L'analyse spectrale indique la composition de I'etoile

) 60 000 - 30 000 K Bleue N, C,Heet O

3500 - 2 000 K Métaux et oxyde de titane

En relation avec d’autres caractéristiques « fondamentales »

Main Sequence Stars

Si la Masse A, alors :

®- - ,
Température #

Spectral Type: @] B A F G % Rayon 7
Temperature: 40 000K 20 000K 8b00K B6500K 5700K 45004
Radius (Sun=1}: 10 ) 1.7 1.3 1.0 08
Mass (Sun=1); 50 10 2.0 15 1.0 0.7 Luminosité 2
Luminosity (Sun=1): 100 000 1000 20 4 1.0 0.2
Lifetime (million yrs): 10 100 1000 5000 10 000 50 000

Abundance: 0.00001%  0.05% 05% 1 5% 4% 9% Temps de vie N




Plus on pénetre au cceur d’une étoile plus la temperature augmente...

Hydrogen
Hydrogen

... plus il sera possible de produire des eléments plus lourds...
... jusqu’au Fer, pas plus!!!

C’est la phase de nucléosynthéese « calme »

Au cour de I’évolution, des éléments lourds sont créés dans le coeur des étoiles par des processus de
fusion progressivement dans les enveloppes autour du cceur: H, He, C, O, N, Mg....Fe.




Au dela du Fer

L'énergie correspondante a la synthese d’atomes plus lourd que le Fer, correspond a
une masse qui feraient « exploser » I'étoile!

Limite de Chandrasekhar (RG): Si la masse du coeur dépasse 1.44 masses solaires
alors I’étoile explose.
elle devient une supernova

Des éléments plus lourds peuvent alors étre produits dans les jets de matiére 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 nucléosynthese « explosive »



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

_PARTIE DE L'ETOILE
QUI EST EXPULSEE
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Supernovee

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




Une question fondamentale

Si tous les éléments peuvent étre produits a partir d’étoiles elles mémes

composées d’hydrogene et d’hélium (Nucléosynthese stellaire)

ALORS
oY
D’ou viennent les atomesg
d’hydrogene et d’hélium?!

\
1

Q




Reponse:
des débuts de
notre
Univers

C’est la Nucléosynthese

Primordiale

Le modele est celui du
Big Bang (RG + inflation)

TIME = ZERO: BIG BANG

INFLATION

TIME = NOW
DARK AGES
1 BILLION YEARS

-
~
> .
e Cae . ' -
WL 1l = ’
g v R Y LA e Y L )
1 ol L) 7 ERER T R A
. b RS -0 Tl T TS .
r W gy A LR BT R T ) -
? IR | RS R ot 0 N
) O T TSR P Aol TS
CREE D Y e e p e s e L
“\’-‘.' *p ‘ P au . "._.,'- ;.'.:-:’. ,_-'.'i' o '
! ‘;--'Cl".':. N B9 jo [ ke . f
! 3 L CRNRE o8 e | a4 . oo -
| J"; M AL U RN R
] Py ISENT S - - &
‘) AT T [T e T
Al et Mt o |
! (924 v P R 7 S -, N .
TR Erar et 0 g ‘4 ‘. B o
Y T r— e, | o
b b 4 -‘i. ‘1 o - ’ ] “' \.‘ ‘
yeo \ T R ' D
i e R P [ it S
1 {. ‘1N fes ! . \
N, ] iy """-“ ] " ". ..
M o O Y T LN
¥ e > Y P R AIE S ’ il
» b 2 ~ s/
- ) "ilh. |
. ."1 i ! )

‘e

FIRST ‘

STARS FORMATION
FORM OF EARTH

QUARK SOUP, EMISSION ACCELERATING
OF COSMIC RADIATION EXPANSION

13.7 BILLION YEARS



1043 seconde (temps de Planck) :
le point de départ du modele du Big Bang.

A ce moment, la taille de I’Univers était
d’environ 1028 m.

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



Entre 1033 et 103> seconde : inflation cosmique.
Notre Univers s’étend brusquement, passant de
102 maun 1 km.
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Entre 10° et 10 seconde, la température n’est plus que de 10%?K.
Les quarks peuvent se lier entre eux et donner naissance aux
premiers protons et neutrons

—:

Proton Neutron

2 quarks up 1 quark up
1 quark down 2 quarks down

Une seconde apres le Big Bang, la température chute a 101°K et permet
I’apparition de I’"hydrogene (ionisé en permanence a cette température).



T = 3 minutes ; |a taille de notre Univers atteint quelques
centaines d’années-lumiere et sa température est de 10° K.

La nucléosynthese primordiale s’établie et créée les éléments

suivants : deutérium et hélium. Elle s’arréte probablement au

bout de 20 minutes, car avec I’expansion, les rencontres entre
protons et neutrons se font de plus en plus rares.

Mais a cette température les électrons sont toujours libres.

Les photons sont toujours échangés entre charges libres.

L’Univers est toujours sombre...

... mais on dispose déja des composants fondamentaux des étoiles!



Entre 20 minutes et 380000 ans, I'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 : '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 !

© ESA/HFIBFLI consortia/C&E Photos

La gravitation entre enjeu, les filaments de matiere. L il
donnant naissances aux futures protogalaxies et > %
protoamas de galaxies sont la

... mais ceci est une autre histoire ...




Merci pour
votre attention

Des questions?



