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��� Description du champ de rayonnement

Pour d�ecrire un champ de rayonnement� il y a plusieurs voies possibles� On peut
construire une statistique de photons permettant de connaitre� �a tout instant et en
tout point de l�espace� le nombre de photons dans un intervalle de fr�equence et ayant
une direction donn�ee� Cette approche est n�ecessaire dans des cas complexes� On peut
�egalement utiliser la notion de �rayon lumineux� issue de l�optique g�eom�etrique�
C�est sur cette notion qu�est bas�ee la th�eorie du transfert de rayonnement�

����� Intensit�e sp�eci�que

Une grandeur �el�ementaire permettant de d�ecrire un rayon lumineux est perti�
nente si elle reste conserv�ee lorsque celui�ci se propage dans le vide� Un rayon 
ie�
une ligne� ne poss�ede pas d��energie puisque son volume est nul� Lui donner un vo�
lume revient �a consid�erer un faisceau lumineux� Pour cela� on consid�ere une surface
�el�ementaire orient�ee d �A � dA �n� travers�ee par un faisceau de direction �k donn�ee et
d�extension l�angle solide �el�ementaire d� 
voir �gure�� Par ailleurs� la seule informa�
tion pertinente est la puissance 
�energie ou nombre de photons par unit�e de temps�
traversant la surface plut�ot que l��energie elle�m�eme�

Ainsi� l��energie E re�cue pendant un temps dt par une surface dA de normale �n�
travers�ee par un rayon lumineux monochromatique se propageant dans la direction
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Fig� ��� � Rayon lumineux allant dans une direction �k �vecteur unitaire �a ne pas
confondre avec un nombre d�onde� et d�angle solide d��

�k est simplement

E � I�
�r��k� t� �k � �n dAd� dt d�


����

ce qui d�e�nit l�intensit�e sp�eci�que monochromatique I�
�r��k� t� 
unit�es� J s�� m��

st�� Hz���� En astrophysique� on utilise aussi l��energie rayonn�ee par intervalle de
longueur d�onde� ce qui conduit �a d�e�nir une intensit�e sp�eci�que en longueur d�onde
I�� L��egalit�e d��energie entraine I�d� � I�d�� c�est �a dire

I� �
c

��
I� 
����

Propri�et�e

On peut montrer tr�es facilement qu�il y a bien conservation de l�intensit�e sp�eci�
�que le long du trajet d�un rayon lumineux dans le vide�
Soit un rayon lumineux allant de de dS �a dS�� Se propageant dans le vide� il y

a conservation de l��energie transport�ee par ce rayon lumineux� Cette �energie peut
se calculer de deux fa�cons� soit en partant de P� soit de P�� L��energie traversant dS
s��ecrit

E � I��k � �n dS d� dt d� 
����

o�u d� est l�angle solide soutendant dS� depuis P� On a donc d� � �k �
��n�� dS��PP ���
Par ailleurs� l��energie traversant dS � s��ecrit

E � I ��
�k � �n� dS� d� dt d�� 
����

o�u d�� � 
��k���n dS�PP �� est l�angle solide soutendant dS depuis P�� La conservation
de l��energie entre P et P� implique bien

I �� � I� � 
��	�

En cons�equence� la mesure de E� �energie re�cue dans une bande de fr�equence donn�ee�
sur un r�ecepteur de surface collectrice dS� permet de d�eterminer l�intensit�e sp�eci�que
du rayonnement �emis par une source dS� �a condition de connaitre d��� La d�etermi�
nation de cette derni�ere grandeur n�ecessite toutefois que �� dS soit spatialement
r�esolue 
impossible pour les �etoiles� et �� la distance �a l�objet soit connue�
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Fig� ��� � Illustration de la conservation de l�intensit�e sp�eci�que dans le vide�

A partir de I�� on peut former l�intensit�e moyenne monochromatique

J� �
R
I�

d�
��


����

C�est une grandeur qui intervient souvent dans les probl�emes de transfert car tout
�ecart �a la moyenne provoque un ajustement du champ� Pour un champ de rayonne�
ment isotrope� on a I� � J��

����� Densit�e d��energie radiative

Le champ de rayonnement transporte de l��energie radiative� En consid�erant
l��energie E contenue dans un �cylindre� de hauteur ds � cdt et de base dA� �
dA
�n ��k�� on peut obtenir ais�ement la densit�e d��energie radiative monochromatique�
due aux rayons se propageant dans la direction �k�

	� �
E

dsdA�d�d�
�

I�
c
� 
��
�

En int�egrant sur toutes les directions de propagation �k on obtient alors la densit�e
d��energie monochratique du champ de rayonnement dans son ensemble 
unit�es� J
m�� Hz���

u� �
R
	�d� �

��
c
J�


����

La densit�e d��energie urad du champ de rayonnement 
unit�es� J m��� est l�int�egrale
sur toutes les fr�equences urad �

R
u�d��

����� Flux d��energie radiative

Si l�intensit�e sp�eci�que d�ecrit l�information �el�ementaire qui est transport�ee dans
un rayon lumineux� le transport lui�m�eme est d�ecrit par le vecteur �ux d��energie� Il
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Fig� ��� � Densit�e d��energie radiative contenue dans un faisceau traversant une
surface dA�

s��ecrit

�dF� � I�d��k


����

et a pour unit�es des J s�� m�� Hz��� Ce qui nous interesse est souvent le �ux
d��energie re�cu �a travers une surface donn�ee 
car c�est ce qui est mesur�e� appel�e

�egalement ��eclat�� d�u �a toutes les directions �k� autrement dit

F� �
R �dF� � �n � R

I� cos 
d�


�����


le faisceau �voit� une surface e�cace dA� cos 
��

Flux �emis par un objet

En coordonn�ees sph�eriques 
d� � sin 
d
d��� on peut r�e�ecrire le �ux �a travers
une surface quelconque sous la forme suivante

F� �
Z ��

�
d�
Z �

�

�
I� cos 
 sin 
d
  

Z ��

�
d�
Z �

�
�

I� cos 
 sin 
d
 
�����

Dans le cas d�une �etoile� la surface consid�er�ee est une surface ferm�ee� le premier
terme correspond au �ux �sortant� 
s��echappant hors de la surface� et le deuxi�eme
au �ux entrant� Or� le rayonnement qui pourrait rentrer 
d�u �a la pr�esence d�autres
�etoiles� est n�egligeable et l�on a

F� � �I� 
�����

o�u l�on a fait l�hypoth�ese suppl�ementaire que le champ de rayonnement I� est iso�
trope�
Si le champ de rayonnement I� est globalement isotrope 
autant d��energie qui

passe dans un sens que dans l�autre��

F� � I�

Z
cos 
d� � � 
�����
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Fig� ��� � Illustration de la pression de radiation	 communiqu�ee dans la direction
�n	 due �a un faisceau se propageant dans la direction �k�

le �ux est nul� Cela traduit simplement la conservation de l��energie en l�absence de
sources ou de pertes contenues par la surface ferm�ee� La surface d�une �etoile 
ou de
tout objet brillant� n�est donc pas en �equilibre thermodynamique global� mais d�ecrit
une discontinuit�e rapide entre deux r�egions�

Loi de d�ecroissance du 
ux en ��r�

Consid�erons le cas particulier d�une �etoile de rayon R� �emettant de fa�con isotrope
dans l�espace� La puissance ou luminosit�e monochromatique rayonn�ee vaut

L� �
Z

�F� � �dA � ��R�F� � 
�����

Une sph�ere de rayon r � R interceptant tous les rayons lumineux issus de l��etoile�
la conservation de l�intensit�e sp�eci�que de chaque rayon implique la conservation de
la puissance rayonn�ee et on a donc bien

F�
r� �
L�

��r�

���	�

une d�ecroissance du �ux radiatif en ��r��

����� Pression de radiation

Chaque photon transporte une quantit�e de mouvement directement reli�ee �a son
�energie �p � 
h��c��k 
�k est unitaire�� Donc� �a un �ux d��energie radiative correspond
�egalement un �ux de quantit�e de mouvement� autrement dit �a une pression exerc�ee
par le champ de rayonnement� La quantit�e de mouvement d�p� transport�ee par un
faisceau allant dans la direction �k et traversant une surface d �A � dA�n pendant dt
est reli�ee �a l��energie radiative contenue dans le cylindre form�e par la surface e�ective
et la direction de propagation des rayons� c�est �a dire

d�p� �
u�
c

d� �k �
	�
�k � d �A�cdt

c
d� �k


�
d�F� � d �A

c
dt �k �

�
I�
c
cos 
 dA d�dt �k 
�����



� CHAPITRE �� INTRODUCTION AU TRANSFERT DE RAYONNEMENT

mais celle qui est transf�er�ee dans la direction normale �a la surface est dp� � d�p� � �n�
La pression r�esultant du transfert d�impulsion associ�e aux rayons dans la direction
�k s��ecrit

dP� �
dp�
dtdA

�
I�
c
cos� 
d� 
���
�

Ainsi� la pression de radiation monochromatique due �a l�ensemble des rayons lumi�
neux vaut

P� �
�
c

R
I� cos� 
d�


�����

Dans le cas d�un champ de rayonnement isotrope 
I� � J��� la pression de radiation
s��ecrit simplement

P� �
��

�c
J� �

u�
�


�����

fournissant une pression totale 
int�egr�ee sur toutes les fr�equences� Prad � urad���

Le tenseur pression de radiation

Ci�dessus� nous nous sommes int�eress�es essentiellement �a la pression exerc�ee
contre une paroi dA� autrement dit au transfert d�impulsion dans la direction nor�
male �a la surface� En fait� pour une direction de propagation �k donn�ee d�un rayon
lumineux� il y a trois directions orthogonales possibles d��echange d�impulsion des
photons avec un milieu� Math�ematiquement� cela signi�e que la pression de radia�
tion doit �etre d�ecrite par une matrice �P� 
tenseur d�ordre ��� dont les coe�cients
s��ecrivent

P ij
� �

Z
I�
c
kinjd� � 
�����

Clairement� cette matrice est sym�etrique 
P ij
� � P ji

� �� ce qui signi�e qu�il faut �
coe�cients pour d�ecrire compl�etement le transfert d�impulsion d�u �a un champ de
rayonnement anisotrope� Lorsque le champ de rayonnement est isotrope 
seul cas
�etudi�e ici� les �el�ements non diagonaux sont nuls et

�P� �

�
B� P� � �
� P� �
� � P�

�
CA 
�����

Ce tenseur est l�analogue du tenseur des contraintes dans l��equation de Navier�
Stokes pour un �ecoulement �uide� Les e�ets d�anisotropie d�un champ de rayonne�
ment deviennent importants et pertinents surtout pour des milieux en mouvement
relativiste�
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��� Equation de transfert de rayonnement et ses

d�eriv�ees

����� L��equation de transfert

L��equation de transfert d�ecrit le fait que la variation de l�intensit�e sp�eci�que
I�
�r� t� le long d�un rayon lumineux est due �a trois causes�

dI�
ds
�
�
dI�
ds

�
�emission

 
�
dI�
ds

�
absorption

 
�
dI�
ds

�
di�usion


�����

ds � cdt �etant l��el�ement de distance in�nit�esimal le long du trajet lumineux� Noter
que la di��erentielle totale le long du trajet lumineux peut s��ecrire �egalement

dI�
ds

�
�

c


I�

t
 
�k � �r�I� 
�����

Emission

Par �emission� on entend ici �emission spontan�ee de la mati�ere� qui enrichit
ainsi en photons le champ de rayonnement ind�ependamment de celui�ci� L�apport
en intensit�e peut donc s��ecrire

dI� � j�ds 
�����

o�u j� est le coe
cient d��emission de la mati�ere 
unit�es� J s�� m�� Hz�� st����
L�expression de j� d�epend �evidemment des processus microscopiques responsables
de l��emission de ces photons� On distingue deux types de processus�

Processus thermiques� les photons sont �emis par d�esexcitation collisionnelle d�atomes
ou de mol�ecules chau��es!

Processus non�thermiques� toute autre forme de cr�eation de photons� Exemples�
rayonnement synchrotron 
�electrons spiralant autour d�un champmagn�etique��
Bremsstrahlung 
d�eviations de la trajectoire d��electrons par collisions coulom�
biennes����

Absorption

La mati�ere a deux fa�cons d��absorber� un rayonnement incident� Soit� par une
vraie absorption 
l��energie des photons absorb�es reste stock�ee en �energie interne
des particules� photoionisation� photoexcitation�� soit lors d�une �emission induite

o�u une fraction de l��energie des photons absorb�es est renvoy�ee dans le champ de
rayonnement�� Dans les deux cas� la perte ou le gain d�intensit�e est proportionnelle
�a l�intensit�e incidente et ces deux e�ets peuvent s��ecrire

dI� � ���I�ds 
���	�

o�u �� est le coe
cient d�absorption de la mati�ere 
unit�es� m���� Il est positif pour
une vraie absorption� n�egatif pour une �emission induite�
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Di
usion

La di�usion de la lumi�ere par des particules d�epend� comme l�absorption� du
champ de rayonnement incident� En toute g�en�eralit�e� la di�usion change la direction
de propagation d�un photon� mais peut �egalement modi�er son �energie et donc agir
comme une �source� 
par ex� e�et Compton�� Dans ce cas� la di�usion ne d�epend
plus des propri�et�es locales et c�est ce qui rend sa prise en compte beaucoup plus
di�cile� di�usion avec un �electron libre 
di�usion Thomson�� avec un atome ou
mol�ecule 
di�usion Rayleigh�� avec de la poussi�ere 
di�usion de Mie��
On se place dans le cas simple o�u la di�usion est �elastique 
par ex� di�usion

Thomson�� la fr�equence des photons di�us�es reste donc inchang�ee� La diminution
d�intensit�e due �a la di�usion des photons hors du faisceau lumineux peut alors s��ecrire
facilement

dI� � ���I�ds � 
�����

o�u �� est le coe
cient de di�usion 
unit�es� m���� Mais de la di�usion se produisant �a
l�ext�erieur du faisceau peut ramener des photons �a l�int�erieur de celui�ci et augmenter
son intensit�e d�un facteur

dI� �
Z
��
��
���

��I�
�
��
d��

��
ds 
���
�

agissant ainsi comme une nouvelle fonction source� Si le milieu et le processus de
di�usion consid�er�e sont isotropes� l�e�et de la di�usion seule peut s��ecrire

dI�
ds

� ���
I� � J�� 
�����

o�u l�on peut remarquer que J� agit e�ectivement comme une source� La di�usion
isotrope et �elastique produit une sorte de relaxation puisque� sous son e�et seul� le
champ de rayonnement va tendre �a devenir isotrope 
I� tend vers J�� cf Eq� 
�������

Opacit�es

On voit donc que dans la th�eorie du transfert de rayonnement� toute la phy�
sique de l�interaction mati�ere�rayonnement 
�emission� absorption et di�usion� est
cach�ee dans les divers coe�cients� Il existe plusieurs groupes de recherche unique�
ment vou�es au calcul de ces divers coe�cients essentiels� En e�et� il faut employer
des moyens num�eriques lourds si l�on veut les calculer pour des gaz constitu�es de
plusieurs atomes et mol�ecules 
voire des grains de poussi�eres et des glaces pour le
milieu interstellaire�� chaque esp�ece ayant plusieurs transitions atomiques possibles
ou bien encore subissant des transformations irr�eversibles 
destruction des grains�
sublimation de la glace��
Dans la plupart des cas cependant� les coe�cients importants �a connaitre sont

l�absorption et la di�usion� On utilise souvent les coe�cients massiques ou opacit�es

�� �
�����

�


�����
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Fig� ��	 � Rayon lumineux produit par une source se trouvant derri�ere un milieu
purement absorbant �j� � �� � ���


unit�es� m� kg��� o�u � est la densit�e de la mati�ere� On parle d�opacit�es grises lorsque
ces opacit�es sont ind�ependantes de la fr�equence� A partir des calculs num�eriques
lourds �evoqu�es plus haut� il est ensuite d�usage 
car pratique� d�utiliser des ajuste�
ments analytiques des tables d�opacit�es� du type � � �o�

�T �� o�u �o et les indices �
et � sont connus et varient selon les domaines en densit�e et en temp�erature�

����� Solution formelle de l��equation de transfert

On ne consid�ere ici que le cas simpli��e o�u tous les coe�cients sont isotropes et
la di�usion �elastique� L��equation de transfert compl�ete s��ecrit alors

dI�
ds

� j� � ��I� � ��
I� � J�� � 
�����

Dans le cas le plus simple o�u un milieu ne comporte que des absorbants 
j� � �� � ��
et qu�il existe une source de rayonnement derri�ere ce milieu� l��equation de transfert

����� a pour solution

I�
s� � I�
so�e
�
R s
so

���s�	ds� 
�����

c�est��a�dire une d�ecroissance exponentielle de l�intensit�e sp�eci�que due aux sources si�
tu�ees derri�ere� Cette d�ecroissance est d�autant plus forte pour un milieu o�u l��epaisseur
optique

�� �
Z s

so
��
s

��ds� � 
�����

est grande� On quali�e d�optiquement �epais ou opaque� un milieu o�u �� � �� d�op�
tiquement mince ou transparent un milieu o�u �� � �� Noter que l��epaisseur optique
d�epend de la fr�equence� Par exemple� un nuage interstellaire peut �etre opaque en
lumi�ere visible mais transparent en ondes radio�
En pr�esence simultan�ee d�absorption et d��emission 
�� � ��� l��equation de trans�

fert s��ecrit souvent sous la forme

dI�
d	�
� S� � I�


�����

o�u d�� � ��ds est �epaisseur optique sur ds et S� � j���� est appel�ee fonction
source� On peut interpr�eter cette �equation comme une �equation de �relaxation�� En
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e�et� dans des milieux su�samment opaques� la variation d�intensit�e sp�eci�que avec
l��epaisseur optique varie peu et I� tend vers S� �
Lorsque I� et S� ne sont que des fonctions de l��epaisseur optique �� � cette �equation

a pour solution g�en�erale

I�
��� � I�
��
��e
	����	�  

Z 	�

	���
S�
�

�
��e

	 ���	�d� �� � 
�����

L�intensit�e est donc la somme de deux contributions� l�une due uniquement �a l�ab�
sorption et l�autre due �a l��emission int�egr�ee corrig�ee de l�absorption�
La pr�esence de di�usion 
�� �� �� introduit une modi�cation de la fonction source

d�un milieu� L��equation de transfert se met sous une forme similaire

dI�
d� ��

� S�
� � I� 
���	�

mais o�u la nouvelle fonction source est

S�
� �

j�  ��J�
��  ��


�����

et o�u l��epaisseur optique est d�e�nie par d� �� � 
��  ���ds� Le coe�cient 
��  
��� est quelquefois appel�e le coe
cient d�extinction� L�introduction de la di�usion

m�eme �elastique et isotrope� a consid�erablement accru la complexit�e de l��equation
de transfert�

����� Lois de conservation

L��equation de transfert 
����� s��ecrit

�

c


I�

t
 �k � �rI� � j� � ��I� � ��
I� � J�� 
���
�

Cette �equation est� dans la plupart des cas� une �equation int�egro�di��erentielle aux
d�eriv�ees partielles� horriblement compliqu�ee �a r�esoudre" Il existe cependant quelques
cas simples� montr�es dans la section suivante� pour lesquels il est peu co�uteux d�ob�
tenir une solution de cette �equation�
Pour calculer I�
�r��k� t�� il faudrait connaitre J�
�r� t� qui est l�int�egrale de I�

sur toutes les directions de propagation� La r�esolution de l��equation de transfert
nous fournirait l�intensit�e sp�eci�que 
et les autres grandeurs associ�ees� en fonction

de 
 variables� �r� t� �k 
sp�eci��e par � angles� et �� L�une des fa�cons d�amoindrir la
di�cult�e de l��equation de transfert consiste �a perdre l�information sur la direction
de propagation� Pour cela� on forme de nouvelles �equations qui vont porter sur de
nouvelles grandeurs� proportionnelles aux divers moments de I�� densit�e d��energie u�

scalaire� moment d�ordre ��� �ux radiatif �F� 
vecteur� moment d�ordre ��� pression

de radiation �P� 
tenseur� moment d�ordre ��� Les moments d�ordre sup�erieur ne
poss�edent pas de sens physique et ne sont pas utilis�es�
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Conservation de l��energie radiative

En int�egrant l��equation de transfert 
���
� sur toutes les directions� on obtient
l��equation de conservation de la densit�e d��energie radiative monochromatique


u�

t

 �r � �F� � ��j� � ��cu� � 
�����

Cette �equation d�ecrit que la variation locale d��energie du champ de rayonnement est
due �a deux causes� 
�� au transport par les photons 
�r � �F�� et
�� aux �ecarts entre
ce qui est �emis et ce qui est absorb�e par la mati�ere� Noter que la di�usion �elastique
ne contribue pas au bilan �energ�etique�
Int�egr�ee sur toutes les fr�equences� l��equation 
����� fournit la variation de la

densit�e d��energie radiative

�urad
�t

 �r � �Frad �
R�
� ��
��S� � cu��d�


�����

Le terme de droite d�ecrit l�interaction avec la mati�ere� En r�egime stationnaire 

t �
��� il doit y avoir conservation de l��energie du syst�eme mati�ere�rayonnement� Si le
champ de rayonnement perd de l��energie 
terme de droite n�egatif�� cela signi�e que la
mati�ere en re�coit� Autrement dit� l��equation de conservation d��energie de la mati�ere
doit comporter un terme source associ�e au rayonnement�
Noter que l��equation portant sur Erad fait maintenant intervenir �Frad� le moment

d�ordre sup�erieur� Soit on r�esoud l��equation de transfert 
qui nous donne I�� puis on

calcule �F�� soit il faut trouver une �equation nous fournissant directement �Frad�

Conservation du 
ux radiatif

En multipliant l��equation de transfert 
���
� par �k et en l�int�egrant sur toutes
les directions� on obtient l��equation suivante

�

c�

 �F�


t
 �r � �P� � ����

c
�F� 
�����

o�u �P� est le tenseur 
� composantes� de pression radiative monochromatique� En
int�egrant sur toutes les fr�equences� on obtient ainsi une �equation qui s�interpr�ete
comme l��equation de conservation de la quantit�e de mouvement des photons

�
c�

� �Frad
�t

 �r � �Prad � � R�� �
�
c
�F�d�


�����

Dans ce cours� nous ne consid�ererons que les cas simples o�u le tenseur de pression
s��ecrit �Prad � Prad�I� �I �etant le tenseur identit�e� L�e�et de la pression radiative est
alors �equivalent �a un gradient de pression �hydrostatique�� �r � �Prad � �rPrad�
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Ici aussi� l��equation portant sur le �ux �Frad fait intervenir une nouvelle inconnue�
qui est le tenseur de pression radiative �Prad� La m�ethode qui consiste �a prendre
les moments d�ordre de plus en plus �elev�es n�a en fait pas de �n et il faut faire
intervenir une relation dite de fermeture� Par exemple� pour les �equations �uides de
l�hydrodynamique� c�est l��equation d��etat qui fournit la relation P 
�� T � permettant
de fermer le syst�eme d��equations� De m�eme� il nous faudra utiliser une relation de
fermeture de ce type lorsqu�on ne voudra 
ou pourra� pas r�esoudre l��equation de
transfert 
���
� directement� mais passer par les �equations de conservation 
�����
et 
������ Cette relation de fermeture doit donc �etre motiv�ee 
et obtenue� par des
consid�erations physiques qui d�ependent du syst�eme �etudi�e�

��� Cas particuliers importants en astrophysique

����� Equilibre radiatif

Lorsqu�un champ de rayonnement interagit avec de la mati�ere mais sans qu�il
y ait �echange d��energie� on dit qu�un �equilibre radiatif est �etabli� Cette hypoth�ese
simpli�catrice se traduit par la condition int�egrale

R�
� ��
��S� � cu��d� � �


�����

Cela ne signi�e pas que le champ de rayonnement reste indemne� Par exemple� des
grains de poussi�ere� en interceptant la lumi�ere d�une �etoile chaude� absorbent le
rayonnement pr�ef�erentiellement dans le bleu et r�e�emettent en infrarouge� La condi�
tion globale ci�dessus reste n�eanmoins satisfaite� la luminosit�e bolom�etrique �emise
par l��etoile �etant conserv�ee�
En r�egime stationnaire� l��energie du champ de rayonnement doit �etre conserv�ee



Erad�
t � ��� L�hypoth�ese d��equilibre radiatif impose alors la condition suppl�e�
mentaire

�r � �Frad � � 
�����

c�est �a dire la conservation du �ux radiatif bolom�etrique 
pas de pertes� ni de gains��
On en d�eduit donc� dans le cas d�un objet de rayon R �emettant de fa�con isotrope

�Frad � Frad
r��ur�� une d�ecroissance du �ux Frad
r� � Frad
R�
R�r���
En�n� une autre fa�con d�obtenir un �equilibre radiatif 
et donc de satisfaire la

condition 
������ est d�avoir
S� � J� � 
�����

Cette condition est nettement plus restrictive que la pr�ec�edente� Si elle est �etablie�
alors un �equilibre radiatif est aussit�ot assur�e�
Cette derni�ere situation ressemble �a de la di�usion pure 
cf Eq� 
������� En

pr�esence uniquement de di�usion �elastique et isotrope 
j� � �� � ��� l��equation

����� s��ecrit


urad

t

 �r � �Frad � � 
���	�
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et donc� la condition de stationarit�e implique directement la conservation du �ux
radiatif 
trivialit�e due au fait que ce genre de di�usion ne contribue pas au bilan
�energ�etique��

����� Equilibre thermodynamique local 	ETL


L��equilibre thermodynamique local 
ETL� signi�e que l��etat microscopique local
de la mati	ere est d�ecrit par une seule variable thermodynamique� la temp�erature
T � Cette thermalisation de la mati�ere est g�en�eralement due �a des e�ets collisionnels�
Seuls les plasmas peu denses seront donc hors�ETL� distribution de vitesses non�
Maxwelliennes� populations des niveaux atomiques ou mol�eculaires ne suivant pas
une distribution de Maxwell�Boltzmann� Il faudra alors traiter plus �nement les
conditions d�excitation et d��emission de ces milieux�
Le rayonnement est un peu particulier� Du fait de la faible section e�cace de

collision photon�photon aux basses �energies �� le champ de rayonnement est �non�
collisionnel� et serait donc hors�ETL s�il n��etait en interaction avec la mati�ere� En
particulier� un champ de rayonnement donn�e porte la caract�eristique de la mati�ere
qui en est responsable� Si celle�ci est �a l�ETL� alors le champ de rayonnement le sera
�egalement et on pourra d�e�nir une �temp�erature� unique associ�ee� Si la mati�ere
n�est pas �a l�ETL� le rayonnement sera �egalement hors�ETL et il n�y aura pas de
temp�erature unique�
Lorsque la mati�ere est �a l�ETL� il existe des liens entre les propri�et�es microsco�

piques d��emission et d�absorption de la mati�ere� Ces liens se verront plus loin� avec
les coe�cients d�Einstein� A l�ETL� la fonction source du rayonnement est donn�ee
par la loi de Kirchho�

S� �
j�
��
� B�
T �


�����

o�u

B�
T � �
�h��

c�
�

eh��kT � � 
���
�

est la fonction de Planck et le rayonnement est dit thermique� Les processus d��emis�
sion non�thermique autres que la di�usion 
par ex� rayonnement synchrotron ou
Bremsstrahlung� ne seront pas d�ecrits dans ce cours� En pr�esence de di�usion� la
fonction source d�un milieu �a l�ETL est

S�
� � 
��A��B�
T �  A�J� 
�����

o�u A� � ���
��  ��� est l�albedo par di�usion� Un gaz peut en e�et �emettre un
rayonnement uniquement par di�usion de la lumi�ere 
ex� un nuage �a proximit�e d�une
�etoile��
On peut d�e�nir une �temp�erature� pour le champ de rayonnement� en posant

I� � B�
Tb� 
�����

�� Le champ de rayonnement devient �dense� �a partir d��energies correspondant aux rayons
gamma�
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Fig� ��� � G�eom�etrie plan�parall�ele� Toutes les grandeurs sont suppos�ees invariantes
selon x et y� Une telle g�eom�etrie est souvent utilis�ee pour les atmosph�eres stellaires�

o�u Tb est la temp�erature de brillance du rayonnement� valable dans un intervalle de
fr�equence� Si le rayonnement est thermalis�e avec la mati�ere qui lui a donn�e naissance�
on a

I� � B�
T � et Tb � T � 
��	��

Cela ne peut se produire que s�il y a su�samment d�interactions avec la mati�ere�
autrement dit pour �� � � 
cf Eq� 
������ dans cette limite� I� � S��� Un rayon�
nement de ce type est un rayonnement de corps noir� Par ailleurs� la fonction de
Planck �etant isotrope� on a �egalement I� � J�� ce qui montre qu�un corps noir est �a
l��equilibre radiatif�
Si l��epaisseur optique du milieu est trop faible 
�� � ��� le rayonnement ne peut

�etre �a l��equilibre thermodynamique avec la mati�ere et sa temp�erature de brillance
ne sera pas �egale �a celle de la mati�ere� Si on prend le cas particulier d�un nuage op�
tiquement mince sans source situ�ee derri�ere 
��
� � �� I�
�� � ��� l��equation g�en�erale

����� fournit

I� 	 ��B�
T � et Tb � T � 
��	��

autrement dit une temp�erature de brillance beaucoup plus faible que celle de la
mati�ere� Un milieu �a l�ETL� produisant un rayonnement thermique� aura donc une
intensit�e maximale lorsqu�il est opaque 
corps noir��

����� Milieux optiquement minces

Le milieu consid�er�e est optiquement mince lorsque sa taille R est bien sup�e�
rieure �a l��echelle caract�eristique de thermalisation du rayonnement �� 
cf section
������� L�hypoth�ese essentielle consiste ensuite �a supposer l�ETL �etabli ou pas pour
la mati�ere�
Pour se �xer les id�ees� nous allons nous placer en g�eom�etrie plan�parall�ele� on

consid�ere que les propri�et�es de la mati�ere 
temp�erature� opacit�es� d�ependent uni�
quement de la profondeur z� L�intensit�e sp�eci�que s��ecrit alors I� � I�
z� �� o�u
� � cos 
� 
 �etant l�angle que fait le rayon lumineux consid�er�e avec la verticale� On
a alors

ds �
dz

cos 

�
dz

�

��	��
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Fig� ��
 � D�etection d�un rayon lumineux produit par un nuage sph�erique de rayon
R�

et l�intensit�e sp�eci�que 
solution de l��equation de transfert 
����� dans la limite
�� � �� ou ce qui est �equivalent� en l�absence de source de rayonnement� s��ecrit

I�
z� �� � I�
�� ��e
�	��� 
��	��

l��epaisseur optique �� �
R z
� ��dz

� �etant exprim�ee ind�ependamment de l�angle� Or�
dans un milieu optiquement mince� on peut consid�erer que les rayons lumineux
ne sont pratiquement pas d�evi�es par la mati�ere� En premi�ere approximation� ils se
propagent donc en ligne droite� On peut alors� dans ce cas extr�eme� �ecrire I�
z� �� 	
I�
z����
�	� avec I�
z� � I�
�� ��e�	� � Du coup� les autres grandeurs associ�ees au
champ de rayonnement deviennent

u� �
��

c

Z �

��
I�
z� ��d� 	 ��I�

c

��	��

F� � ��
Z �

��
I�
z� ���d� 	 ��I� 
��		�

P� �
��

c

Z �

��
I�
z� ���

�d� 	 ��I�
c


��	��

Dans ce cas extr�eme� on a donc

P� � u� �
F�

c

��	
�

c�est �a dire une sorte d��equipartition entre pression� densit�e d��energie et �ux� Plus
le milieu devient opaque et plus les interactions avec la mati�ere introduisent des
d�eviations des rayons lumineux� brisant cette �equipartition�

Exercice �� Un nuage sur la ligne de vis�ee

Soit un nuage sph�erique optiquement mince �a l�ETL	 de rayon R et temp�erature
T 	 situ�e �a une distance D de la Terre� Ce nuage homog�ene est constitu�e d�un gaz
ayant un coe
cient d��emission spontan�ee isotrope j� �unit�es� J s�� m�� st�� Hz���
et un coe
cient d�absorption � ind�ependant de la fr�equence� Calculer son inten�
sit�e sp�eci�que	 le 
ux monochromatique re�cu	 la temp�erature e�ective estim�ee et sa
temp�erature de couleur�
Puisqu�il est optiquement mince� l�intensit�e sp�eci�que du nuage peut se calculer

directement par

I�
d� �
Z
j�dz � �j�

p
R� � d� � 
��	��
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o�u d est la distance entre le rayon consid�er�e et celui passant par le diam�etre� On
retrouve le m�eme r�esultat par un autre raisonnement� A l�ETL et pour des processus
thermiques on a S� � B�
T �� c�est �a dire j� � ��B� � L�intensit�e sp�eci�que s�obtient
apr�es int�egration de l��equation de transfert et s��ecrit

I�
d� � B�
� � e�	�d	� 	 B�� 
d� 
��	��

o�u � 
d� �
R
�dz � ��

p
R� � d�� Ces deux expressions sont donc bien semblables�

Le �ux monochromatique du nuage atteignant la Terre est reli�e �a la luminosit�e
monochromatique L� � ��D�F�� Le nuage �etant optiquement mince et j� �etant une
puissance par unit�e de volume� d�angle solide et de fr�equence� on a

L� �
Z
d�v

Z
j�d� �

�

�
�R���j� 
�����

d�o�u le �ux monochromatique re�cu sur Terre

F� �
��R�j�
�D�

� 
�����

La temp�erature e�ective Teff du nuage est celle qu�il aurait s�il avait un �ux
bolom�etrique 
int�egr�e sur toutes les fr�equences� �egal �a celui d�un corps noir� Or� la
luminosit�e totale du nuage vaut

Lrad �
Z �

�
L�d� �

�

�
�R���

Z �

�
�B�
T �d� 
�����

� ��R��T �
eff 
�����

d�o�u l�on tire une temp�erature e�ective

Teff �
�
�

�
�R

����
T 
�����

beaucoup plus petite que sa temp�erature r�eelle T 
le produit �R est une mesure de
l��epaisseur optique du nuage� qui est ici suppos�ee faible��
En�n� la temp�erature de couleur ou temp�erature de brillance Tb est la temp�era�

ture d�eduite du champ de rayonnement mesur�e en posant I� � B�
Tb�� En r�egime
optiquement mince� on a I� 	 ��B�
T � � B�
T �� donc on �mesure� Tb � T �
Evidemment� Tb � Teff � T pour un corps noir�

Exercice �� Une �etoile et son atmosph	ere

On consid�ere une �etoile de temp�erature e�ective Tc entour�ee d�une atmosph�ere �a
l�ETL de temp�erature e�ective Ts � Tc� Cette atmosph�ere poss�ede une raie d�absorp�
tion �etroite autour de la fr�equence �� et on regarde �a deux fr�equences	 �� et �� � ��
�en dehors de la raie	 mais su
samment proche de �� pour qu�on puisse consid�e�
rer que la fonction source ne varie pas entre les deux�� Comment varie l�intensit�e
sp�eci�que	 pour chaque fr�equence	 et pour les deux rayons A et B�
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Fig� ��� � �a�Rayons lumineux produits par une �etoile de temp�erature e�ective Tc
entour�ee d�une atmosph�ere �a l�ETL de temp�erature e�ective Ts� �b� Pro�l du coe
�
cient d�absorption �� en fonction de la fr�equence�

Fig� ��� � Intensit�e sp�eci�que pour deux rayons A et B issus d�un corps noir de
temp�erature Tc entour�e par une atmosph�ere �a la temp�erature Ts� �a� Tc � Ts� �b�
Tc � Ts�

Pour chaque fr�equence on a

IA� � B�
Tc�e
�	�  B�
Ts�
�� e�	� �

IB� � B�
Ts�
�� e�	� � 
���	�

A la fr�equence �o� l��epaisseur optique de l�atmosph�ere est grande et on a IA�� 	
B�
Ts�� tandis que I

B
��
� B�
Ts� 
valeur maximale possible��

A la fr�equence ��� l�atmosph�ere est transparente et IA�� 	 B�
Tc�� IB�� 	 B�
Ts���� 	
��

Du fait que Tc � Ts� on a B�
Tc� � B�
Ts� et l�on verra une raie en �absorption�
�a la fr�equence �� pour le rayon A� Dans le cas contraire 
Tc � Ts�� on verra une raie
en ��emission��
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����� Milieux opaques� corps noir et approximation de dif�
fusion

Le corps noir

Lorsqu�un milieu est si dense qu�il devient optiquement �epais �a toutes les lon�
gueurs d�onde� on peut utiliser l�approximation d�un corps noir� L��equilibre ther�
modynamique 
ET� est r�ealis�e globalement� mati�ere et rayonnement partageant la
m�eme temp�erature� Dans ce cas� les diverses grandeurs associ�ees au champ de rayon�
nement prennent les valeurs suivantes�

S� � B�
T � 
rayonnement thermique�
I� � S� 
�� �� ��
�F� � �� 
isotropie �a l�int�erieur du milieu�
F� � �I� 
�ux �emis �a la surface�
u� � ��B��c 
I� � J��
P� � u��� 
isotropie�
urad �

R�
� u�d� �

��
c
T �

Prad � urad��

o�u � est la constante de Stefan�Boltzmann

� �
���k�

�	h�c�
� 	��
 ���� J m��s��K�� � 
�����

Par exemple� la luminosit�e monochromatique �emise �a la surface d�une �etoile s��ecrit
L� � ��R��B� � ce qui fournit une luminosit�e bolom�etrique Lrad � ��R��T ��

L�approximation de di
usion

L�hypoth�ese d�un corps noir global est cependant tr�es restrictive� En e�et� tant
que l�on consid�ere des �echelles spatiales R beaucoup plus grandes que les �echelles de
thermalisation 
de la mati�ere et du rayonnement ���� on peut faire l�approximation
de l�ETL� Dans cette approximation� le champ de rayonnement sera e�ectivement
isotrope et d�ecrit par une m�eme temp�erature 
identique �a celle de la mati�ere�� mais
sur des �echellesR plus petites que la taille du milieu consid�er�e� Ainsi� sur une �echelle
plus grande� on pourra assister �a des variations de temp�erature du milieu et donc �a
des �ux non nuls�
Dans ce qui suit� on se place �a nouveau dans la g�eom�etrie plan�parall�ele� les pro�

pri�et�es de la mati�ere ne d�ependent que de la profondeur z et l��equation de transfert
s��ecrit

�
dI�
z� ��

dz
� �
��  ���
I� � S�

�� � 
���
�

L�ETL et l�isotropie locale permettent d��ecrire qu��a l�ordre z�ero en d�ependance an�
gulaire S���	

� � B�
T � et I��	� 
z� �� 	 I�
z� 	 B�
T �� Mais la variation T 
z� brise
l�isotropie du milieu et fait apparaitre une direction privil�egi�ee dans laquelle va se
propager l��energie radiative 
existence d�un �ux dans la direction z�� En r�einjectant
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ces termes d�ordre � dans l��equation de transfert et en la r�e�ecrivant sous la forme
suivante

I��	� 
z� �� � B�
T �� �

���

dB�

dz

�����

on voit apparaitre la contribution au premier ordre en � 
deuxi�eme terme�� Alors
que le terme I��	� � B�
T � fournit un �ux nul� la faible anisotropie due �a la variation
de temp�erature introduit un �ux

F�
z� �
Z
I��	� cos 
d� � � ��

����


B�


T

dT

dz

�����

dans la direction z 
puisque T � T 
z��� Pour calculer le �ux radiatif bolom�etrique�
il est commode d�introduire l�opacit�e moyenne de Rosseland� d�e�nie par

�

�R
�

R�
� 
��  ������

�B�

�T
d�R�

�
�B�

�T
d�


��
��

On obtient alors le r�esultat important suivant

Frad
z� �
Z �

�
F�d� � ����T

�

���R

dT

dz

��
��

qui relie le �ux radiatif au gradient local de temp�erature� Dans un milieu su��
samment dense� le processus de transport d��energie par le rayonnement ressemble
donc �a une di�usion� avec une di�usivit�e �radiative� �rad � ���T �����R� On peut
g�en�eraliser l�expression du �ux radiatif sous la forme vectorielle suivante

�Frad � ��rad�rT

��
��

����
 Milieux �gris� dans l�approximation d�Eddington

L�approximation de di�usion n�ecessite R �� �� a�n qu�il y ait �a la fois� locale�
ment� isotropie et m�eme temp�erature� Or� l��emission thermique et certains processus
de di�usion sont eux�m�emes isotropes� ce qui fait que nous pouvons consid�erer qu��a
des �echelles encore plus petites 
de l�ordre de ��� le rayonnement soit d�ej�a isotrope
mais pas encore thermalis�e� Il doit donc �etre possible de faire un traitement approch�e
�a ces �echelles l�a� Celles�ci correspondent aux zones de transition entre une r�egion
optiquement �epaisse et une r�egion optiquement mince�
On se place �a nouveau en g�eom�etrie plan�parall�ele et on suppose que le champ

de rayonnement est faiblement anisotrope

I�
�� � �� � a�
���  b�
���� 
��
��

o�u les coe�cients a� et b� sont a priori quelconques� On peut alors ais�ement calculer
l�intensit�e moyenne� le �ux radiatif et la pression de radiation�

J� �
Z
I�
d�

��
�
�

�

Z �

��
I�d� � a�
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u� �
��

c
J� �

��

c
a�

F� � ��
Z �

��
I��d� �

��

�
b� 
��
��

P� �
��

c

Z �

��
I��

�d� �
��

�c
a�

Nous obtenons donc le r�esultat suivant 
connu sous le nom d�approximation d�Ed�
dington��

P� �
u�
�


��
	�

valable quelque soit a� 
m�eme lorsque a� �� B�
T ��� pourvu que le champ de rayonne�
ment soit seulement faiblement anisotrope 
au premier ordre�� Cette approximation
constitue donc une relation de fermeture tr�es couramment employ�ee 
quelque fois
sous la forme Prad � urad���� Valable en r�egime optiquement �epais et �a la transi�
tion �epais�transparent� elle est clairement fausse en r�egime optiquement mince 
o�u
P� � u���

Exercice� Photosph	ere stellaire

Calculer la distribution de temp�erature d�une atmosph�ere stellaire grise	 �a la
transition entre les r�egions optiquement �epaisse et optiquement mince�
Il est d�usage� dans le traitement des atmosph�eres stellaires� d�orienter l�axe des

z vers le �bas� avec ds � �dz��� Ainsi� la �profondeur optique� ��
z� � R z
� ���dz

est nulle �a la �surface� de l�atmosph�ere puis grandit vers l�int�erieur� en conformit�e
avec ce que voit un observateur� L��equation de transfert s��ecrit alors

�
dI�
d��

� I� � S�
� 
��
��

En l�int�egrant sur tous les angles� on obtient les �equations suivantes

�

��

dF�

d��
� J� � S�

�

c
dP�
d��

� F� 
��

�

Pour une atmosph�ere o�u les opacit�es sont ind�ependantes de la fr�equence� on a

�

��

dFrad

d�
�

Z �

�

J� � S�

� �d�

c
dPrad
d�

� Frad 
��
��

Puisque nous consid�erons un r�egime stationnaire� l�atmosph�ere doit �etre en �equilibre
radiatif 
sinon� cela impliquerait qu�elle re�coive en permanence de l��energie des zones
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inf�erieures et ne pourrait donc rester en �equilibre�� Cela signi�e donc que

dFrad

d�
� �Z

S�
�d� �

Z
J�d� �

Z
B�d� � 
��
��

Par ailleurs� sur le Soleil par exemple� l��epaisseur de la zone de transition optique�
ment �epais�optiquement mince vaut environ ���� R�� o�u R� est le rayon solaire� On
peut donc faire l�hypoth�ese que le �ux solaire reste �a peu pr�es constant sur cette
zone de transition� Frad � �T �

eff � ind�ependant de � �
L��equilibre radiatif ainsi que l�approximation suppl�ementaire d�Eddington per�

mettent alors d��ecrire

Prad �
urad
�
�
��

�c

Z �

�
J�d� �

��

�c
T � 
�����

ce qui� apr�es int�egration de l��equation portant sur Prad� nous fournit la distribution
de la temp�erature dans l�atmosph�ere

T � �
�

�
T �
eff
�  �o� � 
�����

�o devant �etre d�etermin�e par une condition aux limites� La condition �evidente est
d�imposer que le �ux bolom�etrique �emergent �a la surface de l�atmosph�ere 
� � ��
transporte bien Frad� c�est �a dire

Frad � ��
Z �

�
I
�� � � ���d� � 
�����

L��equation de transfert 
����� nous fournit l�intensit�e sp�eci�que monochromatique
rayonn�ee en haut de l�atmosph�ere 
o�u �� � � par d�e�nition et en prenant ��
� �

vers l�int�erieur�

I�
�� �� � �� �
Z �

�
S�
�e

�	���d���� 
�����

ce qui donne� en int�egrant sur toutes les fr�equences�

I
�� �� � �� �
Z �

�
I�
�� �� � ��d� �

Z �

�
S�e�	��d��� 
�����

o�u la fonction source bolom�etrique vaut

S� �
Z �

�
S�
�d� �

�

��
Frad
�  �o� 
���	�

En reportant cette expression dans le calcul du �ux �emergent� on obtient �o � ����
On obtient donc la relation T 
� � valable pour une atmosph�ere grise�

T � �
�

�
T �
eff

�
�  

�

�

�
� 
�����

L�int�er�et essentiel de cette expression est de montrer que la photosph�ere d�une �etoile�
lieu en�de�ca duquel l��etoile est optiquement �epaisse et rayonne comme un corps
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noir� se trouve �a une profondeur optique � � ���� Connaitre maintenant le pro�l de
temp�erature avec l�altitude� c�est �a dire relier la variable � �a l�altitude z� n�ecessite de
calculer les diverses sources d�opacit�e ainsi que de r�esoudre le probl�eme dynamique de
l�atmosph�ere� En g�en�eral cependant� le probl�eme de transfert ne peut �etre d�ecoupl�e
du probl�eme dynamique���
On peut r�eexprimer l�intensit�e sp�eci�que bolom�etrique �emise �a la �surface� de

l�atmosp�ere sous la forme

I
�� �� � I
�� ��
�

	

�
�  

�

�

�
� 
���
�

Ainsi� l�intensit�e observ�ee par un observateur au z�enith est 	#� fois plus importante
que celle observ�ee avec des angles rasants� C�est ce que l�on appelle l��assombrissement
centre�bord� observ�e sur le Soleil 
bords moins brillants que le centre��

����� Couplage rayonnement�mati�ere� �equations �uides

Dans la plupart des cas en astrophysique� l��equation sur le �ux radiatif 
�����
peut se ramener �a

�F� 	 � c

���
�rP� � 
�����

Pour cela� les variations temporelles du �ux doivent �etre n�egligeables� ce qui se
produit lorsque la condition

T ��
�

���c

�����

est satisfaite� on consid�ere des �echelles de temps T beaucoup plus longues que le
temps caract�eristique pris par les photons entre deux interactions avec la mati�ere

r�egime stationnaire du point de vue des photons��
Si la mati�ere re�coit de l��energie� elle absorbe �egalement une certaine quantit�e de

mouvement� ce qui va se traduire par une force radiative� L�expression g�en�erale de
la densit�e de force par unit�e de fr�equence 
unit�es� N m�� Hz��� est simplement

�f� �
�
�
c
�F� � �rP�


�����

�evidemment fonction de l�opacit�e du milieu 
attention� l��egalit�e de droite n�est va�
lable qu�en r�egime stationnaire�� Par exemple� une �etoile peut expulser une partie
de son atmosphere ext�erieure� gr�ace �a la pr�esence de raies d�absorption� Pour d�ecrire
�nement les mouvements d�une telle atmosph�ere� il faut alors r�esoudre le probl�eme
coupl�e d�hydrodynamique et de transfert de rayonnement�
En premi�ere approximation� on peut simplement chercher �a connaitre l�e�et glo�

bal du rayonnement sur un �ecoulement �a un �uide en int�egrant sur toutes les fr�e�
quences� On utilisera alors des opacit�es �grises�� moyenn�ees sur les fr�equences� Ainsi�
l�expression de la densit�e de force devient simplement

�frad �
�
F
c
�Frad 	 ��rPrad


�����
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o�u l�opacit�e grise �F est d�e�nie par la moyenne de �ux pond�er�e

�F �

���R�� �� �F�d�
������R�� �F�d�
��� � 
�����

Cette opacit�e grise d�epend du �ux donc� ne sera connue qu�apr�es r�esolution du
transfert de rayonnement� Mais r�esoudre ce probl�eme n�ecessite l�utilisation de �F �
Il faudra donc utiliser une m�ethode it�erative�
En g�en�eral� lorsqu�on veut r�esoudre un probl�eme d�hydrodynamique dans lequel

intervient le champ de rayonnement 
vents stellaires� phases d��ejection AGB� e�on�
drement d�un nuage����� il faut �ecrire le syst�eme d��equations suivantes�

D�

Dt
 ��r � �v � � 
�����

�
D�v

Dt
� ���r$� �rP  

Z �

�

���
c

�F� 
�����

�
De

Dt
 P �r � �v � Sources 

Z �

�
��
cu� � ��S��d� 
���	�

�$ � ��G� 
�����

�e �
P

� � � 
���
�

auxquelles on doit rajouter les �equations fournissant l��evolution de Erad et �Frad


�equations ���� et ������ une relation de fermeture pour le rayonnement 
fournissant
Prad�� ainsi que la donn�ee des opacit�es�
Les � premi�eres �equations ci�dessus d�ecrivent la conservation de la masse ��

conservation de l�impulsion de la mati�ere et une �equation portant sur l��evolution
de l��energie interne par unit�e de masse e due �a une compression ou d�etente 
terme

P �r��v�� des sources ext�erieures �eventuelles 
ex� rayons cosmiques� et l�apport d��ener�
gie du champ de rayonnement� La ��eme �equation est l��equation de Poisson� qui per�
met de calculer le champ de gravitation $ d�une distribution de masse �� En�n� la
derni�ere �equation est l��equation d��etat de la mati�ere� qui sert de relation de ferme�
ture P � P 
�� T �� Dans la plupart des cas� l��equation ci�dessus 
gaz parfaits� � �etant
l�indice adiabatique� su�t�
Pour le champ de rayonnement� une relation de fermeture utilis�ee est souvent

une interpolation entre les deux cas extr�emes�

R�egime opaque� Prad �
urad
�

� Frad

c

R�egime transparent� Prad � urad �
Frad

c

En e�et� en r�egime opaque� le grand nombre d�interactions entre mati�ere et photons
construit une grande pression de radiation et ne permet pas un grand �ux� Si l��echelle
caract�eristique de variation de la pression de radiation est L� alors l��equation 
�����

�� La notation D��Dt 	 ����t
 ��v � �r�� d�ecrit une d�eriv�ee lagrangienne�
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implique Frad�cPrad � ����L � �rad�L � �� Cette interpolation prend une forme
analytique en g�en�eral simple�

Prad �
urad
�
 

q

�c
Frad 
�����

o�u le coe�cient q d�epend de la position et est obtenu par it�erations successives 
q
tend vers � pour un r�egime de plus en plus transparent�� Une autre relation de

fermeture consiste �a utiliser un tenseur variable dit d�Eddington �f � �Prad�urad�
permettant de d�ecrire un champ de rayonnement anisotrope�

Exercice� la limite d�Eddington

Supposons qu�une �etoile de masse M 	 rayon R et de luminosit�e bolom�etrique Lrad

soit �a une distance r d�un nuage d�Hydrog�ene optiquement mince� A quelle condition	
la mati�ere de ce nuage est�elle repouss�ee par la pression de radiation �emanant de
l��etoile�
La force par unit�e de masse subie par chaque atome d�hydrog�ene est radiale et

vaut
�frad �

�

c
�Frad 
�����

o�u � est l�opacit�e grise du nuage et �Frad � Frad
r��ur est le �ux �emis par l��etoile� Ce
�ux est reli�e �a la luminosit�e bolom�etrique par Lrad � ��R��T �

eff � ��r
�Frad
r��

Par ailleurs� l�attraction gravitationnelle fournit une force radiale

�fgrav � �GM
r�

�ur � 
������

Chaque atome d�hydrog�ene est donc repouss�e si frad  fgrav � �� autrement dit� si

M

L
�

�

��Gc

������

Pour des milieux compl�etements ionis�es 
�a proximit�e d��etoiles chaudes�� l�opacit�e
est due �a la di�usion Thomson et � � �T�mp � ���� m�kg�� 
�T � ���	 ����


m�� section e�cace Thomson� et mp masse du proton�� Dans ce cas� la luminosit�e
maximale� au�del�a de laquelle la mati�ere est repouss�ee par pression de radiation vaut

LEDD �
��GMmpc

�T
� ���	 ����

�
M
M�

�
J s��


������

Cette luminosit�e limite est appel�ee luminosit�e d�Eddington� Ce type de calcul est
int�eressant dans beaucoup de contextes astrophysiques� formation d��etoiles mas�
sives qui se lib�erent de leur cocon de poussi�eres� disques de mati�ere circumstellaire
repouss�es par l��etoile centrale� nuages �sou%�es� par des �etoiles massives� vents d�at�
mosph�eres stellaires���
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��� Quelques remarques annexes

����� Relation avec une description statistique

Soit f� la fonction de distribution de photons d��etat de spin �� Le nombre de
photons contenus dans un volume �el�ementaire de l�espace des phases est f�d�xd�p�
L��energie de tous ces photons vaut donc

E �
�X

�
�

h�f�d
�xd�p � 
������

Or� d�x � cdt
�k � �ndA� est le volume occup�e pendant en temps dt et d�p � p�dpd�
si les photons poss�edent une dispersion d� autour de leur direction de propagation
�k� L��energie peut alors s��ecrire

E �
�X

�
�

h���

c�
f� 
�k��n� dt d� dAd� 
������

et on peut donc identi�er imm�ediatement

I� �
�X

�
�

h���

c�
f� 
����	�

����� Loi de Kirchho�

Lorsque le gaz de photons est en �equilibre thermodynamique avec la mati�ere� la
statistique de Bose�Einstein fournit le nombre d�occupation de photons par �etat de
spin

N� � h�f� �
�

eh��kT � � 
������

d�o�u l�expression suivante pour l�intensit�e sp�eci�que

I� �
�h��

c�
�

eh��kT � � � B�
T � � 
����
�

En �equilibre thermodynamique avec la mati�ere� les photons ob�eissent donc �a la loi de
Planck 
corps noir�� le champ de rayonnement ne d�epent alors que de la temp�erature
de la mati�ere 
�gure ������
Ce fait fut �enonc�e par Kirchho� et est connu sous le nom de loi de Kirchho
�

Le raisonnement pour l��etablir est le suivant� Supposons deux enceintes remplies de
photons� �a m�eme temp�erature mais avec une intensit�e sp�eci�que di��erente dans une
bande de fr�equence donn�ee� Si on met en contact ces deux enceintes par un �ltre
laissant passer les photons dans cette bande de fr�equence� il va y avoir un transport
d��energie radiative de l�une vers l�autre� puisque les intensit�es di��erent� Or� cela
signi�e qu�il y a un travail entre deux syst�emes de m�eme temp�erature� Ceci est en
contradiction avec le deuxi�eme principe de la thermodynamique� Par cons�equent�
I� � I�
T � lorsque le champ est �a l��equilibre thermodynamique avec la mati�ere�
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Fig� ���� � Fonction de Planck B
T �	 en fonction de la fr�equence � et de la longueur
d�onde ��
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����� Interaction mati�ere�rayonnement

Coe�cients d�Einstein

Un gaz de mati�ere est constitu�e d�atomes 
ou mol�ecules� le plus souvent excit�es
collisionnellement� Ces atomes auront donc des niveaux sup�erieurs d��energie peupl�es
par des �electrons qui ne demandent qu��a redescendre en �emettant des photons� Le
calcul des coe�cients d��emission j� et d�absorption �� passe donc par des consid�e�
rations microscopiques�
Le cas le plus simple concerne un atome �a deux niveaux � et �� de poids statistique

g� et g� et s�epar�es en �energie par &E � h�o�
Soit A�� la probabilit�e par unit�e de temps qu�une �emission spontan�ee d�un photon

se produise� Par spontan�ee� on entend ind�ependament d�un champ de rayonnement
ext�erieur�
Par contre� l�absorption d�un photon� elle� d�epend du rayonnement en pr�esence�

Comme la raie poss�ede une largeur naturelle 
soit �
�� son pro�l� d�e�ni sur une
largeur &��� la probabilit�e d�absorption s��ecrit

B��
'J � B��

R�
� �
��J�d�R�
� �
��d�


������

o�u l�on a suppos�e que le rayonnement �etait isotrope �a l��echelle de l�atome 
I� � J���
L��emission stimul�ee suit exactement la m�eme loi� puisqu�elle d�epend �egalement

du rayonnement incident� c�est �a dire avec une probabilit�e B��
'J � L�hypoth�ese suppl�e�

mentaire n�ecessaire ici 
presque toujours valable en astrophysique� concerne l��egalit�e
des pro�ls de raie d�absorption et d��emission�
Les coe�cients A��� B�� et B�� sont appel�es les coe�cients d�Einstein et sont

reli�es entre eux par les relations d�Einstein

g�B�� � g�B��

A�� � �
h��

c�
B�� 
������

Ces relations sont obtenues en faisant plusieurs hypoth�eses� 
�� �equilibre statistique

n�B��

'J � n�A�� n�B��
'J�! 
�� la mati�ere est �a l�ETL� autrement dit les populations

des niveaux ob�eissent �a la statistique de Maxwell�Boltzmann

n�
n�
�

g�
g�
eh�o�kT 
������

et 
�� 'J � B�
T � pour un champ de rayonnement isotrope �a l��echelle des atomes et
B� variant peu sur &��

Coe�cients d��emission et d�absorption

Dans un volume dV � dAds� la quantit�e totale d��energie �emise spontan�ement

par un gaz d�atomes �a deux niveaux� pendant dt est

E � A��dt n�dV
Z
�
h��
��d�

Z
�

d�

��

������
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o�u n� est la densit�e d�atomes dans l��etat �� Dans des intervalles de fr�equences d� et
d�angle solide d�� l��energie vaut

dE � A��dt n�dV h� �
�� d�
d�

��
� j� dAds dt d� d� 
������

ce qui permet donc d�obtenir le coe�cient d��emission spontan�ee

j� �
h�

��
�
��n�A�� � 
������

On fait de m�eme pour le coe�cient d�absorption� Comme les caract�eristiques des
photons �emis par stimulation sont les m�emes que ceux absorb�es� on peut directement
�ecrire que l��energie totale vaut

E � dtdV 
n�B�� � n�B���
Z
�
h��
��I�d�

Z
�

d�

��

������

et ainsi� obtenir le coe�cient d�absorption

�� �
h�

��
�
��
n�B�� � n�B��� 
����	�

qui inclue les e�ets de l��emission stimul�ee�

����� Libre parcours moyen des photons

Le libre parcours moyen des photons� d�e�ni par

�� �
�

�����
� �

�
�


������

est la distance moyenne que peut parcourir un photon avant d��etre absorb�e 
avec
une probabilit�e �� � ���
��  ���� ou di�us�e 
avec une probabilit�e � � ����
Connaissant les propri�et�es d�extinction d�un milieu� on peut donc d�eterminer la

distance moyenne que va parcourir un photon� de son lieu de cr�eation �a son lieu de
destruction 
par vraie absorption�� La trajectoire d�un photon est en e�et assimilable
�a une marche au hasard� de longueur totale �� et constitu�ee de N lignes bris�ees de
longueur �� chacune� On a donc en moyenne

��� � N��� 
����
�

avec N�� � � par d�e�nition de N � ce qui fournit une longueur totale parcourue

�� � (��
��  ���)
���� � 
������

Cette longueur� appel�ee longueur de di�usion ou parcours moyen e�ectif� est �egale�
ment la longueur de thermalisation� En e�et� c�est la longueur minimale d�homog�e�
n�eisation du milieu 
transport de l�information� par les photons�
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Consid�erons un ph�enom�ene astrophysique se produisant �a une �echelle caract�eris�
tique de taille R� L��equilibre thermodynamique local 
ETL� de la mati�ere peut �etre
alors assur�e de deux fa�cons di��erentes�

� collisionnellement si R� �m� o�u �m est le libre parcours moyen des parti�
cules entre deux collisions�

� radiativement si R� �� �

En g�en�eral� les plasmas terrestres sont denses et sont maintenus �a l�ETL collision�
nellement� Certains milieux astrophysiques di�us 
couronnes stellaires� nuages� sont
trop peu denses pour que les quelques rares collisions thermalisent le milieu� C�est
alors le rayonnement qui peut �eventuellement jouer ce r�ole� Si R� �m et R� �� �
alors le milieu sera hors ETL� Ce cas ne sera pas abord�e dans ce cours� Par ailleurs�
un rayonnement thermique 
S� � B�
T �� n�ecessite que l�ETL soit �etabli�
Pour r�esumer� pour un corps maintenu collisionnellement �a l�ETL�

� R � �� � �� � le rayonnement est thermalis�e avec la mati�ere du fait de ses
multiples interactions et on a I� � S� � B� 
r�egime optiquement �epais avec
�� � ���

� R� �� � il n�y a pas de thermalisation avec la mati�ere possible et I� �� S� � B�


r�egime optiquement mince avec �� � ���

� �� � R � ��� le milieu est dit translucide 
�� � ��� la plupart des photons
arrivant �a s��echapper avant d��etre absorb�es 
ex� gaz contenu dans une ampoule
�electrique��
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����
 Grandeurs utiles en Astrophysique

Constantes physiques

Vitesse de la lumi�ere 
vide� c � ����
� ��� m s��

Charge de l��electron e � ������ ����
 C
Masse de l��electron me � �����	 ����� kg
Masse du proton mp � ���
�� ����� kg
Rapport des masses mp�me � ������
Constante de la gravitation G � ���
�� ����� m�s��kg��

Constante de Planck h � ������ ����� J s
Constante de Boltzmann k � �����
 ����� J K��

Constante de Stefan � � 	��
�� ���� J s m��K��

Perm�eabilit�e du vide �o � �� ���� henry m��

Permittivit�e du vide 	o � ���	� ����� farad m��

Electron Volt � eV � ����� ����
 J � ����	 K

Param	etres solaires

Age � ��	 ��
 yr
Masse M� � ���� ���� kg
Rayon R� � ���� ��� m
Luminosit�e L� � ���� ���� J s��

P�eriode P� � �� days
Temp�erature e�ective Teff � 	
�	 K
Temp�erature centrale Tc � ��	 ��� K

Distances astrophysiques

Unit�e Astrophysique � AU � ����	� ���� m
Ann�ee lumi�ere � al � �����	 ���� m
Parsec � pc � ���� al � ����	
 ���� m
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��� Qu�est�ce qu�une �etoile	

����� Param�etres th�eoriques d�une �etoile

Une �etoile est un objet consitu�e de gaz et poss�edant les caract�eristiques suivantes�
���� compact et connexe 
au sens topologique��
���� autogravitant�
���� opaque �a toute fr�equence�
���� intrins�equement lumineux�
Ces propri�et�es vont donc se traduire par des param�etres physiques� tels que�

la masse M � le rayon R� la temp�erature e�ective Teff et la composition chimique
du gaz� Comme une �etoile rayonne� cela signi�e qu�elle va �evoluer et �eventuellement
modi�er ces param�etres au cours du temps� C�est pourquoi� dans un sch�ema �evolutif�
on s�interesse aux param�etres initiaux 
ce qui suppose d�e�nir un temps z�ero pour
une �etoile��
La premi�ere question qui se pose est donc de relier ces param�etres physiques �a

des grandeurs observables�

����� Observables et liens avec la th�eorie

Distance� Masse� Rayon� Composition chimique

La distance des �etoiles proches 
d � ��� pc� est obtenue par triangulation 
m�e�
thode de la parallaxe�� en utilisant le diam�etre de l�orbite terrestre� Il y a quelques
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milliers d��etoiles dans le voisinage du Soleil� Pour des �etoiles plus lointaines� d�autres
m�ethodes seront n�ecessaires�
La moiti�e environ des �etoiles forme un syst�eme binaire gravitationnellement li�e�

En utilisant les lois de la gravitation keplerienne� il est alors possible de d�eterminer
les param�etres du syst�eme et de remonter ainsi �a la masse de chaque composante�
Lorsque la distance d�une �etoile est connue� la mesure de son diam�etre angulaire

permet de connaitre son rayon� Le probl�eme est donc le manque de r�esolution angu�
laire actuel et la plupart des �etoiles restent ponctuelles� La m�ethode d�occultation

qui consiste �a mesurer le temps de passage d�un objet devant l��etoile�� par la Lune
ou bien par l�une des composantes dans un syst�eme binaire �a �eclipses� permet ce�
pendant d�obtenir les rayons de certaines de ces �etoiles proches� Il faut noter que
la d�e�nition pr�ecise du rayon d�une �etoile est d�elicate� En e�et� lorsque celle�ci est
bien opaque �a toutes les fr�equences� le rayon correpond �a la photosph�ere 
� � �����
Lorsque ce n�est plus le cas 
comme pour une g�eante rouge�� le rayon d�epend de la
fr�equence�

Chaque �el�ement chimique poss�ede sa signature spectroscopique� L�analyse des
spectres stellaires a pu ainsi d�eterminer la pr�esence dans l�atmosph�ere stellaire de
tous les �el�ements stables connus sur Terre� depuis �H jusqu��a ��
Bi� L�abondance
exacte est d�ependante du mod�ele d�atmosph�ere�

Magnitudes apparentes et 
ux re�cu

Hipparque 
au IIe si�ecle avant J�C�� classi�a les �etoiles les unes par rapport aux
autres par leur �eclat apparent� Ainsi� les �etoiles les plus brillantes du ciel �etaient
dites de �premi�ere grandeur�� tandis que les suivantes� plus faibles� �etaient dites de
�deuxi�eme�� troisi�eme� grandeur etc��� 
jusqu��a six�� Cette classi�cation� e�ectu�ee
�a l�oeil nu� a en fait suivi une �echelle logarithmique� puisqu�elle correspondait �a la
r�eponse logarithmique de l�oeil humain�
Lorsqu�au si�ecle dernier les astronomes ont voulu quanti�er les �ux re�cus par les

�etoiles� ils ont choisi un syst�eme de mesure des �ux qui retrouve les observations des
�Anciens�� Ce syst�eme est celui des magnitudes� o�u la magnitude apparente d�une
�etoile m�
�� vue �a une fr�equence �� se compare celle d�une autre �etoile m�
� de la
fa�con suivante

m�
� �m�
� � ���	 log f���
f���


����

o�u f� est le �ux monochromatique re�cu� Ainsi� la magnitude d�une �etoile� dans une
bande de fr�equence donn�ee� se compare n�ecessairement �a une �etoile de r�ef�erence�
En fait� les observations s�e�ectuent dans des bandes de fr�equence donn�ees et

bien r�epertori�ees 
syst�eme photom�etrique UBV�� Ces bandes plut�ot larges corres�
pondent �a des �ltres pr�ecis et sont rep�er�ees par des lettres de l�alphabet� on note
traditionnellement dans le domaine visible U 
�����m�� B 
�����m�� V 
��	��m�� R

��
�m� et dans le proche infrarouge I 
����m�� J
���	�m�� H 
���	�m�� K 
����m��
L 
����m�� M 
����m�� N 
���m�� Une magnitude apparente visuelle s��ecrit mV ou
directement V �
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Le choix de la r�ef�erence s�est port�e sur les �etoiles de type spectral A� 
voir plus
bas�� de telle sorte que leur �ux dans chaque bande photom�etrique corresponde �a
une magnitude apparente nulle� Du fait de ce choix� le Soleil devient une �etoile de
magnitude apparente visuelle mV
� � ����
� �� On peut distinguer �a l�oeil nu des
�etoiles jusqu��a des magnitudes de  
�  �� avec le t�elescope spatial�

Magnitudes absolues et luminosit�e bolom�etrique

Les magnitudes apparentes sont une mesure du �ux re�cu dans une bande de
fr�equence� mais ce que l�on cherche �a estimer est le �ux total 
int�egr�e sur toutes
fr�equences� �emis par l��etoile� a�n de remonter �a sa luminosit�e bolom�etrique�
En l�absence d�extinction 
absorption et di�usion� du milieu interstellaire� l�in�

tensit�e sp�eci�que est conserv�ee et le �ux monochromatique re�cu f� est donc reli�e �a
la luminosit�e monochromatique L� par

f� �
L�

��d�

����

o�u d est la distance de l��etoile� qui doit donc �etre connue� Mais le milieu interstel�
laire agit sur le rayonnement et modi�e ses caract�eristiques� Par exemple� dans le cas
simple o�u il n�y aurait que de l�absorption� I�
d� � I�
��e�	� �d	 o�u ��
d� est l��epais�
seur optique le long du trajet lumineux� Le �ux re�cu est donc diminu�e d�autant ce
qui� en termes de magnitudes� s��ecrit

m� � ���	 log L�  	 log d 
��	 log e���  Cte � 
����

D�une fa�con g�en�erale� on introduit un facteur d�extinction interstellaire A� 
en ma�
gnitudes� qui mesure l�absorption mais �egalement la di�usion� donc une redistribu�
tion en fr�equences� Ainsi� les grains de poussi�ere du milieu interstellaire absorbent
dans le visible mais r�eemettent dans l�infrarouge 
e�et dit de rougissement des
spectres�� avec un AV 	 � pour une distance de � kpc�
Le �ux monochromatique �emis par une �etoile est alors mesur�e par la magnitude

absolue M� � d�e�nie par

m� �M� � 	 log dpc � 	  A�


����

�a savoir� la magnitude apparente qu�aurait l��etoile si elle se trouvait �a une distance
de �� pc� corrig�ee de l�extinction� Pour le soleil� elle vaut MV
� � ����� Si l�on prend
le Soleil comme deuxi�eme �etoile� les d�e�nitions 
���� et 
���� fournissent imm�ediate�
ment

M� �M�
� � ���	 log L�
L���


��	�

On note M� � o la magnitude absolue corrig�ee de l�extinction�

�� L�un des avantages des magnitudes est �l�oubli� des unit�es de 
ux �J s�� m�� Hz����
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Cependant� connaitre la luminosit�e bolom�etrique suppose la mesure des �ux dans
tout le spectre �electromagn�etique� ce qui n�est pas possible en pratique� Tradition�
nellement� on applique une correction bolom�etrique au �ux mesur�e dans la bande V�
de la forme

Mbol �MV  BC


����

o�u BC � � par construction� Pour le Soleil� cette correction est tr�es faible 
car il �emet
surtout dans le domaine visible� et vaut BC� � ������ La correction bolom�etrique
est fournie par l�observation 
bolom�etres� satellites� ballons� mais aussi par la th�eorie�
car toutes les �etoiles du ciel ne peuvent pas �etre observ�ees �a toutes les fr�equences�
La th�eorie consiste en l�utilisation de mod�eles d�atmosph�eres stellaires� la di�cult�e
�etant alors de savoir quel mod�ele utiliser pour une �etoile donn�ee 
il faut donc d�egager
des classes d��etoiles��
Gr�ace �a cette derni�ere �etape� on peut en�n obtenir la luminosit�e bolom�etrique

d�une �etoile

L � L���
�����Mbol�Mbol��	 � 
��
�

connaissant sa magnitude apparente mV � sa distance d� l�extinction interstellaireAV

et la correction bolom�etrique BC���

Indices de couleur et temp�erature e
ective

Nous avons vu que la surface d�une �etoile rayonne comme un corps noir et que
sa luminosit�e bolom�etrique vaut

L � ��R��T �
eff


����

pour un rayon R et une temp�erature de corps noir Teff � Connaissant le rayon et
la luminosit�e bolom�etrique� il est alors possible de d�eterminer Teff � L�inconv�enient
est que le rayon ne peut �etre mesur�e que dans quelques cas et que� sans lui� il reste
une ind�etermination� Ainsi� des �etoiles tr�es lumineuses et �a grands rayons pourraient
avoir la m�eme temp�erature e�ective que des �etoiles plus petites et moins lumineuses�
Un moyen photom�etrique d�obtenir la temp�erature e�ective d�une �etoile consiste

en l�utilisation des indices de couleur� La fonction de Planck B�
Teff� poss�ede une
valeur maximale en �max � ��� ��

���Teff m� ce qui signi�e que le �ux est domin�e par
cette longueur d�onde� C�est ce qui permet de parler de la �couleur� d�un corps noir

et par cons�equent d�une �etoile�� En principe� il su�rait de faire la di��erence entre
deux magnitudes apparentes� obtenues pour deux fr�equences di��erentes� Cette di��e�
rence est ind�ependante de la distance et il y aurait une seule courbe de Planck 
une
seule temp�erature� qui passerait par ces deux points� Cette di��erence est appel�ee
l�indice de couleur et le plus utilis�e est


B � V �o � mB �mV �MB �MV  
AB �AV � 
����
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car l�extinction interstellaire varie peu du jaune au bleu 
AV 	 AB�� On note avec
un indice �o� lorsque les indices sont corrig�es de l�extinction�
Cette m�ethode n�est cependant pas utilis�ee car les �etoiles� selon leur phase d��evo�

lution� peuvent avoir un �ecart �a la loi du corps noir 
ex� g�eantes rouges�� Nous verrons
plus bas que les �etoiles s�agencent en cinq classes de luminosit�es� L�usage est alors
de faire une sorte d��etalonnage entre l�indice de couleur B� V observ�e et Teff pour
des �etoiles de chaque classe pour lesquelles le rayon est �egalement mesur�e 
donc Teff
connu�� L�hypoth�ese 
raisonnable� est ensuite qu��a l�int�erieur de chaque classe les
�etoiles suivent la m�eme loi Teff � F 
B � V ��

Types spectraux et temp�erature e
ective

Le type spectral d�une �etoile est d�etermin�e par l�analyse du spectre de ses raies

voir �gure ����� En e�et� les caract�eristiques d�une raie en absorption 
pr�esence�
intensit�e et forme� fournissent des informations sur�
��� les conditions physiques locales� telles que la temp�erature e�ective� la pres�
sion 
gravit�e� et la luminosit�e!
��� la composition chimique de l�atmosph�ere�
Cette analyse fournit donc un autre moyen d�obtenir la temp�erature e�ective

d�une �etoile� Actuellement� il y a une bonne entente entre m�ethodes spectroscopique
et photom�etrique 
ce qui n��etait pas le cas auparavant����� La di�cult�e de cette
m�ethode r�eside dans le fait qu�elle n�ecessite l��etude d�etaill�ee de l�ensemble du spectre
de raies�
Il y a ainsi �� grands types spectraux �

O B A F G K M 
R N S�

correspondant �a un classement par ordre d�ecroissant de la temp�erature e�ective
stellaire �� Par exemple� les �etoile O sont bleues avec �	��� � Teff � �	��� K� les
�etoile A sont blanches avec 
	�� � Teff � ����� K� les �etoiles G sont jaunes avec
	��� � Teff � ���� K� les �etoiles M sont rouges avec ���� � Teff � ���� K� Les
�etoiles de types R� N et S ne sont pas plus froides que celle de type M� mais poss�edent
des abondances particuli�eres en �el�ements lourds�
Dix subdivisions suppl�ementaires 
not�ees de � �a �� furent introduites corres�

pondant �a des temp�eratures interm�ediaires 
et donc �a l�observation de nouveaux
�el�ements chimiques��
A m�eme temp�erature e�ective� un grand rayon correspond �a une grande lu�

minosit�e� Or� plus le rayon d�une �etoile est grand et plus sa gravit�e est faible

g � GM�R��� ce qui diminue la pression atmosph�erique� Celle�ci diminuant� les
raies d�absorption sont moins �elargies� Il y a donc une corr�elation directe entre la
largeur des raies spectrales d�une �etoile et sa classe de luminosit�e� Par ailleurs� la
gravit�e peut a�ecter �egalement le degr�e d�ionisation des �el�ements chimiques et ainsi
modi�er les diagnostics spectraux sur la temp�erature e�ective� Par exemple� des

�� Une fa�con commode pour s�en rappeler� �Oh� be a �ne girl�guy� kiss me� �Right now� Smack���
�� Historiquement� cela correspond �a un classement des spectres du plus simple au plus compli�

qu�e�
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Fig� ��� � En haut� principaux types de spectres stellaires� Les bandes sombres cor�
respondent �a des raies d�absorption	 les brillantes �a des raies d��emission� En bas�
forces de raies relatives utilis�ees pour d�eterminer un type spectral�
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�etoiles g�eantes de m�eme type spectral 
m�emes degr�es d�ionisation et m�emes �el�e�
ments pr�esents� que des �etoiles naines peuvent cependant avoir une temp�erature
e�ective plus basse�

En pratique� la classi�cation spectrale permet de remonter �a la temp�erature
e�ective d�une �etoile moyennant la connaissance de sa classe de luminosit�e� Le Soleil
est ainsi une �etoile de type G� V 
les classes de luminosit�e sont not�ees I�II����V��

����� Le diagramme de Hertzsprung�Russell 	HR


Etabli de fa�con ind�ependante par l�astronome danois E� Hertzsprung en ���� et
l�astronome am�ericain H�N� Russell en ����� ce diagramme permet une classi�cation
de toutes les �etoiles avec uniquement deux observables� Il y a types de diagrammes�
soit un diagramme couleur�magnitude 
magnitude visuelle V en fonction de l�indice
de couleur B � V � soit un diagramme type spectral�magnitude 
V en fonction du
type spectral��

Ce diagramme est pertinent car chaque observable 
photom�etrique et#ou spectro�
scopique� est ind�ependante et reli�ee �a une grandeur physique de l��etoile� �a savoir la
luminosit�e et la temp�erature e�ective� Par contre� nous avons vu pr�ec�edemment que
le passage d�un diagramme HR observ�e �a un diagramme HR th�eorique 
luminosit�e�
temp�erature� reste d�elicat���

Diagramme HR des �etoiles proches

Comme la distance peut �etre obtenue facilement pour les �etoiles proches� il est
assez facile d�obtenir un diagramme HR� La plupart des �etoiles se trouvent sur une
courbe� appel�ee s�equence principale 
voir �gure ���� Cela se comprend th�eoriquement
par le fait que les �etoiles y passent ��* de leur dur�ee de vie� en train de consommer
de l�hydrog�ene 
voir cours de structure stellaire��

On observe �egalement cinq classes de luminosit�e distinctes 
mais aux fronti�eres
�oues�� regroupant des �etoiles de moins en moins brillantes intrins�equement� Ces
classes sont les suivantes�

I� les Superg�eantes

II� les G�eantes lumineuses

III� les G�eantes

IV� les Sous�G�eantes

V� les Naines 
�etoiles sur la S�equence Principale�

Deux autres classes furent ensuite rajout�ees� les sous�naines 
VI� et les naines
blanches 
VII�� Celles�ci constituent de petits astres faiblement lumineux qui� d�apr�es
la th�eorie de l��evolution stellaire� seraient la phase ultime de certaines �etoiles� Mais la
masse maximale observ�ee de ces astres ne d�epasse pas une masse solaire� Cela signi�e
donc soit que les �etoiles ont perdu beaucoup de leur masse lors de leur �evolution�
soit qu�il existe d�autres formes de stades ultimes pour les �etoiles tr�es massives�

Il apparait que les �etoiles observ�ees ont des param�etres physiques ayant une
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Fig� ��� � Diagramme de Hertzsprung�Russel �HR� pour les �etoiles situ�ees dans
le voisinage du Soleil� Les lignes correspondent aux di��erentes classes de lumino�
sit�e� Situ�ee sous la S�equence Principale se trouve la r�egion des naines blanches� Ce
diagramme rassemble des informations photom�etriques �magnitude absolue M� et
spectroscopiques �types spectraux��
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Fig� ��� � Relation Masse�Rayon pour les �etoiles de la S�equence Principale�

grande variation
���� � M

M�
� ��

���� � R
R�

� ���

	 ���� � L
L�

� � ���

���� K � Teff � �	���� K

Cette grande dispersion des propri�et�es stellaires se comprend dans une perspective
�evolutive�Ainsi	 la vie d�une �etoile serait une succession de phases d��equilibre o�u elle
consomme son combustible et de phases hors �equilibre o�u elle se contracte jusqu��a
trouver un nouveau combustible�
L�existence de masses limites se comprend ais�ement� Pour M � ����M�� l��etoile

n�est pas assez massive pour produire une temp�erature centrale su�sante pour d�e�
clencher des r�eactions thermonucl�eaires� De tels astres seront donc des Jupiter 
dont
la masse est un milli�eme la masse du Soleil�� Pour M � �� M�� l��etoile devient
rapidement tellement chaude que sa pression de radiation domine la gravit�e 
limite
d�Eddington�� emp�echant ainsi la formation d�une �etoile plus massive�

Relations Masse�Luminosit�e� Masse�Rayon

A partir du diagramme HR� on peut voir qu�il existe une relation de proportio�
nalit�e entre ces diverses grandeurs pour les �etoiles de la S�equence Principale 
�gures
��� et ����� Ces relations sont de la forme

L 
 M�

R 
 M� 
�����

o�u � � ��� pour des �etoiles de masse comprise entre ��� et �� M� et � � ��� pour
M � ��� M�� � � ��	
 pour des �etoiles plus massives� L�existence d�une relation
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Fig� ��� � Relation Masse�Luminosit�e pour les �etoiles de la S�equence Principale�

masse�luminosit�e pour les �etoiles de la S�equence Principale montre que les �etoiles
g�eantes sont sur�lumineuses par rapport �a leur masse� tandis que les naines blanches
sont sous�lumineuses�
Pour une �etoile �emettant comme un corps noir� on obtient une nouvelle relation

L 
 T
�

������

eff � 
�����

c�est �a dire une luminosit�e croissante pour une temp�erature 
masse� croissante� Cette
derni�ere relation n�est qu�une repr�esentation de la S�equence Principale et n�explique
donc rien� Ces relations observationnelles� qui furent �evidemment �etablies pour les
�etoiles proches� constituent cependant un test critique des mod�eles d��evolution stel�
laire�
Si l��energie qui alimente une �etoile sur la S�equence Principale provient de son

�energie de masse 
E 
Mc��� alors on peut estimer de la relation masse�luminosit�e
la dur�ee de vie d�une �etoile� tvie 
M����� La vie d�une �etoile est donc �a l�image d�une
�peau de chagrin�� soit elle vit longtemps mais sans grand �eclat 
masse petite�� soit
elle brille intens�ement mais pour une courte dur�ee 
grande masse��

Diagramme HR des amas d��etoiles

L�ensemble des �etoiles proches ne constituant pas un groupe homog�ene 
�age�
masse� composition chimique initiale di��erents�� une interpr�etation plus pr�ecise de
ce diagramme est di�cile�
L�id�eal serait donc d�avoir un groupe d��etoiles ayant approximativement le m�eme

�age 
donc avec la m�eme composition chimique initiale� et situ�ees �a la m�eme dis�
tance �� a�n de ne discuter que de l�in�uence de la masse� Ces groupements ou amas

�� Avec cette hypoth�ese� on peut remplacer la magnitude absolue par la magnitude apparente�
Ensuite� puisque les �etoiles restent longtemps sur la SP� il est possible de faire coincider la SP
d�un amas avec celle �etablie pour les �etoiles proches� Ceci est fait en d�epla�cant verticalement le
diagramme HR de l�amas� donc en ajoutant une constante �la m�eme pour toutes les �etoiles de
l�amas� aux magnitudes apparentes observ�ees� Cette translation du diagramme HR o�re donc un
moyen indirect de mesurer la distance de l�amas�
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Fig� ��	 � Paradigme actuel de la Galaxie� Notre galaxie	 de type spirale	 serait
constitu�ee de trois composantes� un mince disque d��etoiles �Population I�	 de gaz et
de poussi�eres� un bulbe central et un halo constitu�e de vieilles �etoiles �dites de Popu�
lation II�� Les amas globulaires se trouvent dans ce halo de forme quasi�sph�erique�
Leurs distances peuvent �etre mesur�ees pr�ecis�ement gr�ace �a une relation p�eriode�
luminosit�e de certaines �etoiles variables �RR Lyrae� qui s�y trouvent� Une valeur
typique de cette distance est ����� ann�ees lumi�eres�
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d��etoiles existent et sont de deux sortes� les amas ouverts situ�es dans le disque ga�
lactique et constitu�es d�une centaine d��etoile� et les amas globulaires situ�es dans le
halo galactique et form�es d�environ ��� �etoiles 
voir �gure ��	��
Le diagrammeHR d�un amas est compact� ce qui montre que la dispersion d�epend

essentiellement d�un param�etre� la masse� Mais ces diagrammes �etant di��erents d�un
amas �a l�autre� cela signi�e que la masse n�est pas le seul facteur important�
En particulier� certains amas galactiques ont des superg�eantes alors que d�autres

n�en ont pas� Ce fait trouve une explication dans la th�eorie de l��evolution stellaire�
o�u ces �etoiles sont dans une phase �evolu�ee de leur vie� Ainsi� les calculs d��evolution
stellaire permettent de d�eterminer l��age de l�amas� Plus celui�ci est vieux et moins il
y aura d��etoiles brillantes bleues 
et plus il y aura de naines blanches� stade �nal de
l��evolution stellaire�� le coude du diagramme HR se d�eplace vers les �etoiles froides

voir �gure �����
En suivant ce raisonnement� il apparait que les amas globulaires sont tous tr�es

vieux 
�gure ����� Cependant� l�analyse spectroscopique montre que les �el�ements
chimiques plus lourds queH ou He y sont environ dix fois moins abondants que dans
les amas galactiques� La th�eorie de l��evolution stellaire o�re �egalement une r�eponse�
Les �etoiles �evoluent par consommation de leur combustible nucl�eaire� c�est �a dire
qu�elles agissent comme des convertisseurs de mati�ere� �a partir d��el�ements l�egers�
elles fabriquent des �el�ements lourds qu�elles dispersent dans le milieu interstellaire�
Il su�t donc d�imaginer un scenario o�u les �etoiles des amas globulaires se seraient
form�ees �a partir de gaz interstellaire pauvre en �el�ements lourds �� Ceci est coh�erent
avec le grand �age de ces amas� leurs �etoiles formeraient les premi�eres g�en�erations�
tandis que celles des amas galactiques seraient de g�en�erations ult�erieures�
On d�esigne par population I les �etoiles riches en �el�ements lourds 
�etoiles du disque

galactique�� par population II les �etoiles pauvres en �el�ements lourds 
�etoiles du halo��
Un fait reste inexpliqu�e� les �etoiles de la population II correspondent �a des �etoiles
de faible masse�

�� Il faut �egalement faire l�hypoth�ese que la composition chimique de l�atmosph�ere d�une �etoile
re
�ete encore sa composition chimique initiale� autrement dit qu�il n�y a pas eu de grand brassage
de la mati�ere stellaire lors de son �evolution� Cette hypoth�ese est coh�erente avec celle d�une �evolution
quasi�statique� Les �etoiles de type spectral S font cependant exception�
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Fig� ��� � Amas ouvert �galactique� des Ple��ades �M���� situ�e �a ���� ��� ann�ees�
lumi�eres �al�	 d�un �age estim�e �a ��� millions d�ann�ees et ayant une magnitude ab�
solue MV � ��� mag� Si � �etoiles sont visibles �a l�oeil nu	 ��� sont en fait d�etect�ees�

Fig� ��
 � Amas globulaire d�Hercules �M���� situ�e �a une distance de ���� ���

ann�ees�lumi�eres �al�	 d�un �age estim�e �a �� milliards d�ann�ees et ayant une ma�
gnitude absolue MV � 	�� mag� On estime qu�il est constitu�e d�environ ��� �etoiles�
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Fig� ��� � Diagrammes HR de divers amas ouverts �galactiques�� Les 
�eches in�
diquent des �etoiles �Population I� situ�ees �a la m�eme position sur les deux dia�
grammes� L�existence d��etoiles plus chaudes �donc plus massives	 donc plus jeunes�
dans l�amas de gauche montre que celui�ci est plus jeune que celui de droite� Ainsi	
la position de la �n �ou coude� de la S�equence Principale permet de dater un amas�
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Fig� ��� � Diagrammes HR �couleur�magnitude� d�un amas globulaire �a� et galac�
tique �b� typiques� En �a�	 l�amas M�	 situ�e dans le Serpent� Les croix d�esignent des
�etoiles variables RR�Lyrae� En �b�	 l�amas galactique h et � Persei�
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��� Formation stellaire

����� Le milieu interstellaire

Un milieu hi�erarchis�e et 	a plusieurs composantes

Il a tr�es vite �et�e reconnu qu�il y avait de la mati�ere entre les �etoiles et ceci par
plusieurs moyens� Des images directes 
photom�etrie� montrent des nuages assom�
brissant la lumi�ere d��etoiles qui y sont enfouies� Par la spectroscopie� il est ensuite
possible d�identi�er les �el�ements chimiques composant la mati�ere interstellaire ainsi
que leurs propri�et�es 
densit�e� temp�erature� conditions d�ionisation� vitesse projet�ee��
En�n� il existe d�autres moyens plus indirects� comme par exemple l�utilisation de
la distribution de vitesse des �etoiles dans la Galaxie�

L�ensemble des moyens observationnels a permis de montrer que le milieu inter�
stellaire pouvait se d�ecomposer en trois phases�

Nuages mol�eculaires Ces nuages sont tr�es hi�erarchis�es et inhomog�enes� allant de
tailles de l�ordre de ��� pc� une masse de ��� M�� une densit�e nH � ��� m��

et une temp�erature T � ��� K 
nuages mol�eculaires g�eants�� �a des coeurs
mol�eculaires plus denses d�une taille de ��� pc� de quelques M� seulement et
d�une temp�erature T � �� � �� K 
�gures ����� ������
Ces nuages sont constitu�es principalement d�atomes d�hydrog�ene� ��* d�h�e�
lium� de mol�ecules 
H�� CO� NH�� mais �egalement de grains de poussi�eres

contribuant pour �* de la masse�� Ces grains ont des rayons de l�ordre de
���� m et une densit�e moyenne de ���� m��� Ces nuages sont situ�es autour
du plan galactique�

Gaz inter�nuage Cette composante du milieu interstellaire est compos�ee d�atomes
d�hydrog�ene partiellement ionis�es avec nH � ��� m�� et T � ��� K� Elle est
observ�ee dans la raie interdite �a �� cm de l�hydrog�ene�

Ce gaz chaud et dilu�e est chau��e par rayons cosmiques et rayons X et rempli
l�espace inter nuages�

N�ebuleuses chaudes Ces n�ebuleuses sont constitu�ees de gaz coronal� c�est �a dire
principalement d�atomes H compl�etement ionis�e� de densit�es typiques n �
��� � ��� m�� et de temp�erature T 	 ��� K�
Ces r�egions d��emission di�use sont souvent dues �a la pr�esence d�une onde de
choc 
r�egions HII ��gure ������ n�ebuleuses plan�etaires� restes de supernova��

Lorsque cela est possible� l�e�et Zeeman permet de mesurer le champ magn�etique
local� Dans les zones peu denses du milieu interstellaire� on mesure ainsi B � � �
���G 
� Gauss � ���� Tesla�� L��energie magn�etique semble �etre �a �equipartition avec
l��energie thermique de la mati�ere� La mesure du champ magn�etique dans les coeurs
mol�eculaires denses n�est pas encore r�ealis�ee�



���� FORMATION STELLAIRE �


Fig� ���� � N�ebuleuse de la T�ete de Cheval �Barnard ��� dans la constellation
d�Orion	 situ�ee �a ��� ��� al� La partie sombre indique la pr�esence de poussi�eres
absorbant la lumi�ere de l�arri�ere plan� En bas �a gauche se trouve une n�ebuleuse par
r�e
exion �NGC ������ En rouge	 l��emission di�use en H��

Fig� ���� � N�ebuleuse de la Tri�de �M��� situ�ee dans le Sagittaire	 �a une distance
de 	�� ��� al et d�une magnitude absolue MV � ��� mag� N�ebuleuse en �emission
et r�e
ection� L��etoile centrale	 ADS �����	 est en fait un syst�eme triple dont la
composante la plus massive est une �etoile de type O�� Les �cornes� que l�on observe
sont des jets de mati�ere issus de la r�egion comprim�ee par la pression de radiation
�zone brillante�� ils sont les traceurs d��etoiles en formation dans cette zone�
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Les sites de formation stellaire

Nous avons vu que dans le diagrammeHR se trouvent pr�esentes des �etoiles vieilles
et des �etoiles jeunes� Cela signi�e que le processus de formation stellaire est continu
dans le temps et que l�on doit pouvoir identi�er certains objets comme �etant des
proto��etoiles�
Les �etoiles �etant constitu�ees de gaz� elles doivent donc se former �a partir du milieu

interstellaire� Autrement dit� il doit y avoir une condensation de mati�ere su�sante
pour passer d�une densit�e atomique typique de ��� m�� �a la densit�e stellaire moyenne
���� m���
Mais �a quoi reconnait�on une proto��etoile� Puisqu�elle est obtenue par l�e�on�

drement d�un nuage mol�eculaire sur lui�m�eme� on s�attend �a un objet de rayon plus
grand que le rayon initial stellaire 
donc �a une plus grande luminosit�e�� Lorsque
la proto��etoile devient su�sament dense� elle va �emettre comme un corps noir� sa
puissance provenant de l��energie gravitationnelle emmagasinn�ee�On peut donc �ecrire

L � ��R��T �
eff 
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dt
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�����

ce qui permet d�estimer un temps caract�eristique de contraction

tc � GM��R

��R��T �
eff


�����

Cette expression n�est valable que si l�on peut n�egliger d�autres formes d��energie�
et en particulier l��energie de rotation� La condition de validit�e peut s��ecrire tc ��
tdyn� o�u tdyn est le temps caract�eristique de rotation keplerienne en un rayon R� En
�egalisant ces deux temps on trouve

Rmax 	 	��
	
M

M�


��
�
Teff
���� K

����

R� 
�����

le rayon maximal d�une proto��etoile 
objet opaque en contraction��
En fait� on observe bien des astres lumineux situ�es dans les coeurs denses mol�e�

culaires� voire compl�etement enfouis� avec une extinction AV � 	����� mag 
�gure
������ Le spectre de ces �etoiles� appel�ees T�Tauri� montre des raies du Lithium� Cet
�el�ement chimique �etant tr�es rapidement d�etruit par les r�eaction nucl�eaires� il est na�
turel de penser qu�on observe bien l�a des proto��etoiles� L�autre argument en faveur
de l�extr�eme jeunesse des T�Tauri est leur position dans le diagramme HR� elles
sont toutes situ�ees au�dessus de la S�equence Principale 
�gure ������ Elles vont donc
rejoindre celle�ci en suivant une phase de contraction 
baisse de la luminosit�e��

La r�etroaction des �etoiles sur le milieu interstellaire

Cette r�etroaction se fait par trois processus distincts� photoionisation� vents stel�
laires et supernovae�
Les �etoiles massives� de type spectral O B� sont souvent vues en associations


Pleiades�� En fait� le temps caract�eristique d�e�ondrement est tellement cours que la
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Fig� ���� � N�ebuleuse de l�Aigle �M���	 situ�ee dans un amas ouvert dans la constel�
lation du Serpent	 �a 
 ��� al et d�une magnitude absolue MV � ��� mag� Son �age
est estim�e �a 	�	 ��� ans� C�est une n�ebuleuse en �emission �mol�ecule H�	 due �a de
la photo�evaporation par l�UV �emis par des �etoiles de type spectral O�� En rouge�
�emission du sou�re SII �S��	 en vert hydrog�ene HII �H�� et en bleu oxyg�ene OIII
�O����
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Fig� ���� � Image d�une r�egion du Taureau� Les contours d�esignent les intensit�es
mesur�ees en radio de l��emission de la mol�ecule CO� Ils montrent ainsi la concentra�
tion de mati�ere sous forme mol�eculaire� Les symboles d�esignent de jeunes �etoiles en
formation de faible masse �les T�Tauri�� On remarque que toutes ces proto��etoiles
naissent au coeur m�eme des nuages�

Fig� ���� � Diagramme HR d��etoiles du type T�Tauri	 observ�ees dans les nuages
sombres du Taureau� Ces proto��etoiles sont syst�ematiquement situ�ees en haut �plus
lumineuses� et �a droite �plus rouges� de la S�equence Principale� Les courbes d�esignent
des trajets �evolutifs	 calcul�es en supposant une contraction quasi�statique de la proto�
�etoile	 en fonction de sa masse �en M���
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Fig� ���	 � Premi�eres images de disques circumstellaires vus par absorption �situ�es
devant une r�egion HII� dans la n�ebuleuse d�Orion� La taille caract�eristique de ces
disques est de quelques centaines d�unit�es astronomiques� Au centre	 suivant l�incli�
naison du disque	 on distingue la proto�etoile �T�Tauri classique	 qui donnera lieu �a
une �etoile de faible masse��
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Fig� ���� � Images ��emission dans le domaine visible� de trois jets issus de jeunes
�etoiles en formation �proto�etoiles�	 encore enfouies dans leur cocon� Pour HH��	
on voit clairement le disque circumstellaire par la tranche� Pour HH��	 la proto�e�
toile est situ�ee �a gauche� Les vitesses caract�eristiques de ces jets sont de l�ordre de
��� km�s� La production de tels jets met tr�es probablement en jeu l�existence d�un
champ magn�etique �a grande �echelle	 soit �a partir du disque seul	 soit �a partir d�une
interaction magn�etosph�erique entre le disque et la proto�etoile�

Fig� ���
 � Un exemple possible de formation stellaire induite dans la n�ebuleuse
du c�one �NGC �����	 situ�ee �a ��	 ��� al dans la constellation du Monoceros� A
gauhe	 une image en lumi�ere visible	 montrant de l�obscuration due �a du gaz et
des poussi�eres� A droite	 un d�etail observ�e par Hubble en infrarouge	 montrant une
�etoile massive �donc jeune� entour�ee de six �etoiles de faible masse� Cette observation
sugg�ere que la formation de ces �etoiles a pu �etre induite par l��etoile massive�
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Fig� ���� � Paradigme actuel de la formation des �etoiles de faible masse �M �
� M��� Les objets tr�es jeunes �classe �� sont compl�etement enfouis �ils ne sont
visibles que dans le domaine millim�etrique et X� et donnent lieu �a des jets optiques
et 
ots mol�eculaires tr�es puissants� Les objets de classe I sont un peu moins enfouis
�visibles en IR et en X� et ont des jets moins puissants� Les objets de classe II
sont visibles dans tout le domaine �electromagn�etique et correspondent aux �etoiles
T�Tauri dites classiques� ils ont encore des signatures d��ejection �raies� ainsi que
d�accr�etion �disque�� En�n	 les objets de classe III	 les T�Tauri dites �nues� ou
de faible �emission	 ne poss�edent plus aucune indication d�etectable d�accr�etion ou
d��ejection�
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proto�etoile atteint tr�es rapidement la temp�erature su�sante pour initier les r�eactions
nucl�eaires� Le rayonnement stellaire ionise alors la mati�ere environnante 
ce qui a
pour e�et d�augmenter sa pression interne� et exerce une pression de radiation� Pour
se refroidir� le gaz ionis�e tend alors �a se diluer� avec une vitesse atteignant �� km s���
La cavit�e ainsi cr�e�ee est connue sous le nom de r�egion HII� Il faut noter que cette
pression peut contribuer �a l�e�ondrement gravitationnel de coeurs denses voisins� ce
qui expliquerait la pr�esence d��etoiles massives en associations�

Ces m�emes �etoiles� pendant leur phase sur la S�equence Principale� �emettent
d�intenses vents stellaires 
v � ���� km s�� et un �ux de masse +M � ���� M�yr

����
Ces vents agissent comme un piston et forment des fronts de chocs qui compriment
et ionisent le milieu interstellaire 
de densit�e typique n � ��� m����

En�n� les plus massives de ces �etoiles subissent une phase extr�emement violente�
o�u elles �ejectent presque la moiti�e de leur masse �a des vitesses tr�es rapides 
v �
�� ���� km s���� Ce sont les supernovae� explosions fantastiques o�u non seulement
une quantit�e �enorme d��energie est lib�er�ee 
E � ���� � ���� J�� mais o�u �egalement
l��etoile enrichit le milieu interstellaire 
de densit�e typique n � ��� m��� en �el�ements
lourds� Le passage du front de choc dans un nuage peut �egalement induire son
e�ondrement�

Les �etoiles de faible masse mettent plus de temps �a atteindre la temp�erature
d�ignition nucl�eaire et ont une luminosit�e bien plus faible� En cons�equence� la ma�
ti�ere en e�ondrement a le temps de s�organiser en un disque aplati� en rotation
quasi�keplerienne autour de la proto��etoile 
T Tauri�� La formation de ce disque
est due �a l�existence d�un moment cin�etique non nul du coeur dense� Lors de son
e�ondrement� la conservation du moment cin�etique produit une force centrifuge qui
va compenser l�attraction gravitationnelle de la proto��etoile 
barri�ere centrifuge��
Ces �etoiles jeunes� munies de leurs disques� sont alors la source de jets puissants

v 	 ��� km s��� pour un �ux de masse +M � ���� � ���� M�yr

��� et collimat�es

bipolaires�� Ces jets d�eposent mati�ere et �energie dans le milieu interstellaire� �a des
distances de l�ordre du parsec de l��etoile�

����� Le th�eor�eme du Viriel

Ce th�eor�eme d�ecrit une relation de conservation entre diverses formes macro�
scopiques de l��energie d�un syst�eme� Ses applications sont nombreuses� mais il est
particuli�erement utile pour connaitre la r�epartition de l��energie lors d�un �equilibre�
Il fournit �egalement une base d�argumentation simple sur la stabilit�e d�un �equilibre�

Il y a plusieurs fa�cons de d�emontrer le Viriel mais l�approche �uide est choisie
ici� On �ecrit la conservation de l�impulsion pour une particule �uide de densit�e �

�
d�v

dt
� ��rP  �f 
���	�

o�u P est la pression du gaz et �f est la somme des forces appliqu�ees 
en pratique�
forces gravitationnelle et magn�etique�� Le Viriel est obtenu en formant le produit
scalaire de cette �equation avec le vecteur position �r et en int�egrant sur tout le volume
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V contenant la totalit�e de la masse consid�er�ee 
M �
R
V �dV�� Sachant que

�r � d�v
dt
�

d

dt
�r � d�r

dt
�
	
d�v

dt


�

�
�

�

d�r�

dt�
� v�

on obtient Z
V
dV��r � d�v

dt
�

�

�

d�

dt�

Z
V
r�dm� �

Z
V
dV �v

�

�

� �

�

d�I

dt�
� �T

o�u I est le moment d�inertie associ�e �a la masse M et T est son �energie cin�etique

noter que l�on a suppos�e dM�dt � ���
Le terme de pression donne� en coordonn�ees sph�eriquesZ

V
dV�r � �rP �

Z
V
dV �r � P�r �

Z
V
dVP �r � �r

�
Z
�
P�r � �dA� �

Z
V
PdV

o�u , est la surface ferm�ee englobant le volume V� Pour un gaz parfait non d�eg�en�er�e
dP � 
� � ��d	� o�u 	 est l��energie interne volumique et � l�indice adiabatique du
gaz� On peut donc �ecrire �Z

V
dV�r � �rP � ��
� � ��U  

Z
�
P�r � �dA

o�u U �
R
V 	dV est l��energie interne totale�

La densit�e de force gravitationnelle exerc�ee par l�ensemble du volume vaut

�fg
�r� � ��
�r�
Z
V
dV �G�
�r��


�r � �r��

j�r � �r�j� � 
�����

L�int�egrale sur le volume du produit scalaire s��ecrit

Z
V
dV�r � �fg � �G

Z
V

Z
V
dV dV � �
�r� �
�r��


�r � �r�� � �r
j�r � �r�j� �

De part la nature de la force gravitationnelle� cette int�egrale doit donner le m�eme
r�esultat si on �echange les primes� On peut alors faire l�astuce suivante

Z
V
dV�r � �fg � �G

�

Z
V

Z
V
dV dV � �
�r� �
�r��

	

�r � �r�� � �r
j�r � �r�j�  


�r� � �r� � �r�
j�r � �r�j�




� �G
�

Z
V

Z
V
dV dV � �
�r� �
�r��

j�r � �r�j�
j�r � �r�j�

� �G
�

Z
V

Z
V
�
�r� �
�r��

dV dV �

j�r � �r�j
� V

�� Ici� � devient un indice moyen dans le volume�
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o�u V est donc l��energie gravitationnelle contenue dans le volume V� Le facteur ���
qui est apparu d�ecrit le fait que les deux couples f
�r� �r��� 
�r�� �r�g mettent en jeu la
m�eme �energie d�interaction gravitationnelle�
Le champ magn�etique est pr�esent dans les nuages mol�eculaires et poss�ede une

�energie comparable �a l��energie interne� Si la mati�ere est su�samment ionis�ee 
ou bien
si le couplage ions�neutres est su�sant�� le champ va donc exercer une in�uence sur
la mati�ere� qui va se traduire par une modi�cation des bilans �energ�etiques� La prise
en compte du champ magn�etique� par la magn�etohydrodynamique� n�est pas chose
ais�ee� La description la plus simple consiste �a faire l�hypoth�ese de l��ecoulement �a un
�uide �� Dans ce contexte� la contribution du champ vaut

Z
V
dV�r � �fm �Wm  

Z
�

�dA �
�
�
 �B � �r� �B

�o
� B�

��o
�r



�

o�u

Wm �
Z
V
dV B�

��o

est l��energie magn�etique totale contenue dans le volume V�
En regoupant l�ensemble de ces r�esultats on obtient l�expression �uide du th�eo�

r�eme du Viriel pour un syst�eme autogravitant� magn�etis�e� isol�e � et occupant un
volume donn�e�

�T  �
� � ��U  V  Wm �
�

�

d�I

dt�
�
Z
�

�dA �
�
�
 �B � �r� �B

�o
�
	
P  

B�

��o



�r



� � 
���
�

Le Viriel relie donc les �energies cin�etique T � interne U � gravitationnelle V et magn�e�
tiqueWm de ce syst�eme aux variations temporelles de son moment d�inertie I et aux
conditions aux limites s�exer�cant sur sa surface ,� Lorsque le champ magn�etique est
n�egligeable� le Viriel s��ecrit plus simplement

�T  �
� � ��U  V � �
�
d�I
dt�
 
R
�
�dA � P�r


�����

Si on prend le cas simple d�une �etoile en r�egime stationnaire et pour laquelle on
n�eglige le champ magn�etique 
 et la pression externe� le Viriel nous donne la valeur
de l��energie interne emmagasin�ee

U � ��
�
V 
�����

�� autant de neutres que d�ions� la vitesse du 
uide �etant la moyenne des deux vitesses pond�er�ee
par la masse�
�� puisqu�on n�a pas tenu compte de forces d�interaction suppl�ementaires�
�� Cette hypoth�ese est justi��ee observationnellement mais pose du coup un grave probl�eme�

comment la mati�ere interstellaire en e�ondrement a�t�elle pu se d�ebarrasser de son champ magn�e�
tique�
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o�u l�on a pris � � 	�� 
atomes� comme indice adiabatique moyen� Le calcul de V
n�ecessite la connaissance de la r�epartition de la masse dans l��etoile� Par ailleurs� cette
expression n�est valable que pour les �etoiles qui tournent lentement 
T n�egligeable
devant V ��

����� L�e�ondrement des coeurs mol�eculaires denses

Un argument d�instabilit�e� le Viriel

Le th�eor�eme du Viriel peut fournir des r�esultats interessants concernant une �even�
tuelle rupture d��equilibre d�un objet 
nuage ou �etoile� qui l�am�enerait �a s�e�ondrer
sur lui�m�eme�
Lorsque l��energie cin�etique T est n�egligeable devant l��energie gravitationnelle


par ex� pour une �etoile dont la vitesse de rotation sur elle�m�eme est beaucoup plus
petite que la vitesse keplerienne �a son �equateur�� l��energie totale vaut E � U  V
et le Viriel s��ecrit

E �
� � ���
� � � V  

�

�
� � ��
d�I

dt�

�����

L�indice adiabatique moyen de la mati�ere est toujours sup�erieur �a ��� 
	�� pour des
atomes� 
�	 pour des mol�ecules�� Mais lors de certaines phases de son �evolution� une
�etoile peut atteindre des �etats d�eg�en�er�es o�u � � ��� 
photons ou mati�ere relativiste��
Or E � � initialement puisque l��etoile est autogravitante� Donc �a l�instant o�u � �
���� on doit avoir d�I�dt� � �� Cette d�ecroissance du moment d�inertie s�obtient
par une perte de masse et#ou une d�ecroissance du rayon� l��etoile se contracte avec
un temps caract�eristique dynamique tc � 
I�&E���� � 
R��GM����� Ici� c�est donc
une modi�cation de la structure interne d�une �etoile qui d�etruit son �equilibre�
Une autre fa�con d�engendrer un e�ondrement est la perte progressive d��energie�

Par exemple� nous avons vu qu�une proto��etoile n�est pas en �equilibre strict car sa
luminosit�e provoque une d�ecroissance du rayon sur des �echelles de temps typiques
tc � E�Lrad � V�Lrad�
En�n� un nuage peut s�e�ondrer sur lui�m�eme �a cause de l�in�uence d�une pres�

sion externe 
supernovae� associations O�B���� Prenons le cas d�un nuage sph�erique
de rayon R� masse M �a une temp�erature constante 
nuage isotherme� T et pour le�
quel on peut n�egliger �a la fois le champ magn�etique et tout mouvement d�ensemble�
Le Viriel s��ecrit alors

�U  V � Pext��R
� 
�����

o�u l�on a suppos�e une sym�etrie sph�erique et � � 	��� L��energie interne vaut

U �
�

�

Z
PdV � �

�

Z
�C�

s dV �
�

�
MC�

s

o�u Cs � 
kT��mp���� est la vitesse du son isotherme� En exprimant l��energie gra�
vitationnelle de la forme V � ��GM��R 
� est un coe�cient num�erique sans
dimension� qui devrait �etre de l�ordre de l�unit�e�� on obtient qu�un tel �equilibre est
possible �a condition que la pression externe satisfasse

Pext �
�

��R�

	
�MC�

s � �
GM�

R



� 
�����
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Cette pression id�eale poss�ede une valeur maximale en un rayon

Rc � �
�GM

�C�
s

�

Supposons que le nuage soit �a l��equilibre avec un rayon R � Rc et qu�une pertur�
bation externe 
onde de choc� front d�ionisation� force le nuage �a se contracter� La
pression externe requise pour un nouvel �equilibre devrait �etre inf�erieure �a la pr�ec�e�
dente� ce qui n�est pas le cas et le nuage se comprime de plus belle� Seuls les nuages
avec R � Rc sont e�ectivement stables et ne vont pas s�e�ondrer sur eux�m�emes�
La pr�esence de champ magn�etique modi�e l�expression du rayon minimal de

stabilit�e Rc� En fait� le champ magn�etique o�re un support suppl�ementaire contre
l�e�ondrement� c�est �a dire un rayon R d�un nuage plus grand pour une m�eme pres�
sion ext�erieure� Une fa�con simple de le voir est d�exprimer les termes magn�etiques
sous la forme suivante

Wm  
Z
�

�dA �
�B

�o

 �B � �r� � �

$�

�oR

o�u $ �
R
�o

�B � �dA est le �ux magn�etique �a travers le plan �equatorial du nuage et
� est un param�etre qui devrait �etre de l�ordre de l�unit�e 
comme �� il d�epend de la
g�eom�etrie�� Un �equilibre est possible si

Pext �
�

��R�

	
�MC�

s � �
GM�

R
 �

$�

�oR



�

correspondant �a un rayon minimal d��equilibre

Rc � �
�GM

�C�
s

	
� � �$�

��oGM�



�

On voit imm�ediatement sur cette expression que le support disparait lorsque le
rapport masse sur �ux magn�etique vaut

M�

$
�

	
�

��oG


���

�����

correspondant �a la masse critique

M� 	 ���
	

B

�� �G


	
R

� pc


�

M�

o�u l�on a suppos�e $ � �BR� 
champ uniforme� et pris 
������� 	 ���� 
valeur four�
nie par des simulations�� Pour M � M�� le nuage est dit sous�critique et l�augmen�
tation de la pression externe ne va pas provoquer un e�ondrement� Pour M � M��
le nuage est dit super�critique et l�e�ondrement est possible�
En r�egime dit magn�etohydrodynamique id�eal� la mati�ere est coupl�ee au champ

de telle sorte qu�ils sont tous deux attach�es l�un �a l�autre� Ainsi� le �ux magn�etique
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devrait se conserver lors d�une �eventuelle contraction du nuage� Mais dans le milieu
interstellaire� le couplage ions�neutres n�est pas parfait et les neutres peuvent di�user
�a travers le champ 
par un processus appel�e di�usion ambipolaire�� Les cons�equences
de cette di�usion sont de taille� un nuage initialement sous�critique peut perdre du
�ux magn�etique 
il di�use hors du nuage� et devenir ainsi super�critique� L�e�on�
drement serait dans ce cas spontan�e� mais il faut du temps pour que cette di�usion
se produise�

Un calcul d�instabilit�e� le crit	ere de Jeans

L�approche du Viriel est une approche �energ�etique de l�e�ondrement� Ici� on
va avoir une approche bas�ee sur un calcul d�instabilit�e� Les �equations du nuage

autogravitant� sans rotation ni champ magn�etique� sont les suivantes


�


t
 �r � ��v � �

�
d�v

dt
� ��rP � ��r$

�$ � ��G�
La m�ethode consiste �a supposer connue une solution d��equilibre 
index�ee par ���
puis �a faire une perturbation

� � ��  ��
P � P�  P�
�v � �v�  �v�
$ � $�  $�

Ensuite� on ne consid�ere que les termes d�ordre un 
l�ordre z�ero est l��equilibre� et on
obtient le syst�eme lin�earis�e suivant


��

t

 �r � ���v�  �r � ���v� � �

�v�

t
 
�v� � �r��v�  
�v� � �r��v� � ��r$� � 
�rP� � 
�������rP�����

�$� � ��G��

Le mod�ele de Jeans fut obtenu 
en ����� pour les conditions d��equilibre suivantes ��

�v� � ��
�� � Constante
P� � ��C

�
s � Constante

Apr�es simpli�cation du syst�eme lin�earis�e� on obtient l��equation pour ��

��� � �

C�
s


���

t�

 
��G��
C�
s

�� � � 
�����

��� Cet �equilibre est trivial �il implique �� 	 �� et ne constitue donc pas un cas interessant� Il
permet cependant d�illustrer de fa�con simple un calcul d�instabilit�e�
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qui est une �equation d�ondes� Il y a donc des solutions de la forme ei�
�k��r��t	� qui

doivent ob�eir �a l��equation de dispersion du syst�eme

�� � k�C�
s � ��G�� � 
���	�

Cette �equation r�egit les modes de perturbations stables et instables� Pour �� �
�� les perturbations sont des ondes qui varient p�eriodiquement avec le temps et
dont l�amplitude reste faible� Par contre� les perturbations avec �� � � voient leur
amplitude croitre exponentiellement avec le temps� On obtient ainsi le nombre d�onde
critique kJ en�de�ca duquel le nuage est instable� A ce nombre d�onde est associ�e la
longueur d�onde

LJ �
��

kJ
�

	
�C�

s

G��


���


�����

dite longueur de Jeans� Tout nuage de taille R � LJ est donc gravitationnellement
instable� On peut remarquer que cette expression donne sensiblement le m�eme r�e�
sultat que par le Viriel 
�a des facteurs de l�ordre de l�unit�e pr�es�� La di��erence
essentielle est qu�ici� nous avons un r�eel calcul d�instabilit�e� tandis qu�avec le Viriel
nous n�avions qu�un argument de plausibilit�e� On peut r�eexprimer cette longueur en
une masse� appel�ee la masse de Jeans

MJ �
�
��L

�
J� 	 ���

�
T

��� K

���� � nH
��� m��

�����
M�


���
�

Seuls les nuages de masse sup�erieure �a la masse de Jeans sont instables et peuvent
s�e�ondrer gravitationnellement sous l�e�et de la moindre perturbation� Observa�
tionnellement� il est possible d��evaluer la masse d�un nuage 
souvent �a partir de
son rayonnement� ainsi que la masse de Jeans� S�il apparait que le nuage est super�
critique 
M � MJ � mais qu�aucun e�ondrement n�est observ�e� on en conclu qu�il
existe un support suppl�ementaire contre l�e�ondrement� non pris en compte dans le
calcul� Ce support est g�en�eralement fourni par un champ magn�etique�

Calcul d�un e
ondrement� la sph	ere isotherme

L��equation de dispersion 
���	� montre que le temps caract�eristique de l�instabi�
lit�e �c � ����� vaut

�c � 
G������� 
�����

c�est �a dire que la contraction du nuage s�e�ectue avec le temps de chute libre�
Pour une coeur dense de densit�e n � ��� m��� ce temps serait de l�ordre de ���

ann�ees� Mais lors de la contraction� la densit�e augmente ce qui acc�el�ere d�autant
plus la contraction 
�c diminue�� Cela signi�e �egalement que les r�egions centrales
des nuages s�e�ondrent plus vite que les r�egions externes 
en l�absence d�un piston
ext�erieur��
Pourquoi un e�ondrement isotherme� Le nuage sera consid�er�e isotherme s�il a le

temps de se thermaliser lors de l�e�ondrement� autrement dit si le temps caract�eris�
tique d�ajustement thermique est plus court que celui de la contraction� Si ce n�est
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pas le cas� il faudra plut�ot consid�erer un e�ondrement adiabatique� Ce temps d�ajus�
tement peut �etre estim�e par �T � cvT�-� o�u - 	 ���� J kg��s�� 
valeur estim�ee�
est la puissance rayonn�ee lors de la contraction� On trouve ainsi �T � ��� yr �� �c
et l�hypoth�ese isotherme est donc bien justi��ee�
Lorsque M � MJ le nuage s�e�ondre� Si l�on n�eglige le champ magn�etique et

la rotation de ce nuage� on obtient un e�ondrement radial qui ne peut �etre arr�et�e
que par le gradient de pression� Or� le rapport entre force de gravit�e et la pression
varie comme ��r dans le cas isotherme� plus le nuage se contracte et plus la gravit�e
domine� Les �equations qui r�egissent l��evolution du nuage sont donc

d�v

dt
� ��r$

d�

dt
� �

�$ � ��G�

o�u d��dt est la d�eriv�ee Lagrangienne� En sym�etrie sph�erique ces �equations se ra�
m�enent �a

.r � �Gm
r�
r�

dm

dt
�


m


t
 +r


m


r
� �

o�u
m
r� �

Z r

�
��r��dr

est la masse comprise dans la sph�ere de rayon r� Si le nuage se contracte �a partir d�un
rayon r� �a t � �� la conservation de la masse s��ecrit m
r� t� � m
r�� �� � ��r������
avec �� choisi uniforme� En multipliant l��equation sur le rayon de la sph�ere par � +r�
celle�ci s�int�egre facilement et donne

+r

r�
� �

�
��G��
�

�
r�
r
� ��

�����

ce qui� en posant cos� 
 � r�r�� devient


  
sin �


�
�
�
��G��
�

����
t 
�����

lorsque la sph�ere s�e�ondre avec une vitesse initiale nulle� Ce r�esultat est ind�ependant
de r�� contraction auto�similaire� Le temps pour atteindre le centre 
r � � ou 
 �
����

tchute �

	
��

��G��


���


�����

est le m�eme pour tout r�� Par contre� ce sont les r�egions internes qui s�e�ondrent
d�abord� puisque dans un cas r�ealiste �� augmente vers le centre� Lorsque r� �� la
densit�e augmente et le milieu devient opaque� on ne peut plus n�egliger la pression
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et ce n�est plus une chute libre� L�e�ondrement s�arr�ete donc et ceci se produit dans
les r�egions les plus centrales� On obtient donc trois situations di��erentes�

��� coeur central auto�gravitant de masse M 
proto��etoile� en contraction

�equilibre quasi�hydrostatique� mais accr�etant de la masse de son environnement!

��� enveloppe en e
ondrement avec une vitesse de chute libre 
auto�gravit�e
n�eglig�ee devant celle du coeur central�!

��� zone ext�erieure quasi�statique�
Soit +M � ���r�v le taux d�accr�etion de mati�ere sur le coeur central� Si tacc 	

M� +M �� tchute� alors on peut consid�erer que ce taux d�acc�etion reste constant au
cours du temps et que la vitesse de chute libre vaut v 	 
�GM�r����� Dans ce cas�
on obtient une enveloppe avec une strati�cation en densit�e de la forme

� �
+M

��
GM����r���

 r����

Dans la r�egion quasi�statique� l��equilibre entre l�auto�gravit�e et la pression s��ecrit

C�
s

d�

dr
� ��d$

dr
d

dr

	
r�
d$

dr



� ��r�G�

syst�eme d��equations qui poss�ede comme solution particuli�ere celle dite de la sph�ere
singuli�ere

� �
C�
s

��Gr�

 r�� �

Les observations millim�etriques r�ecentes de condensations protostellaires montrent
que ce type de strati�cation simple semble �etre e�ectivement grossi�erement suivi� La
cause de d�eviations �a ces comportements r�eside dans les e�ets thermiques 
chau�age
et refroidissement de la mati�ere� et dynamiques 
rotation� champ magn�etique� non
pris en compte dans ce mod�ele simple�

Formation spontan�ee �isol�ee� vs� formation induite �group�ee�

Les m�ecanismes qui am�enent �a l�e�ondrement d�un nuage sont encore mal com�
pris et deux processus semblent �a l�oeuvre�
Par exemple� le nuage du Taureau� vaste nuage mol�eculaire de masse d�environ

��� M�� est le lieu de formation d�une centaine d��etoiles 
densit�e surfacique de
��� �etoiles#pc��� Ces jeunes �etoiles sont plut�ot isol�ees et se trouvent enfouies dans
des coeurs denses de quelquesM�� chaque coeur abritant de une �a quelques �etoiles�
Par contre� le complexe mol�eculaire ��Ophiuchus� d�une m�eme masse totale de

��� M�� contient lui des coeurs denses bien plus gros que dans le Taureau� de l�ordre
de ��� M�� On observe dans ces coeurs denses �egalement une centaine d��etoiles
jeunes� ce qui correspond �a une densit�e surfacique de 	� �etoiles#pc�� Ainsi� il apparait
que les �etoiles de ce nuage se forment en associations et que ce mode de formation
group�ee ait une e�cacit�e sup�erieure�
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L�une des explications possible serait que chaque mode corresponde �a un pro�
cessus d�e�ondrement di��erent� soit contr�ol�e par l�auto�gravit�e seule 
e�ondrement
spontan�e pour les r�egions moins denses� donnant lieu �a des �etoiles isol�ees�� soit in�
duit par une compression ext�erieure 
e�ondrement induit par la pr�esence d��etoiles
proches� donnant lieu �a des �etoiles en associations��

Quelques di�cult�es���

Environ 	�* des �etoiles appartiennent �a des syst�emes multiples 
binaires� quelques
fois en syst�emes triples� tr�es rarement quadruples�� Cela signi�e que dans le proces�
sus d�e�ondrement quelque chose va d�eterminer si le nuage va se fragmenter en
plusieurs �etoiles peu massives ou bien former une seule �etoile tr�es massive� Il est
certain que la rotation initiale du nuage joue un r�ole crucial dans la fragmentation�
Mais ce r�ole est encore mal compris et requiert de gros calculs num�eriques�
Mais le contraste en densit�e est tel� d�un coeur mol�eculaire �a une �etoile� qu�on ne

peut pas suivre les calculs num�eriques d�e�ondrement jusqu��a la formation du coeur
protostellaire� Par ailleurs� l�in�ence du champ magn�etique de ces nuages n�est pas
encore correctement prise en compte� C�est ce qui explique notre m�econnaissance
actuelle des param�etres stellaires initiaux 
masse� rayon� vitesse de rotation� champ
magn�etique��
En�n� il n�y a pas de th�eorie �a l�heure actuelle qui d�ecrive de fa�con satisfai�

sante l��evolution pr�e�S�equence Principale� Ainsi� les jeunes �etoiles du type T�Tauri
continuent �a accr�eter de la masse par l�interm�ediaire d�un disque de mati�ere circum�
stellaire tout en se contractant� Cet apport de masse 
et de moment cin�etique� peut
profond�ement bouleverser les calculs de structure stellaire actuels� o�u l�on suppose
qu�une �etoile �evolue dans le vide�
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��� Structure stellaire

����� Les principes de la structure stellaire

Une �etoile est un gaz ionis�e constitu�e de plusieurs esp�eces chimiques� Bien qu��a
divers stades de son existence une �etoile puisse engendrer des vents puissants 
donc
une perte de masse cons�equente�� on ne va s�interesser qu�aux phases calmes 
S�e�
quence Principale� o�u l�on peut consid�erer qu�il y a conservation globale de la masse�
On doit donc utiliser une description permettant de traduire cette conservation glo�
bale ainsi que les �eventuels changements dans la composition chimique�
Une �etoile rayonne une �enorme quantit�e d��energie� Le corollaire de ce rayonne�

ment est son inexorable �evolution� tout mod�ele r�ealiste doit donc pouvoir d�ecrire les
modi�cations subies par une �etoile au cours du temps� La conservation de l��energie
impose que ce rayonnement provienne de la variation temporelle de diverses sources
possibles�

potentielle� due �a l�auto�gravit�e� En ordre de grandeur� l��energie gravitationnelle
du Soleil vaut

V� 	 �GM
�
�

R�
� ���� ���� J

cin�etique� une �etoile tourne sur elle�m�eme� mais sa vitesse de rotation est toujours
inf�erieure �a la vitesse de rupture 
vitesse keplerienne�� ce qui implique que
l��energie associ�ee est toujours inf�erieure���a l��energie gravitationnelle� Pour le
Soleil� elle vaut

T� 	 �

�
M��

�
�R

�
� � ��� ��

�� J

magn�etique� toutes les �etoiles poss�edent un champ magn�etique� dont l�amplitude
semble �etre d�autant plus grande que la vitesse de rotation de l��etoile l�est�
Dans la plupart des �etoiles� l��energie contenue dans le champ est n�egligeable�
Pour le Soleil par exemple�

Wm
� �
�

�
�R�

�

'B�
�

�o
� ��� ���� J

pour un champ magn�etique moyen de ��� G 
dans les r�egions dites actives� le
champ atteint des valeurs de l�ordre du kG��

interne� Nous avons vu qu�un nuage� lors de son e�ondrement� �etait amen�e �a se
r�echau�er 
augmentation de son �energie interne� lorsqu�il devenait su�sam�
ment dense� De m�eme� une �etoile pourrait briller uniquement du fait de sa
contraction sur elle�m�eme�

En utilisant le Viriel� et en faisant l�hypoth�ese 
raisonable� d�une �etoile �a l��equi�
libre� on obtient une �energie interne U � �V�� et donc une �energie totale

��� Il est probable que cela ne soit pas vrai lors des phases pr�e�S�equence Principale� la proto��etoile
tournerait �a la vitesse de rupture� Il faudrait alors trouver un moyen de la freiner e cacement sur
une �echelle de temps courte� Ceci est l�un des probl�emes majeures actuels en formation stellaire�
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E � U  V 
toutes les autres formes d��energie d�ecrites ci�dessus �etant n�egli�
geables�� Ainsi� la conservation de l��energie du Soleil s��ecrirait

L� � ��R�
��T

�
eff � �

dE

dt
� GM�

�

R���

ce qui fournirait une dur�ee de vie du Soleil 
�epuisement de sa r�eserve �energ�e�
tique� �� � ��� ans seulement� Or� les datations arch�eologiques montrent que
la Terre 
a fortiori le Soleil� est �ag�ee de quelques ��
 ans� La source d��energie
des �etoiles ne peut donc �etre ni l��energie gravitationnelle ni l��energie interne

de m�eme ordre de grandeur��

nucl�eaire� en fait� de part sa temp�erature centrale �elev�ee 
Tc � ��� K�� une
�etoile peut entretenir des r�eactions de fusion et �ssion nucl�eaires en son sein�
Connaitre pr�ecisement la quantit�e d��energie disponible �a chaque r�eaction est
relativement ais�e� elle est proportionnelle /0l��energie de masse ��� Mais ce qui
compte dans le bilan �energ�etique est la puissance globale lib�er�ee et il faut
donc estimer convenablement les taux de r�eactions nucl�eaires�

Les principes de la structure stellaire sont alors les suivants� On �ecrit les �equa�
tions de l�hydrodynamique en sym�etrie sph�erique 
probl�eme �D� et stationnaires�
L��evolution des �etoiles le long de la S�equence Principale est lente par rapport au
temps caract�eristique d�ajustement thermique� On peut donc consid�erer que cette
�evolution est quasi�statique� les grandeurs d�une �etoile 
temp�erature centrale� rayon�
s�ajustant instantan�ement�

��� Equilibre m�ecanique� hydrostatique
En n�egligeant tout mouvement ainsi que les e�ets du champ magn�etique� on

obtient l��equilibre m�ecanique
dP

dr
� ��Gm

r�

�����

o�u
m
r� �

Z r

�
��r��dr 
�����

est la masse de la sph�ere de rayon r 
m
�� � �� m
R� � M�� Combin�ee �a une
�equation d��etat valable pour un gaz parfait� P 
 �T � cet �equilibre fournit la relation

T 
 M

R
� 
�����

Plus une �etoile est massive et plus sa temp�erature centrale est �elev�ee! pour une
�etoile donn�ee� plus sa temp�erature augmente et plus petit doit �etre son rayon� On
voit donc que les phases d��equilibre hydrostatique correspondent �a des phases o�u le
rayon stellaire s�ajuste �a la temp�erature� Celle�ci est impos�ee par l��equation d��energie�

��� Enucl � Mc� �c�est une fraction lib�er�ee lors de la r�eaction�� Donc c ��
p
GM�R implique

tr�es probablement Enucl �� V �
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��� G�en�eration nucl�eaire d��energie et propri�et�es de la mati	ere

L��equation de conservation de l��energie totale s��ecrit en r�egime stationnaire

�r � �F � �	 
�����

o�u �F est un terme de transport d��energie et 	 est un terme source d��energie nucl�eaire

unit�es� J kg�� s���� Toute la di�cult�e du traitement de la structure interne des
�etoiles provient donc de la prise en compte des propri�et�es de la mati�ere� �equation
d��etat� taux de r�eactions nucl�eaires de l�ensemble des r�eactions possibles� �equations
de conservation pour chaque esp�ece chimique�

Gr�ace �a la physique nucl�eaire� la physique des plasmas� la physique statistique et
la m�ecanique quantique� nous pouvons caract�eriser le terme source comme une fonc�
tion 	 � 	
T� ��C�� o�u C est la composition chimique locale� De m�eme� les m�emes
outils th�eoriques vont nous fournir une �equation d��etat de la forme P � P 
T� ��C��
indispensable pour l��equilibre hydrostatique�

��� Equilibre thermique� transfert de l��energie du coeur vers la surface

On peut r�e�ecrire l��equation de l��energie de la forme

dL
r�

dr
� ��r��	 
���	�

o�u L
r� � ��r�Frad est la luminosit�e qui traverse la sph�ere de rayon r� Int�egr�ee
jusqu��a la surface�

Lrad  Lneutr �
Z R

�
��r��	dr 
�����

cette �equation d�ecrit que la luminosit�e rayonn�ee Lrad � ��R��T �
eff et celle transpor�

t�ee par les neutrinos Lneutr 
di�cilement mesurable� est produite par les r�eactions
nucl�aires� les pertes radiatives �a la surface compensent le chau�age interne�

Mais r�esoudre localement la structure interne de l��etoile n�ecessite de connaitre le
termeL
r�� Il existe trois modes principaux de transport de l��energie� le rayonnement

transport par photons�� la conduction 
transport par collisions entre particules� et la
convection 
transport par mouvements organis�es de mati�ere�� Si les deux premiers
sont relativement bien connus et d�ecrits� le traitement local de la convection est
encore approximativement mod�elis�e�

����� Mod�eles stellaires polytropiques

Calcul d�un mod	ele stationnaire et statique

Lorsqu�on ne sait pas r�esoudre correctement l��equation d��energie d�un syst�eme�
on peut n�eanmoins rechercher une solution polytropique� Cette solution consiste �a
remplacer l��equation d��energie par une �equation de la forme P � K��� o�u K est
a priori libre ainsi que l�indice polytropique 1 et dont la valeur est comprise entre
� 
cas isotherme� et � 
cas adiabatique�� L�ensemble complet d��equations d�ecrivant
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une �etoile polytopique statique� �a sym�etrie sp�erique� sont

dP

dr
� ��d$

dr
�

r�
d

dr
r�
d$

dr
� ��G�

P � K��

L��equilibre hydrostatique et l��equation polytropique fournissent alors

� �
��$
K

1 � �
1

�������	

���
�

o�u l�on a choisi $ � � lorsque � � �� A�n d�obtenir des r�esultats g�en�eraux� il est
interessant de d�edimensionaliser les �equations� Ainsi� on pose � � $�$c et x � r�R��
o�u

R�
� � �

$c

��G

�
K

�$c

1

1� �
�������	


�����

et l�indice �c� indique une valeur prise au centre de l��etoile 
x � ��� Dans ces
nouvelles variables l��equation de Poisson s��ecrit

d��

dx�
 
�

x

d�

dx
 �n � � 
�����

o�u n � ��
1 � ��� Cette �equation 
appel�ee �equation de Lane�Emden� est du second
ordre et demande donc deux conditions aux limites�

�
�� � �

d�

dx

�� � � �

On d�esire donc int�egrer cette �equation du centre 
x � �� vers la surface� d�e�nie par
�
xn� � �� Cette �equation ne poss�ede de solution analytique que dans trois cas�

n � �� � � �� x���� c�est une sph�ere homog�ene de rayon x� �
p
�!

n � �� � � sinx�x de rayon x� � �!

n � 	� � � ��
�  x������� de rayon in�ni 
�egalement vrai pour tout n � 	��

Les cas qui nous int�eressent sont �evidemment ceux pour lesquels il existe un rayon
�ni 
correspondant donc �a n � 	��

Comment construire une �etoile�

Si l�on n�a aucun argument physique pour justi�er l�utilisation d�un polytrope ���
alors K est libre 
sa valeur varie d�une �etoile �a l�autre� et l�on pourra construire un
mod�ele d��etoile �a partir de trois param�etres libres� M� R et n 
ou 1��

��� Nous verrons plus bas que lorsqu�une �etoile est enti�erement convective� elle peut �etre d�ecrite
par un polytrope avec ! 	 �� � �etant l�indice adiabatique du gaz�
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La masse de l��etoile est fournie par

M �
Z R

�
��r��dr � ���c

Z R

�
�nr�dr

� ���c
r�

x�

Z xn

�
�nx�dx � ���cR

�
�

�
�x�d�

dx

�xn
�

� ���cR
�

	��
x

d�

dx



x
xn


�����

dont le terme entre parenth�eses ne d�epend que de n� En se choisissant M et R�
on connait alors �c� puis R� � R�xn� On a donc le lien entre la variable x et r et
la loi de densit�e avec le rayon est alors connue� �
r� � �c�

n
r�R��� De m�eme� R�

et �c fournissent directement K et le pro�l de pression dans l��etoile� P 
r� � K���
L�information obtenue gr�ace �a un mod�ele polytropique consiste donc� pour une �etoile
de masseM et rayon R� en la donn�ee des densit�e et temp�erature centrales et de leurs
variations avec le rayon 
pour un n �x�e��
Par exemple� on peut construire un tel mod�ele pour le Soleil avec n � � 
corres�

pondant �a 1 � ���� milieu domin�e par les photons!M� et R� fournis par les observa�
tions�� Les tables fournissent x� � ����
 et ���	 ���� pour le terme entre parenth�eses
de l��equation 
������ On en d�eduit alors une densit�e centrale �c � 
��� ��� kg m

�� et
une temp�erature centrale Tc � ��� ��� K� Les codes num�eriques� prenant en compte
un grand nombre d�e�ets physiques� fournissent Tc � ��� ��� K�
Il y a deux cas physiques o�u l�approximation polytropique est justi��ee�

�� lorsque la mati�ere stellaire est d�eg�en�er�ee 
cf cours sur les naines blanches�!

�� lorsque l��energie n�est pas transport�ee par les photons 
transport radiatif� mais
par des mouvements d�ensemble 
transport convectif� cf plus bas��

Puisque n � � reproduit assez bien le bon ordre de grandeur de temp�erature pour
le Soleil� cela signi�e qu�il existe une zone �etendue �a l�int�erieur de celui�ci o�u le
transport n�est pas radiatif 
convection� et o�u la pression de radiation est beaucoup
plus grande que la pression thermique du gaz 
� � ��� au lieu de 	����
Dans ces deux cas� l��equation d��etat fournit une relation du type P � K��� mais

o�u K et 1 sont cette fois�ci impos�es par la microphysique et sont donc connus� Un
seul param�etre du mod�ele reste alors libre� le rayon R�
Bien que simples� les mod�eles polytropiques permettent d�avoir une id�ee� plus

pr�ecise que par simples consid�erations d�ordres de grandeur� des conditions physiques
r�egnant au coeur d�une �etoile� Cependant� ils n�expliquent pas sa structure interne
et ne peuvent �evidemment pas plus rendre compte de son �evolution�

Exercice� �energie gravitationnelle d�un polytrope

Calculer l��energie gravitationnelle d�une �etoile de masse M et rayon R en �equi�
libre hydrostatique	 en supposant qu�elle v�eri�e une relation polytropique�
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L��energie gravitationnelle d�un polytrope s��ecrit

V � � RM� dmGm
r


�����

puisque m
r� est la masse contenue dans une sph�ere de rayon r� En utilisant l��equi�
libre hydrostatique 
����� et les conditions aux limites m�r
�� � �� $
R� � �� on
obtient en int�egrant par parties

V � �GM
�

�R
 
�

�

Z M

�
$dm

� �GM
�

�R
� �
�

�

� � �
Z M

�

P

�
dm 
�����

Or� pour un polytrope on a �egalement l��egalit�e

V �
Z M

�
��r�


P


m
dm

� ��
Z M

�

P

�
dm 
�����

En injectant cette expression dans la pr�ec�edente on obtient alors l��energie gravita�
tionnelle d�un polytrope en �equilibre hydrostatique

V � �� 1� �
	1 � �

GM�

R

�����

����� Quels sont les �etats de la mati�ere stellaire�

La composition chimique

La mati�ere stellaire est form�ee d�un ensemble d��el�ements chimiques dont la com�
position exacte a une �enorme in�uence sur la structure interne de l��etoile et son
�evolution temporelle� En e�et� la composition chimique intervient dans le transport
radiatif de l��energie 
�a travers l�opacit�e et la conduction thermique par ex�� mais
�egalement dans la production elle�m�eme de l��energie 
�a travers les taux de r�eactions
nucl�eaires��
Soit un �el�ement chimique i� son abondance dans la composition chimique de la

mati�ere stellaire est d�ecrite par le rapport

Xi �
mini
�

�
�i
�


���	�

o�u � est la densit�e stellaire 

PN

i Xi � � pour N �el�ements di��erents en pr�esence��
Traditionnellement� on note

X � XH
Y � XHe
Z � � �X � Y
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c�est �a dire X est l�abondance d�Hydrog�ene� Y celle de l�H�elium et Z celle de tous
les �el�ements plus lourds� Cette derni�ere reste toujours beaucoup plus faible que les
deux premi�eres� Pour le Soleil� ces abondances valent X� � ��
�� Y� � ����	 et
Z� � ����	� Ces valeurs sont typiques des abondances des �etoiles de la population
I�
La composition chimique n�est pas homog�ene �a l�int�erieur d�une �etoile et varie

dans le temps� Et c�est justement cette variation temporelle qui provoque l��evolution
stellaire� Trois m�ecanismes peuvent modi�er la composition chimique locale�

Di
usion� elle se produit lorsque� par exemple� il y a un gradient spatial de compo�
sition chimique� Mais dans les conditions stellaires �normales�� cette di�usion
se fait sur une �echelle de temps tr�es longue et peut donc �etre n�eglig�ee�

Convection� au contraire de la di�usion� le brassage de la mati�ere par les mouve�
ments convectifs 
voir plus bas� s�e�ectue sur une �echelle de temps courte� On
peut donc consid�erer que ce brassage est su�samment e�cace pour homog�e�
n�eiser la zone convective� sa composition chimique reste uniforme et ne sera
modi��ee que par les conditions impos�ees �a ses fronti�eres�

Production�destruction par les r�eactions nucl�eaires� Soit rlm le nombre de r�eac�
tions par unit�e de volume et par unit�e de temps qui transforment un �el�ement
l en un autre �el�ement m� La modi�cation de l�abondance locale d�un �el�ement
i sera donc r�egie par une �equation de la forme


Xi


t
�

mi

�

�
� NX
j
�

rji �
NX
k
�

rik

�
A 
�����

Gaz parfait ou gaz d�eg�en�er�e�

Lorsque la mati�ere suit la distribution de Boltzmann� elle forme ce qu�on appelle
un gaz parfait� Les interactions coulombiennes entre particules ainsi que les correc�
tions quantiques sont n�egligeables� L��equation d��etat de la mati�ere est alors de la
forme

P � nkT 
���
�

o�u n est la densit�e de particules� k la constante de Boltzmann et T la temp�erature�
La mati�ere du coeur stellaire est constitu�ee de plusieurs gaz� un gaz d��electrons et N
gaz de noyaux atomiques di��erents� Si tous ces gaz sont parfaits� la pression totale
s��ecrit alors

P � Pe  
NX
i
�

Pi � 
ne  
NX
i
�

ni�kT 
�����

o�u la temp�erature des divers constituants est la m�emepuisque le milieu est thermalis�e

densit�e su�samment �elev�ee�� Soit Zi le nombre de protons de chaque noyau� la
neutralit�e �electrique impose ne �

PN
i
� Zini� On peut donc r�e�ecrire l��equation d��etat

sous la forme

P � k
�mu

�T avec �
�
�
PN

i
�
���Zi	
�i

Xi


�����



���� STRUCTURE STELLAIRE 
�

o�u �i � mi�mu 	 Ai est le poids mol�eculaire de l��el�ement i etmu � �����	� ����� kg
est l�unit�e de masse atomique� L�introduction du poids mol�eculaire moyen � permet
ainsi de d�ecrire un ensemble de gaz parfaits comme un seul gaz parfait� Si� par
exemple� le coeur stellaire est constitu�e uniquement d�atomes d�Hydrog�ene� on aura�
XH � �� �H � �� ZH � �� donc � � ���� Si le coeur est constitu�e d�H�elium�
XHe � �� �He � �� ZHe � �� donc � � ����
Lorsque la mati�ere n�ob�eit plus �a la distribution de Boltzmann �a cause d�e�ets

quantiques� elle est dite d�eg�en�er�ee� Pour la mati�ere stellaire� ce sont les �electrons
qui� les premiers� subissent l�e�et quantique appel�e principe d�exclusion de Pauli�
Ce principe stipule qu�au maximum deux fermions peuvent occuper une cellule �el�e�
mentaire de l�espace des phases� Le principe de Pauli va donc intervenir dans deux
cas limites� 
�� la temp�erature est faible 
�energie minimale des �electrons� formant
une mer de Pauli d��etats apari�es� d�eg�en�erescence compl�ete�� 
�� la densit�e est tr�es
�elev�ee 
pr�esence simultan�ee d��electrons libres et d�une mer de Pauli� d�eg�en�erescence
partielle��
Dans le cas d�eg�en�er�e� l��equation d��etat P � P 
�� T� �� est beaucoup plus com�

plexe et seuls des cas limites permettent des approximations analytiques� De plus�
la mati�ere d�eg�en�er�ee peut �etre relativiste ou non�relativiste�
En�n� une autre situation rend le gaz non�parfait� �a savoir lorsque les interac�

tions coulombiennes deviennent importantes� les ions se comportent alors comme un
cristal� Cette cristallisation intervient dans les naines blanches�

Les r�eactions d�ionisation

Alors qu�au coeur des �etoiles la mati�ere est compl�etement ionis�ee� la fraction
d�ionisation diminue lorsqu�on s�approche de la surface� Il faut donc prendre en
compte une ionisation partielle� Elle modi�e la pression des ions ainsi que celle des
�electrons� L��equilibre d�ionisation est d�ecrit par l��equation dite de Saha� obtenue
dans les conditions de l�ETL�

L��equation d��etat de la mati	ere stellaire

Ainsi� la description de l��etat de la mati�ere stellaire est un v�eritable probl�eme
en soi� qui suscite beaucoup de travaux de recherche� Par ailleurs� la pr�esence des
photons introduit �egalement une pression de radiation dont il faut prendre compte�
L��equation d��etat de la mati�ere stellaire est donc de la forme

P � Pe
�� T� ��  Pions
�� T� ��  Prad 
��	��

o�u Prad � ��T ���c 
vrai uniquement dans un milieu opaque� voir chap ��� Les
expressions des pressions des gaz d�ions et d��electrons doivent prendre en compte
les e�ets relativistes� la composition chimique du gaz et son degr�e d�ionisation et
mod�eliser la transition entre un �etat parfait et un �etat d�eg�en�er�e�
En g�en�eral� l��equation d��etat est implicite et n�ecessite des interpolations entre

divers r�egimes limites� De plus� la description des �etats stellaires les plus �evolu�es

naines blanches� �etoiles �a neutrons� fait appel �a des processus collectifs 
cristallisa�
tion ou e�ets quantiques�� qui complexi�ent davantage l��equation d��etat���
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Fig� ���� � Energie de liaison en MeV par nucl�eon B�A en fonction du nombre
A de nucl�eons� Cette courbe indique directement les noyaux stables	 c�est �a dire
n�ecessitant un apport d��energie pour �etre d�etruits� Le Beryllium �A � �� est stable
ainsi que tous les �el�ements au�del�a du Fer �A � 	���

����� Les sources d��energie thermonucl�eaire� nucl�eosynth�ese
stellaire

Masse atomique et �energie de liaison

Gr�ace aux spectrom�etres de masse� on peut mesurer pr�ecis�ement la masse ato�
mique d�un �el�ement chimique quelconque� A partir de ces mesures� a �et�e d�e�nie
l�unit�e de masse atomique 
uma� par la relation exacte

M
��C� � �� uma 
��	��

c�est �a dire �uma � ���� �� MeV#c�� Du fait de l��egalit�e �energie�masse et d�une
�energie de liaison di��erente pour chaque atome� la masse r�eelle 
mesur�ee en uma�
di��ere du nombre de nucl�eons A� En e�et� la masse atomique 
en uma� d�un �el�ement
vaut

Mat
Z�A� �Mnoy
Z�A�  Zme �Be 
��	��

o�u Be est l��energie de liaison des �electrons dans l�atome� Cette contribution� qui est
de l�ordre de � kev#nucl�eon� est faible devant l��energie de liaison nucl�eaire 
qui est
de l�ordre de � Mev#nucl�eon�� Par ailleurs� on a

Mnoy
Z�A� � Zmp  
A� Z�mn �BN 
��	��

o�u BN est l��energie de liaison nucl�eaire� La masse des �electrons �etant n�egligeable et
mp 	 mn� on voit en combinant ces expressions que la masse atomique s��ecrit

Mat
Z�A� 	 A
�
mp � B

A

�
� 
��	��

Ainsi� la di��erence entre la masse atomique mesur�ee et le nombre de nucl�eons A
d�epend essentiellement du rapport B�A� Exp�erimentalement� on a donc acc�es �a ce
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rapport et il se trouve qu�il varie assez peu avec A 
en moyenne de l�ordre de �
Mev#nucl�eon�� Ceci est d�u �a la courte port�ee de l�interaction nucl�eaire forte� res�
ponsable de la coh�esion du noyau 
tout se passe comme si un nucl�eon n�interagissait
qu�avec ses voisins proches��
Une cons�equence importante de ceci se voit en termes de quantit�e d��energie Q

d�egag�ee lors d�une r�eaction nucl�eaire� Prenons la r�eaction suivante�

X�  X� � X�  X� � 
��		�

La conservation de l��energie se traduit par

E � (Mnoy
��  Mnoy
��)c
�  T�  T� � (Mnoy
��  Mnoy
��)c

�  T�  T� 
��	��

o�u Ti est l��energie cin�etique du noyau i dans le r�ef�erentiel d�observation� On pose
alors

Q � (Mnoy
��  Mnoy
���Mnoy
�� �Mnoy
��)c
� � 
��	
�

grandeur ind�ependante du r�ef�erentiel� La conservation du nombre de nucl�eons impose
alors

Q � BN 
��  BN 
���BN 
���BN 
�� � 
��	��

On peut donc d�e�nir trois types de r�eactions�

� Q � � r�eactions �elastiques� en g�en�eral� ce sont des di�usions �elastiques d��el�e�
ments ne modi�ant pas leur structure interne!

� Q � � r�eactions endothermiques� il faut fournir une �energie seuil 
�egale �a Q
dans le r�ef�erentiel du centre de masse� pour que cette r�eaction puisse e�ecti�
vement se produire� Elle ne sera donc pas spontan�ee!

� Q � � r�eactions exothermiques� se produisant spontan�ement d�es que certaines
conditions sont r�eunies et d�egageant de l��energie�

La �gure ���� montre la courbe exp�erimentaleB�A en fonction de A� Celle�ci est
croissante jusqu��a A � 
 
Lithium�� poss�ede un d�ecrochement en A � � 
Beryllium��
puis croit �a nouveau jusqu��a A � 	� 
Fer�� Au del�a du Fer� cette courbe d�ecroit avec
A� Cela signi�e que la fusion de deux �el�ements l�egers 
sauf pour A � �� voir plus
bas� ne posera pas de probl�eme jusqu�au Fer puisqu�on aura bien des r�eactions
exothermiques 
Q � ��� Par contre� il sera impossible de synth�etiser des �el�ements
plus lourds par des r�eactions �a l��equilibre statistique�

De l�Hydrog	ene 	a l�H�elium� la chaine proton�proton �pp�

La chaine de r�eactions les plus probables qui permettent de former un atome
d�H�elium�� �a partir de quatre atomes d�Hydrog�ene est la suivante 
�gure ������

�
�H 

�
�H� �

�H 
�
�'e 

�
��

�
�H 

�
�H� �

�He 
�
��

�
�He 

�
�He� �

�He 
�
�H 

�
�H




� CHAPITRE �� L�IMPERMANENCE DES �ETOILES

Fig� ���� � Chaine proton�proton�

La pr�esence du neutrino �
�� dans la premi�ere de ces r�eactions montre qu�elle s�e�ectue

en partie gr�ace �a la force nucl�eaire faible� C�est ce qui explique que ce type de r�eaction
s�e�ectue avec une faible probabilit�e 
la force faible �etant de courte port�ee� la section
e�cace de la r�eaction est petite�� Non seulement la barri�ere Coulombienne doit �etre
vaincue� mais il faut que la force faible agisse pendant le court instant o�u elle l�est

lors de la collision entre deux atomes d�hydrog�ene��
En�n� les neutrinos interagissant peu avec la mati�ere� quittent les �etoiles en

emportant de l��energie� Le �ux de neutrinos constitue donc une perte de puissance
pour l��etoile et une mine de renseignements sur les int�erieurs stellaires�
La chaine pp est le moyen utilis�e par les �etoiles de faible masse 
M � �� � M��

type spectral F� G� K� M� pour br�uler leur combustible 
Tc � ��	 ��� K�� Elle lib�ere
���
�� Mev� c�est �a dire

&EH � ���	 ��
�� J kg�� 
��	��

mais les neutrinos emportent de � �a ��* de cette �energie� Cette r�eaction est tr�es
exothermique car la particule � 
atome d�H�elium� est tr�es stable�

De l�Hydrog	ene 	a l�H�elium� le cyle Carbone�Azote�Oxyg	ene �CNO�

Ce cycle� d�ecouvert par Bethe et vonWeizs.acker� synth�etise �egalement de l�H�elium�
� �a partir d�Hydrog�ene mais utilise des �el�ements plus lourds comme catalyseurs

�gure ������

��
�C  

�
�H� ��

�N 
�
��

��
�N� ��

�C  
�
�'e 

�
��

��
�C  

�
�H� ��

�N 
�
��

��
�N 

�
�H� ��

�O 
�
��

��
�O� ��

�N 
�
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�
��

��
�N 

�
�H� ��

�C  �
� He

Les deux r�eactions impliquant la radioactivit�e beta s�e�ectuent aussi gr�ace �a la force
faible� Ici� cela ne ralenti pas le taux de r�eaction du cycle car il ne faut pas vaincre
de barri�ere Coulombienne�
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Fig� ���� � Cycle CNO�

Le cycle CNO est le moyen pr�ef�erentiel pour br�uler l�Hydrog�ene utilis�e par les
�etoiles massives 
M � � M�� type O� B et A�� La temp�erature requise est de Tc �
��	 ��� K et elle lib�ere environ ����
 Mev� Au del�a de Tc 	 	 ��� K� l�Hydrog�ene
est tr�es rapidement consomm�e 
dans le coeur��
Le poids respectif des r�eactions pp ou CNO d�epend du nombre d��el�ements lourds

catalyseurs en pr�esence� Pour le Soleil par exemple� on estime �a ��* la part d��energie
lib�er�ee par la chaine pp 
	�* pp� et ��* pp�� et �a �* celle par le cycle CNO�

De l�H�elium au Carbone� le processus Triple �

L�H�elium�� est un �el�ement extr�emement stable� deux de ces atomes contiennent
plus d��energie de liaison qu�un atome de Beryllium��� Comment peut donc s�e�ectuer
la synth�ese d��el�ements plus lourds que l�H�elium��� La solution fut trouv�ee par les
astrophysiciens E� Salpeter et F� Hoyle et est appel�ee processus triple���
C�est une r�eaction �a deux temps qui se produit lorsque Tc � ��� K et nc � ���

g�cm�� et s�e�ectue de la fa�con suivante�

�
�He 

�
�He� �

�Be  
�
��

�
�Be  

�
�He� ��

�C
�  �

��

o�u le Carbone��� form�e est dans un �etat nucl�eaire excit�e� La n�ecessit�e d�un tel �etat est
simple� puisque cette r�eaction comporte deux �etapes� le taux de r�eaction risquerait
d��etre trop faible dans des conditions stellaires normales� s�il ne se produisait pas
avec une plus grande probabilit�e� Il su�sait donc d�imaginer une r�eaction r�esonante

pr�ef�erentielle� avec un �etat du Carbone��� ayant une plus grande section e�cace�
Il devait donc exister un �etat nucl�eaire excit�e du Carbone��� aux alentours de ���

K� L�existence d�un tel �etat fut bien v�eri��ee exp�erimentalement� mais plus tard�
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L��energie lib�er�ee est de 
��
	 Mev par atome de Carbone���� c�est �a dire

&EHe � ��� ��
�� J kg�� 
�����

une lib�eration d��energie par unit�e de masse environ �� fois moindre que lors du cycle
CNO�

Mais le Carbone��� ainsi produit va �egalement r�eagir avec son environnement�

��
�C  

�
�He� ��

�O 
�
��

��
�O 

�
�He� ��

��Ne 
�
��

et donc former un coeur compos�e d�un m�elange de ��C et ��O� plus quelques autres
�el�ements plus massifs 
rarement au del�a du ��Ne��

Au del	a du Carbone

Une fois le Carbone��� synth�etis�e� le processus de formation des autres �el�ements
chimique est clair� Il n�ecessite seulement une temp�erature centrale de plus en plus
forte� a�n de vaincre une barri�ere Coulombienne de plus en plus �elev�ee� Ainsi� le
Carbone��� est lui�m�eme br�ul�e pour Tc � 	� � ��� K� correspondant aux r�eactions
suivantes

��
�C  

��
�C � ��

��Mg  
�
��

� ��
��Mg  

�
�n

� ��
��Na  

�
�p

� ��
��Mg  

�
�He

o�u les neutrons et protons produits interagissent eux�m�emes avec les �el�ements am�
biants�

Le br�ulage de l�Oxyg�ene n�ecessite Tc 	 ��	 ��
 K et forme
��
�O 

��
�O � ��

��S  
�
��

� ��
��P  

�
�p

� ��
��S  

�
�n

� ��
��Si  

�
�He

� ��
��Mg  

�
�He 

�
�He

ainsi de suite� jusqu�au ��Fe 
�a partir d�un coeur chaud compos�e de Silicium�����
Au�del�a du fer� les �el�ements ne sont plus stables car ils deviennent trop �gros�
et la force nucl�eaire forte ne peut plus maintenir leur coh�esion contre la r�epulsion
�electromagn�etique� Les �el�ements plus lourds ne peuvent donc pas �etre form�es dans
les �etoiles par des r�eactions �a l��equilibre� Mais leur pr�esence dans l�Univers prouve
qu�ils ont bien �et�e form�es et ceci� �a une �epoque plus r�ecente que leur dur�ee de vie�
Alors�
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����
 Comment s�e�ectue le transport d��energie�

Maintenant que nous savons produire de l��energie au coeur des �etoiles� il reste �a
l��evacuer vers la surface et �a obtenir ainsi 
on l�esp�ere pour la survie de l��etoile� un
�equilibre entre chau�age et refroidissement�

Le transport par rayonnement

Si l�on consid�ere que l�opacit�e stellaire est due �a la di�usion Thomson 
�T �
���� m�kg���� on peut alors estimer grossi�erement le libre parcours moyen des pho�
tons dans le Soleil

�rad
� �
�

�T '��
�
��R�

�

��TM�
	 ��� cm 
�����

ce qui signi�e qu�une �etoile est opaque au rayonnement� On peut donc utiliser l�ap�
proximation de di�usion pour le �ux radiatif

�Frad � ��rad�rT 
�����

o�u

�rad �
���T �

���R

�����

est une �conductibilit�e� radiative et �R est l�opacit�e moyenne de Rosseland� En
pr�esence de plusieurs esp�eces chimiques 
H� He etc���� cette opacit�e moyenne doit
�etre d�e�nie avec pr�ecaution�

Le transport par conduction

D�une fa�con g�en�erale� l��equation de di�usion d�une grandeur scalaire E s��ecrit

loi de Fick�

�E
�t
 �r � �F � �


�����

o�u le �ux associ�e de la grandeur E s��ecrit

�F � �D�rE 
���	�

D �etant le coe�cient de di�usion� Ce coe�cient peut s��ecrire

D �
�

�
lDvD 
�����

o�u lD est une longueur caract�eristique de di�usion et vD la vitesse associ�ee� Ainsi�
le �ux radiatif ob�eit bien �a cette loi avec Erad � ��T

��c� lrad � �rad et vrad � c�
Pour la mati�ere stellaire non�d�eg�en�er�ee� lcond �� �rad et vcond �� c� la conduction
est n�egligeable devant le �ux radiatif�
En g�en�eral� on incorpore au terme de rayonnement les e�ets de la conduction

en �ecrivant �Frad � ���rT � o�u le coe�cient de di�usion total est simplement � �
�rad  �cond�
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En th�eorie de la structure stellaire il est d�usage d�introduire la notation suivante

rrad �
	
d lnT

d lnP



rad


���
�

�
�

����G

�LP

mT �

o�u la deuxi�eme ligne est obtenue en utilisant l��equilibre hydrostatique et o�u L
r� �
��r�Frad est la luminosit�e stellaire �emise au rayon r
m��

Le transport par convection

La convection se met en place lorsque les deux moyens pr�ec�edents ne sont pas
assez e�caces pour transporter l��energie� ce qui fait qu�il se d�eveloppe une zone tr�es
chaude �a proximit�e de zones plus froides� On s�attend donc �a trouver un seuil concer�
nant le gradient de temp�erature� lorsque ce gradient est sup�erieur �a une certaine va�
leur� le terme dominant de transport ne sera plus Frad 
incluant la conduction� mais
Fconv� On a donc deux �enigmes �a r�esoudre� 
�� Quel est ce seuil� et 
�� Comment
s�exprime Fconv�
Consid�erons le mouvement d�une particule �uide �a l��equilibre avec son environ�

nement� Les �equations qui r�egissent cet �equilibre sont

Pi � P
dPi
dr

� ��ig
�

�equation du mouvement

�i � �i
Pi� Ti� �i� �equation d��etat

Ti � Ti
Pi� Ti� �i� �equation d��energie

o�u l�indice �i� indique la particule �uide tandis que l�absence d�indice indique le
milieu ext�erieur 
qui partage la m�eme �equation d��etat�� Si on d�eplace cette particule
en r  dr de telle sorte qu�elle reste �a l��equilibre horizontal 
Pi � P �� elle subira
n�eanmoins une pouss�ee d�Archim�ede dirig�ee vers le haut si elle est moins dense que
son environnement� c�est �a dire si

d�i
dr

�
d�

dr
� 
�����

Pour exprimer cette condition d�instabilit�e en une condition portant sur la temp�e�
rature� il faut utiliser l��equation d��etat� que l�on peut r�e�ecrire sous la forme

d�

�
� �

dP

P
� �

dT

T
 �

d�

�

�����

o�u les coe�cients �� � et � sont les m�emes pour la particule et le �uide environ�
nant ��� Par ailleurs� si l�on suppose que le d�eplacement dr s�e�ectue su�samment
rapidement pourqu�il n�y ait pas d��echange de chaleur entre la particule �uide et

��� Ces coe cients sont reli�es aux d�eriv�ees partielles de �� Ils valent tous l�unit�e dans le cas d�un
gaz parfait �� 	 �mp�k��P�T ��
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son environnement� l��equation d��energie du �uide est remplac�ee par une condition
d�adiabaticit�e� Pour un gaz parfait� par exemple� cette condition s��ecrit

Pi � K��i c�est �a dire radia �
	
d lnT

d lnP



adia

�
� � �
�


��
��

Pour un gaz plus g�en�eral� cette condition met en jeu sa composition chimique ainsi
que le degr�e d�ionisation de chaque composant� Puisque la particule reste �a l��equilibre
de pression avec son environnement et qu�elle�m�eme ne subie pas de variation de
composition chimique� la condition d�instabilit�e 
����� devient

	
d ln T

dr



�
	
d ln T

dr



i

�
	
�

�

d ln�

dr



� � � 
��
��

En multipliant cette in�egalit�e par �dr�d lnP � � 
�echelle caract�eristique de pres�
sion�� on obtient 	

d ln T

d lnP



�

	
d lnT

d lnP



i

 
�

�

	
d ln �

d lnP




��
��

c�est �a dire� en introduisant les notations habituelles en structure stellaire�

r � radia  
�

�
r� � 
��
��

le crit�ere de Ledoux� En l�absence de modi�cation chimique 
r� � ��� cette condition
d�instabilit�e se r�esume au c�el�ebrissime crit�ere de Schwarzschild

r � radia


��
��

D�es que le gradient local de temp�erature devient sup�erieur au gradient adiabatique�
le transport convectif se met en place�
Le seuil d�instabilit�e convective �etant connu� reste �a comprendre comment va s�ef�

fectuer le transport d��energie� Grossi�erement� des mouvements de mati�ere �a grande
�echelle 
cellules de convection� vont se mettre en place� permettant ainsi un bras�
sage de la mati�ere centrale chaude avec la mati�ere super�cielle plus froide� Ces
mouvements sont globaux� c�est �a dire qu�ils d�ependent des conditions aux limites
et non pas de la physique locale 
bien que le seuil d�instabilit�e soit local�� On voit

donc toute la di�cult�e de d�ecrire� par un vecteur �ux �Fconv local� un ph�enom�ene
de transport global� Par ailleurs la forme des cellules de convection d�epend de la
rotation et �egalement du champ magn�etique� deux e�ets non pris en compte dans
la structure interne stellaire�

A ce stade� il y a deux possibilit�es de mod�elisation� L�e�et de la convection
s�arr�etant d�es que le gradient devient adiabatique� on peut simplement dire que
la convection maintient le gradient au niveau adiabatique� L��equation d��energie est
alors remplac�ee par la condition d�adiabaticit�e dans la r�egion convective�
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Une fa�con plus pr�ecise consiste �a utiliser le mod�ele dit de la longueur de m�elange�
Le �ux convectif est alors d�ecrit par

�Fconv � �cP 
&T ��vconv 
��
	�

o�u cP est la chaleur sp�eci�que �a pression constante� �vconv est une vitesse caract�eris�
tique des particules convectives et &T � T � � T est la di��erence de temp�erature
entre ces particules 
T �� et le milieu ambiant 
T �� Cette di��erence de temp�erature
est reli�ee au gradient local par

&T � -

dT �

dr
� dT

dr
� 
��
��

o�u l�on a introduit la longueur de m�elange -� Cette longueur est une distance ca�
ract�eristique au bout de laquelle un �el�ement de mati�ere chaude ascendant 
pouss�e
par la force d�Archim�ede� se dissout dans l�environnement ambiant� Comme cette
longueur doit �etre reli�ee �a l��echelle de variation de la pression H� il fut adopt�e la
prescription suivante

- � �H o�u H � P�jrP j 
��

�

avec � un nombre compris typiquement entre � et � pour les int�erieurs stellaires 
a�n
d�obtenir des calculs d��evolution solaire comparables aux observations actuelles du
Soleil�� Des consid�erations �energ�etiques et thermodynamiques 
relativement� simples

permettent ensuite de connaitre �Fconv en fonction des conditions locales 
�ux d��ener�

gie qui doit �etre �evacu�ee L
r� et �Frad�� Dans ce type de traitement� les globules de
mati�ere convective ne produisent pas eux�m�emes d��energie mais se contentent de la
transporter ailleurs�

����� Mod�eles num�eriques de structure stellaire

Les �equations di��erentielles pour une �etoile �a sym�etrie sph�erique sont�
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La derni�ere de ces �equations est en fait un syst�eme de N �equations d�ecrivant
la modi�cation des abondances des N noyaux i de masse mi� r�egie par les taux de
r�eactions nucl�eaires rjk � rjk
P� T�Xi��
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Le gradient de temp�erature r � d ln T�d lnP est soit rrad dans une r�egion
radiative� soit rconv lorsque la convection est dominante� Les opacit�es moyennes de
Rosseland� �R
P� T�Xi� n�ecessaires au transport radiatif� sont obtenues �a partir de
tables 
elles�m�emes calcul�ees apr�es un gros e�ort num�erique��
Il faut ensuite rajouter �a ces �equations les relations thermodynamiques 
obtenues

�a partir de l��equation d��etat� fournissant� la capacit�e calori�que cP 
P� T�Xi�� les coef�
�cients �
P� T�Xi�� �
P� T�Xi� et �
P� T�Xi� et le gradient adiabatiqueradia
P� T�Xi��
En�n� l��equation d��energie indique que les variations temporelles de l��energie in�

terne 
dues �a une contraction ou dilatation de l��etoile� doivent �etre compens�ees par
la production d��energie nucl�eaire 	nucl � 	nucl
P� T�Xi�� les pertes dues aux neutrinos
	� � 	�
P� T�Xi� et par le �ux local d��energie L
m� 
reli�e soit �a rrad� soit �a rconv��

Les �equations de la structure stellaire forment ainsi un syst�eme complet de N �
�equations pour lesN � fonctions ind�ependantes r� P� T� L�X�� ����XN� Les conditions
aux limites �a imposer sont de deux types�

Au centre lorsque m � �� On doit avoir r � � et L � �� mais Pc et Tc restent a
priori libres 
ils peuvent donc �etre pris comme param�etres��

A la surface lorsque m � M � mais choisie plus pr�ecis�ement �a la photosph�ere

�epaisseur optique �egale �a �#��� On aura r � R� L � ��R��T �

eff et P � ��
T � Teff � En fait� les mod�eles num�eriques actuels utilisent plut�ot un v�eritable
raccord avec un mod�ele d�atmosph�ere stellaire pour �xer P 
R� et T 
R��

Suivre l��evolution stellaire n�ecessite d�avoir d�ej�a une solution initiale du pro�
bl�eme complet� �a partir de laquelle on it�ere dans le temps� Une �etoile est ainsi
discr�etis�ee spatiallement et est d�ecrite par une grille 
en fait une ligne� allant de
m � � �a m �M� o�u� en chaque point� on connait toutes les grandeurs du probl�eme�
L��evolution temporelle de ces grandeurs est alors calcul�ee en utilisant le syst�eme
d��equations 
��
��� Pour une �etoile de masse M et composition chimique initiale 
X�
Y� Z� donn�ees� on peut ainsi construire un trajet �evolutif dans le diagramme HR�
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��� �Evolution stellaire

Comme nous l�avons vu au chapitre ���� il n�existe pas �a l�heure actuelle de cal�
culs complets ab initio partant d�un nuage mol�eculaire en e�ondrement et obtenant
une ou plusieurs �etoiles� Les di�cult�es �a la fois num�eriques mais aussi physiques
sont encore trop grandes� En g�en�eral� les calculs supposent un objet sph�erique d�ej�a
form�e� de masseM et rayon R donn�es� et ayant une certaine composition chimique�
Ces conditions initiales� si elles ne permettent pas un �equilibre hydrostatique� vont
donner lieu �a une �evolution rapide 
sur un temps de Kelvin�Helmholtz� o�u l�objet
va se contracter� En se contractant� sa temp�erature interne augmente jusqu��a ce que
des r�eactions thermonucl�eaires s�allument� La premi�ere de ces r�eactions est l�allu�
mage du Deut�erium� mais elle reste cependant insu�sante �a stopper la contraction�
Celle�ci ne s�arr�ete qu��a une temp�erature plus elev�ee� correspondant �a l�arriv�ee de
cette proto��etoile sur la S�equence Principale 
SP�� Toute cette phase jeune d��evolu�
tion 
calcul�ee �a partir de conditions initiales inconnues� est appel�ee �evolution pr�e�SP

�gure ������

����� �Evolution des �etoiles de faible masse 	M � �� � M�


La S�equence Principale

L�arriv�ee sur la S�equence Principale 
SP� correspond �a l�allumage des r�eactions
nucl�eaires qui transforment l�Hydrog�ene en H�elium� l��etoile est �n�ee�� Et voila d�ej�a
qu�elle vieillit in�exorablement� son combustible s�amenuisant avec le temps�

L��etoile passe �� * de sa dur�ee de vie sur la SP� �a convertir H en He� On appelle
ces �etoiles les naines� par comparaison avec la taille des g�eantes 
�gure ������

La chaine pp est plus e�cace �a basse temp�erature et ne n�ecessite pas la pr�esence
d��el�ements chimiques plus lourds� C�est donc le moyen de combustion pr�ef�erentiel
des �etoiles de masse M � � � � M� 
type spectral F� G� K ou M�� Leur structure
interne sera organis�ee de la fa�con suivante� selon leur masse�

���� M� � M � ��� M� enti�erement convective

��� M� � M � ��� M� coeur radiatif� enveloppe convective

��� M� � M � ��	 M� enti�erement convective

��	 M� � M coeur convectif� enveloppe radiative

Les �etoiles de tr�es faible masse� enti�erement convectives� ont une composition chi�
mique uniforme� Ainsi� c�est toute la masse de l��etoile qui sert de combustible� leur
�evolution sera donc des plus lentes�

Lorsque l�Hydrog�ene disparait dans le coeur� les r�eactions nucl�eaires s�arr�etent et
la pression centrale diminue� Pour une �etoile de masseM � ��� M�� ceci se produit
au bout de � ��
 yr� L��equilibre hydrostatique n�est alors plus r�ealis�e et le coeur
s�e�ondre en premier� suivi des couches externes� L��etoile quitte alors la SP et s�en
va explorer d�autres r�egions du diagramme HR�
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Fig� ���� � Trajets �evolutifs pr�e�S�equence Principale de proto��etoiles en fonction de
leur masse� Les chi�res le long de chaque trajet correspondent au tableau et indiquent
le temps �ecoul�e depuis un instant �zero�	 arbitraire�
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Fig� ���� � Vision sch�ematique de l��evolution d�une �etoile de faible masse et trajet
dans un diagramme HR th�eorique� Apr�es une phase spectaculaire de n�ebuleuse pla�
n�etaire	 le coeur d�eg�en�er�e d�une telle �etoile va lentement se refroidir sous la forme
d�un objet compact peu massif	 une naine blanche�



���� �EVOLUTION STELLAIRE �	

La Branche des G�eantes

L�e�ondrement du coeur a deux cons�equences� 
�� le coeur se r�echau�e et 
�� il
produit une luminosit�e qui repousse les couches externes� Le chau�age des couches
externes est su�sant pour y engendrer le br�ulage de l�Hydrog�ene� Ne pouvant �eva�
cuer radiativement l��energie aussi rapidement qu�elle est produite� les couches ex�
ternes entrent en expansion 
le rayon stellaire augmente��
Cette phase d�expansion se produisant initialement �a luminosit�e L � ��R��T �

eff

constante� cela signi�e que Teff diminue jusqu�a atteindre une valeur minimale d�en�
viron ���� K� L��etoile se d�eplace vers la droite sur le diagramme HR� c�est une
sous�g�eante rouge�
Le br�ulage de la couche d�Hydrog�ene produit de l�H�elium qui� �etant quatre fois

plus massif que l�Hydrog�ene� tombe vers le centre� La masse du coeur augmente alors
lentement� ce qui augmente d�autant sa luminosit�e 
avec Teff �a peu pr�es constant��
A�n d��evacuer son �energie tout en restant en �equilibre quasi�hydrostatique� l��etoile
augmente encore son rayon et devient ainsi une g�eante rouge� avec une enveloppe
enti�erement convective 
ex� B�etelgeuse� de rayon � UA��
Toute cette phase d�e�ondrement du coeur d�H�elium s�e�ectue sur une dur�ee

de l�ordre du temps de contraction du coeur� � 	 ��� yr 
Kelvin�Helmholtz�� Elle
est caract�eris�ee par une intense perte de masse par vent stellaire� En e�et� le rayon
�etant devenu �enorme� la gravit�e super�cielle de la g�eante ne peut plus compenser la
pression de radiation� et l��etoile se vide d�une grande fraction de son enveloppe 
peut�
�etre jusqu��a �� * de sa masse�� Les m�ecanismes responsables de ce vent stellaire
restent cependant mal contr�ol�es� ce qui pose un s�erieux probl�eme puisque l��evolution
ult�erieure d�une �etoile va justement d�ependre de sa masse encore disponible�

Le 
ash de l�H�elium et la descente vers la Branche Horizontale

Pendant ce temps� la contraction du coeur d�H�elium continue et les �electrons
y deviennent d�eg�en�er�es 
Mc � ��� M��� Gr�ace �a l�apport d�H�elium provenant des
couches sup�erieures� la masse du coeur augmente lentement et permet ainsi �a celui�
ci d�atteindre une temp�erature centrale Tc � ��� K lorsque Mc 	 ���	 M�� Le
processus triple�� s�enclenche aussit�ot� mais dans des conditions d�eg�en�er�ees�
Normalement 
conditions du gaz parfait�� s�il se produit une l�eg�ere augmentation

de temp�erature� la pression augmente ce qui provoque un accroissement du rayon� et
donc un refroidissement� l��etoile est thermiquement stable� Dans le cas d�eg�en�er�e� la
pression est essentiellement celle des �electrons� si la temp�erature augmente� la mer de
Fermi s�aggrandit mais l�accroissement de la pression est faible� ce qui n�entraine pas
de modi�cation notable du rayon et donc pas de refroidissement� Ainsi� le processus
est instable et �a la moindre �uctuation de temp�erature� il y aura un emballement�
c�est ce qu�on appelle le 
ash de l�H�elium�
Cette combustion violente et soudaine 
quelques secondes� lib�ere beaucoup d��ener�

gie 
jusqu��a ���� L��� mais elle se produit trop rapidement et profond�ement dans
l��etoile pour �etre observable� Simplement� la temp�erature centrale augmente� levant
la d�eg�en�erescence et l��etoile se dilate� Mais� du coup� le coeur se refroidit 
Mc�Rc

diminue� ce qui amoindrit les taux de r�eactions et donc diminue la luminosit�e pro�
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duite� On obtient alors une �etoile au coeur d�He stable� entour�ee d�une enveloppe
d�H 
deux sources d��energie��

Sur le diagramme HR� l��etoile migre vers le bas �a gauche 
Teff plus grand� L plus
petit�� c�est la branche horizontale� Les trajets exacts d�ependent fortement de la
perte de masse pendant la phase pr�ec�edente de g�eante� Cette phase de combustion
calme de l�H�elium dure environ ��� ans pour une �etoile de masseM � ��� M�� c�est
l�analogue de la s�equence principale� mais pour l�H�elium�

La Branche Asymptotique des G�eantes �rouges�

Sur la branche horizontale� l��etoile poss�ede deux sources d��energie thermonu�
cl�eaire� le coeur d�He et une couche d�H� Lorsque l�He disparait dans le coeur 
enti�e�
rement converti en ��C et ��O�� le coeur perd son support contre sa propre gravit�e et
se contracte �a nouveau� Le m�eme scenario se produit� alors que le coeur se contracte�
les couches super�cielles sont chau��ees et entrent en expansion�
L��etoile redevient une g�eante� lors d�une phase appel�ee la branche asympto�

tique des g�eantes 
AGB en anglais�� Cette phase est d�autant plus courte que le
coeur est massif 
temps de Kelvin�Helmholtz� de l�ordre de quelques ��� ans��

Les Superg�eantes �rouges�

Au cours de sa contraction� le coeur de Carbone et d�Oxyg�ene devient �a son tour
d�eg�en�er�e� mais plus compact 
donc poss�edant une gravit�e super�cielle sup�erieure�
que le coeur d�H�elium des phases ant�erieures� La raison de ceci tient �a deux causes�

�� la d�eg�en�erescence impose Rc 
M����

c 
cf Chapitre ���� eq 
����� pour n � ����!

�� Mc
C�O� � Mc
He� car les couches super�cielles ont aliment�e le coeur par leurs
�d�echets��

Ainsi� la temp�erature de ce coeur de Carbone et d�Oxyg�ene est beaucoup plus
�elev�ee que celle du coeur d�H�elium� ce qui produit une forte luminosit�e� l��etoile est
devenue une Superg�eante�

Une telle d�ebauche d��energie ne peut durer tr�es longtemps� �Etant superg�eante
et extr�emement lumineuse� l��etoile ne peut maintenir son enveloppe et il s�ensuit
une tr�es e�cace perte de masse� Toute l�enveloppe est �eject�ee� donnant lieu �a ce
qu�on appelle une n�ebuleuse plan�etaire 
�gures ����� ���	�� La physique de cette
�ejection est encore tr�es mal comprise� La rotation de l��etoile ainsi que la pr�esence
d�instabilit�es thermiques dans la couche d�H�elium 
violentes impulsions cycliques��
doivent certainement contribuer �a l��ejection de la mati�ere� De tr�es r�ecentes observa�
tions semblent indiquer que l��ejection n�est pas du tout �a sym�etrie sph�erique� mais
plut�ot grossi�erement bipolaire�

Une �n morne� les Naines Blanches

Le coeur d�eg�en�er�e de carbone et d�oxyg�ene� dont la masse est inf�erieure �a la masse
de Chandrasekhar 
Mc � ���� M�� voir cours sur les naines blanches�� continue �a
se contracter et �a se refroidir par rayonnement� L��etoile 
dont le rayon est devenu
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Fig� ���� � N�ebuleuse plan�etaire du Dragon �NGC ����� ou �l�oeil du chat�	 situ�ee
�a ��� ��� al	 d�une magnitude absolue MV � ��� mag et d�un �age estim�e �a ���

ans� En rouge	 la raie H� �HI�	 bleu OI	 vert NII� Les propri�et�es de cette n�ebuleuse
pourraient s�expliquer par l�existence d�un syst�eme double �imposant une pr�ecession
au vent vu en HI�� L��emission en NII pourrait provenir d�un choc entre ce vent et
un jet �a grande vitesse issu du compagnon���

Fig� ���	 � N�ebuleuse plan�etaire MyCn� 	 situ�ee �a  kpc� En rouge	 Azote ionis�e
�NII�	 en vert l�Hydrog�ene et en bleu Oxyg�ene �OIII�� Dans cette n�ebuleuse	 l��etoile
n�est pas au centre de l��ejection! La forme bipolaire de l��ejection �et non sph�erique�
peut s�expliquer par une densit�e plus �elev�ee �a l��equateur qu�aux p�oles�



�� CHAPITRE �� L�IMPERMANENCE DES �ETOILES

subitement tr�es petit apr�es la perte de son enveloppe� d�ecrit donc une courbe descen�
dante dans le diagramme HR et vient ��nir ses jours� dans le cimetierre des naines
blanches� petits astres peu lumineux� Ce trajet� une fois l�enveloppe disparue� prend
environ ��� ans�

����� �Evolution des �etoiles massives 	M � � � � M�


Les �etoiles massives ont une �evolution similaire 
le moteur est le m�eme� �a savoir
l��evolution de la composition chimique� mais sur une �echelle de temps bien plus
courte� Cette di��erence introduit cependant de profonds changements dans le devenir
de ces �etoiles�

La S�equence Principale

L��etoile� de type spectral O� B ou A� br�ule son Hydrog�ene par le cycle CNO�
Elle poss�ede un coeur convectif et une enveloppe radiative� Elle quitte la SP d�es que
l�Hydrog�ene est �epuis�e au coeur� ce qui se produit au bout de � ��� ans pour une
�etoile de 	 M� 
�gure ������

La branche des G�eantes �rouges et bleues�

Comme les �etoiles moins massives� le coeur d�He s�e�ondre et provoque le r�e�
chau�ement des couches super�cielles et leur expansion� L��etoile devient une g�eante
rouge ou bleue� Mais ici� le coeur d�He est beaucoup plus massif� son ignition se
produit plus rapidement sans n�ecessiter une forte contraction� La cons�equence est
importante� le br�ulage de l�He en Carbone par le processus triple�� s�e�ectue dans
des conditions non�d�eg�en�er�ees� donc de fa�con continue� Cet allumage s�e�ectue en
� � ��� ans pour une �etoile de 	M�� c�est tellement court que l�on ne peut observer
les �etoiles pendant de telles phases�
Avec la pr�esence de deux sources d��energie thermonucl�eaire� la luminosit�e stel�

laire est plus grande� Cependant� la contribution majeure �a la luminosit�e provient
du br�ulage en couche de l�Hydrog�ene et non de l�H�elium dans le coeur 
plus grande
lib�eration d��energie lors de la fusion��
Apr�es � ��� ans 
environ ��* de la dur�ee de la SP�� l�H�elium lui�m�eme vient

�a manquer dans le coeur et celui�ci se contracte jusqu��a atteindre Tc � 	 ��� K� A
partir de cette temp�erature� le Carbone peut servir de combustible�
Les r�eactions thermonucl�eaires mettant en jeu le Carbone sont tr�es sensibles �a

la temp�erature et des probl�emes de stabilit�e de l��etoile se posent� Or� cette stabilit�e
d�epend fortement de l��equation d��etat et en particulier de la d�eg�en�erescence ou non
du coeur� Pour des �etoiles de masse interm�ediaire 
� M� � M � �� M��� cette
question n�est pas encore tr�es claire et une catastrophe thermique pourrait bien s�y
produire� Cela laisse le destin des �etoiles de masses interm�ediaires dans le �ou���
Par contre les �etoiles plus massives 
M � �� M�� �evoluent plus rapidement�

�elaborent un coeur de Carbone peu d�eg�en�er�e et leur �evolution est stabilis�ee� Dans
ce qui suit� on ne s�interesse qu��a ces �etoiles massives�
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Fig� ���� � Trajet �evolutif d�une �etoile de Population I de � M� dans un diagramme
HR� Le temps apparaissant entre parenth�eses est le temps �ecoul�e entre les points
num�erot�es �celui�ci est de ��� ans entre les points �� et ����
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Fig� ���
 � Evolution sch�ematique d�une �etoile massive�
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Fig� ���� � Image des d�ebris de l�explosion r�esultant de la Supernova �� �A	 ayant
eu lieu dans le Grand Nuage de Magellan	 situ�e �a ��� kpc� Les anneaux en rouge
�Azote NII� seraient les restes d�une n�ebuleuse plan�etaire	 tandis qu�on observe des
ejecta envoy�es dans des directions oppos�ees� Leur vitesse est de l�ordre de ���� km�s�

La branche des Superg�eantes �rouges et bleues�

Pour ces derni�eres �etoiles� les mod�eles pr�evoient donc une structure interne en
couches d�oignon� d�une couche externe 
l�enveloppe� renfermant de l�Hydrog�ene�
�a un coeur dense de Fer� en passant par des couches successives de br�ulage de
l�Hydrog�ene� puis de l�H�elium� du Carbone� du N�eon� de l�Oxyg�ene et du Silicium�
Une luminosit�e variant peu et un rayon en expansion� imposent un trajet vers la

droite sur le diagramme HR� Cette �evolution est de plus en plus rapide� pour une
�etoile de �	 M� la dur�ee du br�ulage du Carbone est d�environ � ��

� ans alors qu�il
ne faut que ���� ans pour le Silicium�

Une �n �eclatante� les Supernovae de type II

La formation d�un coeur de Fer pose un grave probl�eme �a l��etoile� car il n�est
plus possible d�extraire de l��energie en consommant le Fer� D�es que tout le Silicium
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du coeur est transform�e en Fer� l��etoile perd son support contre sa propre gravit�e et
le coeur commence �a se contracter� L�enveloppe de l��etoile� priv�ee du rayonnement
intense des r�egions centrales� entreprend elle aussi de s�e�ondrer sur elle�m�eme�
En se contractant� le coeur se r�echau�e 
Tc � 	 ��
 K� et le champ de rayonne�

ment devient su�samment dur pour photodissocier les noyaux massifs de Fer� Ces
r�eactions sont endothermiques et privent le milieu de son �energie� Par ailleurs� la
production intense de neutrinos contribue �egalement �a la perte d��energie du coeur�
ce qui acc�el�ere l�e�ondrement gravitationnel�
Ce qui arrive exactement �a l�enveloppe est encore mal compris� Les mod�eles

actuels 
bas�es sur la th�eorie des couches successives ��� pr�evoient la chute de l�en�
veloppe sur le noyau dense de Fer� Le choc qui en r�esulterait serait responsable de
la gigantesque d�e�agration qui expulse violemment toute l�enveloppe et la disperse
dans le milieu interstellaire� c�est une supernova de type II �� 
�gure ������
Les r�eactions nucl�eaires dominantes sont alors celles de capture radiative de

neutrons
n  A

ZX � A��
Z Y  � � 
��
��

Or� cette capture r�ep�et�ee de neutrons produit des isotopes exc�edentaires en neutrons�
donc instables vis��a�vis de la d�esint�egration ���

A��
Z X � A��

Z��Y 
�����

Si le �ux de neutrons est su�samment important pour que le noyau form�e ait le
temps de capturer un nouveau neutron avant de se d�esint�egrer� on a a�aire �a un
processus r 
rapide�� Si ce n�est pas le cas� c�est un processus s 
slow�lent��
Le processus s peut se produire lors de la combustion de l�H�elium� mais dans des

�etoiles ayant d�ej�a des �el�ements lourds allant jusqu�au Fer� Par contre� le processus
r n�ecessite des �ux �enormes de neutrons 
� ���� par seconde� et ne peut se r�ealiser
que dans des phases explosives� Ainsi� les supernovae permettent e�ectivement la
nucl�eosynth�ese des �el�ements plus lourds que le Fer 
Or� Uranium etc�����
Seules les �etoiles massives de la population I 
�etoiles riches en �el�ements lourds�

donnent lieu �a des supernovae de type II� La fr�equence de ces �ev�enements specta�
culaires est de l�ordre de ���� par an et par galaxie 
ie� de l�ordre d�une vingtaine
de SNII par an�� L��energie moyenne fournie au milieu interstellaire est de l�ordre de
���� J et il faut attendre pr�es de 
� jours en moyenne pour voir une d�ecroissance de
leur luminosit�e de � magnitudes�
Les exemples les plus c�el�ebres de SNII sont celui du Crabe 
dans le Taureau�

qui fut observ�ee en ��	� par les �astronomes� chinois et SN�
A 
dans le Grand
Nuage de Magellan�� observ�ee le �� f�evrier ���
� Le prog�eniteur de SN�
A �etait une
superg�eante bleue 
R � �� R�� L � ��� L�� M � �	 � �� M���
Lors d�une supernova� la mati�ere stellaire riche en �el�ements lourds se disperse

dans le milieu interstellaire� Apr�es quelques dizaines de milliers d�ann�ees� elle sera �a

��� couches tr�es probablement mises �a mal par la convection�
��� Les supernovae sont classi��ees spectroscopiquement par Type I et II� selon l�absence ou la
pr�esence de l�Hydrog�ene dans leur spectre� Nous verrons au chapitre � ce que sont les supernovae
de Type I�
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nouveau incorpor�ee �a la mati�ere d�une jeune �etoile qui� si elle est peu massive� verra
se former autour d�elle un cort�ege de plan�etes� elles�m�emes enrichies de ces �el�ements
lourds 
comme le Carbone� si n�ecessaire �a la vie sur Terre��

R�esidus d��etoiles massives� �Etoiles 	a Neutrons et Trous Noirs

Au cours de ce cataclysme stellaire� le coeur� toujours en contraction� n�est pas
d�etruit�
Si celui�ci est peu massif 
���� M� � Mc � � � � M�� l�augmentation de la

densit�e va provoquer une neutronisation du milieu� Cette ultime transformation va
fournir un support su�sant contre la gravit�e et l�av�enement d�un nouvel astre� une
�etoile 	a neutrons�
Si le coeur est su�samment massif 
Mc � � � � M��� m�eme la pression fournie

par les neutrons est insu�sante �a arr�eter l�e�ondrement� Celui�ci se poursuit donc
jusqu��a ce que la densit�e locale soit trop grande et modi�e profond�ement la structure
de l�espace�temps� c�est la formation d�un trou noir stellaire�
A l�heure actuelle� il n�existe pas de simulations num�eriques permettant de d�ecrire

la g�en�ese d�un trou noir �a partir d�un e�ondrement� Quelques groupes de recherche�
en particulier aux USA et en Allemagne� d�eveloppent de gros moyens num�eriques
dans ce sens�
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�	

Chapitre �

Les Objets Compacts

� Ordres de grandeur �masses	 rayons�
� Condition de d�eg�en�erescence �transition classique	 quantique�
� Calcul de la masse de Chandrasekhar �naines blanches et �etoiles �a neutrons�
� Pulsars� ordres de grandeur	 culture g�en�erale
� Trous noirs� rayon de Schwarzschild	 observations
� Disques d�accr�etion

Nous avons vu au chapitre pr�ec�edent que les objets compacts sont les r�esidus
stellaires� les r�esultats de l�ultime transformation des �etoiles� Les mod�eles actuels
d��evolution stellaire fournissent les pr�edictions suivantes�

���� M� � M � � M� naines blanches
� M� � M � �	 M� �etoiles �a neutrons
�	 M� � M � �� M� trous noirs

Autrement dit� seules les �etoiles initialement tr�es massives peuvent donner lieu �a
un trou noir� Les �etoiles de faible masse 
M � � M�� et de masse interm�ediaire

� M� � M � � M�� �nissent leurs jours sous forme d�une naine blanche�

La compacit�e d�un objet est la qualit�e de celui�ci �a cr�eer un champ gravita�
tionnel intense tout en occupant une petite r�egion de l�espace� La fa�con pr�ecise de
mesurer cette compacit�e est de calculer le rapport M�R� autrement dit le potentiel
gravitationnel� Dans le tableau ci�dessous 
issu de Shapiro 2 Teukolski� se trouvent
quelques donn�ees caract�eristiques des objets compacts� �a comparer aux valeurs so�
laires�

Objet Masse Rayon Densit�e moyenne Potentiel normalis�e
�M � �R� �kg m��� GM�Rc�

Soleil M� R� ��� ����

Naine blanche 	 ���� M� � ���� R� 	 ���� � ����

�Etoile �a neutrons � ����� � M� � ���� R� 	 ���� � ����

Trou noir � � M� �GM�c� �M�R�
� �
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Fig� ��� � Position dans un diagramme HR couleur�magnitude de naines blanches	
d�apr�es le catalogue McCook " Sion ��� ��� La ligne continue indique la S�equence
Principale avec divers types spectraux� Les symboles indiqu�es DA repr�esentent des
naines blanches dont l�atmosph�ere est riche en Hydrog�ene	 DB celles pour lequelles
l�atmosph�ere en est pauvre	 contenant essentiellement de l�H�elium�

��� Les naines blanches

En ����� l�astronome allemand Bessel d�ecouvre que l��etoile Sirius� de type spec�
tral A�� poss�ede un mouvement apparent avec une p�eriode de l�ordre de 	� ans� Il
en d�eduisit qu�elle tournait autour d�un compagnon invisible� Sirius B� et put m�eme
d�eduire la masse de celui�ci gr�ace aux lois de Kepler� Ce compagnon� d�etect�e en
���� par Clark� est alors connu pour poss�eder une faible luminosit�e L � � ���� L�


Sirius A �emet L � �� L�� pour une masse M � ��
	 �a ���	 M��

Les probl�emes commencent lorsque Adams� en ���	� montre que le spectre de
Sirius B est comparable �a celui d�une �etoile blanche 
Teff 	 ���� K�� Utilisant
alors L � ��R��T �

eff� il en d�eduisit un rayon R � ����� km 
les valeurs actuelles
fournissent un rayon quatre fois plus petit��

Qu��etait donc cette naine blanche� avec une masse comparable au Soleil mais au
rayon �� fois plus petit� Cela signi�ait qu�il y avait des astres compos�es de mati�ere
� ��� fois plus dense que la mati�ere stellaire ordinaire���
C�est en ���� que Fowler� en utilisant la statistique de Fermi�Dirac 
�etablie par

ce dernier quelques mois auparavant�� montra qu�un tel astre� s�il �etait constitu�e
d��electrons d�eg�en�er�es� pouvait e�ectivement opposer une pression su�sante contre
la gravit�e et se maintenir ainsi en �equilibre hydrostatique�

Une grande part de la recherche actuelle autour des naines blanches consiste �a
am�eliorer l��equation d��etat de la mati�ere d�eg�en�er�ee� Parall�element� c�est en a�nant
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les observations de tels astres compacts que l�on peut �etudier l��etat de la mati�ere dans
des conditions impossibles �a r�ealiser en laboratoire� Par exemple� les observations
d�Adams� en montrant un d�ecalage gravitationnel des raies spectrales� fournirent le
premier test de la relativit�e g�en�erale�

����� Equation d��etat de la mati�ere d�eg�en�er�ee

Nous avons vu qu�un objet auto�gravitant� constitu�e de gaz parfait� avait une
temp�erature moyenne variant comme T 
 M�R� Or� la densit�e moyenne va varier
comme � 
M�R�� Lorsque l��etoile a consomm�e son carburant nucl�eaire� le coeur se
contracte� ce qui augmente la temp�erature centrale mais la densit�e augmente bien
plus rapidement� C�est la raison pour laquelle� au�del�a d�une certaine contraction�
l�approximation des gaz parfaits n�est plus valide� des e�ets quantiques commencent
alors �a se faire sentir�

Transition gaz parfait�gaz d�eg�en�er�e

Lorsque l��etoile a �epuis�e ses r�eserves� il n�y a plus de source d��energie et on peut
donc consid�erer qu�elle suit une �evolution quasi�adiabatique� Son �energie interne
peut donc s��ecrire 
voir calcul pour les polytropes�

U �
Z

P

� � �dV �
�

�

� � �
	� � �

GM�

R

����

Pour une �etoile constitu�ee d�un gaz parfait d�indice adiabatique � � 	��� cette
relation permet de calculer une temp�erature moyenne 'T stellaire� c�est �a dire

U �
�




GM�

R
�
�

�

Mk 'T

�mu

����

Lorsque le coeur stellaire va se contracter� cette temp�erature augmente ce qui ac�
croit l�agitation thermique des constituants du gaz stellaire� Pour un gaz d��electrons
suivant une distribution de Maxwell�Boltzmann� l��ecart quadratique moyen en im�
pulsion entre deux �electrons est

&pe 	 
�mek 'T �
��� 	

�
��me

GM�mu


R

����

����

La densit�e de la mati�ere est port�ee par les ions� Comme on s�interesse ici au com�
portement des �electrons� on peut �ecrire cette densit�e sous la forme

� �
X

mini  mene 	
X

mini � �emune avec �e �

P
AiniP
Zini


����

o�u �e est le poids mol�eculaire par �electron� Dans un gaz constitu�e de Carbone pur

���C�� le poids mol�eculaire moyen vaut � � ���
 et �e � ���� � �� On peut donc
connaitre la distance moyenne entre deux �electrons

&xe 	
	
�emu

�


���

	
	
���emuR

�

�M


���


��	�
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ce qui fournit le volume occup�e par un �electron dans l�espace des phases


&pe&xe�
� � ��

�M
R��emu

�
��me

GM


R
�mu

����

� ��� h�
�
�e
�

�	
�

���



���	
M

M�


��� 	
R

R�


���


����

o�u h est la constante de Planck� On voit imm�ediatement que pour des rayons de
l�ordre de R � � ����R�� ce volume devient plus petit que h�� ce qui signi�e que
des e�ets quantiques doivent intervenir� Les �electrons �etant des fermions� c�est le
principe d�exclusion de Pauli qui devient important� En�de�ca d�un certain rayon� il
ne faut plus utiliser la statistique de Maxwell�Boltzmann� mais celle de Fermi�Dirac�
Notez que l�on aurait pu faire ce calcul avec les ions� Dans ce cas� me serait

remplac�e par mu 
et �e par � mais c�est sans grande importance� ce qui fournit un
rayon critique beaucoup plus petit� Ceci justi�e donc pourquoi ce sont les �electrons
qui� les premiers� deviennent d�eg�en�er�es�

Rappels de th�eorie cin�etique

Soit dN� le nombre de particules 
pour une esp�ece �� comprises dans l�intervalle
�x  d�x et �p  d�p de l�espace des phases� Ce nombre d�occupation de particules est
reli�e �a la densit�e de probabilit�e f� par

dN�

d�xd�p
�
g�
h�
f� 
��
�

o�u g� est le poids statistique �� La densit�e spatiale de particules de l�esp�ece � est
alors simplement

n� �
Z

dN�

d�xd�p
d�p � g�

Z
f�
d�p

h�

����

et la densit�e d��energie associ�ee est

	� �
Z
E�

dN�

d�xd�p
d�p � g�

Z
E�f�

d�p

h�

����

o�u E�
� � p�c�  m�

�c
�� m� �etant la masse d�une particule de l�esp�ece �� La pression

de ce gaz est due au �ux d�impulsion associ�e� c�est �a dire

P� �
�

�

Z
pv�

dN�

d�xd�p
d�p �

g�
�

Z
f�pv�

d�p

h�

�����

o�u le facteur ��� provient de l�isotropie de ce �ux et v� � pc��E��
Pour un gaz id�eal 
ie� pour lequel on peut n�egliger les interactions �electrosta�

tiques�� la densit�e de probabilit�e est fournie par

f
E� �
�

e�E��	�kT � � 
�����

�� ie� le nombre d��etats de m�eme impulsion �p� g 	 �S 
 � pour des particules massives de spin
S� g 	 � pour les photons et g 	 � pour les neutrinos�
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o�u � est ici le potentiel chimique 
�a ne pas confondre avec le poids mol�eculaire
moyen�� Le signe  d�ecrit les fermions 
statistique de Fermi�Dirac�� le signe � les
bosons 
statistique de Bose�Einstein�� La statistique de Maxwell�Boltzmann est ob�
tenue comme une limite �a petite temp�erature�

Gaz d��electrons d�eg�en�er�es

A mesure que la densit�e augmente� nous avons vu que ce sont les �electrons qui
subissent les premiers les e�ets du principe de Pauli� Nous allons utiliser un mod�ele
simpli��e o�u les �electrons sont compl�etement d�eg�en�er�es� Dans ce cas� la densit�e de
probabilit�e peut �etre approxim�ee par

f
E� �

�
� E � EF

� E � EF

�����

o�u E�
F � p�F c

�  m�
ec

� est l��energie de Pauli des �electrons 
pF l�impulsion de Pauli��
Dans ce cas tr�es simple� on peut calculer la densit�e �electronique

ne �
�

h�

Z pF

�
��p�dp �

��

�h�
p�F

�
x�

�����e

�����

o�u �e � 'h�mec a la dimension d�une longueur
� et

x �
pF
mec


�����

est un param�etre mesurant l�importance des aspects relativistes� Au fur et �a mesure
que le coeur se contracte� les �electrons initialement non relativistes 
x �� �� vont
atteindre des �energies plus �elev�ees et devenir ultra�relativistes 
x �� ���
La pression dans le cas d�un gaz id�eal d��electrons d�eg�en�er�es est

Pe �
��m�

ec
�

�h�

Z x

�

x
��dx�


�  x������

�
mec

�

��e
�
x� 
���	�

o�u la fonction �
x� est sans dimension et vaut

�
x� �
�

���

�
x
�
�  x�

������
�
x� � �

�
 ln

h
x 
�  x�����

i�

�����

�� c�est la longueur Compton de l��electron� qui prend un sens particulier en th�eorie quantique
des champs� Dans cette th�eorie� une force entre deux particules r�esulte d�un �echange d�information
entre elles� Cet �echange s�e�ectue par l��emission de particules virtuelles dont les propri�et�es carac�
t�erisent le type d�interaction� La cr�eation� �a partir du vide� d�une particule virtuelle de masse au
repos m� �d��energie "E 	 m�c

�� ne viole pas la conservation de l��energie tant que la particule ne
s�actualise que pendant "t 	 #h�"E� Or� la distance maximale parcourue par cette particule vir�
tuelle est c"t� Ainsi� la port�ee maximale d�une interaction est 
 � #h�m�c� longueur Compton de la
particule virtuelle �echang�ee� Pour la force �electromagn�etique comme pour la force gravitationnelle�
la particule �echang�ee est un boson de masse nulle� la port�ee est in�nie�
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Bien que la pression du gaz soit due aux �electrons d�eg�en�er�es� la densit�e de l��etoile
est due aux esp�eces les plus massives� �a savoir les ions� On peut alors �ecrire

� � �emune 	 ��
 ����ex� kg m�� 
���
�

Ainsi� on a une relation du type x � x
�� et Pe � Pe
x�� Autrement dit� un gaz id�eal
d��electrons compl�etement d�eg�en�er�es poss�ede une �equation du type polytropique

Pe � K��


�����

o�u K et l�indice polytropique 1 d�ependent de la valeur de x� Deux cas extr�emes se
pr�esentent�

��� Electrons non�relativistes �x �� ��� Dans ce cas la fonction $
x� devient

�
x� 	 �

�	��

�
x� � 	

��
x�  

	

��
x
  ���

�

ce qui fournit les valeurs suivantes

1 �
	

�
et K� �

��������

	

'h�

mem
���
u �

���
e


�����

��� Electrons ultra�relativistes �x �� ��� Ici $
x� s��ecrit

�
x� 	 �

����

�
x� � x�  

�

�
ln �x ���

�

ce qui fournit les valeurs

1 �
�

�
et K� �

��������

�

'hc

m
���
u �

���
e


�����

Nous avons donc maintenant tous les outils n�ecessaires pour construire un mod�ele
polytropique d�une naine blanche en �equilibre hydrostatique� Noter qu�en r�egime
d�eg�en�er�e� la temp�erature ne joue plus de r�ole dans l��equilibre m�ecanique de l��etoile�
C�est la raison pour laquelle certaines phases de l��evolution stellaire sont instables
et donnent lieu �a de violents sursauts 
ex� �ash de l�H�elium��

����� Structure m�ecanique� th�eorie de Chandrasekhar

Les �equations de la structure m�ecanique d�un polytrope ont �et�e �etablies au cha�
pitre pr�ec�edent 
sect� ������� Les �equations de Lane�Emden peuvent �etre num�erique�
ment r�esolues dans les deux cas d�ecrits ci�dessus� avec n � ��
1 � ��� Lorsque le
coeur d�une �etoile va s�e�ondrer faute de combustible� l�augmentation de la densit�e
va produire la d�eg�en�erescence des �electrons d�abord en r�egime non�relativiste puis�
si cet e�ondrement continue� en r�egime ultra�relativiste�
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Chandrasekhar �t ce calcul en ���� et obtint la relation masse�rayon suivante

M � ��R
��n
��n

�

n ��K

��G

� n
n��

x
��n
n��

n x�n

�����d�dx
�����
xn


�����

o�u ici� xn � R�R� est le rayon stellaire normali�se pour un param�etre n donn�e 
�a ne
pas confondre avec le param�etre de relativit�e��
Dans le cas non�relativiste� nous avons d�emontr�e que n � ��� �etait une bonne

approximation et les tables fournissent x��� 	 ���	 et 
x����x��� � ��
�� ce qui donne

R � ���� ���
�
�e
�

����� 	 �c

��
 kg m��


����
km 
�����

M � ����
�
�e
�

����� 	 �c

��
 kg m��


���
M� 
�����

� ��

�
�e
�

��� � R

��� km

���
M� 
�����

Que signi�e cette relation masse�rayon� L��equilibre hydrostatique du coeur d�e�
g�en�er�e impose que si la masse de celui�ci vient �a augmenter� alors le coeur doit se
contracter" La masse du coeur augmente car les couches super�cielles continuent
de br�uler de l�h�elium� ce qui produit ainsi du carbone qui vient alimenter le coeur�
Cette augmentation de masse entraine donc une contraction suppl�ementaire� donc
une augmentation de l��energie des �electrons� S�il y a su�samment de masse dans les
couches externes� alors le coeur va in�evitablement passer dans l�autre r�egime�
Lorsque le coeur devient ultra�relativiste alors n � �� x� 	 ���� et 
x����x� �

����� ce qui impose un nouvel �equilibre devant v�eri�er

R � ���	 ���
�
�e
�

����� 	 �c

��
 kg m��


����
km 
���	�

et poss�eder une masse

MCh � ���	

�
�e
�

��
M�


�����

o�u MCh� la masse de Chandrasekhar� apparait ind�ependante du rayon" Ce nouvel
�equilibre semble encore plus �etrange que le pr�ec�edent� Si le coeur� lorsqu�il devient
ultra�relativiste� a une masse Mc � MCh� il n�est pas �a l��equilibre et le gradient de
pression fait en�er le coeur� Ceci peut �eventuellement avoir pour r�esultat de le �re�
froidir� 
les �electrons deviennent non�relativistes� et l�on se retrouve sur l��equilibre
pr�ec�edent 
P � Pe � K��

���� avec un rayon plus grand� Mais si le coeur devient
ultra�relativiste avec une masse Mc � MCh� l��equilibre est rompu et la gravit�e l�em�
porte� l�e�ondrement gravitationnel est in�evitable�
Ainsi� la masse de Chandrasekhar est n�ecessairement la masse maximale d�une

naine blanche 
voir �gure ����� Du coup� cela implique �egalement que les �etoiles
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Fig� ��� � Relations th�eoriques masse�rayon de naines blanches	 obtenues dans le
cas d�une d�eg�en�erescence compl�ete �a temp�erature nulle� Chaque courbe est obtenue
pour une composition chimique donn�ee �He	 C	 Mg	 Fe�� Les courbes en pointill�es
sont donn�ees par la th�eorie de Chandrasekhar	 pour �e � � et �e � ���	 �de gauche
�a droite�� Plus le coeur est compos�e d��el�ements lourds	 plus l�astre est petit �pour une
m�eme masse�� Les trois points indiquent la position et les barres d�erreurs associ�ees
de trois naines blanches con�rm�ees�

massives� qui vont former un coeur d�eg�en�er�e avec une masse tr�es probablement su�
p�erieure �a cette masse limite� doivent avoir une �evolution dramatiquement di��erente
des �etoiles moins massives�

����� Le refroidissement des naines blanches

Dans la section pr�ec�edente� nous avons utilis�e un mod�ele qui� bien que simpli��e�
nous a permis de d�ecrire l��equilibre m�ecanique d�une naine blanche� Gr�ace �a ce
mod�ele� nous avons ainsi obtenu une relation masse�rayon et� surtout� la valeur de
la masse maximale pour ces objets� Ici� nous allons �egalement utiliser un mod�ele
simpli��e pour d�ecrire l��equilibre thermique d�une naine blanche� Cette approche va
nous fournir la fa�con dont ces objets compacts �evoluent� autrement dit� comment ils
se refroidissent�

Structure thermique

Une naine blanche est constitu�ee d�un coeur compos�e essentiellement d�atomes
de Carbone� mais dont la pression est fournie par des �electrons d�eg�en�er�es� Cette
d�eg�en�erescence introduit un �el�ement physique nouveau� la conduction de la chaleur
par les �electrons �a la surface de la mer de Fermi est environ ���� fois plus e�cace
que le transport radiatif� Ceci et la petite taille de la naine blanche implique que la
moindre inhomog�en�eit�e locale en temp�erature est presque instantan�ement r�epartie
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dans tout le volume� l��etoile est globalement thermalis�ee et l�approximation d�un
coeur isotherme 
�a une temp�erature T�� est justi��ee�
La surface d�une naine blanche est compos�ee essentiellement d�H�elium et d�Hy�

drog�ene qui� d�apr�es les observations spectroscopiques� sont port�es �a une temp�erature
T � ��� � ��� K� Pour l�atmosph�ere d�une �etoile� il est en g�en�eral justi��e de faire
l�hypoth�ese d��equilibre radiatif� la luminosit�e L produite par le coeur est donc sim�
plement transport�ee vers l�ext�erieur sans gains ni pertes �� La gravit�e en surface est
telle que l��echelle caract�eristique de variation de la pression est bien plus petite que
le rayon� Cela signi�e que l�extension spatiale de l�atmosph�ere d�une naine blanche
est n�egligeable devant son rayon 
de l�ordre de dix mille kilom�etres�� Cela signi�e
�egalement que dans ces conditions de gravit�e� l�atmosph�ere est dense et donc tr�es
probablement optiquement �epaisse� On peut alors faire l�approximation de di�usion

L
r� �
Z
�r � �FraddV �

Z
�Frad � d �A � ��r�Frad
r� � ���r����T

�

���R

dT

dr

���
�

Qui dit transport radiatif� dit coe�cient de transport radiatif� il faut donc sp�eci�er
quelle est la source dominante d�opacit�e de Rosseland �R pour un tel milieu� Etant
donn�e les conditions de temp�erature et de densit�e� l�opacit�e est domin�ee par les
collisions entre �electrons libres 
libre�libre� et �electrons libres��electrons li�es 
libre�
li�e�� C�est le r�egime d�opacit�e dit de Kramers

�R � ���T
���� avec �� � ���� ��

�� Z
�  X� m�kg�� 
�����

L�ensemble des �equations qui r�egissent l��equilibre thermique de l�atmosph�ere d�une
naine blanche est donc������

�����

L � ���r� ���T �

��
R
dT
dr

conservation de l��energie
dP
dr

� ��Gm�r	
r�

�equilibre hydrostatique
m
r� �

R r
� ��r

��dr conservation de la masse
P � �

�mu
kT �equation d��etat


�����

Etant donn�e la faible extension de l�atmosph�ere et la rapide d�ecroissance de la
densit�e� on va oser faire l�approximationm
r� 	M � On peut alors ais�ement int�egrer
les �equations suivantes et obtenir

dP

dT
�

dP

dr

dr

dT
�
���

�

��GM

��L

T ����

�

�����

ce qui donne� Z �

P
PdP �

���

�

��GMk

���muL

Z �

T
T ����dT

P �

	
����

	�

GMk�

���muL


���

T ���� 
�����

� �

	
����

	�

GM��mu

��kL


���

T ����

�� Dans le cas� par exemple� d�un fort vent stellaire propuls�e par pression de radiation� il n�est
pas �evident qu�une telle approximation reste valide�



��� CHAPITRE �� LES OBJETS COMPACTS

Fig� ��� � Courbes de refroidissement en fonction de la masse	 calcul�ees en prenant
en compte l��evolution thermique d�etaill�ee de la naine blanche �Hansen " Kawaler
������ La courbe en pointill�ee est ce que pr�edit le mod�ele simple de Mestel pr�esent�e
dans ce cours�

Nous avons donc la relation� valable uniquement dans l�atmosph�ere� entre la densit�e
ou la pression et la temp�erature� On va ensuite oser faire un raccord brutal entre
le coeur et l�atmosph�ere� c�est �a dire obtenir la densit�e �� o�u la pression du coeur
d�eg�en�er�e est �egale �a la pression atmosph�erique�

��kT�
�emu

� K��
���
� 
�����

ce qui fournit une transition coeur�atmosph�ere �a la densit�e

�� � ��� ��
�� �eT

���
� kg m�� 
�����

Ce faisant� nous nous sommes donn�es un moyen de relier une grandeur observable� la
luminosit�eL 
voir �gure ����� �a une grandeur cach�ee d�importance� la temp�erature T�
du coeur isotherme� En e�et� en injectant la densit�e de transition dans les expressions
pr�ec�edentes� on obtient

L � 	�
 ���
���e

Z
�  X�

	
M

M�



T ���
� J s�� 
�����

La composition chimique de l�atmosph�ere est connue par spectroscopie� la luminosit�e
est directement observ�ee mais la masse est le plus souvent une inconnue� Cependant�
la temp�erature d�epend relativement peu de cette derni�ere 
puissance �#
�� Pour
M �M�� et une valeur typique L � ���� L�� on obtient des temp�eratures centrales
T� � ��� � ��� K et des densit�es �a la transition �� � ��� kg m���

Evolution des naines blanches

La temp�erature centrale est trop faible pour que des r�eactions thermonucl�eaires
s�y produisent� Le coeur subit donc une �evolution r�egie par l��equation

L � �dE
dt


���	�
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o�u L � ��R��T �
eff est la luminosit�e �emise 
attention Teff �� T��et E l��energie totale

de la naine� En l�absence de r�eactions nucl�eaires� le r�eservoir d��energie disponible est
l��energie interne stock�ee dans la naine blanche par les ions� L��energie interne d�un
ion s��ecrit

u �
Z
cV dT �

Z �
�
kdT �

�

�
kT� 
�����

o�u la capacit�e calori�que �a volume constant cV ne vaut �k�� que pour un gaz id�eal
monoatomique et o�u T� est la temp�erature du coeur� L��energie interne de la naine�
constitu�ee de M�Amu ions� vaut alors

U �
�

�

M

Amu
kT� 	 ����

	
M

M�


�
T�
��� K

�
J 
���
�

L��energie stock�ee est donc consid�erable� ce qui laisse supposer qu�une naine blanche
va �vivre sur ses rentes� pendant encore de longues ann�ees� On peut faire le calcul
de la dur�ee de vie d�une naine blanche� �a savoir la dur�ee tvie � t � t� au bout de
laquelle elle s�est su�samment refroidie pour que T�
t� �� T�
t��� L��equation 
�����

peut s��ecrire L � CMT
���
� � o�u C est une constante� La conservation de l��energie

pour la naine s��ecrit alors

CMT ���
� � � �kM

�Amu

dT�
dt


�����

ce qui s�int�egre facilement et fournit

tvie � t� t� �
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	CAmu
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���
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���
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t��
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	AC���mu

�
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�����

�����
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L

���� L�


���� 	
M

M�


���

ans 
�����

Cette expression montre que plus une naine blanche est lumineuse et plus sa dur�ee
de vie est courte� elle se refroidit d�autant plus vite qu�elle est chaude� Lorsqu�elle
est blanche� la naine est jeune puis elle vieillit et devient rouge puis noire �� La
comparaison aux observations se fait en regardant le nombre de naines blanches
d�etect�ees ayant une luminosit�e donn�ee� Plus la dur�ee de vie d�une naine blanche
ayant une certaine luminosit�e est grande et plus on va en d�etecter� Ainsi� la courbe
du nombre de naines d�etect�ees en fonction de la luminosit�e devrait suivre celle de
tvie
L�� En fait� on trouve que l�expression ci�dessus d�ecrit assez bien la distribution

�� Attention �a l�abus de langage concernant les naines brunes� celles�ci sont des soleils avort�es�
ie des plan�etes gazeuses de masse M 	 ���� M� trop faible pour allumer les r�eactions thermonu�
cl�eaires�
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des naines jusqu��a une luminosit�e de l�ordre de ���� L�� mais au�del�a� elle pr�edit
un nombre trop �elev�e de naines blanches� Cela signi�e donc qu�en de�ca de cette
luminosit�e� la th�eorie simple que nous avons d�evelopp�e pr�evoit un refroidissement
trop lent et donc une surestimation du nombre de naines observable�
Ce �manque� de naines noires pourrait peut��etre s�expliquer par la cristallisation

des ions dans le coeur de l�astre moribond� En se refroidissant� les ions peuvent former
un cristal ce qui va diminuer brusquement la capacit�e calori�que cV et entraine
donc un refroidissement suppl�ementaire non pris en compte ici� Ce type de calcul

�equation d��etat� n�a pas encore �et�e fait de fa�con pleinement satisfaisante�
Cependant� un calcul r�ecent 
Hansen� ����� du refroidissement d�une naine blan�

che� incluant les e�ets de transfert de rayonnement dans son atmosph�ere� semblent
montrer que la composition chimique de celle�ci joue un r�ole crucial dans sa lu�
minosit�e� Ainsi� seules les naines ayant une atmosph�ere compos�ee essentiellement
d�H�elium suivraient le scenario d�ecrit ci�dessus� Par contre� celles ayant encore de
l�Hydrog�ene auraient un comportement di��erent �a faible temp�erature� comme l�Hy�
drog�ene devient mol�eculaire� l�opacit�e dans le rouge augmente 
par la possibilit�e qu�a
H� d�absorber du rayonnement par des transitions mol�eculaires� ce qui� 
�� maintient
la chaleur de la naine plus longtemps et rallonge ainsi la dur�ee de son observabilit�e
et 
�� la rend bleue et non rouge au fur et �a mesure qu�elle vieillit 
�gure ��	��

�Quelques� di�cult�es

Toutes les naines blanches sont des rotateurs lents� c�est �a dire des objets dont
la vitesse �equatoriale observ�ee est beaucoup plus petite que la vitesse keplerienne

V sin i � ��� km s��� o�u i est l�angle d�observation�� Or� si le moment cin�etique de
l��etoile prog�enitrice a bien �et�e conserv�e� la naine blanche devrait tourner beaucoup
plus rapidement" Il faut donc imaginer un processus de freinage lors de la formation
de la naine� ou bien un processus d�extraction du moment cin�etique de l��etoile lorsque
celle�ci expulse ses couches externes et engendre une n�ebuleuse plan�etaire� Il n�y a
plus qu��a���
Environ �* des naines blanches poss�edent un fort champmagn�etique 
� �������

T�� L�explication de la pr�esence de ce champ si intense est report�ee sur le prog�eniteur�
ce champ serait simplement le champ r�esiduel qu�avait une �etoile particuli�ere de type
spectral A ou B� De telles �etoiles sont en e�et connues pour poss�eder de forts champs
magn�etiques� mais dont l�origine reste encore inconnue� champ fossile ou bien e�et
dynamo particuli�erement e�cace�
La physique de ces objets compacts est loin d��etre simple et fait appel �a des

mod�eles de plus en plus complexes� comportement de la mati�ere atmosph�erique
en pr�esence de forts champs gravitationnel et magn�etique� mouvements convectifs
dans l�atmosph�ere� accr�etion de mati�ere �eventuelle 
cf� chapitre suivant�� perte de
masse par pression de radiation� br�ulage nucl�eaire r�esiduel surfacique� di�usion de
la composition chimique etc���

Exercice� Validation a�posteriori des hypoth	eses

V�eri�er l�hypoth�ese d�une atmosph�ere optiquement �epaisse et pour laquelle m
r� �
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Fig� ��� � Images de l�amas globulaire �donc vieux� M�	 le plus proche de nous �il est
situ�e �a ���� al� et donc le meilleur candidat pour la recherche de naines blanches�
L�image de gauche a �et�e obtenue �a partir d�un t�elescope au sol	 celle de droite �a
partir du t�elescope spatial Hubble� Les cercles montrent  objets identi��es comme
des naines blanches� A partir de la d�etermination rigoureuse de l��age des naines
blanches	 on obtient des valeurs inf�erieures de l��age de l�univers�

Fig� ��	 � Diagramme HR indiquant la S�equence Principale et les naines blanches
dans la Galaxie �situ�ees dans M��� Le trait plein indique la courbe de refroidissement
d�une naine obtenue �a partir de mod�eles ne traitant pas le transfert de rayonnement
dans l�atmosph�ere� La courbe en trait mince indique le nouveau trac�e �evolutif en
prenant en compte cet e�et� Les chi�res indiquent l��age attendu de ces naines �en
��n ans�	 montrant ainsi que certaines naines sont peut��etre beaucoup plus vieilles
qu�on ne l�attendait�
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M � En�n	 justi�er pourquoi l��energie de la naine blanche est essentiellement l��ener�
gie interne des ions�
Reprenons les valeurs num�eriques obtenues pour M � M�� R � ��� km et

une valeur typique L � ���� L�� Avec les hypoth�eses e�ectu�ees� on obtient une
temp�erature centrale T� � ��� K et une densit�e �a la transition �� � ��� kg m���
Cette densit�e est bien plus faible que la densit�e centrale 
choisie � ��
 kg m���� ce
qui justi�e bien m
r� �M �
L��echelle caract�eristique de variation de la pression atmosph�erique s�obtient �a

partir de l��equilibre hydrostatique�

dP

dr
� ��GM

r�
avec P � �C�

s

Cs � 
kT��mu���� �etant la vitesse du son� Dans une atmosph�ere isotherme 
ou dans
laquelle la variation de pression est surtout due �a la densit�e�� on peut �ecrire cette
�equation en ordre de grandeur

&�

�
� &r GM

R�C�
s

qui� lorsqu�on obtient une variation relative de densit�e de l�ordre de l�unit�e� nous
fournit l��echelle caract�eristique &r � R�C�

s�GM 	 � ��� m� de l�ordre du kilom�etre�
En int�egrant l��equation hydrostatique pour une atmosph�ere isotherme et en posant
r � R  h avec h �� R� on obtient

�
h� � �
R�e
� GM

C�
sR

�
h

ce qui redonne bien la m�eme �echelle caract�eristique de variation 
d�ecroissance de
��e de la densit�e�� Le libre parcours moyen e�ectif des photons� qui est donn�e par

� 	 �

��R
� T

���
�

�����
	 ����� m �

est beaucoup plus petit que l��echelle de variation de la densit�e atmosph�erique� On
peut donc consid�erer que l�atmosph�ere est optiquement �epaisse�
Le rapport �energie interne sur �energie gravitationnelle vaut

V

U
� GM��R

�MkT���Amu
	 ���

	
M

M�


�
R

��� km

��� � T�
��� K

���

�����

ce qui montre que l��energie stock�ee dans les ions est bien plus petite que l��energie
gravitationnelle de la naine" Cependant� ce qui produit la luminosit�e est la variation
temporelle de son �energie totale� Or� pour qu�il y ait une variation de l��energie
gravitationnelle� il faudrait que la naine puisse se contracter� ce qui n�est plus possible
en r�egime compl�etement d�eg�en�er�e pour M � Mch�
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��� Les �etoiles 
a neutrons

Nous avons vu que pour une naine blanche� l��energie des �electrons Ee �etait de
l�ordre de l��energie de Fermi EF � Tant que EF � mec

�� une structure stable peut
se maintenir en �equilibre hydrostatique avec des valeurs typiques R � ��� km et
M � ��
 M�� Cette structure impose que le rayon diminue si la masse augmente�
augmentant ainsi l��energie de Fermi� Lorsque EF � mec

�� l��equilibre n�existe que
pour une masse critique� la masse de Chandrasekhar MCh � ��� M�� Lorsque le
coeur stellaire d��electrons d�eg�en�er�es a une masse sup�erieure �a la limite de Chandra�
sekhar� l�e�ondrement gravitationnel se d�eclenche ce qui conduit la mati�ere vers des
�etats encore plus denses jusqu��a ce que la r�eaction

e�  p� � n � 
�����

se produise� En e�et� cette r�eaction ne peut se produire que pour des �energies
&E � &mc�� avec &m 	 mn�mp � �me� Dans des conditions normales� le neutron
est instable et redonne un �electron et un proton� Ici� la contraction et donc l�aug�
mentation incessante de la densit�e force la neutronisation de la mati�ere 
l��energie
des �electrons atteint et d�epasse mec

���
Ce scenario fut propos�e en ���� par Baade et Zwicky�montrant ainsi la possibilit�e

th�eorique de neutronisation de la mati�ere stellaire condens�ee� et donc de la formation
d�une ��etoile� constitu�ee essentiellement de neutrons�
Au�del�a d�une densit�e critique �d 	 � ���� kg m��� les ions lib�erent spontan�ement

les neutrons ce qui augmente consid�erablement leur densit�e� le coeur devient une
sorte de soupe de neutrons� Pour se �xer les id�ees� lorsque � � �d� la pression des
neutrons est encore n�egligeable P � Pe �� Pn� puis elle devient dominante au fur
et �a mesure que la neutronisation se produit� Pn � ��	P pour � � ���d� Pn � ���P
pour � � ����d�
Oppenheimer et Volko� �rent en ���� le premier mod�ele de structure interne

d�une �etoile �a neutrons en incluant les e�ets de relativit�e g�en�erale� Depuis� les divers
th�eoriciens s��echinent sur la forme correcte de l��equation d��etat de cette mati�ere
bizarre�
Jocelyn Bell et Hewish d�ecouvrirent en ���
 le premier pulsar radio qui fut in�

terpr�et�e d�es ���� par Gold comme �etant une �etoile �a neutrons poss�edant un champ
magn�etique inclin�e� Tel un phare c�otier� chaque passage devant nous d�un p�ole ma�
gn�etique s�accompagne d�une �emission de particules qui �emettent en ondes radio� La
d�ecouverte des pulsars relan�ca ainsi l��etude des �etoiles �a neutrons� laiss�ee de cot�e
devant les di�cult�es th�eoriques rencontr�ees�

����� Mod�eles d��etoiles �a neutrons

Mod	eles polytropiques

Les neutrons devenant �a leur tour d�eg�en�er�es� ils o�rent une pression Pn qui tend
�a s�opposer �a la contraction� Le raisonnement suivi pour les naines blanches peut
�etre �a nouveau appliqu�e ici� On va donc chercher �a construire un mod�ele d��etoile
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�a neutrons en �equilibre hydrostatique� Pour simpli�er� la mati�ere sera suppos�ee
constitu�ee uniquement de neutrons� formant un gaz id�eal compl�etement d�eg�en�er�e�
A priori� na.3vement� il su�t de reprendre les calculs de la section pr�ec�edente et

de faire les substitutions suivantes�

me � mn

�e � �

On a �egalement un param�etre de relativit�e

x �
pF
mnc


�����

o�u pF est l�impulsion de Fermi des neutrons� On obtient �a nouveau les deux limites
pour lesquelles l��equation d��etat prend une forme polytropique

P � K�� 
�����

o�u la densit�e � � mnnn est la densit�e de neutrons� Ces deux cas limites sont les
suivants�

��� Neutrons non�relativistes �x �� ��� ce qui fournit

1 �
	

�
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��� Neutrons ultra�relativistes �x �� ��� o�u
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�
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�����

Avec ces valeurs et �a l�aide de l��equation 
������ on obtient une relation masse�
rayon dans le cas non�relativiste de la forme

R � ����

	
�c

���� kg m��


����
km 
���
�

M �
�

R

�	�� km

���
M� 
�����

Sans surprise� nous obtenons un rayon d��equilibre beaucoup plus petit que pour les
naines blanches� et la m�eme d�ependance masse�rayon� caract�eristique de la mati�ere
d�eg�en�er�ee� Par ailleurs� nous pouvons interpr�eter la masse ci�dessus comme �etant la
masse minimaleMmin d�une �etoile �a neutrons� Cette masse d�epend donc de la densit�e
centrale 
impos�ee par la condition de d�eg�en�erescence des neutrons non�relativistes�
et de l��equation d��etat� En tout �etat de cause� on a bien s�ur Mmin � MCh�
Dans le cas ultra�relativistique� nous obtenons

R � 	���

	
�c

���� kg m��


����
km 
�����

M � 	��� M� 
��	��
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Fig� ��� � Masses d��etoiles �a neutrons obtenues �a partir d�observations de syst�emes
binaires� A part PSR ����#��	 qui est un syst�eme constitu�e de deux �etoiles �a neu�
trons	 les autres six sont des pulsars X binaires �Rappaport " Joss �� ���

Il existe donc une masse maximale Mmax 	 	��� M� ind�ependante du rayon
au�dela de laquelle il n�est plus possible d�obtenir une situation d��equilibre hydro�
statique� D�apr�es ce mod�ele simple� tout coeur constitu�e de neutrons d�eg�en�er�es de
masse sup�erieure �a cette masse critique s�e�ondre sur lui�m�eme� Pour ces densit�es�
on ne connait pas d�autre source de pression susceptible d�arr�eter l�e�ondrement� le
coeur devient donc un trou noir�

L�importance de l��equation d��etat

La d�etermination pr�ecise deMmax est cruciale pour savoir si tel astre �invisible� �

est un trou noir ou bien une �etoile �a neutrons� Or� cette masse maximale d�epend
fortement de l��equation d��etat� En e�et� pour une �equation d��etat polytropique P 

��� plus 1 est petit 
ie� une �equation �douce�� et plus la mati�ere est compressible�
ce qui permet une Mmax plus �elev�ee�
En fait� une erreur a �et�e commise dans le calcul ci�dessus de l��equation d��etat

lorsque les neutrons deviennent ultra�relativistes� En e�et� la densit�e de mati�ere doit
�etre corrig�ee par des e�ets relativistes� Dans le cas des naines blanches� cela n�inter�
vient pas puisque le gaz de Carbone� responsable de la densit�e� reste non�relativiste
et parfait� Ici� la densit�e est celle des neutrons et l�on doit �ecrire l�expression relati�
viste

� � ��  
u

c�

��	��

�� c�est �a dire dont la pr�esence n�est d�etectable que par les mouvements apparents d�une �etoile
normale compagnon�
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o�u �� est la densit�e de masse au repos et u est la densit�e d��energie interne� Les rela�
tions utilis�ees plus haut doivent donc �etre comprises sous la forme P � K��� � Dans le
cas non�relativiste� �ca ne change �evidemment rien aux r�esultats pr�ec�edents puisque
� 	 ��� Par contre� lorsque les neutrons deviennent ultra�relativistes� leur �poids�
r�esulte essentiellement de leur �energie interne� Dans cette limite� on d�emontre que

P 	 u

�
	 �

c�

�
� 
��	��

On doit donc plut�ot �ecrire une relation du type P 
 �� avec � � 	�� dans le cas non�
relativiste et � � � dans le cas ultra�relativiste� Noter que cette derni�ere expression
fournit une �equation d��etat encore plus �douce� que la pr�ec�edente� et donc une masse
maximale encore plus �elev�ee� Cependant� il n�est pas dit que les neutrons atteignent
jamais les conditions o�u Pn � u�� 
et � � ���
On peut �egalement se convaincre de l�existence d�une masse limite �a partir de

consid�erations de stabilit�e� L��equilibre hydrostatique impose en e�et

P 
 �
M

R

 M�

R�

M�������� 
��	��

En combinant ceci avec l��equation d��etat P 
 ��� on obtient

M 
 �
�

�

�� �

�
� � 
��	��

Dans la limite non�relativiste � � 	��� M 
 ���� et dM�d� � �� Dans la limite
ultra�relativiste � � � ce qui fournit M 
 ����� et dM�d� � �� Il existe donc bien
une masse maximale 
dM�d� � �� lorsque la densit�e croit� limite atteinte lorsque les
e�ets de relativit�e commencent �a jouer un r�ole� Par ailleurs� la branche d�ecroissante
est instable� si l�on augmente la densit�e� on devrait avoir une diminution de la masse
totale� ce qui est en contradiction avec l��equilibre hydrostatique 
il faudrait prendre
en compte une perte de masse��
Les calculs modernes utilisent des versions compliqu�ees de l��equation d��etat et

de l��equilibre hydrostatique� en r�egime de relativit�e g�en�erale� Ils fournissent des
�equations d��etat plus �raides� 
�gures ���� ��
�� aboutissant �a une masse maximale

Mmax 	 ��	 � � M� 
��		�

Ce sont les observations des masses des �etoiles �a neutrons 
�gure ���� qui vont donc
contraindre la bonne �equation d��etat� Ici� les observations fournissent des tests de la
physique elle�m�eme et ne contreignent pas seulement des mod�eles�
De m�eme� la masse minimale Mmin d�une �etoile �a neutrons d�epend �egalement

de l��equation d��etat� Plus celle�ci est �douce� et plus la masse minimale� n�ecessaire
pour la d�eg�en�erescence des neutrons� est petite� Par exemple� la mesure de la masse
du pulsar PSR ���� �� fournit une masse sup�erieure �a ���	 M�� incompatible avec
des �equations d��etat comme celle que nous avons utilis�ee� En fait� les observations
actuelles semblent montrer que les masses des �etoiles �a neutrons sont �etonnament
proches de la masse de Chandrasekhar � ���	 M��
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Fig� ��
 � Courbes de la masse d�un objet compact d�eg�en�er�e en fonction de sa
densit�e centrale �c	 obtenues avec les �equations d��etat d�Oppenheimer�Volko� �OV�
et de Harrison�Wheeler �HW�� Les �etoiles �a neutrons stables occupent une r�egion
clairement di��erente des naines blanches stables� L��equation d��etat OV ne fournit
pas de masse minimale pour les �etoiles �a neutrons�

Les di�cult�es li�ees �a une bonne connaissance de l��equation d��etat de cet astre
compact sont de deux natures�

Physique� le gaz de neutrons est non�id�eal� Au fur et �a mesure de la contraction du
coeur� certains e�ets deviennent de plus en plus importants et ne peuvent �etre
n�eglig�es� Malheureusement� nous manquons de donn�ees exp�erimentales sur ces
conditions extr�emes de la mati�ere�

a� e�ets �electrostatiques produisant une cristallisation des neutrons!

b� apparition de nouvelles particules 
r�esonances� �a forte densit�e� les hyp�erons

-� ,� &�� qui rendent le gaz plus compressible!

c� formation �eventuelle d�une �soupe� de quarks �a plus forte densit�e encore!

d� super�uidit�e des neutrons et supraconductivit�e des protons des r�egions
centrales!

Math�ematique� pour calculer une �equation d��etat� il faut prendre en compte tout
un ensemble de processus physiques quantiques liant N particules� La formula�
tion math�ematique ainsi que la r�esolution num�erique d�un probl�eme �a N corps
quantiques n�est pas encore chose r�ealis�ee���

Structure interne des �etoiles 	a neutrons

L�atmosph�ere d�une �etoile �a neutrons a une temp�erature T � ��� K et une gravit�e
surfacique gn � ���� m s�� 
�a comparer �a celle du Soleil g� � ��� m s��� ou �a celle
d�une naine blanche gnb � ��� m s���� L��echelle de hauteur de la pression dans
l�atmosph�ere y est de l�ordre du cm �a peine"

Les calculs modernes d��etoiles �a neutrons fournissent la strati�cation en densit�e
suivante 
�gure ����� La surface occupe des r�egions de densit�es entre ��
 kg m�� �
� � ������ kg m��� Elle est tout d�abord constitu�ee d�une cro�ute externe solide�
form�ee par un cristal de fer 
��Fe� et des �electrons d�eg�en�er�es� Cette cro�ute s��etend
sur &R � ��� km pour une �etoile de masse M 	 ��� M� et de rayon R � ���� km�
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Fig� ��� � Coupe sch�ematique d�une �etoile �a neutrons de ��� M�	 obtenue avec une
�equation d��etat �raide� �Sauls �� ���

Fig� ��� � Repr�esentation sch�ematique de l��etat super
uide d�une �etoile �a neutrons�
La rotation s�organise en vortex transportant un moment cin�etique quanti��e� Pour
une �etoile �a neutrons de p�eriode � ��� ms	 chaque vortex ferait � ��� fermi et
serait espac�e des autres d�environ � ���� cm� La distribution radiale des vitesses
angulaires port�ees par ces vortex reproduit une rotation rigide �Sauls �� ���
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Fig� ���� � En haut	 photographie d�un r�eseau dessin�e par des tubes de 
ux quan�
ti��es dans un supraconducteur �r�eseau d�Abrikosov�� Chaque quanta de 
ux vaut
$ � hc��e � � ���� G cm�� En bas	 repr�esentation sch�ematique du champ magn�e�
tique d�une �etoile �a neutrons du fait que les protons constituent probablement un
supraconducteur de type II� Pour un champ ext�erieur de � ���� G	 le nombre de

uxoides serait de l�ordre de �����
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Ensuite vient une r�egion de densit�e ������ kg m�� � � � ������ kg m��� o�u se m�ele
au cristal de fer et aux �electrons un liquide de neutrons d�eg�en�er�es�
Dans les r�egions centrales� de densit�e � � ��� ���� kg m��� les neutrons forment

un super�uide tandis que les quelques protons sont supraconducteurs� D�apr�es les
mesures en laboratoire� nous savons qu�un super�uide en rotation s�organise quanti�
quement� des quantas de vorticit�e 
des sortes de tourbillons ou vortex� apparaissent
dans le �uide parall�element �a l�axe de rotation� Hors de ces vortex� le �uide est ir�
rotationnel� toute la vorticit�e �etant contenue dans ces zones con�n�ees� Globalement
cependant� le �uide peut �etre consid�er�e en rotation uniforme� Plus la rotation est
�elev�ee et plus le nombre de quantas pr�esents est grand 
�gure ����� De m�eme� dans
un super�uide� le champ magn�etique s�organise en tubes de �ux quanti��es 
�gure
������
En fait� la pr�esence de ces �etats quantiques macroscopiques fut une hypoth�ese

avanc�ee pour expliquer certaines caract�eristiques des pulsars� en particulier l��evolu�
tion de leur p�eriode de rotation lors des �glitches� 
voir plus bas��

����� Les pulsars 	�Pulsating Stars�


Observations

Les pulsars furent d�ecouverts en ���
 par leur rayonnement radio puls�e et ex�
tr�emement stable 
�gure ����� Leur p�eriode varie entre ��� ms et ��� secondes 
en
g�en�eral � � s� et augmente au cours du temps mais de fa�con extr�emement r�eguli�ere�

&P

P
� ����

+P � ����� s#s

Cette d�ecroissance de la vitesse de rotation implique qu�en moyenne� les pulsars sont
plus jeunes que P� +P � ��� ann�ees� Le rayonnement p�eriodique des pulsars est de
loin le plus stable connu �a ce jour� �a tel point qu�on les utilise aujourd�hui comme
r�ef�erences temporelles�
De telles vitesses de rotation sur elles�m�emes sont impossibles �a r�ealiser autre�

ment qu�avec des �etoiles �a neutrons� Pour des �etoiles normales ou m�eme des naines
blanches� la force centrifuge deviendrait plus forte que l�attraction gravitationnelle
en surface"
Les pulsars radio ont les caract�eristiques suivantes�

� la pulsation couvre une large bande en radio� �etant maximale entre ��� et ����
Mhz� avec un �ux de l�ordre de ����� W m�� Hz��!

� une pulsation individuelle dure en moyenne ��* de la p�eriode de rotation�
mais peut atteindre 	�*!

� chaque pulsation est di��erente et pr�esente des sous�structures variables 
du�
r�ee inf�erieure �a �* de la p�eriode�� mais le pro�l moyen 
obtenu en ajoutant
des centaines de pulsations individuelles� est tr�es stable et caract�eristique de
chaque pulsar!
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Fig� ���� � En �a�� Les courbes du bas sont des s�equences de pulses individuels
du pulsar PSR ����#��	 de p�eriode ���� s� Chaque pulse est lui�m�eme compos�e de
sous�structures �a petite �echelle temporelle et tr�es variables� La courbe du haut est la
moyenne des ��� pulses du dessous� Elle est �a double pro�le et est caract�eristique
de ce pulsar� elle reste identique sur plusieurs ann�ees� En �b�� pro�ls moyens du
pulsar PSR ����#�� �p�eriode ���� s� �a ���	 ���� et ���� Hz� Ces pro�ls changent
en fonction de la fr�equence� les deux composantes apparaissant �a haute fr�equence
sont des signatures attendues d�un c�one d��emission�
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Fig� ���� � Exemples de pro�ls radio de pulsars	 pr�esentant une	 deux ou trois
composantes�

� environ ��* des pulsars ont des pro�ls �a � composantes 
� centrale et � sy�
m�etriques�� les autres ayant soit la composante centrale seule� soit les � sym�e�
triques!

� l��emission est fortement polaris�ee lin�eairement� ind�ependament de la fr�equence�
avec une croissance puis une d�ecroissance monotone de cette polarisation au
cours d�un pulse!

� quelques sous�structures p�eriodiques 
de p�eriode di��erente de celle du pulsar�
peuvent disparaitre momentan�ement� mais lorsqu�elles r�eapparaissent� elles
sont en phase avec leur p�eriode pr�ec�edente�

Les jeunes pulsars 
courtes p�eriodes� voir plus bas� ont �egalement une �emission
puls�ee �a plus haute �energie� mais ne repr�esentant que quelques pourcents de l��energie
totale lib�er�ee� en optique 
le Crabe� Vela� BO	������ Geminga�� en rayons X 
�

d�etections mais seulement �� sont puls�es� et � 
� d�etect�es� tous puls�es��

Aujourd�hui� nous connaissons environ 
�� pulsars dans la Galaxie� Il y a es�
sentiellement deux arguments observationnels pour dire que ce sont des objets qui
appartiennent bien �a notre galaxie� 
�� ils sont concentr�es dans le plan du disque
Galactique� l�a o�u se trouvent la majorit�e des �etoiles �! 
�� leur signal radio pr�esente
une dispersion 
c�est �a dire un retard� en fonction de la fr�equence caract�eristique
de la propagation �a travers le milieu interstellaire �� Par ailleurs� il existe plusieurs
restes de supernova qui peuvent �etre associ�es sans ambiguit�e �a un pulsar central 
le
Crabe� Vela��

�� La pr�esence de pulsars �a hautes latitudes galactiques s�explique par leur �ejection lors de la
supernova qui leur a donn�e naissance�
�� De la mesure de cette dispersion et �a l�aide d�un mod�ele fournissant la densit�e des �electrons�

il est possible d�obtenir la distance du pulsar�
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Fig� ���� � N�ebuleuse du Crabe	 situ�ee dans le Taureau �a une distance de ��� ���

al et d�une magnitude V � ��� mag� L�explosion de la supernova fut observ�ee le �
juillet ����	 aussi brillante que la pleine lune et visible m�eme le jour pendant ��
jours cons�ecutifs� En ��� 	 cette n�ebuleuse fut identi��ee comme une forte source de
rayonnement radio	 puis en ���� en X� C�est en ��� que fut d�ecouvert le pulsar
au centre	 avec une p�eriode de �� tours�sec	 une masse de quelques masse solaire
et d�un diam�etre de �� km� En rouge	 l��emission H� �visible�	 en bleu rayonnement
synchrotron tr�es polaris�e �emis par des �electrons de tr�es haute �energie�

Fig� ���� � Pro�ls moyens du pulsar du Crabe en radio	 optique	 X et gammas� Le
double pic reste ici parfaitement align�e sur toute la gamme de fr�equences �Manches�
ter " Taylor ������
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Par ailleurs� la n�ebuleuse qui r�esulte de l�explosion d�une supernova pr�esente
souvent les caract�eristiques suivantes�

� pr�esence de �laments de mati�ere stellaire chaude en expansion� �emettant un
rayonnement optique 
raie H��!

� une zone di�use �emettant un rayonnement synchrotron intense� d�u �a des par�
ticules relativistes pi�eg�ees dans un champ magn�etique de structure complexe�

Pour le Crabe� par exemple� la luminosit�e totale 
puissance rayonn�ee et cin�etique�
est de l�ordre de 	 ����W 
environ ��
 fois plus que celle lib�er�ee �a chaque p�eriode par
le pulsar�� Expliquer le rayonnement synchrotron de la n�ebuleuse du Crabe n�ecessite
d�injecter environ ���
 particules par seconde� chacune avec une �energie de l�ordre
de ���� eV���

Le pulsar� un phare radio ��lighthouse e
ect��

Les diverses contraintes sur les pulsations radio montrent que le rayonnement ra�
dio doit �etre �emis dans un faisceau �etroit de particules� stable en forme et en position
sur plusieurs p�eriodes� Par ailleurs� les contraintes de fortes polarisation lin�eaire et
temp�erature de brillance montrent que ces particules doivent �etre ultra�relativistes
et �emettant un rayonnement coh�erent� En radio� la temp�erature de brillance 
ob�
tenue en �egalisant I� � B�
Tb�� chap �� est gigantesque� de l�ordre de ���� � ����
K� Or� comme l��energie thermique �emise par une particule ne peut �etre sup�erieure
�a son �energie totale �� cela impliquerait une �energie par particule absolument fan�
tastique 
kTb � ���� � ���� eV�� Cela signi�e que nous avons probablement a�aire
�a un rayonnement coh�erent� c�est �a dire o�u I� 
 N�i�� i� �etant l�intensit�e produite
par chaque particule et N le nombre de particules contribuant au rayonnement� En
optique et �a hautes �energies 
X et �� par contre� la temp�erature de brillance est
beaucoup plus faible permettant un rayonnement incoh�erent�
Tout cela peut se comprendre si l��etoile �a neutrons poss�ede un champmagn�etique

dipolaire dont l�axe est inclin�e par rapport �a l�axe de rotation� Il su�t alors que
des particules ultra�relativistes existent dans une r�egion �etroite autour des p�oles
magn�etiques pour que� comme pour un phare� on ne recoive d��emission radio que
lorsque le p�ole magn�etique passe devant la ligne de vis�ee�

Cette image d�une calotte polaire 
�polar cap�� active est d�u �a Radhakrishnan 2
Cooke 
����� et o�re une explication aux pulsars pour lesquels le pro�l radio est soit
�a une composante centrale� soit �a deux� En e�et� le rayonnement de courbure devient
plus faible lorsque la courbure du champ est moindre� On doit donc s�attendre �a
avoir un rayonnement plus faible pour les lignes de plus haute latitude 
presque
radiales� que pour celles de plus basse latitude 
plus divergentes�� produisant un
c�one d��emission creux� Ainsi� on observera un pro�l avec une composante centrale
unique lorsque l�angle entre la ligne de vis�ee et l�axe magn�etique est grand� tandis

�� L��energie d�une particule E est sup�erieure �a l��energie �emise sous forme de photons et qui ne
vaut h� � kTb que pour un corps noir�
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Fig� ���	 � Mod�ele de �calotte polaire� �polar cap� de Radhakrishnan " Cooke
������� Lors du pulse radio du pulsar	 l�angle de polarisation lin�eaire varie �sch�ema
�a gauche�� Cette observation a permis d�assimiler les pulsars �a des sortes de phares
c�otiers� la zone d��emission radio aurait ainsi une faible extension spatiale	 �a proxi�
mit�e imm�ediate des p�oles magn�etiques�

que pour un angle faible� on verra passer les deux �bords� du c�one� produisant deux
composantes d��emission�
Les di��erences d��etalement 
dur�ee� des pro�ls peuvent s�expliquer par l�inclinai�

son de l�axe magn�etique par rapport �a l�axe de rotation� un quasi alignement se
traduirait par une observation quasi permanente de l��emission des particules 
pro�ls
larges�� tandis qu�un grand angle donnerait des pro�ls tr�es �etroits�
Cependant� ce mod�ele ne rend pas compte des pulsars dont le pro�l moyen est

form�e par trois composantes� Si les deux composantes sym�etriques se comprennent
ais�ement avec l�id�ee ci�dessus� la composante centrale n�ecessite des processus d��emis�
sion non li�es �a la courbure du champ magn�etique et se produisant dans le creux du
c�one� Noter �egalement que le mod�ele de la calotte polaire n�explique ni d�o�u pro�
viennent les particules ni comment elles sont acc�el�er�ees���

Freinage des pulsars� le mod	ele de Pacini ������

Ce mod�ele fut le premier propos�e et est donc le plus simple� Il suppose un champ
magn�etique 
un pur dip�ole� faisant un angle � avec l�axe de rotation de l��etoile� La
rotation de l��etoile sur elle�m�eme induit alors une variation temporelle p�eriodique
du champ magn�etique� ce qui provoque un rayonnement dipolaire magn�etique dont
la puissance vaut

L �
�j.��j�
���c�


��	��

o�u �� est le moment magn�etique dipolaire du pulsar� Ce moment peut s��ecrire

�� �
BpR

�

�

�
cos��ek  sin� cos�t�e��

 sin� sin �t�e��

�

��	
�

o�u Bp est le champ mesur�e au p�ole magn�etique� �ek est un vecteur unitaire dans
la direction parall�ele au vecteur rotation du pulsar et 
�e��

� �e��
� engendrent le plan
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perpendiculaire �a l�axe� Cette puissance ne peut provenir que de l��energie de rotation
du pulsar 
� c�est �a dire

L � �dE
dt
� � d

dt

I��

�
� �I� +� 
��	��

o�u I est le moment d�inertie de l��etoile� suppos�ee en rotation rigide 
T � I������
Cela nous permet alors d��ecrire l��equation de l��evolution de la p�eriode du pulsar

B�
pR

���

���c�
sin� � � �I� +� 
��	��

On pose

T � �
�
�
+�

�
�
�

���Ic
�

B�
pR

���
� sin

� �

�����

o�u l�indice ��� signi�e que l�on prend les valeurs actuelles� En utilisant ce temps
caract�eristique 
connu puisque mesurable�� on peut facilement int�egrer l��equation
pr�ec�edente et obtenir l��age t du pulsar

t �
T

�
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� �

�
�

��
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�����

o�u �i � �
t � ��� Si le freinage a �et�e su�samment e�cace 
autrement dit� si l�on a
a�aire �a un pulsar su�samment ralenti�� on peut faire l�approximation �i �� ���
ce qui donne un �age

t� 	 T

�
� 
�����

Cette expression� appliqu�ee au pulsar du Crabe en ��
�� donna un �age t� 	 ����
yr �a partir d�une valeur T 	 ���� yr mesur�ee� C�est assez proche de l��age r�eel de
ce pulsar� ��� ans� dont on sait qu�il naquit en ��	� lors d�une supernova observ�ee

mais surtout not�ee� par les astrologues chinois�
Or� la puissance �emise 
les calculs de structure interne d��etoile �a neutrons four�

nissant une valeur pour I� est de l�ordre de L � �I� +� � ����� W� se trouve �etre
comparable �a celle de la n�ebuleuse qui entoure le pulsar� Ainsi� ce serait l��energie
de rotation du pulsar qui alimenterait en �energie la n�ebuleuse" Noter que malgr�e
ce succ�es� ce mod�ele n�explique pas le rayonnement �emis lors de chaque pulsation
radio� puisqu�il ne d�ecrit pas comment 
�� produire des particules 
magn�etosph�ere
vide� et 
�� comment les acc�el�erer�
Le champ magn�etique n�ecessaire �a un tel freinage est

Bp sin� �

	
���c�L

R���


���

	 	 ��� Tesla 
�����

ce qui est un champ gigantesque� le plus �elev�e de l�univers 
on atteint des valeurs
maximales en laboraroire de l�ordre de �� T�� Cependant� des mesures pr�ecises du
rayonnement synchrotron �emis par le pulsar fournissent bien un champ magn�etique
comparable� Un tel champ proviendrait du champ de l��etoile prog�enitrice� mais am�
pli��e lors de la contraction du coeur 
par conservation du �ux magn�etique��

�� De m�eme que pour les naines blanches� ni r�eactions nucl�eaires ni contraction ne peuvent servir
de source d��energie dans ces astres compacts�
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Le mod	ele de Goldreich � Julian ������

Le mod�ele pr�ec�edent avait cependant un probl�eme� que se passe�t�il lorsque
�� �� Le rayonnement dipolaire s�annule� donc plus de couple de freinage� Il �etait
g�enant de compter sur un �ecart syst�ematique entre l�axe de rotation et le moment
dipolaire pour ralentir les pulsars� Certes� mais comme les pulsars sont justement
les �etoiles �a neutrons pour lesquelles cet �ecart existe� peut��etre n�y avait�il l�a qu�un
e�et de s�election observationnelle��� Par ailleurs� ce mod�ele suppose un dip�ole dans
une magn�etosph�ere vide� Goldreich 2 Julian montr�erent que justement cela ne pou�
vait �etre le cas� la magn�etosph�ere d�une �etoile �a neutrons est remplie de particules
charg�ees et c�est le rayonnement de ces particules qui est observ�e� D�o�u proviennent
alors ces particules�
La r�eponse est simple et r�eside dans le th�eor�eme de Gauss 
rotation d�un conduc�

teur dans un champ magn�etique�� Pour simpli�er les calculs� la g�eom�etrie est ici
suppos�ee axisym�etrique� le dip�ole est align�e avec l�axe de rotation� Le champ ma�
gn�etique reignant �a l�ext�erieur du pulsar peut s��ecrire en coordonn�ees cylindriques

�Bext � Bp
R�

r�
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�er  

sin 


�
�e�




�����

En supposant une absence de courants �a la surface du pulsar 
cro�ute cristalline trop
rigide pour permettre un d�eplacement signi�catif de charges�� nous pouvons estimer
le champ magn�etique interne

�Bint � �Bext � 
���	�

La loi d�Ohm� appliqu�ee �a l�int�erieur conducteur du pulsar� fournit ensuite le champ
�electrique interne

�Eint � ��v � �Bint � �
�� �r�� �Bint

� �RBp sin 


	
sin 


�
�er � cos 
�e�
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En�n� la composante transverse du champ �electrique �etant continue� il existe un
champ �electrique non nul �a l�ext�erieur du pulsar� Ce champ poss�ede alors une com�
posante parall�ele au champ magn�etique

Ek �
�Eext � �Bext

Bext
� �RBp

� � ����
�
P

� s

��� � B

��� T

�
V m�� 
���
�

qui d�ecroit avec la distance et qui est susceptible d�acc�el�erer des particules� Ce
champ �electrique est �enorme et produit une force gigantesque� le rapport entre la
force �electrique et la force gravitationnelle vaut en e�et pour un proton

force �electrique

force gravitationnelle
� eEk

mpGM�R�
� ��
 
�����
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Fig� ���� � Mod�ele de Goldreich�Julian ������� Une sph�ere conductrice en rotation	
poss�edant un champ magn�etique va se comporter comme un g�en�erateur de Faraday�
les di��erences de tension attendues �a sa surface sont donn�ees dans la table� Ce
mod�ele pr�edit que des charges positives et n�egatives vont �etre arrach�ees �a la cro�ute
de l��etoile �a neutrons et acc�el�er�ees le long des lignes de champ ouvertes �celles qui
traversent le cylindre de lumi�ere��
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La mati�ere serait donc litt�eralement arrach�ee �a la surface solide du pulsar� les protons
pouvant a priori atteindre des facteurs de Lorentz �enormes � � ������
" A ce titre�
les pulsars seraient potentiellement des sources de rayons cosmiques�

La di��erence de potentiel entre le p�ole et l��equateur 
les termes en 
 ont �et�e
omis dans les expressions ci�dessus� qui ne fournissent qu�un ordre de grandeur��
impose une charge d�espace di��erente� Pour un champ magn�etique dans la m�eme
direction que le vecteur vitesse angulaire du pulsar� les lignes de champ magn�etique
situ�ees au p�ole seront charg�ees n�egativement tandis que celles aux latitudes plus
basses seront charg�ees positivement� Ceci construit alors un circuit �electrique qui
fournit une force de Laplace freinant le pulsar� Ainsi� la puissance transport�ee par
les particules provient in �ne de la rotation du pulsar�

Nous avons vu que la magn�etosph�ere est tr�es probablement remplie de particules
arrach�ees �a la surface puis acc�el�er�ees le long du champ magn�etique� Mais� tant
que leur �energie reste n�egligeable devant celle du champ� nous pouvons faire les
hypoth�eses simpli�catrices suivantes� 
�� le dip�ole restera non perturb�e et 
�� la
mati�ere sera en corotation avec lui 
et lui�m�eme entrain�e par la rotation du pulsar��
Cependant� il existe une distance �a l�axe de rotation du pulsar o�u la vitesse de
rotation de la mati�ere �gel�ee� au dip�ole deviendrait �egale �a celle de la lumi�ere�
Cette distance� qui d�e�nit ce qu�on appelle le cylindre de lumi�ere� vaut
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�����

Au del�a de ce rayon cylindrique� la mati�ere en stricte corotation aurait donc une
vitesse sup�erieure �a celle de la lumi�ere� Cela ne se peut� ce qui signi�e 
�� que
les particules atteignent bien des vitesses ultra�relativistes mais� 
�� que la champ
magn�etique ne peut maintenir sa structure dipolaire au del�a du cylindre de lumi�ere�
Physiquement� cela implique que la mati�ere devient su�samment acc�el�er�ee pour
pouvoir fortement perturber le champ� La magn�etosph�ere d�un pulsar serait donc
constitu�ee de deux r�egions� 
�� une r�egion �a basse latitude de lignes de champ ferm�ees
et en corotation avec de la mati�ere et 
�� une r�egion constitu�ee de lignes de champ
ouvertes� issues des p�oles magn�etiques et par o�u s��ecoule un vent de particules�
acc�el�er�ees �a des vitesses ultra�relativistes �a partir du cylindre de lumi�ere�

On peut faire une estimation de la puissance transport�ee par ces particules� Le
champ magn�etique �etant approximativement dipolaire jusqu�au cylindre de lumi�ere�
il varie comme B 	 Bp
R�r��� o�u Bp est le champ au p�ole� R le rayon du pulsar
et r la distance �a l�axe� Dans cette approche �electrodynamique 
o�u les particules ne
perturbent pas le champ magn�etique�� le champ �electrique vaut E 	 cB� Le �ux
de Poynting� qui d�ecrit le �ux d��energie �electromagn�etique qui sera transf�er�e aux
particules� s��ecrit alors

S �

������
�E � �B

��

������ � c
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��
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La puissance �electromagn�etique transport�ee est donc approximativement

L �
Z
�r � �SdV �
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��
��

Cette puissance est ensuite transf�er�ee et emmen�ee par les particules surtout au
niveau du cylindre de lumi�ere� ce qui permet d��ecrire

L � ��B�
pR

���

��c�
� 
��
��

On voit donc que l�on obtient ici une puissance similaire �a celle fournie par le rayon�
nement dipolaire magn�etique� donc un temps caract�eristique de freinage et des �ages
de pulsars identiques� La di��erence essentielle est qu�ici la magn�etosph�ere n�est pas
le vide� des particules ultra�relativistes s��echappent le long des lignes de champ
ouvertes� Ainsi� ce mod�ele explique qualitativement comment la n�ebuleuse est ali�
ment�ee �a la fois en particules relativistes et en champ magn�etique� d�o�u provient
sa puissance observ�ee mais �egalement la possibilit�e de produire les pulsations radio

�ev�enements mettant en jeu une fraction minime de la puissance transport�ee��
Ces r�esultats sont rest�es cependant tr�es qualitatifs� car le calcul pr�ecis du mou�

vement des particules et de leur acc�el�eration ne peut se faire sans traiter les in�
terrelations avec le champ magn�etique� en particulier dans l��etablissement de sa
g�eom�etrie globale 
cf� cylindre de lumi�ere�� C�est donc dans le contexte de la ma�
gn�etohydrodynamique relativiste que doivent se faire ces calculs� qui sont de ce fait
tr�es complexes�

Le mod	ele de Ruderman � Sutherland ������

Ruderman 2 Sutherland ont rajout�e une complexit�e suppl�ementaire au scenario
pr�ec�edent� Ils ont e�et montr�e que seuls les �electrons� plus l�egers� pouvaient �etre
arrach�es �a la cro�ute solide qui constitue la surface d�une �etoile �a neutrons� En e�et�
lorsque Bp � ��� Tesla le rayon de Larmor des particules est plus petit que le rayon
de Bohr

RLarmor �
mV�
qB

� RBohr �
����'h

�

me�
� 
��
��

Cela signi�e que dans ces conditions de champmagn�etique extr�eme� les atomes de fer
ne sont plus sph�eriques mais des sortes de cigares� along�es dans la direction de �B et
donc perpendiculaires �a la surface du pulsar" Ruderman 2 Sutherland montr�erent
que� malgr�e son intensit�e� le champ �electrique Ek ne pouvait rompre le cristal de
fer 
il faudrait � �� keV�� seuls les �electrons peuvent donc �etre acc�el�er�es� Du fait
de cette perte d��electrons� la surface du pulsar se retrouve progressivement charg�ee
positivement tandis que la magn�etopsh�ere proche devient charg�ee n�egativement� un
champ �electrique �electrostatique� d�u �a cette di��erence de potentiel� se d�eveloppe et
ne cesse de grandir� Une telle situation ne peut durer ind�e�niment���
Ces �electrons� initialement acc�el�er�es par Ek� sont contraints de suivre le champ

magn�etique qui est courb�e� ils perdent de l��energie par rayonnement de courbure
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Fig� ���
 � Mod�ele de �polar cap gap�	 d�u �a Ruderman " Sutherland ������� Dans
ce mod�ele	 comme dans celui de Golreich " Julian	 il existe une r�egion �a l�ext�erieur
du pulsar	 o�u un champ �electrique non nul est parall�ele au champ magn�etique� Ce
champ acc�el�ere essentiellement les �electrons �les protons restent coll�es �a la surface�
jusqu��a des vitesses ultra�relativistes� Du fait de la courbure des lignes de champ et de
leur grande vitesse	 ces particules �emettent un rayonnement de freinage� Ces photons
vont alors cr�eer des paires d��electrons�positrons	 d�eveloppant alors une cr�eation de
paires en cascade� Les �electrons retournent vers la surface tandis que les positrons
s��echappent le long des lignes de champ ouvertes�
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dont la fr�equence vaut

� � �

�
��

c

R 
��
��

o�u � est le facteur de Lorentz des �electrons et R est le rayon de courbure du champ
magn�etique� Les facteurs de Lorentz atteints sont si �elev�es que le rayonnement �emis
par ces �electrons est un rayonnement de haute �energie� ce sont des rayons gammas�
Or� ces gammas vont spontan�ement cr�eer des paires 
Sturrock� ��
��

� � e�  e� 
��
	�

d��electrons et de positrons� les premiers acc�el�er�es vers l�ext�erieur et les deuxi�emes
vers la surface 
par le champ magn�etique�� Plus il y a de particules dans la ma�
gn�etosph�ere� et plus le rayonnement de courbure devient intense� ce qui emballe le
processus de cr�eation de paires 
cr�eation de paires en cascade� de l�ordre de � ���

paires par seconde pour le Crabe� par ex� et donc la di��erence de potentiel� Tr�es
rapidement un �claquage� 
arc �electrique� se produit entre la surface du pulsar et
la magn�etosph�ere proche� qui anihile les charges d�espace et rend la magn�etosph�ere
vide� Puis� le processus repart pour un cycle�
Ce mod�ele 
�polar cap gap model��� �egalement non calcul�e de fa�con coh�erente�

explique qualitativement les aspects observationnels qui �echappaient au mod�ele de
Goldreich 2 Julian� Par exemple� la polarisation du rayonnement� qui n�ecessite une
acc�el�eration �a l�int�erieur du cylindre de lumi�ere et non �a l�ext�erieur� et surtout les
micro�structures observ�ees dans chaque pulsation du pulsar� interpr�et�ees ici comme
les ��etincelles� produites lors des claquages�
Notre vision actuelle des pulsars radio met donc en jeu une structure magn�etique

complexe� avec une calotte polaire pr�esentant des claquages cycliques et la produc�
tion d�un vent de paires d��electrons�positrons ultra�relativistes� Les pulsations ob�
serv�ees en optique et en rayons X et � s�expliqueraient par l��emission synchrotron
incoh�erente des paires relativistes au niveau du cylindre de lumi�ere 
�outer gap
model�� Ruderman ���
��

����� Des �glitches� �a la tectonique des plaques

Les �glitches�

Nous avons vu que la p�eriode des pulsars augmente au cours du temps et que la
d�eriv�ee de la p�eriode est proportionnelle au carr�e du champ magn�etique et inverse�
ment proportionnelle �a la p�eriode� Mais ceci n�est pas toujours vrai� En f�evrier �����
le pulsar Vela fut observ�e acc�el�erant soudainement� avec

&�

�
� ����

& +�
+�

� ����

Les observations ult�erieures montr�erent qu�apr�es cette soudaine acc�el�eration� il lui
fallu plusieurs mois pour retrouver une d�ecroissance suivant la loi habituelle 
��
gure ������ Ce ph�enom�ene� appel�e �glitch� en anglais� fut �a l�origine de nombreuses
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Fig� ���� � Les quatre premiers �glitch� g�eants observ�es dans le pulsar de Vela
�Downes �� ��� Le changement relatif fut de l�ordre de &P�P � ���� et il fallut
attendre plusieurs mois pour retrouver la loi normale d��evolution P 
t��

suggestions et �d�ecouvertes� concernant l�int�erieur des �etoiles �a neutrons� Par quel
m�ecanisme en e�et� une �etoile �a neutrons peut�elle �etre brutalement acc�el�er�ee� puis
�a nouveau frein�ee mais sur une �echelle de temps plus longue�

Rotation et structure interne

La pr�esence simultan�ee� �a l�int�erieur d�un pulsar� d�un champ magn�etique intense
et d�un �uide de protons supraconducteurs ne peut rester sans cons�equences� En
e�et� les protons �etant �gel�es� au champ magn�etique� cela signi�e que le champ
impose une rotation rigide �a la fois �a la surface et au �uide supraconducteur� Par
contre� il n�y a pas d�interaction directe entre le champ et les neutrons 
super�uide
organis�e en vortex�� Il risque donc d�y avoir un d�ecouplage entre la rotation de la
surface 
celle qui est observ�ee� et celle du super�uide de neutrons� qui constituent
cependant l�essentiel de la masse de l�objet compact" Puisque le freinage de l��etoile
s�e�ectue par l�interm�ediaire du champ magn�etique� cela signi�e que le super�uide
devrait� en moyenne� tourner plus rapidement que la surface ou le �uide de protons
supraconducteurs�

Le freinage du super�uide de neutrons se traduit par une migration de ses quantas
de vorticit�e vers la surface� o�u ils s�y dissiperaient 
par un processus encore inconnu��
Cette dissipation devrait alors s�observer par une acc�el�eration momentan�ee de la
cro�ute rigide� ce qui est bien le cas lors des �glitches��
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Les tremblements d��etoiles

Le mod�ele simple ci�dessous fut propos�e par Baym et ses collaborateurs en �����
Au fur et �a mesure que le pulsar est frein�e� l�aplatissement de sa forme tend natu�
rellement �a diminuer� Que se passerait�il si cette diminution� du fait de l�extr�eme
rigidit�e de la cro�ute� ne peut pas se produire� Il y aurait fatalement un seuil au�dela
duquel la structure s�ajusterait brutalement en adoptant une forme plus sph�erique�
Il s�av�ere qu�un modi�cation in�me du moment d�inertie de l��etoile 
&R � ��	 cm"�
peut expliquer une grande acc�el�eration�

Le mod�ele suppose qu�une �etoile �a neutrons est constitu�ee de deux composantes�
une cro�ute de moment d�inertie Ic et de vitesse angulaire �
t� 
celle qui est obser�
v�ee� et un int�erieur de neutrons super�uides de moment d�inertie In et de vitesse
�n
t�� Le couplage entre les deux composantes est grossi�erement d�ecrit par un temps
caract�eristique de relaxation �c� tel que �n � � au bout de �c� Si l�int�erieur d�une
�etoile �a neutrons n��etait pas super�uide� ce temps de relaxation serait de l�ordre de
quelques minutes ou moins� alors que les observations nous indiquent qu�il est de
l�ordre de quelques mois�
L��equation de conservation du moment cin�etique de chaque composante s��ecrit

Ic +� � ��� Ic
�� �n

�c

��
��

In +�n � Ic
�� �n

�c

��

�

Ici� seule la cro�ute subit un couple de freinage � externe 
d�u au champ magn�etique��
tandis que le coeur liquide subit un couple impos�e par la cro�ute� Dans ce traitement�
� et �c sont suppos�es constants au cours du temps� ce qui est justi��e puisque ces
�glitches� se produisent sur une �echelle de temps courte par rapport �a l��evolution
de la p�eriode du pulsar� Les �equations ci�dessus fournissent
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o�u �� et �� sont des constantes d�int�egration� I � Ic  In et � � �cIn�I�
On suppose que l�on observe un �glitch� �a t � �� qui fait instantan�ement passer

la vitesse angulaire du pulsar de �
t� �a �
t� &�� 
�gure ������ Avec cette condition
initiale� on peut r�e�ecrire �
t� sous la forme plus pratique
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o�u ��
t� d�ecrit simplement l��evolution de la p�eriode sous l�action du freinage ma�
gn�etique seul 
ici on regarde des instants courts� ce qui explique cette d�ecroissance
lin�eaire avec le temps�� En posant &� � �
t�� ��
t�� on voit que pour t �� � � on
obtient &� 	 &��
� � Q�� Le param�etre Q contr�ole donc la qualit�e du retour de
la p�eriode du pulsar �a sa valeur d�avant le �tremblement�� A partir des �equations
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Fig� ���� � Repr�esentation sch�ematique d�un �glitch� �Manchester " Taylor ������

pr�ec�edentes on obtient

Q � �&
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Ainsi� en mesurant avec su�samment de pr�ecision l��evolution de la p�eriode apr�es le
�glitch�� nous sommes en mesure d�obtenir ces param�etres Q et � � Reste maintenant
�a relier Q aux caract�eristiques physiques de notre pulsar�
Que se passe�t�il pendant le �glitch�� Les �equations pr�ec�edentes sont une tenta�

tive simpliste d�aborder l��evolution de la p�eriode du pulsar apr�es le �glitch�� Si l�on
regarde pendant le temps &t tr�es court du �glitch�� on peut faire l�approximation
que chaque composante conserve son moment cin�etique� En e�et� dans ce mod�ele�
c�est la brusque variation du moment d�inertie de la cro�ute qui engendre une varia�
tion de sa vitesse de rotation� De m�eme� le coeur liquide conserve tout d�abord son
moment cin�etique lors du changement intervenu dans la cro�ute� et subira ensuite
une �evolution �a cause de son couplage avec celle�ci� La conservation du moment
cin�etique de chaque composante s��ecrit�
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Or� en di��erenciant l��equation 
��
��� on obtient
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La derni�ere expression utilise le fait que le couple � est reli�e au temps caract�eristique
T par � � I��T 
voir Eq�
������� En g�en�eral� IcT �� I�c 
temps de freinage est
beaucoup plus long que le temps caract�eristique d�ajustement interne�� ce qui permet
d��ecrire
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En prenant cette expression �a t � � et en utilisant la d�e�nition de Q� on trouve
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Ainsi� �a partir des observations et de ce mod�ele simple� on pourrait obtenir une �me�
sure� des moments d�inertie de l��etoile �a neutrons et les comparer �a ce que fournissent
les mod�eles de structure interne pour une �equation d��etat donn�ee� Cependant� les
di�cult�es de ce mod�ele �a rendre compte des observations pour tous les pulsars sont
nombreuses� En particulier� di��erents pulsars ont des valeurs di��erentes de Q et�
pire� Q semble varier pour un m�eme pulsar entre deux �glitches�� Ce mod�ele trop
na.3f fut donc amend�e avec des �el�ements physiques suppl�ementaires� Cette approche
permet n�eanmoins de montrer qu�il est a priori possible d�obtenir des diagnostics
sur la structure interne des �etoiles �a neutrons �a partir de l��evolution de sa p�eriode
de rotation�

La tectonique des plaques

Les id�ees qui suivent furent propos�ees comme explication des �glitches� par An�
derson et Itoh en ��
	�
Dans un milieu supraconducteur� le �ux magn�etique n�est pas spatialement dis�

tribu�e mais �egalement quanti��e dans des vortex de �ux� parall�eles �a la direction
du champ 
faisant donc un angle avec les quantas de vorticit�e des neutrons�� Une
physique nouvelle pourrait �etre �a l�oeuvre dans ces objets �etranges� S�il existe une in�
teraction entre les vortex de �ux magn�etique et ceux de vorticit�e des neutrons alors
on peut imaginer le scenario suivant� Au fur et �a mesure que le pulsar est frein�e
par le champ magn�etique� les vortex du coeur super�uide migrent vers la surface�
Dans leur chemin� ils interceptent les quantas de �ux magn�etique et tendent �a les
entrainer avec eux 
�gure ������
La migration du champ magn�etique vers la surface signi�e tout simplement l�ex�

pulsion du champ magn�etique hors de l��etoile �a neutrons� Cela expliquerait alors
pourquoi le champ magn�etique des pulsars est d�autant plus faible que celui�ci tourne
lentement� ce seraient de vieux pulsars� Mais le champ magn�etique est par ailleurs
attach�e �a la surface solide de l��etoile� La migration de quelques quantas de �ux
magn�etique va donc agir localement sur la cro�ute� ce qui peut amener celle�ci �a se
rompre localement et �a former des plaques� analogues �a celles de la cro�ute terrestre�
Ces plaques vont donc se disloquer et avoir des mouvements relatifs control�es par le
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Fig� ���� � Expulsion des quanta de 
ux de l�int�erieur supraconducteur due au
freinage �electromagn�etique des pulsars �d�apr�es Sauls �� ��� Au fur et �a mesure que
le pulsar est frein�e	 les quanta de vorticit�e dans le coeur super
uide se d�eplaceraient
vers la cro�ute et entraineraient avec eux les quanta de 
ux magn�etique�

champ magn�etique� le freinage de l��etoile et le couplage entre quantas de vorticit�e
et quantas de �ux�
Mais l�extr�eme rigidit�e de la cro�ute emp�echerait cette expulsion du champ ma�

gn�etique de se produire calmement et le mouvement des plaques pourrait ne pas
�etre continu� Au fur et �a mesure du freinage de la cro�ute 
via le champ magn�e�
tique�� l�interieur super�uide expulse ses quantas de vorticit�e vers la surface qui
reste rigide� Puis� soudainement� les contraintes impos�ees par ces mouvements in�
ternes provoquent une cassure� C�est �a ce moment que l�exc�es de rotation du coeur
super�uide est transf�er�e �a la cro�ute� qui se trouve de ce fait acc�el�er�ee� L�observation
des �glitches� nous m�ene alors directement �a une tectonique des plaques�
Comprendre le comportement des �etoiles �a neutrons implique la physique des

milieux denses� des �uides quantiques� la physique des particules� celle des proces�
sus de rayonnement coh�erent des plasmas relativistes� la magn�etohydrodynamique
et la relativit�e g�en�erale� Autant dire qu�une compr�ehension compl�ete est loin d��etre
atteinte" A vrai dire� ces objets servent plut�ot �a �elaborer et �a tester notre compr�e�
hension des lois m�emes de la physique�

Note� freinage �electromagn�etique des pulsars

Y a�t�il vraiment une incompatibilit�e entre le mod�ele de Pacini et celui de Gol�
dreich " Julian�
Les pulsars ont une �emission radio puls�ee� il est donc n�ecessaire que le champ

magn�etique soit inclin�e par rapport �a l�axe de rotation� Dans le mod�ele de Goldreich
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2 Julian� le champ n��etait pas inclin�e uniquement par commodit�e de calcul� Si on
l�incline� les processus physiques �etudi�es ne devraient pas �etre trop modi��es� Dans
le mod�ele de Pacini� l��energie du pulsar est transport�ee par un champ �electroma�
gn�etique basse fr�equence 
identique �a celle du pulsar�� Or� si un �electron intercepte
cette onde au�del�a du cylindre de lumi�ere� il sera acc�el�er�e par le champ �electroma�
gn�etique� en e�et� sur un temps tr�es court par rapport �a la p�eriode de l�onde� le
champ �electromagn�etique se comporte comme un champ �electrique et magn�etique
statique 
comme dans Goldreich 2 Julian�� L��electron pourra donc �etre acc�el�er�e jus�
qu��a des vitesses relativistes dans la direction de propagation de l�onde� Il aura alors
la possibilit�e� par e�et d�amortissement Landau� d�extraire l��energie de l�onde sur
laquelle il �surfe��
La di��erence entre les deux mod�eles devient alors tr�es subtile� Dans les deux cas�

il existe un vent de particules ultra�relativistes transportant l��energie de rotation
du pulsar dans la n�ebuleuse� Dans le mod�ele de Pacini� l�acc�el�eration s�e�ectue par
l�interm�ediaire d�un rayonnement dipolaire basse fr�equence� tandis que dans celui de
Goldreich 2 Julian� par le biais du champ magn�etique du pulsar� Deux facettes du
m�eme processus�



���� LES TROUS NOIRS ��	

��� Les trous noirs

Au XVIII�eme si�ecle� en pleine heure de gloire de la m�ecanique classique� la lu�
mi�ere �etait consid�er�ee comme �etant constitu�ee de corpuscules� Appliquant alors les
lois de la m�ecanique� Laplace eut le raisonnement suivant�

�Un astre lumineux de m�eme densit�e que la terre et dont le diam�etre se�
rait deux cents cinquante fois plus grand que celui du soleil� ne laisserait�
en vertu de son attraction� parvenir aucun de ses rayons jusqu��a nous� Il
est donc possible que les plus grands corps lumineux de l�univers soient�
par cela m�eme� invisibles��

Ce calcul simple fut possible du fait de l��egalit�e entre la masse grave 
responsable de
la soumission d�un corps �a la force gravitationnelle� et la masse inerte 
responsable
de l�inertie d�un corps �a sa mise en mouvement�� Puis� l�exp�erience des propri�et�es
ondulatoires de la lumi�ere a jet�e dans l�ombre ce r�esultat� qui �etait quantitativement
faux mais qualitativement juste�
Un si�ecle plus tard� Einstein se pencha �a nouveau sur la question de l��egalit�e

masse grave�masse inerte� Ceci 
et d�autres faits troublants� le conduisit en ���	 �a
la th�eorie de la relativit�e restreinte� puis �a celle de la relativit�e g�en�erale en �����

����� Rappels de relativit�e restreinte

Constance de c� notion d�espace�temps

Avant Einstein� la physique �etait s�epar�ee en deux blocs� la m�ecanique classique
d�une part� qui restait invariante lors d�un changement de r�ef�erentiel galil�een 
ie� mis
�a part des primes� les �equations s��ecrivaient de la m�eme fa�con� et l��electromagn�etisme
de Maxwell� invariant sous une transformation bizarre trouv�ee par Lorentz mais dont
le sens �echappait alors aux physiciens�
En pratique� l�op�eration �changement de r�ef�erentiel� consiste toujours �a d�eplacer

un observateur 
celui qui observe l��ev�enement physique en question� dans l�espace�
Ainsi� depuis Galil�ee� nous savons qu�une trajectoire est toujours relative �a l�espace�
une balle lach�ee dans un train en mouvement d�ecrit une droite dans le �r�ef�erentiel�
du train et une parabole dans celui de la Terre� Mais si on adopte une position
extr�emenent pragmatique et bien on constate qu�observer un �ev�enement consiste
toujours �a �recevoir� les photons 
ou tout autre v�ehicule d�information� �emis par le
syst�eme �etudi�e� Or� Michelson et Morley constat�erent exp�erimentalement en ���
 la
constance de la vitesse de lumi�ere c quelque soit le r�ef�erentiel " Autrement dit� l�in�
formation met toujours un temps �ni pour parvenir jusqu��a l�observateur� Einstein
mit ainsi le doigt sur la notion de relativit�e du temps� Chaque horloge devant �etre
attach�ee �a un lieu en particulier� il ne faut plus parler d�espace seul mais d�espace�
temps� Et se pose alors le probl�eme de la synchronisation des horloges� celle d�un
observateur quelconque et celle attach�ee 
physiquement li�ee� �a l��ev�enement�
En r�esum�e� dans la m�ecanique de Newton� seul l�espace est relatif et on peut

connaitre ce qui s�y produit partout et �a tout moment car le transfert de l�information
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est instantan�e 
notion d�un temps absolu�� Dans celle d�Einstein� l�espace et le temps
�etant tous les deux relatifs �a l�observateur� il existe des �ev�enements hors d�atteinte
de certains observateurs 
l�information n�a pas encore eu le temps de se propager
vers eux�� La di��erence entre ces deux visions ne tient qu��a la constance et �a la valeur
�nie de la vitesse de la lumi�ere� en faisant tendre c vers l�in�ni� on doit pouvoir alors
retrouver la m�ecanique de Newton �a partir de la relativit�e restreinte�

Espace�temps de Minkowski et transform�ee de Lorentz

Dor�enavant� il faut donc penser en termes d�espace�temps et rep�erer les �ev�ene�
ments �a l�aide de � coordonn�ees 
� d�espace� � de temps�� Un �vecteur position�
sera ainsi �x � 
ct� �r�� Supposons maintenant qu�un observateur 
on parle moins de
r�ef�erentiel en relativit�e� se d�eplace avec une vitesse v constante dans la direction z�
vitesse mesur�ee par rapport �a un autre observateur� Un �ev�enement rep�er�e par �x par
l�observateur immobile sera vu par l�observateur en mouvement en

�x� �

�
BBB�

ct�

x�

y�

z�

�
CCCA � L�x �

�
BBB�

� � � ���
� � � �
� � � �

��� � � �

�
CCCA �

�
BBB�

ct
x
y
z

�
CCCA 
�����

o�u � � 
� � ������� est le facteur de Lorentz 
parfois appel�e �boost��� � � v�c�
Cette transformation L est appel�ee transformation de Lorentz� On peut d�emontrer
qu�elle est la seule permettant de rendre compte de l�invariance de c dans un espace
homog�ene et isotrope�
Etant donn�e ce que signi�e maintenant �changer de r�ef�erentiel�� quels peuvent

�etre les invariants du syst�eme lors d�une telle op�eration� La r�eponse �a cette question
est la g�en�eralisation du principe d�inertie galil�een� les lois de la physique doivent �etre
ind�ependantes de l�observateur� Ainsi� une relation causale dans un r�ef�erentiel doit
le rester dans un autre� Cela implique la conservation de la �distance� entre deux
�ev�enements se produisant dans cet espace�temps �a � dimensions�
La notion de distance entre deux �ev�enements est d�e�nie �a partir du produit

scalaire de deux �vecteurs� position� Pla�cons�nous en un point �x et en un point
situ�e imm�ediatement �a cot�e� en �x  �dx� On peut v�eri�er que la forme quadratique
suivante

ds� � 
�x �dx� � �x � c�dt� � dl� � 
���
�

o�u dl� � dx� dy� dz�� est bien un invariant de Lorentz� En utilisant la convention
d�Einstein de sommation sur les indices r�ep�et�es� cette expression peut s��ecrire de
fa�con plus compacte sous la forme

ds� � ���dx
�dx� 
�����

o�u x� � ct� x� � x� x� � y� x� � z et o�u la matrice ��� a la forme suivante

��� �

�
BBB�
� � � �
� �� � �
� � �� �
� � � ��

�
CCCA 
�����
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Cette matrice constitue un tenseur de rang � et est appel�ee la m�etrique car elle
porte en elle toute l�information concernant la g�eom�etrie locale de l�espace�temps�
La pr�esence du signe moins indique que l�espace�temps de la relativit�e restreinte
n�est pas euclidien mais riemannien� ��� d�ecrit l�espace�temps de Minkowski�
Ainsi� en relativit�e� op�erer un �changement de r�ef�erentiel� revient tout b�etement

�a faire un changement de syst�eme de coordonn�ees� Un tel changement est d�ecrit par
une matrice de passage de la forme x� � -x� L��el�ement in�nit�esimal de distance en
relativit�e restreinte devant rester conserv�e� on a alors 
�ecriture matricielle�

ds� � 
dx��T�dx� � 
-dx�T�-dx

� 
dx�T-T�-dx � 
dx�T�dx 
�����

ce qui implique que les changements de coordonn�ees physiquement acceptables
doivent v�eri�er

� � -T�- � 
�����

L�ensemble des matrices - qui satisfont cette condition sont connues sous le nom
des transform�ees de Lorentz et constituent un groupe 
le groupe de Lorentz�� Dans
ce groupe� on y trouve �evidemment les �boosts� 
matrices de la forme de L� mais
�egalement les rotations�

Cin�ematique relativiste

Faire de la cin�ematique en relativit�e restreinte consiste �a d�e�nir des grandeurs
porteuses d�une signi�cation physique mais plong�ees dans l�espace�temps de Min�
kowski� Ce sont ces objets math�ematiques que l�on appelle les quadrivecteurs et�
d�une mani�ere plus g�en�erale� les tenseurs 
un quadrivecteur est un tenseur d�ordre
�� un scalaire un tenseur d�ordre ��� On peut appr�ehender un tenseur comme �etant
un tableau de nombres ob�eissant �a certaines propri�et�es lors d�un changement de sys�
t�eme de coordonn�ees� Ces propri�et�es math�ematiques d�ecrivent la notion physique
d�ind�ependance des lois selon les observateurs�
Ainsi� la ��position x� � 
ct� �r� d�un �ev�enement se transforme selon le groupe de

Lorentz et sa ��norme est conserv�ee 
ie� ind�ependante du syst�eme de coordonn�ees��

�xa � �xb � 
xb � xa�
�
xb � xa�� � 
xb � xa�

����
xb � xa�
�

� c�
tb � ta�
� � 
xb � xa�

� � 
yb � ya�
� � 
zb � za�

� 
�����

Il est utile d�introduire ici la notion de temps propre� L��el�ement in�nit�esimal de
distance s��ecrit ds� � c�dt��dl� o�u la variable t est le temps �vu� par un observateur
non li�e �a l��ev�enement� Au contraire� l�observateur li�e �a l��ev�enement va mesurer un
autre temps� appel�e temps propre� Dans ce �r�ef�erentiel�� l�horloge suit le mouvement
et il n�y a donc pas de d�eplacement mesurable� ie dl � �� On d�e�nit donc le temps
propre � par

ds� � c�d� � 
�����

Ce temps propre est reli�e au temps mesur�e par l�observateur immobile par dt � �d�

dilatation du temps��
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Comme en m�ecanique Newtonienne� on va chercher maintenant �a construire
l��equivalent relativiste de la vitesse� l�acc�el�eration� l��energie� la force etc��� La ��
vitesse se g�en�eralise ais�ement de la mani�ere suivante

U� � dx�

d�

�����

�
d

d�

ct� x�� �

	
c
dt

d�
�
dx�

d�




�

	
�c� �

dx�

dt




� 
�c� ��v�

et l�on peut v�eri�er que sa ��norme est bien conserv�ee� Il en va de m�eme pour le
��vecteur �energie�impulsion

P � � m�U
� �

�
E

c
� �m��v

�

���	�

o�u E est l��energie totale 
cin�etique  �interne�� de la particule et m� sa masse au
repos 
i�e� mesur�ee dans le r�ef�erentiel o�u elle est immobile��

Dynamique relativiste

La conservation de la ��norme des ��vecteurs pr�ec�edents permet d�ej�a de faire une
cin�ematique relativiste� fournissant parfois des informations su�santes� Toutefois�
lorsqu�il s�av�ere n�ecessaire de r�esoudre le probl�eme dynamique� il faut appliquer une
variante relativiste du principe fondamental de la dynamique galil�eenne� �f � d�p

dt
�

Cette variante peut imm�ediatement s��ecrire sous la forme

dP �

d�
� f� 
�����

o�u f� doit �etre alors l�expression invariante de Lorentz des forces en pr�esence� Re�
gardons par exemple le cas d�une particule de masse m� charge q soumise �a la force
�electromagn�etique 
champs �electrique �E et magn�etique �B�� Les �equations Newto�
niennes du mouvement s��ecrivent

d�p

dt
� q
�E  �v � �B�

dE

dt
� q�v � �E

La dynamique relativiste� version invariante de Lorentz de ces �equations� est

dU�

d�
�

q

m�
F ��U� 
���
�

o�u F �� le tenseur �electromagn�etique d�ordre � construit �a partir des champs �E et �B�
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Dans la m�ecanique du point mat�eriel� il su�t de connaitre le ��vecteur �energie�
impulsion P � d�une particule� Mais pour un �ecoulement �uide� il faut d�e�nir ce
qu�on appelle le tenseur �energie�impulsion T ��� �ux du ��vecteur P � �a travers une
surface de constant x�� L��equivalent relativiste de l��equation de la dynamique des
�uides peut alors �etre construit �a partir de Navier�Stokes� dans le cas simple d�un
�uide parfait ��� On d�e�nit alors la densit�e du �uide 
tenseur d�ordre �� par

� � n�m � �n�m� 
�����

o�u n� est le nombre de particules par unit�e de volume vues dans le r�ef�erentiel propre
et m� leur masse au repos� Pour un �uide faiblement relativiste on a � 	 �  ����
et la densit�e devient

� 	 n�m�  
n�m�v

�

�c�
� ��  

u

c�

�����

o�u �� � n�m� est la densit�e volumique dans le r�ef�erentiel propre et u � ��v
��� est la

densit�e d��energie interne du �uide� plus un �uide est rapide et plus il devient �dense��
On peut ensuite construire le tenseur �energie�impulsion en regardant comment il doit
s��ecrire dans le r�ef�erentiel propre� Dans ce r�ef�erentiel� on peut montrer qu�il s��ecrit
forc�ement de la forme

T �� �

�
BBB�

e � � �
� P � �
� � P �
� � � P

�
CCCA 
������

car 
i� la pression P est isotrope et normale �a l��el�ement de surface qui lui est soumis

loi de Pascal� et 
ii� T �� � e � ���  ��c

� doit �etre une version relativiste de la
densit�e propre d��energie interne du �uide 
incluant les mouvements microscopiques
� et l��energie de masse�� Or� dans ce r�ef�erentiel� la ��vitesse s��ecrit U� � 
c��v�� La
seule fa�con de reproduire l�expression ci�dessus avec une �ecriture tensorielle est alors

T �� � 
e P �U
�U�

c�
� P���


������

Ceci est donc l��ecriture du tenseur �energie�impulsion d�un �uide parfait en relativit�e
restreinte�

Pourquoi restreinte�

A priori� la relativit�e restreinte semble donc permettre une r�euni�cation de toute
la physique fondamentale du ���eme si�ecle� m�ecanique et �electromagn�etisme� Pour
chacune des forces en pr�esence� il su�t de trouver une expression invariante sous le
groupe de Lorentz et redonnant� lorsque c tend vers l�in�ni� l�expression galil�eenne
connue� Mais ce principe d�invariance de Lorentz 
ou principe de relativit�e� s�av�ere
�etre tr�es contraignant car il oblige �a �ecarter toutes les expressions pour les forces qui
ne seraient pas invariantes par �changement de r�ef�erentiel�� C�est ainsi que certaines

��� Un 
uide parfait est compl�etement caract�eris�e par sa densit�e et sa pression�
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lois de la physique sont tout simplement �elimin�ees� Or� si la prise en compte de la
force �electromagn�etique n�a pas pos�e de probl�eme� il n�en est pas de m�eme pour la
gravitation de Newton� Aucune description n�a ainsi pu �etre trouv�ee dans le cadre de
la relativit�e restreinte qui� de ce fait� n�eglige purement et simplement la gravitation�
La relativit�e restreinte ne prend pas non plus en compte les e�ets d�inertie li�es �a

une acc�el�eration� En e�et� la transform�ee de Lorentz d�ecrit uniquement le passage
d�un r�ef�erentiel en mouvement rectiligne et uniforme par rapport �a un autre�

����� Notions �el�ementaires de relativit�e g�en�erale

Syst	emes de r�ef�erences acc�el�er�es

Prenons le cas simple du passage �a un r�ef�erentiel en rotation uniforme� La m�e�
canique galil�eenne nous dit alors que dans ce r�ef�erentiel 
dit non�inertiel� vont se
produire des e�ets d�inertie� les �forces d�inertie�� Ces e�ets se traduisent par une
modi�cation dans l��ecriture de l��el�ement de distance� Ainsi� pour une rotation de
vitesse angulaire � constante autour de l�axe z on obtient

ds� � (c� � ��
x�
�
 y�

�
�)dt� � dx�

� � dy�
� � dz�

�
 ��y�dx�dt� ��x�dy�dt 
������

On voit donc apparaitre des termes non�diagonaux dans la matrice d�ecrivant la
m�etrique� Ainsi� en toute g�en�eralit�e� on peut dire qu�un passage �a un syst�eme de
r�ef�erence acc�el�er�e se d�ecrit par

ds� � g��dx
�dx�


������

o�u les x� sont les coordonn�ees 
en g�en�eral curvilignes� dans le nouveau syst�eme�

Le Principe de Mach

Comment faire en pratique pour mesurer la vitesse de rotation d�un corps �
D�apr�es Newton 
et notre bon sens�� la r�eponse est �evidente� il su�t de se placer
dans un r�ef�erentiel �xe 
li�e �a des �etoiles lointaines par exemple� et de le voir tourner
devant nous� Mais on peut �egalement se placer dans le r�ef�erentiel �propre� 
li�e au
corps en mouvement� et mesurer la force n�ecessaire pour maintenir la coh�esion du
corps malgr�e la force centrifuge 
ou bien mesurer la d�eformation du corps� exemple
la forme que prend la surface de l�eau contenue dans un seau en rotation�� Ques�
tion philosophique� comment se fait�il donc que ces deux mani�eres ind�ependantes
donnent le m�eme r�esultat�
La r�eponse de Newton est l�existence d�un �espace absolu�� vis��a�vis duquel toute

acc�el�eration produit des e�ets mesurables� les forces d�inerties�
Ernst Mach proposa en ���� que l�inertie serait en fait due �a l�interaction gravi�

tationnelle des corps c�elestes� Ce serait la distribution de la mati�ere dans l�univers
entier qui d�eterminerait les e�ets d�inertie locaux�
Dans la vision de Mach� une large masse produirait des e�ets d�inertie importants

tandis qu�elle n�aurait aucun e�et dans celle de Newton�
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G�eom�etrisation de l�espace�temps

Lorsque Einstein se pencha sur les points faibles de la relativit�e restreinte� il �etait
�evidemment au courant du principe de Mach ce qui le guida dans sa recherche� Il
r�ealisa ainsi que la gravitation est une force tr�es particuli�ere� et ceci �a deux titres�

��� tous les corps y sont soumis� ce qui n�est pas le cas de la force �electromagn�e�
tique!

��� tous les corps se comportent de la m�eme fa�con� du fait de l��equivalence

prouv�ee exp�erimentalement� entre masse grave et masse inerte 
voir �g� ������
C�est donc une force dont les e�ets sont totalement ind�ependants des propri�et�es

des corps qui y sont soumis� La r�evolution conceptuelle d�Einstein a consist�e alors
�a r�ealiser que la gravit�e �etait de m�eme nature qu�une acc�el�eration� Il est facile de
le voir avec l�exemple c�el�ebre de l�observateur dans un ascenseur plong�e dans un
champ de gravit�e g uniforme� Si l�ascenseur monte avec une acc�el�eration a constante�
l�observateur subit une gravit�e e�ective plus grande geff � g  a� L�exp�erience
inverse consiste �a laisser tomber l�ascenseur en chute libre� l�observateur se trouve
en apesanteur� lib�er�e de l�action de la gravit�e� Or� l�acc�el�eration est une propri�et�e
purement g�eom�etrique de l�espace�temps� a � &x�
&t��� Il en r�esulte que le champ
gravitationnel doit l��etre �egalement� Au lieu de penser �a la gravit�e en termes d�une
force radiale qui d�ecroit en ��r� 
vision Newtonienne�� ici la gravit�e est un champ

�terrain�� d�eform�e dans 
sur� lequel on se d�eplace�

Ainsi donc� en relativit�e g�en�erale� les e
ets de la gravitation et toutes
les forces d�inertie �comme on l�a vu plus haut� se trouvent d�embl�ee
inclus dans la m�etrique de l�espace�temps� c�est 	a dire dans les g�� � Par
ailleurs� la m�etrique elle�m�eme �emerge de la distribution de masse 
et donc aussi
d��energie� pr�esente� En ce sens� la relativit�e g�en�erale satisfait bien au Principe de
Mach�

Principe d��equivalence

Le principe d��equivalence de la relativit�e g�en�erale stipule que toutes les lois de
la physique sont localement les m�emes que dans un espace plat� C�est une extension
naturelle du principe d�invariance par transform�ee de Lorentz� C�est un principe
extr�emement fort� qui repose sur une image g�eom�etrique de l�espace�temps� En e�et�
on peut toujours approcher localement une surface courbe par son plan tangent�
Cela revient �a faire un d�eveloppement limit�e de la m�etrique au voisinage d�un point
quelconque de l�espace�temps et fournit

g�� 	 ���  o
jx�j� � 
������

Ce faisant� on voit qu�il est possible de d�e�nir localement un espace de Minkowski

le plan tangent�� Cela signi�e donc que les lois physiques de la relativit�e restreinte�
�elabor�ees dans un espace plat� doivent �etre encore localement valables� On peut donc
�a nouveau parler de r�ef�erentiels inertiels 
parfois appel�es Lorentziens� dans lesquels
l�observateur est en chute libre�� pourvus qu�ils soient locaux� Plus la courbure locale
de l�espace�temps est grande� et plus les termes n�eglig�es lors du d�eveloppement
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limit�e deviennent forts �a mesure que l�on s��eloigne du point consid�er�e� Les e�ets
de relativit�e g�en�erale� forces inertielles et gravitationnelle� se traduisent donc par la
non�uniformit�e de l�espace�temps 
d�eriv�ees secondes de la m�etrique non nulles��
A ce titre� la relativit�e g�en�erale ne satisfait plus au Principe de Mach mais

�a la vision de Newton� localement� les lois du mouvement ne sont en e�et plus
a�ect�ees par les corps en pr�esence� Le Principe d��equivalence est quelque part entre
le Principe de Mach et l�approche de Newton� Mais �a cause du contenu �energie�masse
de l�univers� l��egalit�e g�� � ��� ne peut jamais �etre r�ealis�ee partout�

Notion de d�erivation covariante

Faire un changement de r�ef�erentiel en relativit�e g�en�erale consiste simplement
�a changer de position x� � x�� dans l�espace�temps� Il est donc n�ecessaire de faire
appel �a des notions de g�eom�etrie di��erentielle� a�n de comprendre comment se trans�
forment les objets physiques que l�on manipule lors d�un changement de coordonn�ees�
Nous avons vu que l��el�ement de distance in�nit�esimal ds�� d�e�ni par l��equation


������� devait �etre invariant que l�on se place dans le syst�eme de coordonn�ees x ou
dans un autre x�� D�une mani�ere g�en�erale� le produit scalaire de deux ��vecteurs A
et B

�A � �B � A�B
� � g��A

�B� 
����	�

doit �egalement rester invariant lors d�un changement de syst�eme de coordonn�ees�
Cela implique la transformation suivante pour les ��vecteurs 
tenseurs de rang ��

Contravariant� A�� �

x��


x�
A� 
������

Covariant� B�
� �


x�


x��
B�

Pour les matrices 
tenseurs de rang �� les formules de changement de coordonn�ees
s��ecrivent�

Contravariant� F ��� �

x��


x�

x��


x�
F ��

Covariant� G�
�� �


x�


x��

x�


x��
G��

Mixte� H ��
� �


x��


x�

x�


x��
H�

�

Ainsi donc� tous les objets math�ematiques que nous allons employer sont des ten�
seurs� c�est �a dire des objets qui ob�eissent �a certaines r�egles lors d�un changement
de coordonn�ees 
un tenseur de rang nul est un scalaire invariant�� La question qu�on
se pose ensuite est de comprendre la modi�cation d�une grandeur lorsqu�on passe
de x �a x  dx� Si l�on se place dans un nouveau syst�eme de coordonn�ees x�
x�� un
d�eplacement in�nit�esimal s��ecrira

dx�� �

x��

x�

dx� 
����
�
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Fig� ���� � Principe de Mach ou principe d��equivalence� Si l�inertie	 donc la masse
inertielle m	 des objets d�epend de la distribution de mati�ere dans l�univers	 alors
il su
t de mesurer un e�et d�ependant de m lorsqu�une particule est acc�el�er�ee vers
une concentration de masse ou au contraire s�en �eloigne� Pour cela	 on peut faire
deux exp�eriences �a � mois d�intervalle	 lorsque la Terre est la plus proche et la plus
�eloign�ee du Centre Galactique� Hughes et ses collaborateurs ont ainsi mesur�e en
���� l�absorption r�esonante de photons par un noyau de Lithium �Li plac�e dans
un champ magn�etique de ���� Gauss� L��etat fondamental poss�edant un spin ���	
la lev�ee de d�eg�en�erescence par e�et Zeeman devrait fournir � niveaux d��energie	
produisant ainsi un spectre en absorption� Ce spectre aura une forme en cloche si
l�inertie est localement isotrope� Si	 au contraire	 elle d�epend bien de la distribution
de mati�ere dans l�univers	 les niveaux d��energie ne seront pas r�eguli�erement espac�es	
produisant un spectre di��erent� L�exp�erience n�a rien montr�e ce qui signi�e que	 si
un e�et d�anisotropie a bien eu lieu	 il n�a pu �etre plus large que la largeur de la
raie elle�m�eme	 c�est �a dire 	�� ����� MeV� En mod�elisant le �Li par un proton
orbitant autour d�un noyau	 l�anisotropie &m de la masse du proton doit v�eri�er
&
�
p�

�m

�
	 �m

m

�
p�

�m

�
� 	�� ����� MeV� Puisque l��energie cin�etique du proton p���m

est sup�erieure �a ��� Mev	 on en conclue que	 si la masse inertielle est assujettie �a
des e�ets anisotropes	 elle ne peut d�epasser �m

m
� ������ D�apr�es cette exp�erience	

c�est donc le principe d��equivalence qui semble le mieux d�ecrire la nature�
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Pour un vecteur contravariant�� A�
x�� la di��erenciation naive de 
������ fournit

dA�� � A��
x dx��A��
x�

�

x��


x�
dA�  A�d

	

x��


x�




�

x��


x�
dA�  A� 

dx

���


x�

�

x��


x�
dA�  A� 
�x��


x�
x�
dx�

Sauf cas tr�es particulier 
transformation x�
x� lin�eaire en x�� la di��erence de deux
vecteurs contravariants A��
x dx��A��
x� ne fournit pas un vecteur contravariant
car la condition 
������ n�est pas v�eri��ee" Une erreur de raisonnement a donc �et�e
commise� En fait� pour pouvoir retrancher deux objets� il faut qu�ils soient d�e�nis
dans le m�eme �espace�� ce qui n��etait pas le cas ci�dessus� Il faut donc transpor�
ter d�abord A��
x� en x dx� puis faire la di��erence� la di��erenciation ordinaire ne
doit pas �etre utilis�ee� Nous devons donc d�e�nir une nouvelle op�eration� une sorte de
transport parall�ele� qui conserve les propri�et�es de la grandeur transport�ee� la d�eri�
vation covariante 
ie� �qui bouge avec��� En faisant appel �a la g�eom�etrie analytique
riemannienne� on peut montrer que la d�eriv�ee covariante doit s��ecrire

DA�

Dx�
� A�

�� �

A�


x�
 1���A

� 
������

DB�

Dx�
� B��� �


B�


x�
� 1���B� 
������

o�u les coe�cients

1��� �
�

�
g��

	

g��

x�

 

g��

x�

� 
g��

x�



�
�

�
g��
g��
�  g��
� � g��
�� 
������

sont appel�es symboles de Christo�el� Ils ne d�ependent que de la m�etrique et sont nuls
pour un espace�temps plat 
comme celui de Minkowski�� Un vecteur contravariant
A� transport�e parall�element de x �a x dx v�eri�era donc

dA� � dx�
DA�

Dx�
� � 
������

Si l�on d�esire calculer l��evolution d�une grandeur A� le long d�une trajectoire� on
�ecrira alors

DA�

Ds
�

dA�

ds
 1���

dx�

ds
A� � 
������

Quelles �equations �ecrire�

Les �etapes �a suivre pour construire une th�eorie compl�ete sont alors les suivantes�

��� Ecrire les �equations dynamiques en relativit�e restreinte� elles n�incluent ni gravi�
tation ni forces d�inertie mais elles sont localement valables d�apr�es le principe
d��equivalence�

��� Les vecteurs que nous utilisons habituellement sont contravariants� Dans une g�eom�etrie de
Minkowski� si A� 	 �A�� �A�� A� 	 
��A

� 	 ��A�� �A��
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��� Remplacer les op�erateurs g�eom�etriques 
divergence� gradient etc���� par des op�e�
rateurs covariants� ce faisant� la gravitation et toutes les forces d�inertie sont
prises en compte dans la courbure locale de l�espace�temps 
symboles de Chris�
to�els et leurs d�eriv�ees non nuls��

��� Trouver une �equation qui nous fournisse la m�etrique de l�espace�temps en fonc�
tion de son contenu 
d�emarche en conformit�e avec le principe de Mach��

G�eod�esiques

Voici un exemple simple de la proc�edure employ�ee� Lorsqu�une particule ne su�
bit aucune force� sa ��vitesse demeure inchang�ee� elle est alors dite en chute libre�
L��equation de sa trajectoire ou g�eod�esique est alors obtenue facilement �a partir de
l��equation du mouvement de la relativit�e restreinte

dU�

ds
� � 
������

Il su�t de remplacer la d�eriv�ee simple 
dU�� par la d�eriv�ee covariante 
DU��� ce
qui donne

dU�

ds
 1���U

�U� � � 
������

En l�exprimant �a l�aide des coordonn�ees� nous obtenons la �forme normale� de l��equa�
tion des g�eod�esiques

d�x�

ds�
 1���

dx�

ds

dx�

ds
� � 
����	�

qui ne d�epend que de la m�etrique� Il su�t donc de connaitre celle�ci et la trajectoire
de toute particule libre pourra �etre calcul�ee�
Autre exemple simple� celui d�une particule soumise �a un champ �electromagn�e�

tique� A partir de l��equation 
���
� obtenue en relativit�e restreinte et en rempla�cant
la d�eriv�ee simple par la d�eriv�ee covariante� nous obtenons l��equation du mouvement
d�une particule soumise �a un champ �electromagn�etique en relativit�e g�en�erale

dU�

ds
 1���U

�U� �
q

m�c
F ��U� 
������

o�u F �� est le tenseur �electromagn�etique�

L��equation d�Einstein

Dans la th�eorie Newtonienne de la gravit�e� le champ de gravitation $G� qui donne
lieu �a une force par unit�e de masse �f � ��r$G� est donn�e par l��equation de Poisson

�$G � ��G� � 
����
�

Le champ 
en fait� ses d�eriv�ees secondes� est donc obtenu d�es que l�on connait sa
source� qui n�est autre que la densit�e locale de mati�ere� En relativit�e E � mc�� ce
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qui implique que toute forme d��energie peut agir comme une source et modi�er ainsi
le champ gravitationnel� En relativit�e restreinte� la conservation de l��energie s��ecrit


T ��


x�
� � 
������

o�u le tenseur �energie�impulsion d�ecrit le contenu �energ�etique non�gravitationnel pr�e�
sent dans l�espace�temps� celui d�un champ �electromagn�etique et celui de la mati�ere�
Pour �etendre la validit�e de cette �equation �a la relativit�e g�en�erale� il su�t d�utiliser
l�expression covariante de la divergence�
Nous savons donc comment prendre en compte la gravitation mais il nous manque

toujours une �equation jouant le r�ole de l��equation de Poisson et permettant de
connaitre la m�etrique en fonction du contenu mati�ere��energie de l�espace�temps�
C�est ce qu�exprime l��equation d�Einstein

G�� �
��G

c�
T �� 
������

o�u G�� est un tenseur non�lin�eaire du deuxi�eme ordre agissant sur la m�etrique g�� �
Elle a �et�e obtenue en imposant qu�un certain nombre de contraintes soient satis�
faites� En particulier� la conservation de l��energie 
������ et la limite Newtonnienne

�equation de Poissson obtenue dans la limite des champs faibles $G �� Mc���
L��equation d�Einstein �etant locale� il est impossible de d�e�nir globalement ce

qu�est l�espace�temps� Cela signi�e qu�on peut parfaitement obtenir les g�� loca�
lement� mais qu�il est impossible d�en d�eduire la topologie globale de l�univers�
D�autres consid�erations doivent alors entrer en ligne de compte� c�est l�objet de
la cosmologie�
La relativit�e g�en�erale est une th�eorie extr�emement complexe qui� de ce fait� pos�

s�ede relativement peu d�applications pratiques� mirages gravitationnels� ondes gra�
vitationnelles 
notamment gr�ace �a l��etude de syst�emes binaires compos�es d�objets
compacts� et calcul du champ gravitationnel ext�erieur cr�e�e par des objets massifs
simples 
stationnaires� poss�edant le maximum de sym�etries et isol�es dans le vide��
Dans la plupart des cas concrets de calculs de dynamique en relativit�e g�en�erale� la
m�etrique est une donn�ee du probl�eme et on traite la dynamique de la mati�ere dans
une m�etrique �xe� Ceci est valable tant que le tenseur �energie�impulsion de la ma�
ti�ere est n�egligeable devant celui de la source de la m�etrique� C�est l�approximation
classique des particules �tests�� de la m�eme mani�ere� on n�eglige toujours le champ
�electromagn�etique cr�e�e par une particule charg�ee en mouvement devant un champ
cr�e�e par des sources ext�erieures�

����� Introduction �a la physique des trous noirs

Les trous noirs �� sont des solutions math�ematiques �simples� des �equations
d�Einstein� Celles�ci ne d�ecrivent pas comment un trou noir se forme� mais four�
nissent seulement ses propri�et�es une fois celui�ci form�e� La raison en est simple� il

��� C�est John Wheeler qui leur attribua ce nom en �����
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faudrait suivre l��evolution de la mati�ere jusqu��a des densit�es telles que la structure
de l�espace�temps s�en trouve profond�ement modi��ee� Il faudrait donc pouvoir d�e�
crire l��etat et la dynamique de la mati�ere� coupl�ees de fa�con auto�coh�erente avec
l�espace�temps� Pour cela� il serait n�ecessaire d�avoir une th�eorie quantique de la
gravitation� ce qui n�est pas encore le cas���
Un trou noir est d�ecrit par seulement trois grandeurs� sa masse M � sa charge

�electrique Q et son moment cin�etique J � A l�heure actuelle il existe quatre types de
solutions� autrement dit� quatre types de m�etriques�

Schwarzschild ������� solution statique� �a sym�etrie sph�erique� avec Q � J � ��

Reissner�Nordstr�om ������� solution statique� �a sym�etrie sph�erique� avec J � ��

Kerr ������� solution stationnaire� axisym�etrique� avec Q � ��

Kerr�Newman ������� solution stationnaire et axisym�etrique� avec Q et J non
nuls�

A titre d�illustration� cette derni�ere solution s��ecrit� dans les coordonn�ees de Boyer�
Lindquist ��

ds� �
�
� � �GMr

,c�

�
c�dt�  

�GMra

,c�
sin� 
cdtd�

�
	
r�  a�  

�GMra� sin� 


,c�



sin� 
d�� � ,

&
dr� � ,d
� 
������

o�u

& � r� � �GM
c�

r  a�  
GQ�

����
, � r�  a� cos� 


a �
J

Mc

La solution de Kerr 
trou noir en rotation� est obtenue pour Q � �� celle de Reissner�
Nordstr.om 
trou noir �electriquement charg�e� pour J � � et la plus simple� celle de
Schwarzschild� pour J � Q � ��

Trous noirs de Schwarzschild

La solution de Schwarzschild est la plus simple et s�utilise pour toute distribution
de masse �a sym�etrie sph�erique et statique� La m�etrique de Schwarzschild s��ecrit

ds� �
�
� � rS

r

�
c�dt� �

�
�� rS

r

���
dr� � r�d�� 
������

��� Il existe un usage qui consiste �a poser c 	 G 	 ���� 	 ��
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o�u d�� � d
�  sin� 
d�� et

rS �
�GM
c�

� �
�

M
M�

�
km


������

est le rayon de Schwarzschild� Une �etoile ou un trou noir de masse M engendrent
tous deux la m�eme m�etrique� Ce qui les distingue est leur compacit�e� une �etoile
poss�ede un rayon sup�erieur au rayon de Schwarzschild� ce qui n�est plus vrai pour
le trou noir�
La m�etrique de Schwarzschild est particuli�ere en ce sens qu�on voit apparaitre

une variable �temps� qui semble �etre d�e�nie partout �a l�ext�erieur de rS � Ce �temps�
semble donc jouer le r�ole d�un temps absolu et permet de synchroniser les horloges de
tous les observateurs� Mais il faut faire attention �a l�interpr�etation de cette variable�
En�de�ca de rS � ds� peut rester positive �a condition d�inverser le r�ole des variables
�temps� et �distance�� le champ gravitationnel n�est ni stationnaire �a l�int�erieur de
ce rayon�
Le rayon de Schwarzschild d�ecrit l�horizon d�un trou noir� toute particule 
m�eme

un photons� qui traverse l�horizon se trouve causalement d�econnect�ee du reste de
l�univers� Aucune information ne peut sortir du trou noir� La singularit�e qui apparait
dans la m�etrique lorsque r � rS n�est pas une vraie singularit�e mais d�epend du
syst�eme de coordonn�ees choisi� Par exemple� en coordonn�ees cylindriques apparait
une singularit�e en r � � 
distance �a l�axe nulle�� Mais un changement de coordonn�ees
permet de lever cette singularit�e� A la travers�ee de l�horizon� il ne se produirait rien
de particulier� sauf que l�on serait irr�em�ediablement pi�eg�e� Et plus l�on d�evelopperait
de l��energie pour s�en �echapper� plus cette �energie �p�eserait� sur l�espace�temps� ce
qui aurait pour cons�equence d�aggraver la chute�
Il en est autrement de la singularit�e en r � � car celle�ci ne peut �etre lev�ee par

un simple changement de variable� La pr�esence d�une singularit�e pose �evidemment
la question de son sens physique� Comment comprendre une telle chose� Certains
pensent qu�une th�eorie quantique de la gravitation modi�erait notre description et
r�esoudrait ce probl�eme� d�autres que cette singularit�e est une �porte� vers d�autres
univers etc��� Dans ce domaine� la physique math�ematique est port�ee par les ailes de
l�imagination�
Une particule peut rester en orbite keplerienne autour du trou noir sans �res�

sentir� quoi que ce soit d��etrange 
mise �a part la relative importance du champ
gravitationnel� jusqu��a une distance rms � �rS� Dans la r�egion situ�ee entre l�horizon
et ce rayon� appel�ee l�ergosph�ere� il ne lui est pas possible de maintenir une orbite
circulaire sans fournir un travail� Par contre� elle peut encore s��echapper du puits
gravitationnel� moyennant un travail encore plus grand� Dans l�ergosph�ere� les tra�
jectoires circulaires sont instables� rms est l�orbite de la trajectoire marginalement
stable 
toute perturbation fait basculer la particule vers le trou noir��
En fait� la notion de �rayon� d�un trou noir n�existe pas en toute rigueur puis�

qu�on ne peut mesurer quelque chose de r � � vers la �surface�� Par contre� il est
toujours possible de mesurer la circonf�erence d�un trou noir� sur son horizon 
�a t et
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Fig� ���� � Diagramme illustrant la notion de courbure de l�espace�temps �a proximit�e
d�un trou noir de Schwarzschild�

r � rS constants�� Pour un trou noir de Schwarzschild� sa circonf�erence vautZ
�
�

�

ds � ��rS 
������

ce qui permet d�attribuer un sens de �rayon� �a rS 
�gure ������
Consid�erons le cas simple d�un mouvement purement radial de photons 
ou de

particules ultra�relativistes�� c�est �a dire pour lequel d� � d
 � �� Les photons
allant �a la vitesse c quelque soit le r�ef�erentiel� leurs g�eod�esiques ob�eissent toujours
�a ds� � �� La trajectoire d�un photon 
g�eod�esique� est alors simplement donn�ee par

dr

dt
� �c

�
�� rS

r

�

������

Attention� cette �equation fournit la variation de la coordonn�ee radiale en fonction
du temps �absolu�� Si l�on veut obtenir la vitesse physique de la particule� il faut la
mesurer par un observateur en chute libre lorsque celle�ci passe devant lui� Puisque
cet observateur se trouve in�niment proche du photon� la m�etrique s��ecrit localement
ds� � ���dx

�dx� � c�dt��� dr��� La matrice de changement de syst�eme de r�ef�erence
nous donne

dt� �
�
� � rS

r

����
dt

dr� �
�
� � rS

r

�����
dt 
����	�

La vitesse du photon vue par cet observateur proche est donc

v �
dr�

dt�
� �

p
g��drp
g��dt

� �c 
������

bien �egale �a c� quelque soit le r�ef�erentiel� Mesur�ee avec le temps propre de l�obser�
vateur lointain� cette vitesse deviendrait

dr�

dt
� �pg��dr

dt
� �c

�
�� rS

r

����

����
�

Du point de vue de cet observateur� un rayon lumineux semblerait se d�eplacer
de moins en moins vite au fur et �a mesure qu�il se rapproche de l�horizon du trou
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Fig� ���� � Simulation num�erique de l��emission d�un disque de mati�ere situ�e autour
d�un trou noir de Schwarzschild	 vu par un observateur situ�e au�dessus du plan du
disque� La courbure l�espace�temps autour du trou noir permet �a cet observateur de
voir des r�egions situ�ees derri�ere le trou noir	 mais �egalement sous le disque� Pour un
trou noir de Kerr	 une simulation identique montrerait une anisotropie de l��emission	
due �a l�entrainement de l�espace�temps par la rotation du trou noir�

noir� Si le photon se trouve �a t � � �a une distance r�� l��equation 
������ montre qu�il
lui faudrait un temps 
mesur�e par l�observateur lointain�

t �
r� � r

c
 
rS
c
ln
�
r� � rS
r � rS

�

������

donc in�ni� pour atteindre rS� Le comportement d�une particule massive au voisinage
d�un trou noir est qualitativement le m�eme�
Cet e�et de �gel� du mouvement n�est qu�une apparence� due �a la di��erence entre

le temps propre de la particule 
qui traverse l�horizon en un temps propre �ni� et
le temps de l�observateur lointain� Si l�on imagine qu�une fus�ee tombe dans un trou
noir et� qu��a l�int�erieur de celle�ci une cam�era �lme ses occupants� aurions�nous une
derni�ere image qui resterait �g�ee pour l��eternit�e d�es qu�ils franchissent l�horizon�
La r�eponse est non� �a cause de l�e�et dit de d�ecalage vers le rouge 
�redshift��

gravitationnel� Dans le r�ef�erentiel propre de la fus�ee situ�ee en r�� ce signal sera �emis
avec une fr�equence

�� � �

d��
�

�q
g��
r��dt


������

L�observateur situ�e en r� et mesurera ce signal avec une fr�equence

�� � �

d��
�

cq
g��
r��dx�dx�


������
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qui ne sera pas la m�eme puisque la m�etrique est di��erente en r� et en r�� Ainsi�
pour un observateur lointain 
r� � rS�� donc situ�e dans une r�egion sans courbure�
le d�ecalage en fr�equence sera

��
��

�

q
g��
r��q
g��
r��

�

	
�� rS�r�
�� rS�r�


���

�
�
� � rS

r�

����

������

Au fur et �a mesure que la fus�ee tombe vers le trou noir� le signal qu�elle �emet devient
de plus en plus faible� avec une fr�equence de plus en plus petite� Lorsque la fus�ee
atteint l�horizon� le signal re�cu poss�ede une fr�equence nulle� il n�y a pas de signal re�cu�
les photons �emis sont tous �aval�es� par le trou noir� L��energie d�un photon d�ecro�3t
lorsqu�il quitte le puits gravitationnel 
d�ecalage vers le rouge�� augmente lorsqu�il
s�enfonce dedans 
d�ecalage vers le bleu�� Cet e�et fut mesur�e pour la premi�ere fois en
���	 par Adams� en mesurant le d�ecalage subit par les raies �emises dans l�atmosph�ere
d�une naine blanche�

����� Les trous noirs en astrophysique

Un trou noir est� par d�e�nition� inobservable directement� Cependant� il y a
plusieurs moyens indirects de d�etection de tels objets� gr�ace �a leur action gravita�
tionnelle sur leur environnement imm�ediat�

��� attraction d�une �etoile compagnon 
syst�eme binaire�! la pr�esence du trou
noir invisible peut se d�etecter par le mouvement apparent du compagnon� Si la
masse d�eduite par les lois de Kepler est sup�erieure �a la masse critique � �M��
c�est un trou noir�

��� accr�etion de mati	ere ! la chute de mati�ere 
gaz et#ou �etoiles� dans un trou
noir s�accompagne de ph�enom�enes �energ�etiques observables� On distingue deux
types d�accr�etion�

Accr�etion de Bondi�Hoyle� la mati�ere tombe quasiment en chute libre� il
n�y a pas ou peu de rotation� Ce type d�accr�etion peut se produire dans les
syt�emes binaires� o�u la mati�ere provient du compagnon� ou bien lorsqu�un
trou noir isol�e rencontre un nuage interstellaire et en attire la mati�ere�

Disque d�accr�etion� la mati�ere poss�ede su�samment de moment cin�etique
pour �etablir un �equilibre keplerien autour du trou noir� La chute de ma�
ti�ere n�ecessite alors un processus dissipatif dans le disque�

��� mirages gravitationnels� la d�eformation de la structure proche de l�espace�
temps par le trou noir provoque la d�eviation des rayons lumineux� Cette d�evia�
tion peut nous amener �a observer une ou plusieurs images d�un objet 
typique�
ment une galaxie� se trouvant entre nous et le trou noir� Lorsque ces mirages
sont identi��es� il est ensuite possible de remonter �a la �lentille� responsable�
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Notes sur les disques d�accr�etion

On consid�ere un disque de gaz en rotation keplerienne autour d�une masse M
centrale� On suppose donc implicitement 
�� que l�auto�gravit�e du disque est n�egli�
geable devant celle de l�objet central et� 
�� que le disque est peu chaud� autrement
dit que le gradient de pression n�o�re pas de support contre la gravit�e 
�equilibre gra�
vit�e#force centrifuge�� L��energie m�ecanique d�une particule de masse m se trouvant
�a un rayon r est E � �GMm��r� Une telle particule� si rien ne se passe� restera sur
son orbite� Par contre� s�il existe un processus dissipatif dans le disque qui la freine

par des frottements visqueux par ex� comme un satellite �a basse altitude terrestre��
elle va perdre de l��energie et donc diminuer son rayon� Sa trajectoire sera alors une
spirale� o�u la vitesse radiale peut �etre faible par rapport �a la vitesse azimutale 
ke�
plerienne�� Si le disque s��etend jusqu��a un rayon externe re� l��energie lib�er�ee par unit�e
de masse vaut

&E � E
re�� E
ri� �
GM

�ri

�
�� ri

re

�
	 GM

�ri

������

pour un rayon interne du disque ri �� re� La dissipation produisant un �ux de masse
+Ma 
taux d�accr�etion� vers l�objet central� on obtient alors une lib�eration d��energie
m�ecanique qui est rayonn�ee par la surface du disque� La puissance totale rayonn�ee
vaut

L � &E +Ma �
GM �Ma

�ri


������

Lorsque l�objet central est un trou noir� ri � �rS puisqu�en de�ca de ce rayon
la mati�ere ne peut plus rester en rotation keplerienne et elle tombe vers l�horizon�
Ainsi� pour un trou noir de Schwarzschild� la puissance lib�er�ee vaut

L �
�Mac�

��


������

Cette expression est notable �a deux titres� 
�� la puissance totale lib�er�ee est ind�e�
pendante de la masse du trou noir� seul compte le taux d�accr�etion 
qui� a priori� est
impos�e par le r�eservoir de masse ext�erieur�! 
�� ce processus d�accr�etion poss�ede une
fantastique e�cacit�e de conversion d��energie de masse en �energie lumineuse� � *�
�a comparer aux ��
 * de la chaine p�p� C�est le processus physique le plus e�cace
connu �a ce jour�
Si la puissance totale est ind�ependante de la masse du trou noir� le �ux rayonn�e

lui ne l�est pas� En e�et� si le disque est optiquement �epais� nous pouvons faire
l�hypoth�ese qu�il rayonne localement comme un corps noir� Dans un anneau entre
r et r  dr� de surface ��rdr� le �ux de masse +Ma a perdu une �energie par unit�e
de masse dE � d
�GM��r� � GMdr��r�� La puissance rayonn�ee par cet anneau
vaut donc dL � � � ��rdr�T �

eff � +MadE 
facteur � provient des � surfaces�� ce qui
fournit une temp�erature e�ective �a la surface du disque

Teff
r� �

	
GM +Ma

���r�


���
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Fig� ���� � A gauche� image visible montrant le coeur de la galaxie M �	 dont la
forte luminosit�e sugg�erait la pr�esence d�un trou noir supermassif� Par une m�ethode
spectroscopique ��a droite�	 il a �et�e prouv�e que dans une petite r�egion de l�espace
�partie bleue	 de dimensions �� al�	 se trouve une masse d�au moins � ��� M�� Une
telle masse met en mouvement Keplerien la mati�ere �emittrice ce qui	 �a partir du
d�ecalage Doppler	 a permis de mesurer des vitesses de rotation de l�ordre de ���
km�s�
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d�ecroissante avec le rayon en r����� Ainsi� pour les taux d�accr�etion choisis� on voit
que les r�egions internes d�un disque d�accr�etion autour d�un trou noir stellaire 
M �
� M�� vont �emettre dans le domaine des X 
T � ��� K � keV�� tandis qu�autour
d�un trou noir supermassif 
M � ��� M��� ce sera dans le domaine visible ou
ultraviolet 
T � ��� K � �� eV�� La raison en est simple� Pour un trou noir stellaire�
le rayon de Schwarzschild est plus petit ce qui implique un puits gravitationnel plus
profond donc une plus grande �energie lib�er�ee�

Le choix des taux d�accr�etion ci�dessus a �et�e dict�e par la volont�e de reproduire
la luminosit�e totale �emise par certains objets 
puisque L ne d�epend que +Ma�� NAGs
et binaires X�

Noyaux actifs de galaxies et trous noirs supermassifs

Les Noyaux Actifs de Galaxies 
NAG� forment une classe d�objets qui regroupe
les radio galaxies� les galaxies de Seyfert� les quasars et des objets extragalactiques
particuliers� comme les BL Lacs� Tous ces objets ont la particularit�e d�avoir une
�emission extr�emement intense� de ��� �a ���� L� selon les objets et provenant du
noyau central de la galaxie� Or� une simple superposition des spectres d�une mul�
titude d��etoiles ne peut reproduire le spectre observ�e� qui poss�ede une signature
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particuli�ere dans le domaine visible�UV� Quelle �etait donc la source d��energie de ces
monstres�
Ce fut l�astrophysicien anglais Lynden�Bell qui� le premier� proposa en ���� que

les NAG �etaient constitu�es d�un disque de mati�ere 
gaz interstellaire et �etoiles� en ro�
tation keplerienne autour d�un trou noir supermassif 
d�une masse de ��� �a ���� M���
La source d��energie des NAG serait alors la conversion de l��energie m�ecanique de la
mati�ere en rayonnement� produisant ainsi une luminosit�e

Lacc 	 ��� ����
	

+Ma

� M��yr



L� 
����	�

Ce mod�ele de disque d�accr�etion autour d�un trou noir supermassif est le paradigme
�a travers lequel toutes les observations actuelles de galaxies actives sont comprises�
Il n�existe que depuis peu des indices observationnels directs 
signatures spectrosco�
piques des r�egions internes� de la pr�esence d�un tel trou noir supermassif�
Comment un trou noir supermassif a�t�il peu se former� Cette question pose

plusieurs probl�emes th�eoriques et divers scenarii furent propos�es�

E
ondrement d�une �etoile� puis accr�etion� un trou noir stellaire se forme� puis
du gaz interstellaire le nourrit continuellement�Mais il faut expliquer d�un part�
pourquoi les trous noirs supermassifs ne se forment qu�au centre des galaxies�
et puis surtout� comment l�accr�etion peut �etre su�samment e�cace pour faire
grossir le trou noir sur une �echelle de temps inf�erieure �a l��age de l�univers�

E
ondrement d�un amas d��etoiles au centre� dans le noyau des galaxies� on
peut s�attendre �a avoir un grand nombre d��etoiles gravitationnellement li�ees�
L�e�ondrement de cet amas sur lui�m�eme pourrait mener �a la formation d�un
trou noir supermassif� Des simulations num�eriques montrent e�ectivement
qu�un amas de ��� �a ��� �etoiles de � �a �� M� chacune� ayant des vitesses
de ��� �a ���� km#s et con�n�ees dans un rayon plus petit que ��� pc est in�
stable�

Origine cosmologique� cependant� l�existence de quasars tr�es jeunes 
car tr�es
lointains� et cependant d�ej�a tr�es lumineux impose que la formation des trous
noirs supermassifs se produise tr�es t�ot dans l�histoire de l�univers� Des �uc�
tuations de densit�e dans l�univers primordial 
�a t � ��� sec� permettraient
peut��etre de former ces trous noirs supermassifs� autour desquels ensuite se
d�evelopperaient les galaxies�

Binaires X et candidats trous noirs stellaires

Une binaire X est un syst�eme binaire dont l��emission est tr�es intense aux rayons
X� Parmi l�ensemble des binaires X de notre galaxie� seules quelques unes sont sus�
ceptibles d�abriter un trou noir� En particulier Cyg X�� 
masse de l�objet com�
pact sup�erieure �a 
 M� et masse de la secondaire estim�ee entre �� et �� M�� et
GROJ��		��� 
masse de l�objet compact de l�ordre de 
 M� et � ��� M� pour
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Fig� ���	 � A gauche	 images composites �a partir de t�elescopes au sol� en blanc	
image optique de la radiogalaxie NGC ����	 en orange	 �emission radio �synchrotron�
d�un jet bipolaire issu des r�egions centrales� A droite	 image optique du noyau de la
galaxie	 montrant un tore de mati�ere �poussi�eres� chau��e par les r�egions actives les
plus centrales	 o�u se trouve tr�es probablement un disque d�accr�etion autour d�un trou
noir supermassif�

la secondaire�� A la di��erence d�un NAG� o�u la mati�ere accr�etant sur le trou noir
central provient de la concentration de gaz et d��etoiles au coeur de la galaxie� ici la
mati�ere provient de la secondaire elle�m�eme 
cf chap � pour plus de d�etails��

Le scenario �evident de formation d�un trou noir stellaire est par e
ondrement
d�une �etoile sur elle�m�eme� si celle�ci poss�edait initialement une masse sup�erieure �a
� �	 M�� Cette limite inf�erieure essaye de tenir compte de l��enorme perte de masse
que l��etoile subit au cours des phases ant�erieures� L�important est que le r�esidu� apr�es
la SNII� ait une masse sup�erieure �a la masse critique � � M�� Statistiquement� cela
signi�e que seulement ����� de SNII produisent des trous noirs�

L�autre possibilit�e de formation d�un trou noir stellaire est par accr�etion de
mati	ere� Environ 	� * des �etoiles sont dans des syst�emes binaires� Si l�une des deux
�etoiles est assez massive� elle va �evoluer rapidement et donner lieu �a une SNII� puis
devenir une �etoile �a neutrons� Si� dans cette gigantesque explosion� le compagnion
n�est pas d�etruit� celui�ci va �a son tour �evoluer� Il existera alors une phase de la vie
de cette binaire� dans laquelle l��etoile �a neutrons re�coit de la masse du compagnion
plus jeune� Si la quantit�e de masse recue permet �a l��etoile �a neutrons de d�epasser la
masse critique� l�e�ondrement est in�eluctable�

Statistiquement� en prenant en compte ces deux modes de formation� il devrait
donc y avoir entre ��� et ��� trous noirs stellaires dans notre galaxie� En fait� les
candidats trous noirs sont beaucoup moins nombreux que cela� on en d�enombre �a
peine une dizaine�
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Une physique �amusante�

D�importants travaux de recherche ont mis en �evidence des comportements des
trous noirs qui s�apparentent �a la thermodynamique� Ainsi� il apparait que l�aire
d�un trou noir 
ie surface couverte par l�horizon� ne peut qu�augmenter sous l�action
de processus classiques 
ie non�quantiques�� A ce titre� l�aire semble jouer le r�ole
d�une entropie� Cela implique qu�un trou noir ne peut �se casser� en deux ou bien
�se refermer� spontan�ement�
En suivant la m�eme analogie� il fut d�emontr�e que la gravit�e de surface d�un trou

noir est la m�eme partout sur l�horizon� Elle joue ainsi le r�ole d�une temp�erature�
�a l��equilibre thermodynamique	 toutes les constituants d�un syst�eme ont la m�eme
temp�erature�
Ces r�esultats d�ecoulent d�une facon de penser 
paradigme� o�u l�horizon n�est

plus per�cu comme une surface vide mais comme une �membrane� dot�ee de certaines
propri�et�es 
temp�erature� entropie� charge �electrique etc���� Une telle image des trous
noirs est f�econde car elle permet de consid�erer ceux�ci comme des objets pouvant
se fusionner entre eux� vibrer ou m�eme d�envisager leur interaction avec un champ
magn�etique ambiant�
R�esoudre de fa�con auto�coh�erente les �equations d�Einstein pour d�ecrire l�interac�

tion entre un trou noir et son environnement est encore actuellement hors de port�ee�
De ce fait� l�in�uence d�un trou noir en astrophysique s�est souvent r�esum�ee �a la pr�e�
sence d�une masse dans une r�egion tr�es compacte de l�espace et �a l�existence d�une
surface de non�retour� l�horizon� Le paradigme de la membrane� propos�e au d�ebut
des ann�ees 
�� essaie d�aller plus loin en d�eveloppant une membrane qui� par ses
propri�et�es� in�uence le milieu ext�erieur en accord avec la relativit�e g�en�erale�

Annexe� l��equation des g�eod�esiques

Une g�eod�esique est la trajectoire d�une particule en chute libre� ie� pour laquelle
la somme des forces est nulle� On peut calculer une g�eod�esique de fa�con purement
cin�ematique en minimisant le chemin entre deux points A et B� c�est �a dire

�
Z B

A
ds �

Z B

A
�
ds� � � 
������

On calcule d�abord

�
ds�� � �ds�
ds� � �
g��dx
�dx��

� dx�dx�

g��

x�

�x�  �g��dx
�d
�x��

puisque le tenseur g�� est sym�etrique� On obtient alors

�
ds� �

	
�

�

dx�
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dx�
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g��

x�

�x�  g��
dx�

ds

d
�x��
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����
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On reporte alors cette expression dans l�int�egrale� ce qui donne�
g��

dx�

ds
�x�

�B
A

 
Z B

A

�
�

�

dx�

ds

dx�

ds


g��
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�
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Le premier terme est nul puisque les points A et B sont �xes tandis que le deuxi�eme
terme peut s��ecrire

RB
A �x�C�ds� Comme les variations selon chaque coordonn�ee sont

arbitraires� annuler l�int�egrale n�est possible que si tous les coe�cients C� sont nuls�
c�est �a dire

�

�

dx�

ds

dx�

ds


g��

x�

� d

ds

	
g��

dx�

ds



� �

En multipliant cette expression par �g�� et en utilisant le fait que les indices sont
muets et que

g��g�� � ��� �

�
� � � �
� � �� �


��� est le symbole de Kronecker� on obtient

���
dU�

ds
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o�u l�on peut reconnaitre le symbole de Christo�el et se ram�ene donc �a l��equation
des g�eod�esiques

dU�

ds
 1���U

�U� � � 
������

On ne peut appliquer directement l��equation pr�ec�edente aux photons puisque
ceux�ci v�eri�ent ds � � " On peut toutefois d�e�nir un vecteur d�onde

k� �
dx�

d�

������

o�u � est un param�etre variant le long de la trajectoire du rayon lumineux� En optique
g�eom�etrique� la direction de propagation d�un rayon lumineux est d�etermin�ee par
le vecteur d�onde� qui reste toujours tangent au rayon� dk� � � 
dans le vide�� En
vertu du principe d��equivalence� on obtient alors

dk�

d�
 1���k

�k� � � 
������

Exercice� e
ets de courbure de l�espace�temps

Calculer les �ecarts entre deux g�eod�esiques partant l�une de x	 l�autre de x �x�
On �ecrit les �equations normales des g�eod�esiques aux deux points

d�x�

ds�
 1���
x�

dx�

ds

dx�

ds
� �

d�

ds�

x�  �x��  1���
x �x�

d

ds

x�  �x��

d

ds

x�  �x�� � �
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En faisant la di��erence et en ne conservant que les termes au premier ordre en �x�
on obtient

d��x�

ds�
 �1���

dx�

ds

d�x�

ds
 

1���

x�

dx�

ds

dx�

ds
�x� � �

En r�eexprimant cette �equation �a l�aide des d�eriv�ees covariantes� on trouve une �equa�
tion di��erentielle de la forme

D��x�

Ds�
� R�

���

dx�

ds

dx�

ds
�x� 
������

o�u

R�
��� �


1���

x�

� 
1���

x�

 1���1
�
�� � 1���1��� 
������

est le tenseur de courbure de Riemann�Christo�el� On peut montrer que c�est le seul
tenseur constructible �a partir de g�� � qui ne d�epende que de ses d�eriv�ees premi�eres
et secondes et qui soit lin�eaire vis��a�vis des d�eriv�ees secondes� Lorsque g�� � ���

m�etrique plate�� on a R�

��� � ��
L��equation 
������ montre que� bien qu�en chute libre 
donc ne ressentant aucune

force�� deux particules proches vont avoir un mouvement relatif l�une par rapport
�a l�autre d�es que R�

��� �� �� Un tel mouvement relatif sera donc la signature d�un
champ gravitationnel dont l��echelle caract�eristique de variation devient de l�ordre de
la distance entre les deux particules�
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Chapitre �

Les Syst�emes Binaires

� Classi�cation observationnelle et physique
� M�ecanique des syst�emes binaires
� Ordres de grandeur	 culture g�en�erale

��� Formation et classi�cation observationnelle

����� Formation des syst�emes multiples

Jusqu��a pr�esent� nous n�avons abord�e que l��evolution des �etoiles isol�ees� C��etait
en fait l��etat de l�astrophysique jusqu�aux ann�ees ��� C�est �a cette �epoque qu�ont
d�ebut�e des �etudes statistiques qui ont d�ebouch�e sur le r�esultat surprenant actuel�
au moins 	�* des �etoiles de la Galaxie sont dans des syst�emes multiples� binaires
ou ternaires voire m�eme quadruples� Notre syst�eme solaire est plus proche d�une
exception que de la r�egle�
La formation des syst�emes multiples est encore mal comprise� La raison en est

simple� non seulement on contr�ole mal les conditions initiales de formation stellaire
mais de plus� il est n�ecessaire d�utiliser de gros codes num�eriques a�n de prendre en
compte un nombre su�sant d�e�ets physiques� Comme par exemple la fragmentation
d�un nuage en e�ondrement� qui va d�eterminer le nombre� la masse et la s�eparation
des �etoiles qui vont s�y former 
codes d�hydrodynamique �D avec rotation et auto�
gravit�e��
La fragmentation n�est pas la seule possibilit�e pour former un syst�eme multiple�

La capture d�une �etoile par une autre est un m�ecanisme qui peut �etre tr�es e�cace
dans les r�egions o�u la densit�e des �etoiles est �elev�ee 
comme les amas globulaires�� Si
deux �etoiles� anim�ees chacune d�un mouvement propre� arrivent �a proximit�e l�une
de l�autre� alors elles vont interagir par gravitation� ce qui va engendrer des e�ets
de mar�ee� Ces e�ets de mar�ee provoquent des mouvements internes 
ondes� qui
s�amortissent en dissipant de l��energie� Cette perte d��energie gravitationnelle permet�
dans certains cas� une capture et ainsi la formation d�un syst�eme li�e�
Il s�av�ere que les syst�emes doubles sont de loin les plus nombreux du fait de leur

plus grande stabilit�e� Un syst�eme triple ou quadruple est en e�et tr�es rapidement
d�egrad�e en un syst�eme double lors d�une rencontre hasardeuse avec une autre �etoile�
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Ainsi� on n�imagine pas d�autre scenario pour les syst�emes multiples que celui de la
fragmentation initiale� Les syst�emes binaires� eux� peuvent utiliser les deux modes
de formation� On va donc s�int�eresser plus particuli�erement aux binaires�

Les observations montrent la tendance suivante� les binaires dont la p�eriode est
sup�erieure �a ��� ans semblent �etre constitu�ees d��etoiles de masses comparables�
Celles des binaires de p�eriode plus petite que ��� ans ont des masses qui semblent
ind�ependantes� Ceci a amen�e �a faire la conjecture que les premi�eres �etaient for�
m�ees lors de la ��ssion� du nuage parent 
fragmentation� tandis que les deuxi�emes
�etaient form�ees par capture gravitationnelle� Ce scenario reste �evidemment tr�es hy�
poth�etique� en l�absence 
�� d�une r�eelle compr�ehension des m�ecanismes physiques
controlant la fragmentation et 
�� d�observations directes des conditions initiales de
formation stellaire�

����� Classi�cation observationnelle

Il existe plusieurs moyens de se rendre compte que l�on n�observe pas une �etoile
isol�ee mais plusieurs� De cette di��erence de moyens naquit la classi�cation suivante�

� Binaires visuelles� les deux �etoiles sont toutes deux d�etect�ees et� de la mesure de
leur s�eparation angulaire 
ou bien directement par leur mouvement apparent��
on en d�eduit qu�elles sont gravitationnellement li�ees�

� Binaires astrom�etriques� on ne voit que la plus brillante des deux� mais elle
poss�ede un mouvement apparent p�eriodique� A partir des lois de Kepler� on
en d�eduit une estimation de la masse du compagnon invisible� Par ex� Sirius
A et B �etaient initialement des binaires astrom�etriques et� gr�ace aux progr�es
techniques� sont devenues des binaires visuelles�

� Binaires spectroscopiques� les deux �etoiles sont si rapproch�ees qu�aucun mou�
vement apparent n�est d�etectable par photom�etrie 
les �etoiles ne sont pas r�eso�
lues�� Par contre� le spectre de cette ��etoile� d�evoile des signatures p�eriodiques
qui s�interpr�etent comme la superposition des spectres de deux �etoiles ayant
des mouvements p�eriodiques� Par ex� Mizar A et Mizar B de la Grande Ourse

qui forment une binaire visuelle�� sont chacune une binaire spectroscopique�
le syst�eme Mizar est ainsi quadruple�

� Binaires 	a �eclipses �ou occultations�� dans le cas particulier o�u la ligne de
vis�ee est dans le plan de l�orbite de la binaire� on voit passer chaque �etoile
l�une devant l�autre� �a chaque demi�p�eriode� Ainsi� chaque �eclipse� partielle ou
totale� donne lieu �a une variation du �ux re�cu� Par ex� Algol est un tel syst�eme
avec une p�eriode de ��� jours�
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��� M�ecanique des syst
emes binaires

����� Lois de Kepler

Les binaires �eloign�ees 
celles pour lesquelles P � �� jours� sont r�egies par une
m�ecanique simple� Chaque �etoile est en orbite keplerienne 
ellipses� autour du centre
de masse� avec la m�eme p�eriode P et la m�eme excentricit�e � � e � �� On peut
toujours d�e�nir une vitesse angulaire moyenne telle que

� � ��
P
�
�
GM
a�

����

����

o�u M � M�  M� est la masse totale� d�epend du demi�grand axe a 
��eme loi de
Kepler�� Le demi�grand axe de l�ellipse est lui�m�eme reli�e �a l��energie m�ecanique de
la binaire par

E � �GM�
�a


����

o�u � � M�M��M est la masse r�eduite du syst�eme� L�excentricit�e est une mesure
de l�aplatissement de l�ellipse� e� � �� 
b�a��� b �etant le demi�petit axe� Les �etoiles
se rapprochent au plus de dmin � a
� � e�
�  q� et s��eloignent au maximum de
dmax � a
�  e�
�  q� o�u

q �
M�

M�

����

est le rapport de masse de la binaire� En g�en�eral� les excentricit�es des binaires proches
sont assez faibles� q rarement plus grand que � et a donne alors le bon ordre de
grandeur de la s�eparation moyenne des deux �etoiles�
Le moment cin�etique orbital 
dans le r�ef�erentiel du centre de masse� est

Lorb � �r� +
 � �
GMp����


����

avec p � a
�� e��� Si la masse totale M reste �a peu pr�es constante et si le moment
cin�etique orbital varie peu� alors on peut �ecrire que la s�eparation des deux �etoiles
varie comme

a 
 M

M�
� 
M �M���


��	�

ce qui indique qu�elle va varier s�il existe un transfert de masse d�une �etoile �a l�autre�
Pour se �xer les id�ees� voici quelques ordres de grandeur du demi�grand axe d�une

binaire� pour des p�eriodes de � ann�ee� � jour ou � heure�

a

R�
�

�����
����
��	 m���

� 
�  q���� P ���
ann�ee

��� m
���
� 
�  q���� P

���

jour
��	 m���

� 
�  q���� P ���

heure


����
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o�u m� � M��M� 
noter que pour la Terre� q �� � et � AU 	 ��	 R��� Si les
deux �etoiles sont su�samment �eloign�ees l�une de l�autre 
s�eparation beaucoup plus
grande que leur rayon�� elles n�interagissent pas ou peu entre elles� ce qui permet de
supposer que chacune va �evoluer comme si elle �etait seule� Ceci peut devenir faux si
l�une d�entre elles devient une superg�eante ou produit une supernova���

����� Circularisation et synchronisation

Les binaires proches 
celles pour lesquelles P � �� jours� ont des orbites circu�
laires� De plus� l�analyse du spectre de chacune des �etoiles montre que� la plupart du
temps� la p�eriode T de rotation sur elles�m�emes 
�spin�� est identique �a la p�eriode
P de la binaire� les �etoiles se pr�esentent toujours la m�eme face� Ainsi� les binaires
proches sont r�egies par une m�ecanique plus complexe et caract�eris�ee par

�� une circularisation des orbites des �etoiles e � ��

�� une synchronisation des rotations des �etoiles T � P �

Cet �etat correspond �a l��etat d��energie minimale� il n�y a plus aucun mouvement dans
le r�ef�erentiel du centre de masse� Pour atteindre un tel �etat� il doit y avoir un 
ou
plusieurs� m�ecanisme
s� de dissipation de moment cin�etique et d��energie�

L�explication est simple 
dans le principe� pas dans le calcul"� et s�appuie en
g�en�eral sur les e�ets de mar�ee� Tant que les orbites sont excentriques et les �etoiles
asynchrones� les e�ets de mar�ee vont induire des d�eformations �a l�int�erieur des �etoiles�
Ces d�eformations entrainent une dissipation de l��energie cin�etique du syst�eme et donc
une perte de moment cin�etique 
transport�e par les photons�� Avec le temps 
qui reste
di�cile �a calculer pr�ecis�ement�� un syst�eme binaire tend donc in�evitablement �a se
circulariser et �a �etre synchrone�

Plus une binaire est proche et plus les e�ets de mar�ee sont importants� De m�eme�
ce sont les binaires dont les �etoiles ont des rayons non�n�egligeables devant leur
s�eparation qui subissent les plus fortes d�eformations� Ces objets seront donc toujours
dans cet �etat d��energie minimale� les autres 
binaires plus �eloign�ees et#ou �etoiles
plus petites� seront encore en cours d�ajustement au moment de leur observation�
Par ailleurs� si l�une des deux �etoiles est un objet compact� donc plus di�cilement
d�eformable� c�est l��etoile normale qui subit les ajustements�

Une fois l��etat d��energie minimale atteint� le syst�eme n��evolue plus par e�ets de
mar�ee� Dans cet �etat� la variation du moment cin�etique total du syst�eme s��ecrit

d�Ltot

dt
�

d�Lrot

dt
 
d�Lorb

dt

��
�

o�u le moment cin�etique orbital vaut Lorb 	 ��orba
� et le moment cin�etique associ�e

�a la rotation de chaque composante est Lrot 	 �orb
M�R
�
�  M�R

�
�� 
o�u �� 	 �� 	

�orb�� C�est l��evolution stellaire de chaque composante qui va ensuite �etre le moteur�
augmentation du rayon de l�une des �etoiles� �evolution de la rotation sur elle�m�eme
sous l�e�et d�un vent stellaire� perte de masse violente par vent ou supernova etc���
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����� Le lobe de Roche

Le concept du lobe de Roche fut introduit au XIX�eme si�ecle par Edouard Roche
pour expliquer la destruction des petits satellites lorsqu�ils se rapprochent d�une
plan�ete� Lorsqu�un tel corps s�approche d�une plan�ete� chaque particule de ce corps
subit une force radiale qui est la somme de
� la force centrifuge� qui a tendance �a l��eloigner de la plan�ete!
� l�attraction gravitationnelle du corps lui�m�eme et
� l�attraction gravitationnelle de la plan�ete�

Si cette force radiale est attractive� cela signi�e que le corps ne peut maintenir sa
forme 
qui r�esulte d�un �equilibre entre son propre poids et sa pression interne� et�
sous l�action des forces de mar�ee� il va �etre aplati jusqu��a destruction�

Il va sans dire que ce concept va jouer un r�ole crucial dans la description des
syst�emes binaires� Par exemple� si l�une des �etoiles poss�ede un rayon qui devient
sup�erieur �a son lobe de Roche� cela signi�e qu�elle perd de la masse au pro�t de
son compagnon� Dans ce cas� l�accr�etion de mati�ere sur le compagnon va �egalement
s�accompagner d�une lib�eration d��energie 
�gure �����

Dans le r�ef�erentiel du centre de masse en rotation avec la binaire� le potentiel
dont d�erive la force totale 
�f � ��r$� s��ecrit

$
�r� � � GM�

j�r��r�j
� q GM�

j�r��r�j
� �

�

�
��� �r

��

����

o�u �r� et �r� sont la distance de chaque �etoile au centre de masse� �r est la distance
du point consid�er�e au centre de masse� A trois dimensions� les �equipotentielles qui
r�esultent des trois forces ci�dessus forment des surfaces
� lobes �a peu pr�es sph�eriques tr�es loin de la binaire ou tr�es pr�es de chaque �etoile!
� en forme de cacahu�ete englobant les deux �etoiles� �a proximit�e de la binaire�

La forme des �equipotentielles est control�ee par q 
si q �� �� les �equipotentielles
qui entourent l�une des �etoiles sont des ellipsoides�� tandis que leur taille globale est
control�ee par a�

Le lobe de Roche est l��equipotentielle critique� �a la forme d�un ���� qui relie les
deux �etoiles� Le point en X est le point de Lagrange L� o�u la force totale s�annulle
mais o�u� de part et d�autre� elle est dirig�ee vers chaque �etoile� C�est donc un lieu de
passage privil�egi�e pour �echapper �a l�attraction de l�une ou l�autre des �etoiles�

Dans la forme ci�dessus� on peut remarquer que le lobe de Roche n�eglige toutes
les autres forces� cela ne peut donc rester valide en pr�esence de vents stellaires
puissants� de champs magn�etiques intenses etc��� De plus� les masses de chaque �etoile
sont consid�er�ees ponctuelles� approximation valable que pour les binaires distantes
pour lesquelles� justement� ce concept est inutile puisque les �etoiles n�interagissent
pas� Ainsi� le calcul du lobe de Roche �a partir de l��equation 
���� ne fournit qu�un
ordre de grandeur� ou au pire� une id�ee approximative de la zone d�interaction entre
deux �etoiles rapproch�ees�
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Fig� ��� � Equipotentielles et lobe de Roche pour un syst�eme binaire d�ecrit par
l��equation �� � Les points de Lagrange sont not�es Ln et les chi�res indiquent les
valeurs relatives des contours �les minima sont en L� et L���

Fig� ��� � Diagramme HR sur lequel n�ont �et�e repr�esent�ees que les composantes
sous�g�eantes de binaires �a �eclipses� La ligne continue est la S�equence Principale�
Les sous�g�eantes sont plus brillantes que�une �etoile normale du fait de l�accr�etion de
mati�ere provenant de la secondaire�
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����� Transfert de masse entre les deux �etoiles

Nous avons vu que si les �etoiles d�un syst�eme binaire sont su�samment rappro�
ch�ees� elles peuvent interagir et modi�er certaines de leurs caract�eristiques� comme
par exemple leur vitesse de rotation sur elles�m�emes� Cela signi�e qu�il y a eu une
perte de moment cin�etique de chaque �etoile� Maintenant� il existe deux processus
par lesquels l�une des �etoiles peut perdre de la masse au pro�t de l�autre� On appelle
�etoile primaire celle qui re�coit de la masse� �etoile secondaire celle qui en perd� Rece�
voir ou perdre de la masse n�est �evidemment pas sans cons�equences sur l��evolution
stellaire de chaque composante���

Vent stellaire� accr�etion de Bondi�Hoyle

Si la secondaire est une �etoile massive� alors elle va donner lieu �a vent stellaire
puissant� Les m�ecanismes physiques pr�ecis qui engendrent ces vents sont encore �a
l��etude� mais la pression de radiation y joue un r�ole pr�epond�erant puisque ceux�ci
sont d�autant plus puissants que l��etoile est lumineuse�
L��etoile massive �emet donc un vent stellaire dans toutes les directions 
la g�eom�e�

trie exacte peut d�ependre de la rotation stellaire ainsi que du champ magn�etique��
ce qui implique que l�orbite de la primaire croise de la mati�ere �eject�ee� Il va donc
se former une onde de choc autour de la primaire� �a la mani�ere de la magn�etopause
terrestre� lieu de rencontre entre le champ magn�etique terrestre et le vent solaire�
La mati�ere qui rencontre la primaire est alors pi�eg�ee gravitationellement et tombe

sur celle�ci� en suivant un processus dit d�accr�etion de Bondi�Hoyle� du nom des deux
astrophysiciens qui ont les premiers �etudi�e cette g�eom�etrie� La mati�ere tombe direc�
tement vers l�objet central puis� si elle poss�ede initialement du moment cin�etique�
se met en rotation de plus en plus rapide au fur et �a mesure qu�elle se rapproche�
On s�attend donc �a la formation d�un disque de mati�ere 
voir ci�dessous�� mais tr�es
petit� Leur �etude analytique fut �evidemment simpli��ee et aujourd�hui� on utilise des
codes num�eriques a�n de rendre compte de la fraction exacte de la mati�ere qui est
ainsi pi�eg�ee puis accr�et�ee�

Disque d�accr�etion� mod	ele �standard�

Si la secondaire est peu massive� son vent sera beaucoup plus faible et donc
n�entrainera pas une perte de masse signi�cative� Par contre� si le rapport q �
M��M� est tr�es di��erent de l�unit�e� le lobe de Roche sera tr�es pr�es de la surface
de l��etoile la moins massive� Il su�t donc que cette distance s�amenuise pour que�
lorsque la surface d�epasse le lobe de Roche� la mati�ere de l�atmosph�ere stellaire soit
lib�er�ee gravitationnellement� Ceci se produit tout d�abord au point de Lagrange L��
ce qui signi�e que la mati�ere s��ecoule de la secondaire par un �ot dirig�e vers la
primaire�
Deux processus di��erents peuvent contribuer au rapprochement de la surface de

la secondaire et du lobe de Roche�

� Augmentation du rayon de la secondaire� la consommation du combustible
nucl�eaire au sein d�une �etoile impose une phase de g�eante puis de superg�eante �a
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Fig� ��� � �Vue d�artiste� d�un syst�eme binaire proche en interaction� La primaire
est un objet compact autour duquel s�est form�e un disque d�accr�etion� Ce disque est
aliment�e par la mati�ere stellaire du compagnon	 �echappant �a son attraction au niveau
du point de Lagrange L�� Ceci ne se produit que lorsque le compagnon a atteint un
stade o�u son enveloppe ext�erieure d�epasse le lobe de Roche�

toute �etoile� sans que la masse ne change de fa�con signi�cative� Cela implique�
in�evitablement� qu�il existe une phase dans la vie de la binaire o�u une �etoile
g�eante fournit de la masse �a son compagnon� Le moteur de cette perte de
masse est donc l��evolution interne de la secondaire�

� R�etr�ecissement du lobe de Roche� la position et la forme du lobe de Roche
dont contr�ol�es par a et q� En particulier� si le demi�grand axe a de la binaire di�
minue� alors le lobe de Roche se r�etr�ecit et peut devenir plus petit que le rayon
de l��etoile la moins massive� provoquant ainsi l�accr�etion de mati�ere� Dans ce
cas� le moteur de l�accr�etion est ce qui impose la diminution de la s�eparation
de la binaire� autrement dit ce qui permet une perte de moment cin�etique
du syst�eme binaire� Deux processus sont envisag�es� 
�� les vents stellaires qui
exercent sur chaque �etoile un couple de freinage et qui� par l�interm�ediaire des
forces de mar�ee� emportent du moment cin�etique de la binaire! 
�� des ondes
gravitationnelles peuvent �egalement emporter du moment cin�etique de fa�con
e�cace� �a condition que la binaire soit su�samment rapproch�ee�

Nous avons vu que des binaires su�samment proches �etaient synchronis�ees� Cela
signi�e que dans le r�ef�erentiel du centre de masse� la mati�ere issue de la secondaire
ne poss�ede pas de moment cin�etique� le �ot tombe radialement sur la primaire� Par
contre� si la binaire est su�samment �eloign�ee� la mati�ere de la secondaire poss�ede du
moment cin�etique et ne peut donc tomber radialement sur la primaire� Il se forme
alors un disque de mati�ere en orbite quasi�keplerienne autour de la primaire� Un
point chaud 
�hot spot�� se forme au lieu de rencontre entre la mati�ere qui s��ecoule
de la secondaire et le disque en orbite autour de la primaire�
Hormis le point chaud� la pr�esence du disque peut se d�etecter observationnel�

lement� car celui�ci n�est pas passif 
comme peuvent l��etre les anneaux de mati�ere
autour des plan�etes� mais actif� de multiples collisions entre particules chau�ent lo�
calement le disque qui rayonne et d�evoile ainsi sa pr�esence� Cette �energie rayonn�ee
provient de l��energie m�ecanique des particules qui� en ayant perdu une partie lors
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des collisions� tombent vers la primaire 
cf chap ����� La trajectoire moyenne des
particules est donc une spirale �nissant sur la primaire� Ce type d��ecoulement� un
disque d�accr�etion� est tr�es commun en astrophysique� on le rencontre autour des
�etoiles en formation� dans des syst�emes binaires et dans le coeur des galaxies actives�
Le mod�ele �standard� des disques d�accr�etion fut propos�e quasi�simultan�ement

par Lynden�Bell 2 Pringle 
��
�� et Shakura 2 Sunyaev 
��
��� Le taux d�accr�etion
+Ma dans le disque est �x�e par les processus locaux qui imposent les collisions� �a
savoir une turbulence d�evelopp�ee �a l�oeuvre dans le disque� Ce qui engendre la
turbulence dans les disques d�accr�etion est encore aujourd�hui une inconnue� Les
recherches r�ecentes 
depuis ����� semblent cependant indiquer que cette turbulence
pourrait �etre d�origine magn�etique� il faudrait donc utiliser une description MHD

magn�etohydrodynamique� de ces disques et non HD 
hydrodynamique�� comme il
a �et�e fait depuis une trentaine d�ann�ees� En r�egime stationnaire� le taux d�accr�etion
+Ma devrait �etre le m�eme que celui impos�e par la physique agissant au point de
Lagrange� En fait� il n�y a aucune raison pour que cela soit le cas et il est probable
qu�il y ait des phases d�ajustement lorsque ceux�ci sont tr�es di��erents 
comme par
ex� une accumulation de mati�ere au bord externe du disque� au niveau du point
chaud��
En reprenant les calculs e�ectu�es au chapitre ���� la temp�erature e�ective �emise

�a la surface du disque s��ecrit

Teff � ��� ��
�

	
M

M�


���� 	 +Ma

���� M�yr��


��� 	
r

rg


����
K 
����

et varie en r���� avec la distance �a la primaire� plus l�on se rapproche de la surface
de la primaire 
de rayon R� et plus la temp�erature d��emission est �elev�ee� Ainsi�
la temp�erature e�ective maximale sera d�autant plus grande que la primaire est
compacte� c�est �a dire rmin � R� rg � �GM�c�� Les r�egions centrales d�un disque
d�accr�etion autour d�un trou noir ou d�une �etoile �a neutrons �emettront des rayons X

Teff � ��� K� tandis qu�autour d�une naine blanche se seront des UV 
Teff � ���
K��

��� La zoologie des syst
emes binaires

La plupart des �etoiles forment donc un syst�eme binaire� Or� puisque la dur�ee de
vie � d�une �etoile isol�ee est essentiellement le temps qu�elle passe sur la S�equence
Principale� on peut dire que � 
 M���� 
voir chap ����� Cela signi�e qu�il faut
s�attendre� a priori� �a observer tout un ensemble de combinaisons possibles� couples
d��etoiles sur la S�equence Principale� couples naine et superg�eante� superg�eante et
naine blanche� voire m�eme couples d��etoiles �a neutrons���

����� Les variables cataclysmiques ou CV

Ce sont des syst�emes binaires proches dont la p�eriode est de quelques heures

P � �� heures� �gure ���� et M�  M� � M�� une naine blanche et une �etoile de
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Fig� ��� � Distribution des p�eriodes orbitales des variables cataclysmiques �CV��
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faible masse� peu �evolu�ee 
ie� pas loin de la S�equence Principale� car il n�y a pas
de place pour une �etoile plus massive et#ou �evolu�ee�� Elles sont class�ees en deux
cat�egories� selon l�importance du champ magn�etique de la naine blanche�

Les CV non�magn�etiques

La naine blanche ne poss�ede pas de champ magn�etique signi�catif� �Etant alors
rapproch�ees� les deux �etoiles sont en interaction et �echangent de la masse� la primaire

la naine blanche� accr�ete de la masse de la secondaire� Celle�ci remplit son lobe de
Roche et fournit de la mati�ere avec un taux d�accr�etion typique de l�ordre de +Ma �
����� � ���� M��yr� Cette mati�ere poss�ede du moment cin�etique et vient former
un disque d�accr�etion autour de la naine blanche� Ce sont ces objets qui permettent
actuellement l��etude observationnelle la plus pr�ecise des disques d�accr�etion 
�gure
��	��

Les CV magn�etiques

Le champ magn�etique de la naine blanche est si intense qu�il modi�e fortement
l��ecoulement d�accr�etion� Ces objets sont subdivis�es en deux cat�egories�
Les Polars� ou CV du type AM Herculis� sont les CV dont le champ magn�e�

tique de la naine est le plus intense� de l�ordre de � ��� �a � ��� Tesla� Ce champ est
su�samment intense pour emp�echer la formation d�un disque et d�un point chaud�
En e�et� la mati�ere qui s��echappe de la secondaire par le point de Lagrange est
ionis�ee et subit donc l�in�uence du champ magn�etique de la naine blanche� Celui�ci
redirige l��ecoulement directement vers les p�oles magn�etiques� La mati�ere tombe en
chute libre et y produit un choc qui lib�ere son �energie gravitationnelle�

L 	 GM�
+Ma

R�

�����

o�u M� et R� sont respectivement la masse et le rayon de la naine blanche� Ce
rayonnement s�av�ere �etre optiquement �epais et on peut alors �ecrire

L 	 ��
&R���T �
eff 
�����

o�u &R est la taille caract�eristique de la calotte polaire o�u se produit le choc� Cette
taille �etant petite mais lib�erant une forte puissance� le rayonnement produit est un
rayonnement X� modul�e avec la p�eriode T de la naine si le rotateur est oblique

champ magn�etique non�align�e avec l�axe de rotation�� Dans ces objets T � P � �
heures� la synchronisation entre le �spin� et la p�eriode de la binaire �etant probable�
ment assur�e par un couplage magn�etique"

Les Intermediate Polars 
IP�� ou CV du type DQ Herculis� sont les CV dont
le champ magn�etique de la naine est plus faible� variant de �� �a ��� Tesla� Syst�emes
typiques� SW UMa� AO Psc� AE Aqr� Dans ce cas� un disque peut se former 
avec un
point chaud� mais il est tronqu�e �a proximit�e imm�ediate de la naine blanche� lorsque

B�

��
	 ���r� 
�����



�
� CHAPITRE �� LES SYST�EMES BINAIRES

Fig� ��	 � Sch�ema montrant les courbes de lumiere observ�ees dans diverses bandes
photom�etriques �W	U	B	R et V en haut� de la CV non�magn�etique U Gem� Ces
courbes peuvent �etre reproduites gr�ace �a plusieurs composantes� naine blanche cen�
trale	 pr�esence d�un disque d�accr�etion et point chaud ��hot spot��� Le r�esidu est
ensuite utilis�e pour faire de l�imagerie du disque �tomographie��
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Fig� ��� � Repr�esentation sch�ematique d�une CV magn�etique du type DQ Herculis
�Mason	 Rosen et Hellier ��  ��

o�u B est le champ magn�etique de la naine� � la densit�e de la mati�ere dans le disque
d�accr�etion et �� 	 GM��r

� est sa vitesse de rotation 
keplerienne� autour de la
naine blanche� L��equation ci�dessus d�e�nit le rayon en�de�ca duquel la mati�ere ne
peut plus rester en �equilibre keplerien� le champ magn�etique devenant trop fort�
Ce rayon d�elimite une sorte de magn�etopause o�u la mati�ere� ne pouvant traverser
les lignes de champ� tombe sur la naine blanche en suivant les lignes de champ
magn�etique� Cette fois�ci la zone d�impact &R serait plus grande� produisant ainsi
l��emission UV observ�ee� modul�ee par T si le rotateur est oblique� Les observations
indiquent T �� P � avec T de l�ordre d�une dizaine de minutes tandis que P � �
heures�

Une telle vitesse de rotation sur elle�m�eme montre que la naine blanche est ac�
c�el�er�ee par l�apport de mati�ere du disque�

Comment former une binaire serr�ee�

Les variables cataclysmiques sont des binaires serr�ees� P � �� h� a � � � � R��
Or� les scenarii de fragmentation ainsi que les observations des autres syst�emes
binaires semblent montrer que les �etoiles doubles normales se formeraient avec des
s�eparations typiques de l�ordre de l�AU� donc des p�eriodes de l�ordre de l�ann�ee�
Comment peut�on obtenir les p�eriodes typiques des CV�

En fait� on s�attend �a former une CV gr�ace �a l��evolution stellaire de chaque �etoile
normale� Ainsi� la plus massive des deux �etoiles va rapidement �evoluer vers une phase
de g�eante rouge puis superg�eante rouge� Or� dans ces phases� son rayon devient
plus grand que la s�eparation de la binaire� le compagnon est litt�eralement englouti
dans l�atmosph�ere convective de l��etoile plus massive� Du fait des frottements avec
l�atmosph�ere� le syst�eme va perdre du moment cin�etique et la trajectoire de l��etoile
moins massive va donc s�in��echir vers le coeur en e�ondrement de la g�eante�

Ainsi� apr�es la phase de n�ebuleuse plan�etaire 
fortement perturb�ee par la pr�e�
sence d�une autre �etoile �a l�int�erieur de son atmosph�ere� o�u la primaire �evacue son
enveloppe� se d�evoilent alors une naine blanche en orbite serr�ee avec une �etoile qui�
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Fig� ��
 � Repr�esentation sch�ematique d�une CV magn�etique du type AM Herculis�
La naine blanche et le point chaud sont repr�esent�es environ dix fois plus gros que la
r�ealit�e �Schmidt	 Stockman et Grandi �� ���

entretemps� est devenue une g�eante rouge �a son tour�

Ph�enom	enes �eruptifs� les novae

Toutes les variables cataclysmiques� comme leur nom l�indique� sont sujettes �a des
ph�enom�enes �eruptifs plus ou moins r�ecurrents et plus ou moins violents 
�gure �����
Elles regroupent en fait les trois types de novae� nom dont l��ethymologie est �nouvelle
�etoile� 
�a chaque �ev�enement� une nouvelle �etoile semble apparaitre momentan�ement
dans le ciel��

Nova naine� elle correspond �a une augmentation soudaine 
mont�ee pendant � jour�
de la luminosit�e 
mV � �� �� alors qu�en p�eriode calme mV � ��� ���� puis
une d�ecroissance plus lente� de l�ordre de plusieurs jours� Leur fr�equence est de
l�ordre de la semaine� Les novae naines sont subdivis�ees en � classes� U Gem�
Z Cam et SU UMa� Deux mod�eles sont susceptibles d�expliquer ces novaes
naines et ne sont pas encore d�epartag�es�
�a� Instabilit�e de disque� une instabilit�e 
thermique ou autre� se d�eclen�
cherait dans le disque et qui permettrait un taux d�accr�etion +Ma plus �elev�e�
donc une plus grande luminosit�e� Ce mod�ele est �a la mode� mais les calculs
th�eoriques restent encore tr�es ph�enom�enologiques�
�b� Instabilit�e d�apport de masse� cette fois�ci� ce serait une instabilit�e
dans le processus d�apport de masse� autour du point de Lagrange L�� qui
serait responsable d�une augmentation soudaine de +Ma�

Nova� une nova se d�eclenche en quelques heures� produit une augmentation vio�
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Fig� ��� � Courbes de lumi�ere �rayons X� de deux syst�emes du type AM Her� La
p�eriodicit�e observ�ee est due �a la rotation de la naine sur elle�m�eme�
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Fig� ��� � Courbes de lumi�ere des trois types de novae associ�ees aux variables cata�
clysmiques� nova naine	 nova et supernova de type I�
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Fig� ���� � Les trois sous�classes d��ev�enements �eruptifs associ�es aux novae naines�
�a� CV du type U Gem	 �b� Z Cam et �c� SU UMa�
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Fig� ���� � Images de Nova Cygni prises apr�es l�explosion qui eut lieu le ����������
��a gauche� # ��� jours	 �a droite� #���j et �mois	 avec la correction COSTAR ap�
port�ee au t�elescope spatial�� Ces images montrent que la nova a �eject�e de la mati�ere
essentiellement dans le plan de la binaire	 mais que le gaz s��echappe plus facilement
en dehors de ce plan �anneau devenant plus oblong�
�

lente de la luminosit�e 
mV � � � �� puis d�ecroit tr�es lentement au cours du
temps 
quelques ann�ees�� Leur fr�equence est suppos�ee �etre de l�ordre de ���

ann�ees� Du fait de l�accr�etion de mati�ere sur la naine blanche 
essentiellement
de l�Hydrog�ene� provenant de la secondaire�� une couche d�Hydrog�ene s�accu�
mule petit �a petit �a sa surface� Le choc d�accr�etion r�echau�e l�hydrog�ene �a des
temp�eratures �elev�ees jusqu��a ce que le br�ulage de l�Hydrog�ene en H�elium se
produise� Il y ensuite deux explications possibles �a l�emballement de cette r�eac�
tion� La premi�ere suppose que� du fait de la forte gravit�e de la naine blanche�
cette r�eaction s�e�ectue dans des conditions d�eg�en�er�ees� donc instables� Un
deuxi�eme mod�ele suppose que l�apport constant de mati�ere du compagnon�
riche en Carbone et Oxyg�ene 
cycle CNO� entraine un emballement sans pos�
sibilit�es de refroidissement�

En tout �etat de cause� une nova serait donc l�explosion d�une bombe �H�
�a la surface de la naine blanche� Cette explosion est capable d�expulser de
la mati�ere avec un taux d��ejection +Mj � ���� � ���� M��yr �a des vitesses
de plusieurs milliers de km#s� Cas types� DQ Her 
intermediate polar�� Nova
Cygni 
	 
� V�	�� Cyg� polar dont l�explosion a provoqu�e une di��erence de
���* entre T et P ��

Supernova de type I� ce type de supernova est beaucoup plus puissant que le
type II 
voir �gure� mais trois fois moins fr�equent� Il n�y a pas d�hydrog�ene
dans le spectre observ�e 
�a la di��erence des SNII�� Il correspond �a l�explosion
de la naine blanche� qui est de ce fait compl�etement d�etruite 
pas de r�esidu��
Cette explosion est d�eclench�ee par l�accr�etion de mati�ere sur la naine 
Hoyle 2
Fowler ������ la masse du coeur d�eg�en�er�e augmente progressivement jusqu��a
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atteindre et d�epasser la masse de Chandrasekhar� L�e�ondrement se d�eclenche
mais d�une fa�con catastrophique�

Depuis tr�es r�ecemment 
������ les SNI� du fait de leur courbe de lumi�ere carac�
t�eristique� sont utilis�ees comme des �chandelles cosmiques� permettant de d�e�
terminer des distances cosmologiques et fournissant des contraintes tr�es fortes
sur les mod�eles cosmologiques� Reste �a savoir si leur utilisation est correcte�

����� Les binaires X

Les binaires X� comme leur nom l�indique� sont observ�ees en rayons X avec des
satellites ou fus�ees� Elles furent reconnues comme binaires car 
�� leur spectre �etait
tr�es di��erent de celui d�une �etoile normale et 
�� elles poss�edaient une modulation
p�eriodique� Une p�eriode P de l�ordre de quelques heures et une �emission X incompa�
tible avec un spectre stellaire sont des indices de la pr�esence d�accr�etion de mati�ere
sur un objet compact massif 
voir Eq�
������
Les binaires X sont donc des syst�emes binaires o�u la primaire est soit une �etoile

�a neutrons soit un trou noir� tandis que la secondaire est une �etoile �evolu�ee 
�gure
������ Dans quelques cas seulement� il est possible de d�eterminer si l�objet compact
est un trou noir ou une �etoile �a neutrons�

Les binaires X massives ou HMXBs

La secondaire est ici une �etoile massive� de type spectral O ou B� produisant un
vent stellaire puissant� +Mj � ���� �a ���� M��yr 
�a comparer aux � ����� M��yr
pour le Soleil��
Les prototypes sont les sources Cen X��� Cyg X��� L�accr�etion de mati�ere du vent

sur l�objet compact 
�etoile �a neutrons ou trou noir� s�e�ectue lors du passage de celui�
ci �a travers le vent� pour alimenter la puissance observ�ee en X� les mod�eles d�accr�etion
de Bondi�Hoyle montrent qu�il su�t que l�objet compact intercepte environ ���* de
la masse �eject�ee� Or� les luminosit�es LX observ�ees en X varient selon les objets entre
���
 et ���� W� Pour reproduire une telle puissance par accr�etion directe sur une
naine blanche� il faudrait

L 	 GM +Ma

R
	 ��	 ����

	
M

M�


	
+Ma

���� M��yr


�
R

��� km

���
W 
�����

c�est �a dire un taux d�accr�etion bien trop fort� correspondant �a une perte de masse
par vent stellaire jamais observ�ee� En revanche� l�accr�etion sur un objet plus com�
pact permet de rendre compte de la luminosit�e X avec des taux d�accr�etion plus
raisonnables� +Ma � ���
 �a ���� M��yr�
Pour certains de ces objets� il y a un moyen indirect de discriminer entre trou

noir et �etoile �a neutrons� En e�et� �a proximit�e d�une �etoile �a neutrons l�accr�etion est
fortement modi��ee par la pr�esence de son champ magn�etique intense� La mati�ere
est ainsi redirig�ee vers les p�oles magn�etiques et tombe en chute libre sur la surface
dure� Le choc qui en r�esulte produit un rayonnement X qui est focalis�e par le champ
magn�etique et modul�e avec la p�eriode T � si le rotateur est oblique� C�est avec ces
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Fig� ���� � Repr�esentation sch�ematique des deux types de binaires X� EN haut	
les binaires de faible masse �LMXB� pour lesquelles l�accr�etion de mati�ere sur l�ob�
jet compact s�e�ectue �a travers un disque� En bas	 les binaires massives �HMXB�
pour lesquelles l�accr�etion s�e�ectue lors du passage de l�objet compact dans le vent
stellaire de la secondaire�

Fig� ���� � Orbites ��a l��echelle� de quelques binaires X massives� Les plus excen�
triques sont aussi celles ayant les plus grandes s�eparations �donc p�eriodes�� Le trait
indique une distance de ��� secondes�lumi�ere �environ ���� UA��
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Fig� ���� � Evolution de la p�eriode de quelques binaires X massives sur une �echelle
de plusieurs ann�ees� Cette p�eriode correspond �egalement �a la p�eriode de rotation de
l��etoile �a neutrons sur elle�m�eme� La plupart indiquent une tendance �a la d�ecrois�
sance de cette p�eriode	 impliquant que ces �etoiles sont acc�el�er�ees�
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Fig� ���	 � Scenario �conservatif� �masse et moment cin�etique sont conserv�es�
d��evolution d�une binaire �a forte s�eparation vers une HMXB�
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pulsars X qu�on explique le rayonnement X p�eriodique de certaines HMXBs� o�u T �
���� ��� secondes 
cf �g��� L�analyse de la p�eriode T de ces pulsars X montre que�
contrairement �a leurs homologues solitaires� les pulsars radio� les pulsars X acc�el�erent

cf �g��" Cette acc�el�eration s�explique par le d�ep�ot de moment cin�etique apport�e par
la mati�ere accr�et�ee� Autrement dit� d�es que le vent stellaire du compagnon faiblit ou
disparait� le pulsar va �a nouveau d�eccel�erer sous l�e�et de son propre rayonnement�
Cas typiques� Cen X��� SMC X���

Les binaires X de faible masse ou LMXBs

Les LMXBs sont des syst�emes binaires o�u la secondaire est une �etoile peu
brillante de type F� G ou K qui remplit son lobe de Roche� Ce sont donc des sys�
t�emes plus vieux que les HMXBs o�u la secondaire est une �etoile O ou B� La premi�ere
source d�etect�ee fut Sco X�� dans les ann�ees 
�� depuis il y en a beaucoup d�autres

Cyg X��� Cyg X��� Her X��� Sco X�������
Le disque d�accr�etion autour de l�objet compact central est responsable de l��emis�

sion X thermique 
pour une naine blanche on aurait un rayonnement dans l�UV��
modul�ee par la p�eriode P de la binaire� Pour ces objets� P est de l�ordre de quelques
heures �a quelques jours�
En ��
	� furent observ�es des sursauts X dans quelques sources� appel�ees X�ray

bursters �� sur une dur�ee d�environ une dizaine de secondes� il y a une mont�ee ra�
pide en X puis une d�ecroissance plus lente de la luminosit�e� avec lib�eration d�une
�energie totale LX � ���� J� Leur fr�equence est de l�ordre de � heures 
cf �g��� La
forme du spectre sugg�erait une �emission thermique� de la forme 
������ ce qui four�
nit &R � �� � �	 km� taille typique d�une �etoile �a neutrons� L�explication de ces
sursauts est alors simple� L�apport de masse due �a l�accr�etion provoque un br�ulage
de l�Hydrog�ene puis� presque imm�ediatement celui de l�H�elium 
ici les temp�eratures
sont plus �elev�ees qu�autour d�une naine blanche�� Dans les conditions de gravit�e� la
mati�ere est d�eg�en�er�ee et il se produit un �ash de l�H�elium� Ainsi� les X�ray burs�
ters� qui n�ecessitent une surface dure sur laquelle va s�accumuler de l�Hydrog�ene� ne
peuvent �etre des trous noirs�
Certes	 mais les pulsars X	 en g�en�eral	 ne forment pas de sursauts X� Pourquoi�
Nous avons vu que les pulsars X ne s�observaient que dans les HMXBs� autre�

ment dit dans des syst�emes tr�es lumineux o�u le taux d�accr�etion +Ma d�u au vent
stellaire est fort� Une r�eponse possible �a cette question serait qu�il existe un taux
critique +Mcrit� au�del�a duquel l�instabilit�e thermique 
�ash de l�H�elium en conditions
d�eg�en�er�ees� ne pourrait pas se d�evelopper�

Inversement	 pourquoi les X�ray bursters ne sont�ils pas puls�es�
Les pulsars X sont associ�es �a des �etoiles de type O ou B� donc jeunes� Cela

implique que l��etoile �a neutrons est �egalement jeune� Par contre� les bursters sont
tous associ�es �a des �etoiles de type F ou G� donc plus vieilles� Or� c�est la pr�esence

�� En fait� les satellites militaires� qui recherchaient dans les ann�ees �� des signes d�explosions
nucl�eaires dans l�atmosph�ere terrestre� les avaient d�ej�a observ�es mais cette information �etait rest�ee
class�ee secr�ete�
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Fig� ���� � En haut� tailles relatives des orbites et des compagnons pour quelques bi�
naires X de faible masse �LMXB�� La ligne indique une taille de �� secondes lumi�ere
�distance Terre�Soleil�  secondes lumi�ere�� En bas� lobe de Roche	 disque d�accr�etion
et compagnon pour la LMXB �U�������	 mis �a l��echelle du disque solaire�
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Fig� ���
 � Sch�ema du mod�ele de 
ash thermonucl�eaire pour les sursauts X� L��etoile
�a neutrons accr�ete de l�Hydrog�ene du disque d�accr�etion	 formant une couche limite
�equatoriale� L�Hydrog�ene y est alors converti en H�elium de fa�con stable jusqu��a ce
que la r�eaction se produise dans des conditions d�eg�en�er�ees	 donnant lieu �a un 
ash�
Puis le processus repart pour un cycle�
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MERLIN Images of GRS1915+105

 

Fig� ���� � Images radio ��emission synchrotron� de la source galactique
GRS����#���� Les images prises �a di��erents intervalles de temps montrent des
vitesses d��ejection de ����c� Ces jets sont bipolaires	 tr�es collimat�es et proviennent
des r�egions centrales du disque d�accr�etion� De par leur analogie morphologique avec
les radiogalaxies	 de tels objets ont �et�e appel�es �microquasars�� A l�heure actuelle	 il
n�existe pas de mod�ele expliquant l�origine de tels jets�
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d�un fort champ magn�etique qui� en d�eviant l��ecoulement� provoque le rayonnement
X observ�e� Les bursters ne seraient donc pas puls�es si leur champ magn�etique est
beaucoup plus faible que celui des pulsars X� Cette explication est plausible puisque
le champ magn�etique a une tendance naturelle �a di�user hors de l��etoile �a neutrons�
plus celle�ci est vieille et plus faible serait donc son champ�

����� Autres syst�emes binaires

Dans les syst�emes binaires suivants� les �etoiles sont plus ou moins en interaction�
Qu�il y ait un transfert de masse de l�une �a l�autre des �etoiles est certain� mais elle ne
se fait probablement pas selon un disque comme pour les CVs ou les LMXBs� Seuls
les syst�emes binaires dont la primaire est un objet compact poss�edent des signatures
observationnelles claires de la pr�esence d�un disque d�accr�etion� Par ailleurs� il semble
de plus en plus clair que la perte de masse hors du syst�eme soit plus importante que
le transfert de masse d�une �etoile �a l�autre�
Comme il est d�usage en astrophysique� beaucoup de ces syst�emes portent le nom

de leur prototype� �a savoir le premier objet de cette classe �a avoir �et�e identi��e�

Les syst	emes du type � Aurigae

Ce sont des binaires �a �eclipses compos�ees d�une superg�eante froide 
type G ou
K� R � ������� R�� et d�une naine chaude sur la S�equence Principale 
type B� ou
d�une naine blanche� Les deux �etoiles ne remplissent pas leur lobe de Roche� ainsi
le transfert de masse ne r�esulte que de la pr�esence des vents stellaires 
faibles car
�etoiles peu lumineuses��
Ce sont donc des syst�emes id�eaux car toutes les interactions 
transferts de masse�

�energie et moment cin�etique� sont faibles et peuvent �etre trait�ees comme des pertur�
bations� En particulier� les passages de la superg�eante froide devant la naine chaude
permettent d��etudier assez �nement l�atmosph�ere de la superg�eante 
notamment les
manifestations magn�etiques� et donc� une �eventuelle in�uence de la binarit�e en com�
parant avec les atmosph�eres de superg�eantes isol�ees� Cas typiques� � Aur� V�
� Tau

voir �g� ������

Les ��etoiles� symbiotiques

Ces ��etoiles� ne sont consid�er�ees comme �etant des binaires en interaction que
depuis les ann�ees ��� On distingue deux types d��etoiles symbiotiques�

Type S� La secondaire est une g�eante froide 
M � ���M�� et la primaire est une
�etoile chaude de faible luminosit�e sur la S�equence Principale 
M � �����M���
Leur p�eriode orbitale est P � � � � ans� correspondant �a un demi�grand axe
a � �AU� Le vent stellaire provenant de la g�eante froide est ionis�e par la
primaire� Cette derni�ere poss�edant �egalement un vent� les deux vents doivent
entrer en collision� Un fort rayonnement infrarouge est observ�e provenant de
l�atmosp�ere de la g�eante� Cas typiques� EG And� T CrB� RS Oph� AX Per� Z
And� CI Cyg�
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Fig� ���� � Syst�eme du type ��Aurigae�
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Type D� La secondaire est une g�eante froide 
quelques fois du type Mira� ie �etoile
variable particuli�ere� avec M � M� et la primaire est une naine blanche

M � ��� M��� Dans ces syst�emes� on ne voit pas de mouvement orbital�
P � ��� ans� correspondant �a une grande s�eparation a � ��� AU� Un fort
rayonnement infrarouge est �egalement observ�e� provenant d�une enveloppe de
gaz et de poussi�eres� Ces deux �etoiles ne remplissent pas leur lobe de Roche�
ce qui fait que le transfert de masse s�e�ectue par l�interm�ediaire du vent de
la g�eante� Cas typiques� RR Tel� V���� Cyg�

Les syst	emes du type Algol

Ce sont des syst�emes proches� compos�es d�une primaire chaude sur la S�equence
Principale 
B	 �a F��� et d�une �etoile secondaire plus froide et moins massive� sous�
g�eante G ou K remplissant son lobe de Roche 
voir �g� ������ On observe un transfert
de masse de l�une vers l�autre de +M � ����� M��yr pour les syst�emes les moins
actifs 
U Cep� TT Hya� SW Cyg� U Sge� � Lib� S Cnc���� �a +M � ���� M��yr pour
les syst�emes les plus actifs 
� Lyr� Sx Cas� V��
 Cyg����� Pour les syst�emes avec
P � � � 	 jours� le �ot tombe directement sur la primaire� tandis que pour ceux
avec P � ��
 jours� il y a probablement formation d�une enveloppe en rotation car
la primaire est obscurcie 
mais sans signature typique d�un disque d�accr�etion��

L�apport de mati�ere de la secondaire acc�el�ere la primaire� on mesure des vitesses
de rotation 	 �a �� fois plus rapides que la vitesse associ�ee �a la p�eriode de la binaire

entre � et 
 jours��

Dans beaucoup de ces syst�emes� l��etoile la plus �evolu�ee 
la sous�g�eante� est moins
massive que l��etoile sur la S�equence Principale" Cela implique que dans une phase
ant�erieure la sous�g�eante� initialement plus massive� a transf�er�e de la masse vers son
compagnon de fa�con signi�cative�

Les syst	emes du type RS CVn

RS CVn fut catalogu�ee en ��
� comme une �etoile variable 
catalogue russe RS�
dans la constellation de Canes Venatici� En fait� c�est un syst�eme binaire dont la
primaire est une g�eante rouge de type K� et le compagnon une �etoile naine de type
F ou G sur la S�equence Principale� Cas typiques� RS CVn� UX Ari 
�g� ������ RS
OVn� Capella� AR Lac�

Ce sont des syst�emes qui �emettent beaucoup de puissance en X� Dans les syst�emes
�a �eclipses� on observe des variations de l�intensit�e qui ne sont jamais compl�etement
�eteintes� ce qui ne peut s�expliquer que si cette �emission provient d�une zone plus
�etendue que l��etoile� sa couronne� De plus� il existe une modulation de l�intensit�e en
ondes radio et X qui n�est pas due �a l�occultation� car la p�eriode P de la binaire 
de
l�ordre de plusieurs jours� est plus courte que celle de la modulation observ�ee 
de
l�ordre de �� ans pour RS CVn��

On interpr�ete cette modulation comme r�esultant d�un cycle magn�etique� l�irrup�
tion de nouvelles boucles magn�etiques �a la surface stellaire provoque l�apparition
de taches froides ce qui introduit une diminution de la luminosit�e dans le visible et
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Fig� ���� � Syst�eme du type Algol�
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Fig� ���� � Syst�eme du type RS CVn�
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une augmentation de l��emission X �� Cette �emission X a la m�eme origine que celle
du Soleil� sauf qu�ici les couronnes de ces �etoiles ont une luminosit�e � ��� fois plus
�elev�ee que la couronne solaire�
Pour expliquer les modulations observ�ees� il faut que ces taches occupent � ��*

de la surface d�une seule h�emisph�ere de la g�eante rouge 
�a comparer aux ���* occup�es
par les taches solaires�� De telles taches impliquent des boucles magn�etiques �enormes�
Par exemple� le syst�eme AR Lac �a occultations� dont les caract�eristiques sont

primaire� G� R � ��	� R�

secondaire� K� R � ���� R�

demi�grand axe� ��� R�


�����

semble impliquer des boucles d�une taille mille fois plus grandes que celles du Soleil
et un champ magn�etique de l�ordre de � Tesla 
�� fois le champ solaire dans les
r�egions actives�� D�o�u provient un champ magn�etique si intense�
Il semble que ce soit la rotation rapide de ces �etoiles qui engendre un tel champ�

En e�et� les syst�emes RS CVn �etant tr�es rapproch�es� ils sont synchrones T � P et
chaque �etoile tourne sur elle�m�eme en quelques jours 
�� pour le Soleil� de � �a �� pour
les RS CVn�� L�e�et dynamo dans une �etoile� et particuli�erement dans une �etoile
convective serait alors beaucoup plus e�cace� fournissant B
t� 
 ��
t�� Au fur et �a
mesure qu�une �etoile serait frein�ee 
par son propre vent�� le champ magn�etique cr�e�e
par e�et dynamo serait plus faible et donc� on devrait observer une d�ecroissance de
l�activit�e X avec des �etoiles plus vieilles� C�est bien ce qui est observ�e� ce qui donne
du cr�edit �a cette explication� Cependant� il n�existe pas encore de mod�ele satisfaisant
de l�e�et dynamo� ni m�eme du freinage d�une �etoile par vent magn�etis�e�
Par ailleurs� de tels syst�emes sont si rapproch�es et les boucles magn�etiques si

grandes� qu�il est fort probable que les deux magn�etosph�eres n�en forment qu�une
seule" Th�eoriciens et observateurs ont donc de beaux jours devant eux� avant de
comprendre la complexit�e des ph�enom�enes qu�un tel couplage magn�etosph�erique
engendre�

Les syst	emes du type W Ursae Majoris

Les syst�emes du type W UMa sont des binaires �a �eclipses avec une p�eriode orbi�
tale comprise entre 	 et �� heures� Par spectroscopie� nous savons que q �M��M� �
��� est typique� mais la courbe de lumi�ere issue de l�occultation est reproduite avec
une seule et unique temp�erature e�ective" Cela se comprend si l�on admet que les
atmosph�eres des deux �etoiles sont en contact au niveau du point de Lagrange L�

de telle sorte qu�on observe une couche super�cielle ext�erieure commune� Syst�emes
typiques� W UMa� AW UMa� 	 Cra� AH Vir� SW Lac� OO Aql� VW Cep 
voir
�g� ��������

Ces binaires en contact direct pr�esentent par ailleurs des signes d�une intense
activit�e magn�etique� �emission X et radio� taches photosph�eriques���

�� La pr�esence de champs magn�etiques intenses s�accompagne toujours de ph�enom�enes de haute
�energie� responsables du rayonnement X�
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Fig� ���� � Syst�eme du type W UMa�
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Il n�existe pas d�explication th�eorique encore claire pour ces tr�es rares objets

environ ���* des �etoiles�� En particulier on ne connait ni leurs pr�ecurseurs� ni
comment ils ont �et�e form�es� ni leur devenir� Va�t�il y avoir fusion des deux �etoiles ou
bien formation de deux naines blanches� Comment se font les transferts d��energie�
de masse et de moment cin�etique entre les deux �etoiles�


