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Avant-propos à la quatrième édition

L’astrophysique est, avec la biologie et les sciences de l’information, l’une des disciplines qui progressent le plus. L’astrophysique nucléaire ne fait pas exception par rapport aux autres domaines des sciences du ciel. Parmi les événements les plus marquants, signalons 1) la confirmation du succès de la nucléosynthèse primordiale qui se déroule pendant les événements désignés sous le nom de « Big Bang » ; 2) l’essor de l’astronomie gamma nucléaire qui permet déjà et permettra de plus en plus dans un proche avenir de « voir » directement les processus nucléosynthétiques en action.

Par ailleurs, l’astrophysique nucléaire fait maintenant alliance avec l’astrophysique des particules, qui utilise les résultats obtenus dans l’étude des plus profonds retranchements de la matière, vers l’infiniment petit. Concernant ce sujet, nous invitons le lecteur à consulter des monographies différentes de celle-ci qui se concentre sur l’évocation des processus nucléosynthétiques classiques dans l’Univers. Nous y décrivons la manière dont les éléments chimiques qui nous constituent ont été formés, lentement et patiemment, au cours du temps d’évolution cosmique et principalement dans les étoiles, matrices fondamentales de la matière universelle.

Nous tenons à remercier M. Kamil Fadel, physicien au Palais de la Découverte, ainsi que Mlle Fabienne Ferdinand qui nous ont apporté leur aide dans la révision de cette édition.

Jean Audouze et Sylvie Vauclair.





Introduction

Si l’astronomie, qui traite de la position des astres, est la plus ancienne des sciences (on a retrouvé des observatoires chez les Chaldéens et d’autres civilisations antiques), l’astrophysique, qui a pour objet l’étude de leurs propriétés physiques, ne date en revanche que du début du siècle (travaux de Schwarzschild et Emden (1906) et Eddington (1916) sur la constitution interne des étoiles).

L’astrophysique nucléaire, qui met en évidence les liens étroits entre la physique nucléaire et l’astrophysique, a pris naissance en 1938 (travaux de Bethe et Weizsäcker). Son développement, depuis cette date, est impressionnant : la physique nucléaire ne se contente pas d’expliquer d’où provient l’extraordinaire énergie emmagasinée dans le Soleil et les étoiles, et l’évolution de ces astres au cours du temps, mais explique aussi l’origine des éléments chimiques qui composent notre monde actuel.

Évoquons l’émerveillement de Camille Flammarion1 devant la puissante énergie de l’astre du jour :

Il n’est pourtant pas impossible d’exprimer cette merveilleuse puissance, mais on peut avouer sans honte qu’il est impossible de la comprendre. La chaleur émise par le Soleil à chaque seconde est égale à celle qui résulterait de la combustion de onze quatrillions six cent mille milliards de tonnes de charbon de terre brûlant ensemble.

Cette même chaleur ferait bouillir par heure deux trillions neuf cent milliards de kilomètres cubes d’eau à la température de la glace.

Essayez de comprendre ! … Que la fourmi essaye de boire l’Océan !

Ce qui semblait incompréhensible à Flammarion peut être expliqué aujourd’hui grâce au prodigieux développement de la physique nucléaire. Il est évident que l’énergie solaire ne peut être due à une simple combustion chimique des atomes : dans ce cas, notre Soleil aurait disparu depuis longtemps.

 La découverte de l’énergie nucléaire s’est faite en deux grandes étapes :


	– une étape théorique : énoncé par Einstein, en 1905, du principe d’équivalence de la masse et de l’énergie (E = mc2), conséquence de sa théorie de la Relativité Restreinte ;

	– une étape expérimentale : mise en évidence, vers 1917, du « défaut de masse » des noyaux d’atomes, grâce au « spectrographe de masse » de F. W. Aston.



On supposait alors, d’après l’idée de P. Langevin, que les noyaux étaient des assemblages de protons (noyaux d’hydrogène). Or Aston découvrit que, par exemple, la masse d’un noyau d’hélium qu’il croyait être formé de quatre protons était inférieure à la somme des masses de ces quatre protons ! On sait maintenant, depuis Chadwick (1932), qu’un noyau d’hélium est formé de deux protons et de deux neutrons (particules neutres de masse sensiblement égale à celle des protons). En fait la masse d’un noyau d’hélium est réellement inférieure à la somme des masses des deux protons et des deux neutrons qui le composent. D’après l’équivalence de la masse et de l’énergie, on déduit que ce « défaut de masse » correspond à « l’énergie de liaison » des protons et des neutrons à l’intérieur du noyau. Imaginons qu’on puisse former un noyau d’hélium directement à partir de ses quatre composants. La différence entre la somme des masses des quatre particules initiales et la masse de la particule finale sera libérée sous forme d’énergie : c’est cette énergie nucléaire qu’on espère utiliser dans les réacteurs à fusion contrôlée. De même, si on veut détruire un noyau d’hélium, il faut lui apporter une énergie au moins égale à son énergie de liaison. On a pu ainsi calculer précisément l’énergie de liaison de tous les noyaux connus.

Pour la première fois en 1938, deux physiciens : H. Bethe aux États-Unis et C. von Weizsäcker en Allemagne, ont appliqué ces résultats à l’astrophysique, en découvrant une première chaîne de réactions nucléaires pouvant se produire à l’intérieur des étoiles. Depuis lors, de nombreux astrophysiciens et physiciens nucléaires ont étudié ensemble l’évolution des étoiles, et ont cherché à expliquer la présence de tous les éléments chimiques que l’on peut observer dans la matière qui nous entoure. Citons par exemple les études de G. Gamow (1950) sur l’origine de l’univers et les réactions nucléaires qui ont pu se produire au « commencement des temps » ; celles de E. M. et G. R. Burbidge, W. A. Fowler et F. Hoyle (1957), A. G. W. Cameron (1955), E. E. Salpeter (1954), etc., sur les réactions nucléaires à l’intérieur des étoiles ; enfin celles de W. D. Arnett, J. W. Truran, etc., sur les réactions explosives.

Dans cet ouvrage, nous esquissons l’histoire de la formation des éléments chimiques, donc de la matière constituant le monde observable. La physique nucléaire fixe les règles de cette histoire. Les plus importantes de ces règles sont les règles de stabilité, d’équilibre, de conservation d’énergie, règles liées à la nature nucléaire ou électrique des forces agissant sur la matière. Ces lois sont maintenant suffisamment bien connues et démontrées pour que les mécanismes de nucléosynthèse qui en résultent ne puissent pas être taxés d’imaginaires.

Nous verrons que la nucléosynthèse, c’est-à-dire la synthèse des éléments chimiques les uns à partir des autres, se déroule surtout dans les étoiles, d’une part pendant les phases calmes de leur évolution, d’autre part pendant l’explosion des plus massives d’entre elles (supernovae). Quelques éléments légers (une partie du lithium, le béryllium, le bore) sont formés par l’action des rayons cosmiques sur les atomes de matière raréfiée qui remplissent l’espace interstellaire, alors que d’autres éléments (le deutérium, l’hélium et une autre partie du lithium) ont été formés dès les premiers instants de l’Univers, au cours de sa phase primordiale.






Chapitre I

L’évolution de la matière


I. – Les observations


Nous vivons sur une planète, la Terre. Cette planète gravite autour d’une étoile, le Soleil. Le Soleil lui-même fait partie d’un ensemble d’étoiles appelé la Galaxie. Il existe tellement de galaxies dans l’univers qu’il est impossible de les dénombrer. Elles sont généralement regroupées en « amas de galaxies » qui sont eux-mêmes distribués, d’une manière non uniforme, dans ce que l’on appelle les « Grandes Structures de l’Univers ».

Une galaxie est constituée d’une dizaine à plusieurs centaines de milliards d’étoiles. Notre propre Galaxie a la forme d’un disque. Dans 1 g il y a environ 1024 atomes (nombre d’Avogadro) : une galaxie typique est donc composée d’environ 1058 atomes. On a dénombré quelques milliards de galaxies. La masse de l’univers observable est donc de l’ordre de 1055 g.

Notre Galaxie est constituée de cent à deux cents milliards d’étoiles et d’énormes nuages de gaz. Elle a la forme d’un. disque de 30 000 parsecs2 de diamètre et d’environ mille parsecs d’épaisseur. Ce disque n’est pas rempli de faon homogène : les étoiles et le gaz interstellaire sont répartis sous forme de « bras spiraux », c’est-à-dire de structures qui s’enroulent autour du centre de la Galaxie et qui tournent autour de lui avec une périodicité d’environ cent milliards d’années. Notre Galaxie appartient donc de ce fait à la catégorie des « galaxies spirales » qui regroupe plus de la moitié des galaxies observées. Le Soleil est dans le disque et occupe une position relativement excentrée, à 10 000 parsecs du centre. Le disque galactique dont 95 % de la masse est sous forme d’étoiles et les 5 % restants sous forme de gaz se trouve à l’intérieur d’un « halo » de forme sphérique et de grande dimension (plus de 100 000 parsecs de rayon). C’est à l’intérieur du halo que les 200 « amas globulaires » (rassemblements sphériques de près d’un million d’étoiles les plus âgées de la Galaxie) orbitent autour du centre de notre Voie lactée. Ce halo se prolonge par de grandes masses de gaz qui ne sont observables que par la radio astronomie.

Le Soleil ne fait pas partie d’un amas. Son rayon est de 700 000 km, sa masse de 2 × 1033 g, sa densité moyenne de 1,5 g. cm–33 (comparable à celle de la glycérine) et sa luminosité de 4 × 1033 erg. s–1 (ou encore 40 × 1026 W). À titre de comparaison, rappelons que la Terre a un rayon de 6 400 km, une masse de 6 × 1027 g et une densité de 5,5 g. cm–3.

De l’autre côté de l’échelle, c’est-à-dire vers l’infiniment petit, la matière est constituée d’atomes. Les atomes ont une dimension de l’ordre de 10–8 cm (un angström ou un dixième de nanomètre) (densité moyenne de 0,2 à 50 g. cm–3). Ils sont constitués d’un noyau positif entouré d’électrons négatifs. Le noyau, constitué de protons (de charges positives) et de neutrons (de charge nulle), a des dimensions de l’ordre de 10–13 cm (un fermi). (La densité du noyau est de l’ordre de 4 × 1014 g. cm–3.) La matière se présente donc sous forme de petits points extrêmement pesants mais disposés de façon très lâche (et ce en raison des forces électrostatiques qui régissent le mouvement des électrons autour du noyau). Les protons et les neutrons (nucléons)4 eux-mêmes ne sont que deux membres de la famille des particules élémentaires. De l’Antiquité jusqu’au XIXe siècle, on pensait que les atomes étaient les plus petits éléments indivisibles dont est faite la matière. Ce rôle est maintenant dévolu aux particules élémentaires. En fait les protons et les neutrons sont eux-mêmes constitués de particules encore plus « élémentaires », les « quarks », dont la charge électrique est ± 1/3 ou 2/3 de celle du proton ou de l’électron. Il faut trois quarks pour faire un proton ou un neutron et deux quarks pour faire un méson pi ou un kaon.

Le tableau 1 présente dans sa première partie la liste des particules élémentaires les plus couramment rencontrées en astrophysique avec leurs caractéristiques principales (charge électrique, masse, durée de vie5) ainsi que la loi de mécanique statistique à laquelle elles obéissent : les bosons sont des particules qui peuvent se trouver en nombre indéfini dans le même état d’énergie et au même lieu alors que les fermions obéissent au principe d’exclusion de Pauli : deux fermions au plus se trouvent dans le même état. Les masses des particules élémentaires sont données en méga-électrons-volts, ce qui est en fait une unité d’énergie6. La deuxième partie du tableau montre l’équivalence entre la famille des quarks qui relèvent de l’interaction nucléaire forte et celle des leptons qui obéissent à l’électromagnétisme et à l’interaction nucléaire faible (les quarks sont les briques élémentaires des mésons et des nucléons qui composent les noyaux d’atomes). Cette équivalence est le fondement de la théorie de la Grande Unification qui regroupe les deux interactions nucléaires (forte et faible) et l’électromagnétisme.
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Tableau 1. – Les particules élémentaires de l’astrophysique







1. Abondance des éléments dans l’univers. –




A) Méthodes de détermination. – Il existe de nombreux moyens de déterminer les abondances des divers éléments chimiques existant actuellement dans l’univers, soit directement (matériaux terrestres, lunaires, météoritiques), soit par l’interprétation des spectres stellaires.

Cette dernière méthode est fondamentale en astrophysique : elle permet en effet d’estimer la composition chimique de la surface des étoiles. Elle est fondée sur la théorie du modèle quantifié de l’atome. L’atome est un noyau autour duquel gravitent un certain nombre d’électrons. On sait que ces électrons ne peuvent pas avoir des énergies quelconques : ils doivent se trouver sur une série d’« orbites » correspondant à des énergies bien déterminées. De plus, d’après le principe d’exclusion de Pauli7, il ne peut y avoir plus d’un certain nombre d’électrons sur chacune des orbites électroniques : pour les atomes, en particulier les plus simples, il peut y avoir deux électrons sur la première orbite (la plus proche du noyau), huit sur la seconde, etc. Il est relativement facile pour un électron de la couche périphérique d’un atome (la moins liée au noyau) de « sauter » sur une orbite plus éloignée qui n’était pas encore occupée. On dit alors que l’atome est « excité ». Il suffit pour cela de lui fournir une énergie exactement égale à la différence d’énergie des deux orbites, sous forme de rayonnement par exemple. Mais l’atome excité n’est pas stable : l’électron a tendance à retourner sur son orbite initiale (« niveau fondamental »), en émettant un rayonnement de longueur d’onde déterminée : si E1 est l’énergie correspondant au niveau fondamental, E2 l’énergie correspondant au niveau excité et ν la fréquence du rayonnement (ν = c/λ, où c est la vitesse de la lumière et λ la longueur d’onde du rayonnement), on a :

E2 – E1 = hν

h est la constante de Planck.

Ainsi dans un « tube au néon », les atomes de néon sont excités par une forte différence de potentiel appliquée aux deux extrémités du tube. Ils se désexcitent en produisant un rayonnement caractéristique. Si on place un prisme devant la lumière d’un « tube au néon », on observe une série de « raies spectrales », de longueur d’onde bien déterminée, correspondant au « saut » des électrons de diverses orbites à d’autres orbites plus proches du noyau. Le spectre observé ainsi est caractéristique d’un élément : on n’observe pas les mêmes raies dans le cas du sodium par exemple que dans le cas du néon.

Les atomes peuvent s’exciter en absorbant un rayonnement de même longueur d’onde que celui qu’ils sont capables d’émettre : à toute raie d’émission caractéristique d’un élément correspond une raie d’absorption de même longueur d’onde. Ce sont en fait ces raies d’absorption que l’on observe dans les étoiles. En effet, la température décroît du centre à la surface. Le rayonnement émis par les couches internes chaudes est donc absorbé par les couches externes plus froides.

Si on examine le spectre du rayonnement d’une étoile, on observe des séries de raies spectrales, dont on détermine la longueur d’onde. On peut ainsi, par comparaison avec les spectres caractéristiques des atomes mesurés au laboratoire, déterminer de façon convenable la composition chimique de la surface de l’étoile.






B) Résultats : abondance des éléments dans l’univers. – Sur la Terre, on trouve 90 éléments8 à l’état naturel (correspondant à 272 isotopes9 stables et 55 instables10). On trouve les mêmes éléments dans les étoiles, plus, dans certaines étoiles froides, deux autres éléments radioactifs que l’on ne trouve pas sur terre, qui sont le technétium dont la durée de vie est d’un million d’années environ et le prométhium dont le noyau ne subsiste en moyenne que pendant dix-huit ans.

Les abondances des éléments observées sur la Terre ou les météorites sont différentes de celles observées dans le Soleil ou les autres étoiles. La Terre par exemple a une masse trop faible pour pouvoir retenir l’hydrogène et l’hélium dans son atmosphère, et ces éléments légers se sont évaporés au moment de leur formation. Ceci mis à part, la composition chimique du système solaire reflète bien les abondances observées généralement dans l’univers. On peut ainsi tracer la courbe dite « courbe des abondances standard » qui représente les rapports relatifs des éléments en fonction de leur masse atomique (fig. 1 ). Le tableau 2 indique le pourcentage (ou abondance relative en masse des différents groupes d’éléments observés.
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Fig. 1. — Courbe des abondances standard des éléments

L’abondance des éléments est représentée en fonction de leur masse atomique. On peut distinguer cinq régions. La région I des éléments de masse atomique inférieure à 50 dont l’abondance décroît très rapidement en fonction de l’énergie, dus à la fusion entre particules chargées ; la région II ou pic du fer dû à des processus d’équilibre ; la région III des éléments lourds qui sont synthétisés par des flux de neutrons ; la région IV des éléments Li-Be-B qui s’expliquent par des réactions de spallations ; la région V des éléments p (éléments lourds dont le noyau est relativement riche en protons).











	Éléments
	Abondance en nombre de masse



	Hydrogéne H
	7,1 x 10–1




	Hélium
	D
	10–4




	
3He
	6 x 10–3




	
4He
	2,7 x 10–1




	Li, Be, B
	10–8




	C, N, O, Ne
	2 x 10–2




	Groupe de silicium (sodium à titane)
	2 x 10–3




	Groupe du fer
	2 x 10–4




	Groupe des éléments (63 à 100)
	10–6




	Éléments lourds
	10–7





Tableau 2. – Abondance relative des éléments en nombre de masse




On peut faire sur la « courbe des abondances standard » les remarques suivantes :

1 / L’hydrogène et l’hélium sont de loin les éléments les plus abondants dans l’univers observable : ils représentent à eux seuls environ 97 % de la masse de la matière.

2 / À mesure que la masse atomique A croît, la courbe montre une décroissance très rapide pour A inférieure à 50. Il existe quelques exceptions :



	– le groupe lithium-béryllium-bore (Li-Be-B) est très nettement au-dessous de cette courbe ;

	– quelques éléments légers dont la masse est un multiple de quatre se trouvent au-dessous de la courbe.



3 / On observe ensuite un pic dont le maximum correspond à A = 56 (fer).

4 / La courbe décroît ensuite beaucoup moins rapidement. Elle se sépare en deux parties : la courbe supérieure correspond à des éléments dont le noyau est relativement riche en neutrons, et la courbe inférieure à des éléments dont le noyau est relativement riche en protons.

Nous verrons dans cet ouvrage comment ces diverses caractéristiques, assez étonnantes à première vue, s’expliquent bien par la théorie de la nucléosynthèse stellaire.

Auparavant, nous évoquerons le cadre astrophysique du problème : origine de l’univers, formation, vie et mort des étoiles.

Si un très grand nombre d’étoiles, de galaxies et une grande partie de la matière ont une composition qui suit la courbe des abondances standard, il existe cependant de nombreuses et importantes exceptions. La plupart de ces exceptions s’expliquent par des effets nucléaires et sont souvent reliées à l’évolution chimique des galaxies (chap. VI). D’autres sont dues à des effets physiques :

1) L’abondance des métaux11 dans les étoiles varie avec leur âge. Les étoiles les plus vieilles de notre Galaxie (celles du halo galactique) ont une abondance de métaux 10 à 100 fois plus faible que l’abondance solaire. Ceci peut être dû à l’enrichissement en métaux du gaz interstellaire au cours du temps (cf. chap. VI).

2) L’abondance des métaux peut varier d’une galaxie à l’autre (par exemple les nuages de Magellan, satellites de notre Galaxie, ont une abondance de métaux plus faible que notre Galaxie. Cet effet est peut-être dû à un taux de formation d’étoiles plus faible). De même, il est possible que l’abondance des métaux varie à l’intérieur d’une même galaxie (il y a plus de métaux dans les régions externes que dans les régions centrales de galaxies comme la nôtre).

3) Les rapports isotopiques de certains éléments peuvent varier d’une région à l’autre. Par exemple le rapport 13C/12C est 20 fois plus grand dans certaines étoiles géantes que dans le Soleil. Les rapports isotopiques de certains éléments (O, Ne, Mg) varient même à l’intérieur du système solaire.

4) La composition chimique des rayons cosmiques est très différente de la composition chimique « standard » : les métaux et les éléments Li, Be, B y sont beaucoup plus abondants par rapport à l’hydrogène que dans le Soleil. Ceci s’explique par des réactions de spallation (chap. V).

5) Les abondances des métaux dans la matière interstellaire sont, d’après les observations spectroscopiques en ultraviolet, plus faibles que les abondances solaires. Ceci peut être dû à la présence de poussière solidifiée à partir de certains éléments réfractaires dans le milieu interstellaire.

6) Des groupes importants d’étoiles présentent des abondances de métaux très différentes des abondances solaires, par exemple, les géantes « au baryum », les géantes carbonées, et les groupes d’étoiles de séquence principale connues sous le nom d’« étoiles particulières ».

Dans ce dernier groupe d’étoiles, les abondances anormales sont dues non à des réactions nucléaires comme on le pensait auparavant, mais à des phénomènes de diffusion des éléments les uns par rapport aux autres dans les zones externes de l’étoile. Dans une étoile stable, les éléments diffusent vers la surface de l’étoile ou vers l’intérieur, suivant que la force due à la pression de radiation (qui tend à les pousser vers le haut) est supérieure ou inférieure à la force de gravité (qui tend à les faire « tomber »). La raison pour laquelle les effets de diffusion n’apparaissent pas dans toutes les étoiles, mais seulement dans le groupe d’étoiles dites « particulières », est due à leur différence de stabilité. Dans le Soleil, par exemple, les couches extérieures sont mélangées par convection jusqu’à une profondeur si grande que les effets de diffusion ne produisent pas de variations d’abondances observables par spectroscopie.

Il semble donc que les écarts à la courbe d’abondances standard peuvent en général trouver une explication satisfaisante. Il nous reste à rendre compte des caractéristiques de cette courbe, ce qui fera l’objet des prochains chapitres.
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A) Les particules les plus courantes
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B) Equivalence entre les leptons et les quarks
(dans le cadre de la théorie de la Grande Unification)
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