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1. BREF APERCU

Comme échelle de distance, dans le systéme solaire, on utilise |'unité astronomique (ua), la distance entre
la Terre et le Soleil, qui vaut 149 millions de kilométres.

1 va = 149-10° km

Si I'on s’intéresse a des distances plus grandes, on va souvent recourir aux années-lumiére (al), qui sont la
distance parcourue par la lumiére en un an, a la vitesse de 300 000 km/s.

1 al = 9.44-10” km

Pourtant, la plupart du temps, on utilise le parsec ou pc

1 pc = 326al = 3.085-10" km

Fiouse 1

PARALLAXE

La parallaxe est I'angle que sous-tend le rayon terrestre a une certaine
distance d, par exemple a la distance de I'astre en haut dans la Fisure1,
A gauche se trouve la ligne de visée jusqu'a |'astre, vue depuis la Terre
a une certaine époque. Ainsi |'astre va étre a une certaine position
apparente sur le ciel. Six mois plus tard, par exemple, la parallaxe de
I'astre aura changé. L'astre sera vu a une autre position dans le ciel. La
différence d’'angle entre les deux positions s’appelle la parallaxe. Donc
la parallaxe est un angle 6 qui dépend du rayon de |'orbite terrestre et
de la distance a |astre.

On voit dans la fewRe 1 que tanf = & dont la série de Taylor
tan = 0 +% +2¢ 1 0(9°) donne, par I'approximation de petits angles,

03:28 23:00
Paralaxe.

r
tanf = 0 = — parallaxe
d
UNITE VALEUR SYMBOLE | ABREVIATIONS : RADIANS (APPROX.)
DEGRE Yoo cercle ° deg 17.4532925 mrad
ARCMINUTE Ve degré ) arcmin, 5, MOA 290.8882087 prad
ARCSECONDE Yo arcminute - arcsec, asec, as 4.8481368 prad
MILLIARCSECONDE 0.001 arcseconde mas 4.8481368 nrad
MIRCO-
ARCSECONDE 0.001 masse pas 4.8481368 nrad

Unités
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PARSEC

Le parsec (symbole pc) est une unité de longueur utilisée en astronomie pour des objets en dehors du
systéme solaire. Son nom vient de la contraction de parallaxe-seconde. Le parsec est défini comme étant
la distance a laquelle une unité astronomique (ua) sous-tend un angle d'une seconde d'arc. Un parsec
vaut 3.085 x 10" m, soit environ 2.06 x 10° unités astronomiques ( l/tan(l”)) ua exactement) ou 3.2616
années-lumiére.

Donc I'angle théta en secondes d’arc est égal a 1 sur la distance en parsec ou
1
e[n] -
dipel

Un parsec est la distance du soleil a un objet astronomique qui a un angle parallaxe d'un arcseconde.

PLANETES

Dans notre systéme solaire, nous avons huit planétes dont on va exprimer les masses soit en unités de
masse terrestre, pour les planétes telluriques, donc avec une crolite solide, soit en unités de la masse de
Jupiter pour les planétes gazeuses. La masse de la Terre est la suivante

M, = 597x10™ kg

Le rayon de la Terre est de 6371 km. On exprime souvent les masses et les rayons planétaires en unités de
masse terrestre et en unités de rayon terrestre.

Par ailleurs, en plus des huit planétes du systéme solaire, on connait actuellement 1700 exoplanétes ou
planétes extrasolaires. La premiere planéte extrasolaire a été découverte en 1995 par Michel Mayol et
Didier Qeloz a I'observatoire de Geneve.

COMETES

Dans le systéme solaire, on ne trouve pas que des planétes. On trouve aussi des cométes, par exemple, qui
sont des boules de glace de boue congelée qui s'évaporent au passage du Soleil. La matiére éjectée par le
noyau cométaire est poussée par les photons solaires le long de grandes queues cométaires. Le noyau est
en général tout petit, quelque chose qui est de I'ordre de 5 a 10 km de diametre, avec un maximum autour
de 100 km. Autour, on trouve un halo. Les diamétres de ces halos sont de I'ordre de 50 000 km a 250 000
km de diameétre. Les tailles des queues cométaires peuvent étre de I'ordre de 60 a 100 millions de km. On
a donc des tailles qui sont de I'ordre de I'unité astronomique.

Les cometes sont composées essentiellement de matiére organique; carbone, hydrogéne, oxygéne, azote
(nitrogéne). En fait, elles contiennent 80% d'eau et environ 10% de monoxyde de carbone.
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LE SOLEIL ET LES ETOILES

Le Soleil est la seule étoile que I'on connaisse, dont on puisse voir la surface directement et dont on puisse
prendre des images. Toutes les autres étoiles sont beaucoup trop éloignées. La température de surface du
soleil est de 5780°K. La masse du soleil nous sert de référence pour peser d’autres objets astronomiques.
On exprimera la plupart des gros objets astrophysiques en termes de masse solaire. Cette masse solaire est
de 2 x 10%® grammes. Le rayon du Soleil, qui nous servira aussi a caractériser les rayons des autres étoiles,
est de 695 000 km, soit environ 109 fois le rayon de la Terre.

Les étoiles tirent leur source d’énergie de deux choses: de la contraction gravitationnelle et des réactions
des fusions nucléaires de I'hydrogene en hélium. Et quand on parle du temps de vie d'une étoile, la plupart
du temps, on parle du temps qu’elle met a briler tout son hydrogene en hélium.

Les masses des étoiles varient de 0.06 jusqu'a 60 fois la masse du soleil. En dessous de 0.06 fois la masse
du soleil, les réactions nucléaires ne peuvent pas s'allumer. Et au-dela des trés grandes masses, comme 60
voire 100 masses solaires, |'étoile va s’effondrer sur elle-méme et donc aussi disparaitre.

PARAMETRES GAMME SOLEIL
MASSE 006 M, < M, < 60 M, 2x10% ¢
RAYON 0.17R, < R < 15K, 695000 km
TEMPERATURE 2640°K < T, < 44500°K 5780°K
TEMPS DE VIE 5x10% ans < t, < 10” ans
LUMINOSITE 12x10° L, < L, < 8x10° L, 3.846x10*° W, 4x 10" erg-s™

Caractéristiques des étoiles.

En comparant les rayons des étoiles a celui du Soleil, on trouve des rayons de I'ordre de 0.17 fois le soleil
jusqu'a environ 15 fois.

Quant aux températures, les étoiles les moins chaudes ont des températures de I'ordre de 2640°K et les
plus chaudes de |'ordre de 44 500°K

MORT D’'UNE ETOILE

Les étoiles n‘ont pas un temps de vie infini. Une fois qu’elles ont
terminé de briler leur hydrogéne en hélium, il y a deux scénarios
possibles pour la mort d’une étoile: soit la masse initiale de I'étoile est
plus grande que 8 fois la masse du soleil et I'on a une supernova, donc
une explosion tres violente de I'étoile; soit la masse est inférieure a 8
fois la masse du soleil, et I'on a une nébuleuse planétaire.

Au centre de la nébuleuse planétaire, il y a ce que I'on appelle une
naine blanche avec les résidus de I'étoile tout autour.

Ficune

12:26 23:00

Messiée 57, nébuleuse planétaire
(image NASA/ESA-Hubble Heritage).
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13:27 23:00
La grande nébuleuse d’'Orion (Messiée 42),
qui a, en son centre, un amas de jeunes étoiles
qui se forment a partir du gaz de la nébuleuse
(image NASA/ESA-Hubble Heritage).

NAISSANCE D'UNE ETOILE
Le matériel éjecté par les étoiles aprés leur mort, que ce soit sous
forme de supernova ou sous forme de nébuleuse planétaire, sera
recyclé en de jeunes étoiles.

[Fovres

AMAS STELLAIRES

Il'y a plusieurs sortes d’amas stellaire. On trouve des amas de jeunes
étoiles, des amas ouverts, des amas non ouverts et des amas globulaires
qui sont plus massifs que les amas ouverts. Les amas ouverts ont des
masses de quelques centaines, voire de quelques milliers, de masses
solaires. Un amas globulaire a une masse de |'ordre de 10° M. Ce sont
des amas d'étoiles relativement vieux. Les dges sont de I'ordre de 10°
a 10" ans. lIs se trouvent dans la périphérie des galaxies. Les diametres
de ces amas, plus gros que les amas ouverts, sont de 40 a 50 parsecs.

16:29 23:00
Omega Centauri, amas globulaire

(image ESO).

17:25 23:00

NGC 4414, une galaxie spirale
(image NASA/ESA-STScl).

GALAXIES

Les étoiles, les planétes, les nébuleuses, les amas d'étoiles, tous vivent
dans des galaxies. Les vieilles étoiles se trouvent au centre et les jeunes
étoiles ont tendance a se trouver dans les bras de la galaxie. Ce que
I'on ne voit pas dans la Fisures, c'est la présence d'un halo de matiére
sombre tout autour, dans lequel se trouvent aussi les amas globulaires.
Le diamétre d'une galaxie est de I'ordre de 30 a 40 kiloparsecs! Et les
masses des galaxies spirales sont de I'ordre de 10’ —10"" M_. Notre
Voie Lactée ressemble a la galaxie spirale de la Feures, Le Soleil se
trouve aux 2/3 de la distance entre le centre et |'extérieur de la galaxie.

Il existe aussi des galaxies elliptiques qui sont souvent situées au
centre d'un amas de galaxies. Ces galaxies elliptiques, contrairement
aux galaxies spirales, contiennent peu ou pas de poussiéres. Elles
contiennent aussi peu ou pas de gaz et elles forment tres peu d'étoiles.
Néanmoins, leur masse s’étend sur une gamme plus élevée que les

masses des galaxies spirales, entre 10’ —10" M .
0]
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21:09 23:00

Abell 1689, un amas de galaxies
(image NASA/ESA-Hubble Heritage).

AMAS DE GALAXIES

Au centre des amas de galaxies, on trouve souvent une galaxie
elliptique principale en plus d'autres galaxies elliptiques assez loin du
centre. De plus, on a aussi des galaxies spirales, voire des galaxies
d'un peu tous les types. Toutes ces galaxies orbitent autour d'un
centre de gravité commun. Les amas de galaxies sont les structures
gravitationnellement liées les plus massives de I'univers. lIs contiennent
de la matiére visible évidemment, mais ils baignent aussi dans un halo
de matiére sombre comme les galaxies individuelles. Les masses mises
en jeu sont absolument énormes, entre 10" —10" M_ . Tous les objets
astronomiques que |'on vient de voir, du plus petit au plus grand, des
moins massifs aux plus massifs, font partie d'un tout, I'univers dont le
domaine d'étude est la cosmologie.
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2. LES LOIS DE KEPLER

1. Les planétes suivent des trajectoires planes et elliptiques dont le soleil occupe I'un des foyers.
2. Les aires balayées par les rayons vecteurs en des temps égaux sont égales: c’est la loi des aires.
3. Le carré de la période orbitale est proportionnel au cube du demi-grand-axe de |'orbite.

Fovres

PREMIERE LOI
On peut démontrer d'abord que le moment cinétique L est constant:
L = mvar
dL dv dr
— =m—Ar+ma— = 0+0 =0
dt dt dt
—— e’

=F =v

Puisque F, la force centripéte, est colinéaire avec r dans le premier
terme et que v est évidemment colinéaire avec v dans le deuxieme

2 :42 . ~
3:20 1442 1 terme, les deux termes sont nuls, ce qui entraine que L est constant et
Orbite plane (premiére lois de Kepler). que |'orbite est bien plate!
DEUXIEME LOI
L'aire balayée, d4 , égal le rayon vecteur r, qui est la base du triangle,
fois la hauteur % sur deux. On exprime la hauteur en fonction des
quantités connues: la vitesse, I'angle et |'élément de temps pour
parcourir ce petit trajet sur |'orbite de la Terre. Alors
1 .
dA = —hr, h = vdtsin@
2
1 .
m = —rvdtsinf
2
6:58 14:42

Orbite plane (premiére lois de Kepler).

et comme le moment cinétique

||L|| = mvrsin@, on peut écrire
dA = Mdt
2m
L L
oo qlel, el
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Fiouse |

9:00 14:42

Masse réduite (troisieme lois de Kepler).

Fiaure 4

10:45 14:42

Masse réduite (troisieme lois de Kepler).

Ficures)

13:40 14:42

Période indépendante de I'excentricité.

TROISIEME LOI

Pour montrer cette loi de Kepler, au moins dans le cas des orbites
circulaires, on considere un systéme de deux masses m,, m, qui orbitent
autour d’un centre de gravité commun & une distance r, et r,. La force
de gravitation entre les deux est

F mm,

8

( 7 , on multiplie en haut et en bas
n+r

mm, m; +m,

(r +r2)2 m, + m,
M mm L.
= Giuz, u = ——2— la masse réduite
(r+mn) m, + n,

On a alors I'équation d'un systéme avec une masse fictive M qui aurait
la masse totale du systeme planétaire.

On a réduit le systeme du mouvement de deux astres autour d'un
centre de gravité commun au mouvement d'un astre p, de masse
fictive, qui orbite autour d’un autre astre a qui I'on attribue la somme
des deux masses des astres dans le systéme planétaire. Dans un
systéme circulaire, I'accélération de p se relie a la vitesse angulaire par

M

a, = @’(n+n) = G——
" (r+r)

u

2 s L. . L .
On peut remplacere par%-ou P est la période de I'orbite pour obtenir:

P M 2
w(r+r)=G6C——=, o, = el
’ (n+m) © P,
47 M P’ 47
= G—— = —r =
p; (r+1,) (rn+nr)  GM
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3. LE THEOREME DU VIRIEL

Le théoréme du Viriel est au mouvement aléatoire ce que les lois de Kepler sont au mouvement plan: il
permet de relier I'énergie cinétique a |'énergie potentielle de systémes dits «autogravitants », donc soumis
a l'influence de leur propre champ de gravité et isolés de tout champ de gravité extérieur.

Le théoreme s’applique a un ensemble stable de particules de masse m repérées par leurs positions r et
leurs vitesses v, sur lesquelles s'exercent des forces F. Il s’écrit:

zémﬁ _ —%ZW

ou la barre désigne la moyenne temporelle des quantités correspondantes.

Ficue

0:38

Théoréme du Viriel.

11:58

THEOREME DU VIRIEL

Dans un systéme en équilibre dynamique, I'énergie cinétique K égale
I'opposé de la moitié de I'énergie potentielle U, les deux moyennées
sur temps:

Pour démontrer le théoréeme de Viriel, on commence par définir une
quantité S qui est la somme des quantités de mouvements de toutes
les particules multipliées vectoriellement par les rayons vecteurs:

(sy =0, 450 _ <§> -0

dt dt

On voit a droite de la Fisure1 les projections de tous les vecteurs quantité
de mouvement sur tous les rayons vecteurs de toutes les particules.
Comme les rayons vecteurs se distribuent de facon aléatoire, et les
vitesses se distribuent aussi de facon aléatoire autour du centre de
gravité commun a toutes les particules, la variation dans le temps de
S oscille autour d'une moyenne nulle. A fortiori, la dérivée de cette
quantité oscille aussi autour d'une moyenne nulle. Alors,

(35n)- (20 )
o))

o~
7

Ensuite, on veut démontrer que <2Fk"k> égale I'énergie potentielle.
Maintenant, nous savons que nous avons une force de gravité F, une
force qui va dériver d'un potentiel, donc nous allons pouvoir aussi
choisir ce potentiel. On va I'appeler ¢(r). Il sera proportionnel au rayon
a une certaine puissance, n - ¢(r) = —or”".

11
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Pour la gravité, n = —2, donc on a un potentiel en —1/r (rappelons que
I'énergie potentielle de la gravité U = G2 ). On peut réécrire la force
ainsi
do(r) r

dr r

F, my

alors

m, (—(x(n +Dr" )

N N

—<Z—mka(n+1)r”“>, et puisque n = —2

k

<;+mk¢<rk)> = (U)

)

s

APPLICATION DU THEOREME DU VIRIEL
On peut décerner par exemple la masse des objets a travers leur
énergie potentielle ((1)).

On pourra exprimer |'énergie cinétique d'un systéme de deux facons.
Par exemple, |'énergie cinétique d'un nuage de gaz a une certaine
température s’exprime par K o 1nkT ou k est la constante de
Boltzmann, n le nombre de particules et 7' est la température par degré
de liberté.

7:04 11:58

Energie potentielle d'une sphére.

R = Constante de gaz universelle = 8.3145 J/molK
N,= Nombre d’Avogadro = 6.0221 x 102*/mol
k =R/N,
k = Constante de Boltzmann = 1.38066 x 102J/K = 8.617385 x 10° eV/

Donc, I"énergie cinétique en 3 dimensions se dolnnerait pourk = 3nkT.
Autrement, on peut |'exprimer comme K = szkvf .
k

Pour exprimer |'énergie potentielle, on simplifie beaucoup I'astre en
admettant qu'il est une sphére avec une densité constante P. Puis on
empile des coquilles sphériques de densité P depuis l'infini jusqu’a
un certain rayon r pour former un astre qui, a la fin, aura une masse
totale (M) et un rayon (R), qui sera le rayon final de |'astre une fois
que I'on aura empilé toutes les coquilles sphériques. Alors, la variation
d’énergie potentielle liée a I'empilage des coquilles sphériques est
égale au travail de la force de gravitation pour amener une coquille
sphérique depuis l'infini jusqu’a un certain rayon r:

oU Wi(eo—r)

= JYGL(rzdm ds
o s

r

_G m(r)dm
s

oo

Ma'm
B

-G
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Pour avoir I'énergie potentielle totale, il faut faire la somme de toutes
les énergies potentielles élémentaires que nous avons calculées avant,
de 0 jusqu’au rayon R final de I'astre. Ensuite, prenant en compte que

4
M = %ER3p, m(r) = Eﬂ:rSp

on arrive a |'énergie potentielle d'une sphere:

U=jR5U (r) dr

J‘RG m(r

0 r
jOR m(r 4mr’pdr

:
3

. 3GM*
5 R

Tous les objets astronomiques peuvent étre pesés, leur masse peut
&tre déterminée a travers la mesure de vitesse ou de distribution de
vitesse en utilisant le théoréme du Viriel.

13
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4. LE THEOREME DU VIRIEL:
ILLUSTRATIONS NUMERIQUES

Ficure

1:17 4:38

Simulation: Yves Revat, EPFL.

Simulation: Yves Revat, EPFL.

o)

3:11 4:38

Simulation: Yves Revat, EPFL.

3:25 4:38

Simulation: Yves Revat, EPFL.

Par simulation numérique il est possible d'illustrer I'évolution d'un
systéme de particules auto gravitant, isolé, donc soumis a sa propre
force de gravité. Dans ces simulations, les positions initiales des
particules sont toujours rigoureusement les mémes, seules les vitesses
changent et ainsi I'énergie cinétique du systéme change. En bas des
figures, sont indiquées |'énergie cinétique en vert, I'évolution de
I'énergie potentielle en rouge, la somme des deux, donc |'énergie
totale, en blanc. Le viriel, quant a lui, est montré en bleu; deux fois
I'énergie cinétique plus |'énergie potentielle.

La FisuRe 1 présente un systeme complétement isolé. On constate que
I'énergie totale est toujours parfaitement conservée, et que I'énergie
potentielle plus deux fois I'énergie cinétique, que I'on appelle le «viriel »,
oscille bien autour d'une moyenne nulle dans le temps.

Dans la Fisure 2, |e systéme n’est plus isolé. Une perturbation extérieure
au systéme a été introduite qui va affecter la forme du systéme auto
gravitant et les quantités physiques mesurées. Le systeme se déforme,
son énergie totale va avoir tendance a augmenter et le viriel ne va
plus osciller autour d’une moyenne nulle, mais va avoir tendance a
augmenter.

La Fisure 3 présente un systéme isolé avec des conditions initiales ou
I'énergie cinétique est trop basse pour contrebalancer |'énergie
potentielle. Dans ce cas-la, I'énergie totale est constante au cours
du temps puisque le systéeme est isolé, mais le systeme va devoir se
contracter pour que |'énergie cinétique monte brutalement au début
de la simulation. On atteint un équilibre lorsque le viriel oscille autour
d’une moyenne nulle

Dans la Fisure 4, un systéme isolé contient trop d’énergie cinétique par
rapport a |'énergie potentielle. L'énergie cinétique va donc diminuer,
I'énergie potentielle va augmenter et I'énergie totale reste constante
puisque |'on a un systéme isolé. Le viriel va bien converger vers une
valeur moyenne nulle au bout d'un certain temps.
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5. PROCESSUS DE RAYONNEMENT

NN 15

Fiouse 1

2:36 23:56

Les énergies mesurées sont homogénes
a des puissances.

LES PHOTONS : TRANSPORT D'ENERGIE

Les photons constituent le seul vecteur d'informations nous venant de
I'espace. Leur distribution en énergie et leur distribution spectrale nous
renseignent sur les processus physiques responsables de |'émission
et de I'absorption du rayonnement, mais aussi sur les propriétés
physiques du milieu, donc de la matiere avec laquelle le rayonnement
va interagir.

E= hv=h—

h: constante de Planck = 6.626 x 1034 J-s
v: fréquence du photon
At longueur d’onde du photon = ¢P = c¢/v

La lumiere transporte |'énergie sous forme d’onde ou sous forme de
corpuscule. C'est la dualité onde-corpuscule. La constante de Planck
a la dimension d'un moment cinétique. La fréquence est reliée a la
longueur d'onde a travers la vitesse de la lumiére ¢ et la période
d’oscillation de I'onde P ou P=1/v . Prenons un astre qui rayonne une
certaine luminosité, L: la luminosité sera mesurée par exemple en erg
par seconde, donc une unité d'énergie par unité de temps, autrement
dit, une puissance.

F,:ergs'cm”A™
F,:ergs'cm”Hz'
lerg=10"1J

Ce rayonnement sera dilué sur une sphére de surface 4zd’ de sorte
que, finalement, ce que nous recevons depuis le sol est un certain flux
de photons, un certain flux d'énergie qui est la luminosité originale de
I'astre divisée par 47d” .

Alors pour passer de |'expression du flux en unité de longueur d’onde a
une unité de fréquence, il ne suffit pas de remplacer A4 par v mais il faut
voir que, quelle que soit la fagon dont on mesure I'énergie disponible,

on doit obtenir le méme résultat: F,dA = —F,dv .
F,dA = -F,dv
1= = ar=-Lav
v v
Fv = %FA
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Ficune

7:54 23:56

Spectre continu: distribution d'énergie
continue.

Ficune s

8:00 23:56

Spectre de raies:
distribution d'énergie discréte.

o s

8:50 23:56

Contributions continue et discréte.

LES PHOTONS: PRESSION DE RADIATION
On peut exprimer |'énergie en termes de E = hv. On peut aussi
I'exprimer en termes de la fameuse équation de I'énergie de masse

E = Jp’c®+m’c*, pourtant,les photons n'ont pas d'énergie de masse
E = +p*c+pPc" = pe, seul une énergie de mouvement =

E hv
p = —=—

c ¢

Si un photon percute un grain de matiére en se faisant absorber, toute
la quantité de mouvement du photon sera transférée a la particule.
Alors, pour la particule

dp  hv
LBy
¢

Cette force est extrémement importante en astrophysique. Elle est
derriere tout le processus responsable de la formation des étoiles par
effondrement de nuages atomiques ou moléculaires. Cette force est
appelée la pression de radiation. C'est la force qui est générée par
un flux de photons sur des particules, des atomes, des molécules, des
grains de poussiéere.

Dans la plupart des cas, les objets astronomiques vont montrer des
spectres qui sont une combinaison des deux types de rayonnements,
continu et discret (spectre de raies). Les processus physiques qui se
cachent derriére ces types d’émission ne sont pas les mémes et c'est
grace a cela que |'on peut étudier les astres. La distribution des photons
en énergie est discréte dans les nuages atomiques et moléculaires.
Dans les cas continu et discret, certaines longueurs d’onde seront
absorbées (s 4),

Toutes les étoiles ont ce genre de spectre: une composante continue
due au chauffage de leur surface par les réactions nucléaires a
I'intérieur et puis éventuellement des raies d'absorption a leur surface
par I'hydrogene plus froid de leur atmospheére.
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RAYONNEMENTS CONTINUS
Quels sont les processus qui donnent un rayonnement continu ?

- Le soleil et les étoiles qui donnent un spectre de corps noir (black-
body radiation).

- La diffusion Compton (le rayonnement de Bremmstrahlung) qui a lieu
dans des gaz ionisés dans des amas de galaxie.

- Le rayonnement synchrotron qui a lieu quand des lignes de champs

N 17

10:05 23:56 - . e .
magnétiques sont présentes dans le milieu interstellaire, dans le

Spectre continu milieu intergalactique ou autour d’objets astronomiques.

10:14 23:56

Spectre discret

11:09 23:56

Spectre continu et discret
RAYONNEMENT DU CORPS NOIR
C'est un rayonnement continu d'une source de chauffage. Le
spectre d'un corps noir est une courbe de Planck, dont la principale
caractéristique est que le pic d'émission dépend uniquement de la
température. Plus le corps noir est froid, plus le pic de rayonnement
tend vers le rouge. Donc une étoile chaude a tendance a étre bleue
pendant qu’une étoile froide a tendance a étre rouge. Ce phénoméne
se voit dans les gaz chauds tels que le plasma.

16:43 23:56

Rayonnement du corps noir.
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DIFFUSION COMPTON

Ce rayonnement-ci a lieu quand un gaz de protons est ionisé par des électrons a grande vitesse. A chaque
fois qu’un électron passe pres d'un proton, il subit une accélération et, par conséquent, il émet un photon
dans n‘importe quelle direction. Ce rayonnement est isotrope et il va intervenir dans des objets trés massifs
ou la contraction gravitationnelle va chauffer le gaz, par exemple des amas de galaxies. Donc on va avoir
des plasmas avec des électrons qui interagissent avec des ions et chaque fois que I'on a des accélérations
avec une distribution en accélération qui va étre en général uniforme, ou en tout cas continue, on a aussi
une distribution des énergies des photons émis qui va étre continue. Le spectre est ainsi a son tour continu.

Erm

19:53 23:56
Electrons spiralant autour

de lignes de champ magnétique.

21:05 23:56

La méme nébuleuse vue des rayonnements
optiques et du rayonnement optique plus rayons X
(image NASA/ESA/HST/ASU/J. Ester et al.)

RAYONNEMENT SYNCHROTRON

C'est le méme genre de rayonnement que |'on observe dans les
accélérateurs de particules. L'accélération centripete des électrons
par le champ magnétique fait émettre des photons. Ici, |'émission
des électrons sera directionnelle, dans le méme sens que le champ
magnétique, et non pas dispersée comme dans le rayonnement
de Compton. De plus, avec le rayonnement de Compton, il faut
du chauffage pour séparer les atomes en électrons et en ions, un
rayonnement «thermique». Tandis que le champ magnétique ne
nécessite pas d'avoir des températures extrémes. Il se passe méme
avec des températures extrémement froides. C’est un rayonnement
«non thermique ».

Tout comme l'intensité du rayonnement de Compton dépendait de la
température et de la densité électronique, le rayonnement synchrotron
dépend de lintensité du champ magnétique et de la densité
électronique. Donc si 'on arrive a observer ce genre de rayonnement,
en fonction de la luminosité observée, on aura des informations sur
I'intensité du champ magnétique présent a cet endroit et sur la densité
électronique.

Grace a l'étude du rayonnement optique, on peut mesurer la
composition chimique du gaz autour des supernovae et, en utilisant
I'effet Doppler, la vitesse d’expansion de la nébuleuse. Grace a
I’émission X, on apprend des choses sur la densité du plasma, donc du
gaz d'électrons et d'ions, et sur 'intensité du champ magnétique dans
les nébuleuses.
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6. CORPS NOIR / RAIES ATOMIQUES

La luminance d'un corps noir est une fonction de la longueur d’onde
ou de la fréquence. En fonction de la longueur d’onde,

2hc? 1
= FE 'ehr//lkr_l

Les unités de cette luminance sont une puissance par unité de surface,
m par stéradian, pour un rayonnement qui est émis dans toutes les

directions et éventuellement par unité de longueur d'onde ou par

2:38 20:15 ., , 1 H 1 e
unité de fréquence [erg~s cem” st AT
Longueur d'onde du maximum d'émission

(lois de déplacement de Wien). En fonction de la fréquence, on a plutét I'équation suivante par unité

de fréquence:

2hv

-1 -2 -1 -1
B/I = C—zm erg-s -cm  -Sr -Hz

LOI DE DEPLACEMENT DE WIEN

La loi de déplacement de Wien, qui donne la position du maximum du pic du corps noir en fonction de
la température, peut s’exprimer en longueur d’onde ou en fréquence selon que I'on dérive la luminance
exprimée en fonction de la longueur d’onde ou en fonction de la fréquence.

2hv? 1

2 he/ kT
c ew/ﬂ. -1

AT =2.9 107 [m-K]
AT =29 x10" [AK]
v, /T=59x10"° [HzK™]

AT 2w oy _057c

max max

La derniére équation a droite trouve son origine dans le fait que B, n’est pas égal a B,, mais est égal a
7 2
B, - % comme on a montré auparavant, et donc B, = B, -+

c

DENSITE DE FLUX D’ENERGIE

La densité de flux d'énergie développée par un astre qui émet un rayonnement de corps noir est I'intégrale
de la luminance sur toutes les longueurs d’onde ou sur toutes les fréquences. Le résultat de cette intégrale
est la densité de flux d'énergie qui est proportionnelle a la température a la puissance 4. La constante de
proportion o est une puissance par unité de surface et par Kelvin moins 4. M est simplement |'énergie par
unité de temps ou plutét la puissance développée a la surface du corps noir.

M =0T
0=567-10"erg-s"-cm™-K*
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LUMINOSITE D'UNE ETOILE

La luminosité est |'énergie totale libérée par |'étoile en erg/seconde. Ce sera donc la surface de I'astre a

rayon r fois M.

dmr*-M

4nr*-oT*

L

La luminosité est intégrée sur toute la surface, tandis que M est I'énergie disponible par unité de surface a la
surface du corps noir. Au niveau de la Terre, a une distance d de |'astre, on ne recoit qu’une partie de cette
énergie, un flux par unité de surface. Le flux F équivaut a L dilué sur une sphére de rayon 47d’:

L i

F = e erg-s” -cm™ ou
b3
L o
F = e erg-s-cm ™A
b3

dans le cas ou |'on s’intéresse a la spectroscopie et ou I'on disperse la lumiére en fonction de la longueur

d’onde.

Fioure 2|

8:20 20:15

Spectre micro-onde obtenu par le satellite
COBE, Cosmic Background Explorer (crédit
image: Mather et al., 1990, Astrophysical
Journal, 354, L37).

CORPS NOIR COSMOLOGIQUE

Le corps noir cosmologique, dont le spectre est montré a la Fisure2 en
fonction de la fréquence, est un rayonnement micro-onde isotrope,
présent partout dans |'univers, qui trouve son origine dans le Big Bang.
L'univers, alors extrémement chaud, s’est étendu et s’est refroidi,
émettant un rayonnement ambiant qui correspond, a I'époque actuelle
c'est-a-dire 13.7 milliards d'années aprés le Big Bang, a un corps noir
dont la température est trés proche du zéro absolu: 2.73°K.
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LATOME D'HYDROGENE
En partant du modele atomique de Bohr ou |'électron est en orbite autour du proton, on pose la force de
Coulomb qui est la force centripéte subie par I'électron:

ou &, est la permittivité du vide. La mécanique quantique nous dit que le moment cinétique est quantifié, et
le moment cinétique prend un nombre entier de fois une constante. C'est-a-dire

mvr = nh (h = 6.626x10* m* -kg-s™, h = %)
n

Ces équations nous permettent d'exprimer |'énergie totale de I'électron.

1 1 ¢ .
E,. = —m’ - — enfonctiondeneth =
2 dre, r
energle cinetique énergie potentielle
4
me 1

32r’elh’ n’

L'énergie totale va donc dépendre d'un nombre entier et d'une constante. Cette constante est
C = -2.18x10""1J = -13.6eV'. On voit ainsi que chaque orbite 1 est caractérisée par un moment cinétique
et une énergie
E = —13.6><(L2j eV

Les électrons vont pouvoir passer d'une orbite a |'autre en acquérant de I'énergie ou en en libérant. Cette
énergie se libére sous forme de photon, dont la fréquence se donne par
1

-E, = —13.6><[—2—L2J eV = hv
n,n,

E

nl
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Fiouse

16:53 20:15

Raies atomiques d’hydrogeéne.

Ficune

17:16 20:15

L'étoile HD111786 avec une température de
T =15000 °K.

RAIES ATOMIQUES D'HYDROGENE

La série de Lyman correspond a toutes les transitions possibles entre
le niveau fondamental et tous les autres niveaux de I'atome. Si I'on
applique a I'atome une énergie supérieure a 13.6 eV, |'atome est ionisé.
Autrement dit, il perd son électron. Donc un gaz ionisé est un gaz qui a
été transformé en ions et en électrons. Les longueurs d’onde qu'il faut
pour opérer cette ionisation sont plutdt dans I'ultraviolet. Sil’on dissocie
I'électron a partir du niveau n =2, on obtient ce que |'on appelle la série
de Balmer ou se relachent des photons dans le domaine optique.

En examinant I'étoile HD111786 avec une température de 7 = 15000 °K,
on voit les discontinuités de la série de Balmer dans le spectre visible. En
ionisant le nuage de gaz d’hydrogéne autour de |'étoile, ces longueurs
d’onde sont absorbées par le gaz, créant le motif visible dans la Fisure s,
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7. MESURER LE RAYONNEMENT

Le rayonnement peut étre collecté par des télescopes ou par des antennes selon les domaines de longueurs
d’onde considérés. Les observatoires peuvent étre placés au sol, si I'atmosphére n’interagit pas trop avec
le rayonnement en provenances des astres, ou depuis I'espace dans le cas contraire. On verra dans la suite
comment les astronomes mesurent les flux lumineux, les couleurs des astres et finalement les puissances
lumineuses développées par les astres.

Ficue

1:54 20:37

B = bleu; V = vert visible; R = rouge;
| = infrarouge

Fiouse |

5:10 20:37

M51 (image: NASA/ESA-STScl).

[FiGuRe 3

5:10 20:37

M51 (image: NASA/ESA-STScl).

ANALYSER LA LUMIERE

On peut analyser la lumiere avec des filtres pour isoler certaines
plages de longueurs d'onde. Il y a donc des filtres pour des longueurs
d’onde en dehors de la perception de I'ceil. En intégrant sur toutes
les longueurs d'onde transmises par un filtre donné, on arrive au flux
dans sa bande passante. A son tour, ce flux spécifique a une certaine
bande passante nous donne une image de l'intensité lumineuse a une
longueur d’onde donnée.

Le filtre A a 5555 angstroms sélectionne les phénomeénes bleus, comme
les étoiles jeunes, chaudes et massives. Le filtre B a 8140 angstréms
sélectionne les phénomeénes rouges comme les étoiles plus agées. Le
filtre C attrape les raies Ha a 6563 angstroms d’hydrogéne qui sont
typiques de la formation stellaire. Ensuite, on rend les luminosités des
trois images en RGB avec la premiére rendue en bleu, la deuxieme
en vert et la troisieme en rouge pour créer une image en couleur. En
combinant les trois images, on voit en bleu les étoiles jeunes dans la
zone de formation d’étoiles et en rouge, les zones de gaz ionisé par
les étoiles massives.

23
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SYSTEMES DES MAGNITUDES
Le flux lumineux a une certaine longueur d’onde F, se déduit a partir
de la luminosité a la méme longueur d’onde par:

l‘l
4rd*

[erg s -cm'2]

A

Pourtant, pour étre homogéne avec ce que les anciens voyaient et

m avec |'échelle logarithmique de I'ceil, les astronomes ont décidé de

9:21 S0, | mesurer les flux lumineux, non pas en flux, mais en magnitude sur une
) ' échelle logarithmique.

Systéme des magnitudes.

m, = 2.5logF,

On fait la calibration de I'échelle de flux d'apres I'étoile Véga, une
étoile extrémement brillante dans I'hémisphére nord, dont on définit
la magnitude comme étant zéro dans le filtre V (vert visible). C'est-a-
dire que, pour trouver la magnitude d’un astre, on obtient la différence
entre son flux et celui de Véga sur |'échelle logarithmique:

—2.5log(F,, . )+2.5log(F,, )

astre m vega astre vega

= 0 par définition

vega

F,
-25 log[ﬁ] et comme m

vega

=i
|

F,
astre - - 25 log[ﬂ]
F,
vega

COULEUR DES ASTRES
On peut aussi mesurer la pente du spectre entre deux bandes du méme objet. La calibration de cette pente
s’effectue aussi en fonction du méme rapport de flux entre les deux bandes pour I'étoile Véga. Déterminons
par exemple la pente entre la bande V et la bande I d'un objet

FV(Ob]) + 2 510g F}(Ob])

m,—m, = —25log .
F,(Vega) F,(Vega)
-2.5 logm +2.5 logM
F,(obj) F,(Vega)

C’est simplement la différence de magnitude pour |'objet par rapport a Véga entre la bande V et la bande I.
Normalement, pour exprimer les indices de couleur, on écrit V-I et B-V au lieu de m,, — m, et my — m,,. En
plus, on met le filtre le plus bleu «a gauche». Dans ces conventions-la, un grand indice de couleur va étre
typique d'un objet rouge et un faible indice de couleur va caractériser un objet bleu.
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MAGNITUDES ABSOLUES ET MODULE DE DISTANCE

La magnitude absolue M s'oppose a la magnitude visuelle m. Elle est la magnitude de I'objet vu a une dis-
tance de 10 parsecs. En effet, elle normalise I'aire de surface sur laquelle la luminosité se dilue pour établir
le flux. Donc

m = —25logF
m—M = —-25log———-25lo L
T T T %
10°
= —2510g7
m—M = 5logd—-5, lemodulede distance

C’est un résultat essentiel car il nous permet de mesurer des distances gréace aux chandelles standard. Dans
le tableau ci-dessous, les chiffres les plus négatifs désignent les étoiles les plus brillantes. C'est donc la ma-
gnitude absolue du soleil, a 10 parsecs, qui est la plus faible.

OBJET m M
SOLEIL -26.8 +4.8
PLEINE LUNE -12 invisible
VENUS -4 invisible
BETELGEUSE (SUPERGEANTE) 0.5 -5.6
GALAXIE D’ANDROMEDE 3.4 -20.7
QUASAR TRES LOINTAIN 25-28 -30

Ordres de grandeur.
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8. EFFET DOPPLER-FIZEAU

Fiauce 1o |

1:28 23:47
Effet doppler-Fizeau.
2:14 23:47

Effet doppler-Fizeau.

L'effet Doppler-Fizeau permet de mesurer les vitesses des astres et
donc d'étudier leur mouvement. Utilisé par exemple avec le théoréme
du Viriel ou les lois de Kepler, qui tous deux font intervenir des
vitesses, il permet indirectement de mesurer les masses des astres. |
s'agit d'un effet de combinaison des vitesses: lorsqu’une source est en
mouvement par rapport a un observateur, et qu’elle émet une onde
sonore ou lumineuse, cette onde sera percue plus courte si la source
vient vers |'observateur, on a donc un décalage vers le bleu, et la
longueur d’onde sera pergue plus longue si la source fuit I'observateur,
on aura un décalage vers le rouge.

Quand l'astre est stationnaire, le temps entre «fronts d'ondes»
: p
At, représente la période de |I'onde. Quand l'astre se déplace vers
o rep p
l'observateur, At représente le temps entre deux fronts d’ondes percus
p p
par |'observateur. Alors

Ax

At = At,——
¢

v

= At,——Af,, A= cAt

¢

v
Aoeres = Ay ——4, verslobservateur

c

En généralisant la formule au cas ou I'astre se déplace selon un angle
par rapport a |'observateur, on arrive a

percu

A = ),O—Xlocose
c

ol 0 est I'angle entre la trajectoire de l'astre et la ligne de visée de
I'observateur. On peut réarranger I'équation ainsi

/l ergu 2’() v A |
S — = ——cosf = z = le décalage vers le rouge, the redshift

2o c
A= 2,0+2)
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Fiouse 200

16:52 23:47

Recherche d'exoplanétes.

Fioure 200

18:27 23:47

Recherche d'exoplanétes.

MESURER LE DECALAGE VERS LE ROUGE

En optique, le spectrographe sépare la lumiére entrante selon sa
longueur d’onde et enregistre le spectre résultant au moyen d'un
détecteur. En astronomie, on monte un masque en forme de fente au
centre d'un télescope, et I'on disperse la lumiere a travers la fente par
un prisme pour image a toutes les longueurs d’onde.

On peut appliquer cette technique a la mesure de la vitesse des objets
qui émettent des raies d'émission, a la vitesse des objets qui absorbent
I’émission des corps noirs dans le fond et a la vitesse de rotation des
objets qui tournent. Une application de la spectrographie extrémement
importante en astrophysique est la recherche d’exoplanétes par la
mesure des vitesses radiales des étoiles qui abritent des planétes en
dehors de notre systéme solaire. Cette application est extrémement
dure a faire car la distance entre une étoile et une planéte est
extrémement faible, et le contraste lumineux entre |'étoile et sa
planéte est extrémement grand.

Dans la Fisure 28, on a une étoile avec sa planéte qui orbite autour de
leur centre de gravité commun en 4 positions. L'étoile a une vitesse
angulaire apparente de v, sin6 puisque |'orbite de la planéte que
I'on mesure peut éventuellement étre inclinée par rapport au plan
du ciel. Si I'on prend un spectre du systeme, la planete ne sera pas
visible. Seule I'étoile sera visible par ses oscillations de vitesse autour
du centre de gravité commun du systéeme étoile-planete. Au cours du
temps, la courbe de variation de la vitesse radiale (angulaire) fournit
alors une période T et une amplitude donnant la composante paralléle
V. @ |2 ligne de visée de la vitesse de |'étoile. La théorie de I'évolution
stellaire permet ensuite de déduire du spectre de I'étoile sa masse M.

LOI DE HUBBLE: EXPANSION DE LUNIVERS

Les distances entre les galaxies croissent dans le temps. Ainsi, que |'on se mette sur une galaxie ou sur
une autre, on aura |'impression qu’elles se fuient. Ce phénoméne se mesure par la loi de Hubble qui relie
la vitesse de fuite des galaxies. De plus, la vitesse radiale de ces galaxies est proportionnelle a la distance.

Vo = Hyd

gal

ou H  est la constante de proportionnalité et d est le module de distance. La vitesse radiale est mesurée par
I'effet Doppler et d est mesuré grace au module de distance.
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9. MATIERES INTERSTELLAIRE
ET INTERGALACTIQUE

Ficue

0:33 32:24

Nébuleuse planétaire NGC 2392 (image:
NASA/ESA, C.R. O'Dell).

Ficune

0:45 32:24

Nébuleuse M1, résidu de supernova (image:
NASA/ESA).

Ficune s

1:03 32:24

Galaxie M51 (image: NASA/ESA).

Le gaz cosmique, hormis |'hydrogéne et I'hélium primordiaux formés
quelques instants aprés le Big Bang, est produit par les étoiles et les
générations d'étoiles qui se succédent. Il est éjecté dans le milieu
interstellaire lors de la mort des étoiles. Quand ces étoiles sont peu
massives, en dessous de 8 masses solaires, elles donnent naissance a
des nébuleuses planétaires (Fs.1). Par contre, quand elles sont au-dela de
8 masses solaires, elles produisent des explosions de supernova (Fs.2).
Dans les deux cas, le gaz produit est recyclé dans le milieu interstellaire.

Il 'y a aussi des poussiéres dans les galaxies. Elles absorbent le
rayonnement d'arriere-plan créant les traines noires que |'on voit a
travers les bras spiraux de la galaxie Messier 51 (Fe.3). Ces poussiéres,
mélées au gaz, donneront naissance aux futures générations d’étoiles
ainsi qu’éventuellement a des systemes planétaires comme le nétre.
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Ficune

3:31 32:24

Nébuleuse de la Caréne (image : NASA/ESA).

UNE NEBULEUSE EN DETAIL

Dans la nébuleuse de la Caréne (fe.4), prise dans le rayonnement
optique, on voit quelques sources d'ionisation sous forme de jeunes
étoiles chaudes. Entre elles se trouve du gaz qui va se séparer
en électrons et en protons par ionisation. Il va éventuellement se
recombiner, et les électrons, en se désexcitant, vont retomber sur des
couches d’énergie plus basses libérant ainsi des photons.

Le gaz entre les jeunes étoiles a une densité trés faible, de I'ordre d'une
particule par centimeétre carré ou, en densité de masse, p = 102" kg/m?°.
La partie en noir de la Fisure ¢ représente la poussiere qui absorbe le
rayonnement. Pour les poussiéres, les densités sont encore plus basses,
10" particules par cm?®. Par contre, les particules de poussieres sont
beaucoup plus lourdes. Ainsi la densité de masse serait plutot de I'ordre
de 102 kg/m?. Il y a donc 13 ordres de grandeur fois moins de particules
que dans le gaz, mais seulement 100 fois moins de densité de masse.

Ficune s

4:00 32:24

La voie lactée (image: ESO).

LA VOIE LACTEE

L'échelle est beaucoup plus grande que pour une nébuleuse. Néanmoins,
les poussiéres (en noir sur la Fisure s) s’étendent sur de grandes plages.
On peut en conclure que la poussiére et le gaz interviennent vraiment
a toutes les échelles.
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RAYON DE STROMGROEN

Aprés avoir été ionisé par les étoiles, le gaz interstellaire aura tendance a se recombiner en émettant de la
lumiére. Il y a un équilibre entre les tendances a ioniser et celles a recombiner qui détermine le rayon. Le rayon
limite de la taille d'une nébuleuse déterminé par cet équilibre s'appelle le rayon de Strémgroen. C'est un flux
de photons ionisants qui égale un taux de recombinaison des paires électrons-protons. Ce chiffre correspond
au volume de la nébuleuse (%ﬂrl) fois le nombre de paires électrons-protons disponibles (Vi = N compinaisor).

4
recombinaison = gﬂR nenHa
ou R est le rayon de la nébuleuse, n_ le nombre d'électrons disponibles, 7, le nombre de protons disponibles,
et a une constante physique qui vaut o = 3x 10" cm’ -s™' pour un gaz & des températures typiques de 8000°K.

Pour calculer le nombre de photons ionisants, on prend comme source d'ionisation une étoile typique au
centre du nuage, avec une température d’environ 45 000°K, qui aura un spectre de corps noir dont le pic
rayonne dans l'ultraviolet a A__de 640°A, d'aprés la loi de Wien. Parce que le pic de rayonnement de cette
étoile ionisante est a 640°A, chaque photon aura une énergie £, = hv =19 eV. A cette énergie d'ionisation
supérieure au seuil de 13.6 eV, tout I'hydrogeéne de la nébuleuse sera ionisé. Donc n, = n, , alors:

4 .
recombinaison = _ﬂRznlzia = Nion = Rv = 10’12
3 dmon,

L'atome HI posséde I'électron qui est sur le niveau d'énergie le plus bas a -13.6 eV. Il faut donc apporter
13.6 eV a I'atome d’hydrogene pour l'ioniser.

SYMBOLE SIGNIFICATION
1H un noyau d'hydrogéne
2H un noyau de deutérium
HI un atome d'hydrogéne neutre
Hil un atome d'hydrogéne ionisé
Ha, HB, Hy les raies d’émission d’hydrogéne
H2 hydrogéne moléculaire

Nomenclature d'hydrogéne.

On peut estimer le nombre de photons ionisants d'aprés la luminosité de |'étoile ionisante.

Pour une étoile de 7* = 45 000°K, la luminosité est L* = 1.3 - 10° L* |la luminosité du soleil, ce qui fait que,
aprés quelques calculs, le nombre de photons ionisants est de 1.6 - 10* photons par seconde. Ensuite, si
I'on fait une estimation de n,, = 5000 particules/cm?, on trouvera un rayon de R = 0.3 pc. Les nébuleuses
typiques ont un rayon de 0.1 < Rs < 100 pc pour un petit amas d'étoiles.
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14:42 32:24

Quantifier I'absorption.

o]

16:35 32:24

Quantifier I'absorption.

PROFONDEUR OPTIQUE

Dans I'élément de volume a droite des FisUres s 77, pour un rayon r
des grains de poussiére (en vert sur la figure), chaque grain donne
un coefficient d’extinction de C = 7>, Ainsi, la fraction de la surface
masquée par tous les grains de poussiéres d7 est

ndAdl C
dT = ext
dA
=C ndl

D
T = JO C, ndl ou D estla distance a l'astre

=ﬁCext D

ou 71 est le nombre moyen de particule le long de la ligne de visée. On
fait I'intégrale de tout le rayonnement que I'on perd par élément de
volume dii & ce nombre moyen de particules jusqu’a la source que |'on
est en train d'observer. Ce 7 est la profondeur optique, un nombre
sans dimension. 7=1 correspond a une extinction totale. Pour estimer
la fraction du flux qui va étre perdue, lorsque |'on a un flux rentrant de
la gauche, on a

F'=F+dF (dF<0)
dF =-Fdt = %=—d1

—TD)
F=Fe (

Pour exprimer cette extinction en termes de magnitude, on trouve la
magnitude de |'astre observé moins la magnitude de I'astre tel qu'il
était avant d'étre absorbé par de la poussiere.

F(p)

= 2.51(D)10ge

m—m, =-2.5log
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ABSORPTION, DIFFUSION, REFLEXION

Dans un élément de volume de gaz, il n'y a pas que |'absorption.
D'autres photons peuvent étre réfléchis en arriere pendant que d'autres
peuvent étre réfléchis a divers angles aléatoires, ce qui s'appelle la
diffusion. On a deux types de diffusions.

La diffusion de Mie intervient quand le rayon des grains est beaucoup
plus grand que la longueur d’onde d’observation. Dans ce cas, le
coefficient d’extinction de cette diffusion de Mie est proportionnel
a 1/A2:C_ <A Lautre propriété de cette diffusion est qu'elle est
directionnelle. C'est-a-dire que les photons ne sont pas envoyés
aléatoirement dans n'importe quelle direction. lls sont envoyés dans la
direction qui est la plus proche de la direction d'incidence.

Il'y a aussi la diffusion de Rayleigh qui intervient quand le rayon des
grains est plus petit que la longueur d’onde d’observation.

Ficune s

25:34 32:24

Nébuleuse M78 par réflexion (image: ESO).

DIFFUSION DE MIE: 7" >> A
C o)™
ext

Directionnelle

DIFFUSION DE RAYLEIGH: I < A
C <A™t
ext
Isotrope

Au centre de la nébuleuse a droite de la Fisures (M78 dans la constellation
d’'Orion), il y a des étoiles derriere des zones obscures de poussiéres
qui absorbent la lumiére. Dans les zones plus brillantes, la lumiére est
diffusée. Si I'on prenait le spectre d’une étoile, on verrait un corps
noir. Si l'on prenait le spectre d'une nébuleuse, normalement on
s’attendrait a un spectre de raies, puisque les atomes pourraient étre
ionisés par les étoiles et, en se recombinant, ils donneraient des raies
d’émission. Pourtant ce n’est pas forcément le cas. En fait, on a des
étoiles qui n'arrivent pas a ioniser la matiére. La lumiére est diffusée
dans la matiére pour donner un spectre continu de corps noir. Donc, a
I'extréme de diffusion, on voit un spectre de corps noir, et a I'extréme
d’ionisation et de recombinaison, on voit un spectre de raies.

Ainsi, la domination de la diffusion ou de I'absorption dépend de la
longueur d’onde, car les deux processus sont plus efficaces aux courtes
longueurs d’onde. Cela signifie deux choses:

- On va mieux voir les objets plus faibles, qui émettent moins de
lumiere que ce qu'ils émettent intrinséquement.

— Lalumiere est d'autant plus absorbée ou diffusée que lalongueur d'onde
est courte, ainsi les objets vus a travers la poussiére seront rougis.

Ceci implique que pour voir des objets dont la lumiére est tres
absorbée, il faut les observer dans l'infrarouge.
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LINDICE DE COULEUR

L'indice de couleur dune étoile désigne la différence entre les magnitudes apparentes obtenues dans deux
bandes spectrales différentes, par exemple (B — V)pemr Quantitativement, on mesure la couleur des astres
gréce a l'indice intrinséque de couleur (B—V), =B, —V,. Alors, B . est relié & BO par une absorption 4,

B =B +A4

per¢u 0 B

et c’est I'absorption 4, que |'on peut quantifier en termes de profondeur optique. Apres I'observation avec
le filtre bleu, on en fait de méme avec le filtre vert. Finalement, on trouve la différence entre les deux:

B =B +4,

per¢u

V.. =V, +4,

per¢u

=(B-v),—(4,-4,) avec4,> 4

en magnitude

(8-7),..,

=(B—V)0+E(B—V)

exces de couleur

Alors, quand (B—V) > (B—V),, |'objet est rougi par la poussiére.
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10. FORCES DE MAREE ET DISTANCE TERRE-LUNE

Ficue

3:36 18:13

Forces de marée, principe.

9:23 18:13

Forces de marée, principe.

Ficune s

10:44 18:13
Marée de morte-eau.
11:19 18:13

Marée de vive-eau.

Sur Terre, les forces de Marée viennent de I'accélération différentielle
de la Lune, ressentie au niveau du sol. La force du champ de gravitation
de la Lune change par rapport au centre de la Terre et sur la surface.

Sur la peure1, e champ de gravitation de la Lune est d'autant plus fort
que |'on est proche de la Lune. Ainsi, la Lune attire le c6té droit de la
Terre avec une certaine force, |'autre c6té avec une force beaucoup plus
petite et le centre de la Terre avec une force de norme intermédiaire.
La force de Marée se calcule en soustrayant le champ de gravitation au
point C du champ de gravitation au point 4.

On pose que g, est |'accélération due a la force de gravitation sur le
point 4, g, est I'accélération due a la force de gravitation sur le point B,
m est la masse de la Lune, d est la distance Terre-Lune et r est le rayon
de la Terre.

Gm Gm
8478 = v i
Gm 2r Gm
= —o\l-= -
d d d
2Gm
= — dg r

La différence entre ces accélérations s'appelle la force de Marée. Le
fait qu’elle est négative au point 4 veut dire qu’elle se dirige vers la
gauche, dans le sens opposé a la Lune. Ensuite, on fait les mémes
calculs pour le point B:

. - _Gm Gm
gA gC (d_r)z dz
2Gm
= d3 r

Pour déterminer les forces de marée aux péles par exemple, on soustrait
toujours le vecteur de force du centre de la Terre de celui du péle. Les
composantes horizontales s'annulent et seule la composante verticale
reste. Cet effet de la Lune écrase la Terre de facon aplatissante. L'effet
des forces de marée sur la partie liquide de la cro(ite de la Terre est
d'étirer les océans de part et d'autre de la Terre. Donc, les marées hautes
dues a la Lune la suivent selon la rotation de la Terre, toujours vers la
Lune et opposée a celle-ci. Il y a aussi des forces de Marée dues au Soleil.
L'intensité de ces forces est moindre, mais elles sont bel et bien Ia.



https://www.edx.org/course/introduction-lastrophysique-introduction-epflx-phys-209x-1
http://moocs.epfl.ch/
http://www.ppur.org/produit/774/9782832320006/Introduction%20a%20lastrophysique

BOOCs
EPFL

Introduction a I'astrophysique

Dr. Frédéric Courbin .(I)f(-

Puisque la Lune tourne autour de la Terre tous les 28 jours pendant
que la Terre tourne autour du Soleil tous les 365 jours, la marée due a
la Lune change plus rapidement. A son tour, le mouvement des océans
a un effet sur la rotation de la Terre. En suivant la trajectoire de la
Lune, les océans «frottent » sur la croGte terrestre, libérant de I'énergie
qui, en fin de compte, s’échappe dans I'espace. Ce processus implique
que la Terre perd de I'énergie et donc du moment cinétique (angular
momentum), entrainant un ralentissement de la rotation de la Terre
et un éloignement de la Lune. Le systéme Terre-Lune est isolé, donc
son mouvement cinétique est constant. Di au mouvement de friction
des océans sur la crodte terrestre, la Terre perd du moment cinétique
et la Lune en gagne. L'éloignement de la Lune est d’environ 3.8 cm
par an. Le moment cinétique de la Luneest L = mwr’, L > 0ou®

est la vitesse angulaire et r est la distance Terre-Lune. Ainsi, puisque
L>0,7>0,

Selon la troisiéme loi de Kepler w’r* = constante Alors

L = mor*, L >0

L = m(wr®+2mir) substituant le résultat 2 droite
3 . .
= m —Ea)rr + 2wrr

= —morr
2

SELON LA TROISIEME LOI DE KEPLER 6()27‘3= CONSTANTE ALORS

2.3
—d(“;tr ) - 200r° + 37’

wraor® + 3wir) = 0, alors

Qor’ +3wir) = 0 = or’ = —%a)fr
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11. LA LIMITE DE ROCHE

Ficue

3:20 12:14

La limite de Roche: le rayon et la densité de
la planéte sont R et p,,. Ceux du satellite sont
retp,.

Ficune

5:28 12:14

La limite de Roche: le rayon et la densité de
la planéte sont R et p,,. Ceux du satellite sont
retp,.

Ficune s

8:24 12:14

La limite de Roche: le rayon et la densité de
la planéte sont R et p,,. Ceux du satellite sont
retp,.

Dans les cas extrémes les forces de Marées peuvent déformer les corps
célestes au point de les briser. Certains anneaux planétaires, comme
ceux de Saturne, seraient le résultat de I'éclatement d’'un satellite sous
I'effet des forces de Marées. Il existe une distance limite entre deux
corps avant que I'un d’eux ne se brise, appelée «limite de Roche» du
nom de |'astronaute francais Edouard Roche, qui fit le calcul pour la
premiére fois au XIX® siecle.

La force de Marée, due a la masse M et s’appliquant aux points 4 et B,
serait, en négligeant la rotation du satellite autour de la planéte sur le
satellite ci-dessus,

2GM

d3

a,(B) = r

En prenant en compte I'orbite avec une vitesse angulaire de  =27/P,
il faut ajouter une accélération centripéte de a = ®’d ou d est la distance
entre le centre de la planéte et le centre du satellite. Cette accélération
centripéte agit sur la surface du satellite selon sa distance au centre de
la planéte, de sorte que 'accélération au point 4 esta, = w(d—r), celle
de point Cesta,. = w’, et celle de point Besta. = @’ (d+7).

A cause de l'accélération centripéte vers la planéte, une «pseudo-
force» se ressent a sa surface avec une norme égale a celle de la
force centripéte mais en sens inverse. Pour chercher I'accélération
différentielle ressentie au point 4 ou au point B, on soustrait la pseudo-
force ressentie au point C. Ces pseudo-forces ressenties reviennent a

a(B)

0’(d)-w’d

o’r

La troisieme loi de Kepler nous dit aussi que

d  GM
= g2 O=
P 4 P
w = e alors
M PO N ‘
a(B) = 7 r rappelons que l'accélération due a la force de marée est
GM
a(B)marée = 2 d% r

On a ainsi une autre accélération différentielle due a la rotation du
satellite autour de la planéte qui est la moitié de la force de Marée.
Celle-ci s'ajoute a la force de Marée. Quand la somme de la force
ressentie due a la rotation du satellite et la force de Marée dépassent
la force de la pesanteur du satellite, le satellite subit une rupture!

Hamarée + apseudo > ||g ||

3GM Gm
d3 r= 2
r

1/3
d = (3—M) r
m
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La distance au-dessous de laquelle une rupture se produit se détermine
aussi par la densité des deux corps. C'est-a-dire que, pour p = constante:

(OSSN

nr'p,

M = —nr'p,,, substituant dans I'équation ci-dessus
P q

173
dRoche = 14 (p_MJ R
P

W |~

Ce calcul approximatif ne tient pas compte des forces de cohésion de
la planéte. Un calcul exact donnerait

1/3
dRoche = 25[p_Mj R

m

Si I'on a une distance plus petite, le satellite va éclater sous I'effet
combiné des forces de Marée et des forces d’accélération centripéte
de sa planéte mere.

Dans le systeme solaire, les corps les plus affectés par la limite de
Roche sont probablement les cométes. Elles passent a grande vitesse
a travers tout le systeme solaire et s'approchent souvent de forts
champs de gravitation ou elles risquent de se briser si elles passent
la limite de Roche. C'est ce qui est arrivé a la cométe Shoemaker-
Levy 9 en mai 1994 a son passage prés de Jupiter. La comeéte s’est
disloquée en 21 morceaux sur une distance d’environ 1 million de
kilomeétres. Trois mois plus tard, ces débris sont revenus vers Jupiter
pour finalement sy écraser le 16 juillet 1994, marquant la surface de la
planéte de multiples points d'impact visibles pendant plusieurs jours
et dont la taille pouvait atteindre la taille de la Terre.
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12. LES COMETES

Ficue

1:44 13:43

Noyaux cométaires avec des diamétres de
7.6 km et 2.2 km (image : NASA/JPL-Caltech/
UMD).

s

2:08 13:43

Comeéte de Haley (image: E. Kolmhofer,
H. Raab; Joanes-Kepler-Observatory, Linz,
Autriche).

Ficune s

2:28 13:43

Photons solaires et poussiéres cométaires.

Ficune s

6:43 13:43

Photons solaires et poussiéres cométaires.

Une cométe a quelques kilomeétres de diametre tout au plus, elle est
composée a 80 % de glace et de composés organiques tels que le
carbone, I'hydrogene, I'oxygéne et I'azote. Les cométes proviennent
d'un vaste nuage de forme sphérique a la limite du systéme solaire
appelé Nuage d'Oort. La géométrie sphérique du nuage et sa taille
supposée, d’environ 100 000 unités astronomiques, sont déduites du
fait que les orbites cométaires sont parfois extrémement excentrées,
donc extrémement allongées. Elles ont parfois de trés grandes périodes
orbitales, jusqu’a plusieurs siecles, comme la cométe de Haley, avec 76
ans de période. Les inclinaisons orbitales sont presque aléatoires, donc
les cométes nous proviennent d'un peu toutes les directions de fagon
complétement aléatoire. De petites perturbations gravitationnelles,
dues aux autres étoiles de la Voie Lactée, sont capables de décrocher
de temps a autre une cométe et de la faire plonger vers le Soleil. Donc
le Nuage d'Oort constitue en quelque sorte un réservoir naturel de
cométes, formé en méme temps que le systéme solaire. A I'approche
du Soleil, la surface du noyau cométaire fond et le matériel est éjecté
en de larges queues diffuses. Sur la Fisure2, on voit la queue ionisée de
gaz et une autre queue, plus diffuse composée de poussiéres.

Pour explorer comment se développent les queues cométaires, on
considére une particule a la surface d’une cométe, sur une orbite de
période P’ a une certaine distance du Soleil. Lorsque la cométe passe
prés du Soleil, il y a une compétition entre deux forces: d'un cété la
gravitation qui agit sur ce grain et de 'autre, la pression de radiation.
Il'y a donc une compétition entre la pression de radiation due aux flux
de photons solaires, collectée sur une certaine section efficace, et la
force de gravitation qui dépend aussi de la taille du grain, a travers sa
densité. La pression de radiation est proportionnelle a R?, la section
efficace du grain, et la masse est proportionnelle a R’, ou R est le rayon
du grain. Ainsi, dés que la pression de radiation est plus grande que
la force de gravitation, le grain est éjecté de la surface cométaire pour
partir radialement par rapport au soleil, changeant ainsi d'orbite.

D’apres la troisieme loi de Kepler, la période orbitale grandit quand le
rayon de |'orbite grandit. Ceci produit une queue cométaire courbée.

La pression de la radiation est une force qui est donnée par F,, = £o,,

ou E = hv = pc est |'énergie du photon et o, la section efficace du
grain. Ainsi, les différentes forces qui interviennent sont les suivantes:

E L
F‘md = _Gg Ou E = 02 5 O-g = TCRZ
c 4rr
L
— 02 ”RZ
4rroc
MOmg N .
war = G—>— ol m, estlamasse du grain
r
M 4
= G—=2p, -—nR*
r Pe 3
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De ceci, on peut établir le rapport entre le module de la force de
gravitation et le module de la force de pression de radiation

F,., 167GMRp,c

grav

F;ad 3 L

(0]

a partir de ceci, on peut définir un rayon de grain pour que les forces
soient en équilibre, F,,, /F,,, = 1. Ce rayon est d’environ 2000 A. Comme
on |'a démontré ci-dessus, la masse du grain évolue en R’ et la section
efficace en R’. Donc, au-dessus d’un certain rayon (~2000 A) , le grain
ne se voit pas balayé de la surface de la comete, mais y reste lié.

Dans la Fisure 2, en bleu a gauche, il y a une queue d'ions, des particules
extrémement petites et légéres qui sont propulsées directement hors
de l'orbite de la cométe par les photons solaires. A gauche, il y a
une queue blanche composée de particules beaucoup plus lourdes,
auxquelles se transfere de la quantité de mouvement des photons
solaires. Ce transfert change I'orbite des particules. Hors de I'orbite
de la comeéte, selon la troisieme loi de Kepler, les particules prennent
du retard par rapport a la cométe, ce qui crée une queue courbée.
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13. BILAN ENERGETIQUE DES PLANETES

Ficue

5:32

15:01

Bilan énergétique pour la Terre.

Le bilan énergétique des planétes, donc le bilan entre les énergies
recues et émises, détermine complétement les conditions physiques a
leur surface. Commencons par examiner |'énergie recue par la Terre.
Elle recoit du Soleil un flux d'énergie, une puissance, qui s'appelle la
constante solaire. Ce flux est de I'ordre de S, = 1.37x10° erg-s™'-cm™.
On peut exprimer cette énergie solaire comme fonction de la distance

du Soleil par

1

S(d
@ 4rd®

Spdrd; -
2
%)
d

ou d, est la distance Terre-Soleil en unités astronomiques et d se
mesure en unités astronomiques.

De l'autre c6té du bilan, on a une certaine énergie émise par la planéte
due a la radioactivité dans le manteau de I'écorce terrestre. Il y a aussi de
I'énergie rayonnée sous forme de corps noir. L'énergie absorbée (E,,),
I'énergie émise (E,,) et I'énergie du corps noir (E,,) sont reliées par

Eabs +Eem = E

cn

On peut exprimer |'énergie absorbée en termes de la constante solaire
fois la section efficace de la Terre. On exprime le fait qu’une partie de
I'énergie est réfléchie par le facteur (1 — 4) ol 4 s'appelle I'albédo, et
est le pouvoir réfléchissant d'une surface, soit le rapport de I'énergie
lumineuse réfléchie a I'énergie lumineuse incidente.

E, = S-mR;-(1-A)

Pour la Terre 4=0.3, ce qui implique que 70% de I'énergie solaire
est absorbée.

Le rayonnement émis par la radioactivité du magma en fusion sous
I'écorce terrestre s'exprime par Q, l'énergie produite par cette
radioactivité au niveau du sol fois la surface de la Terre:

E, = 47nR.-Q

Pour la Terre, Q = 0.06 W-m™ au niveau du sol. Finalement, |'énergie
rayonnée sous forme de corps noir est donnée par

E, = oT) -4nR:

ou T, est la température effective.

On peut ainsi réarranger I'équation E, + E. = E_delamaniére suivante
abs em cn

| 40 40T,
+ =
(1-A)S (1-A)S
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Ficune

13:48 15:01

Bilan énergétique pour la Terre.

Les chiffres a droite permettent de déduire que latempérature effective
de corps noir de la Terre est de 7, = 255 °K, dans la bande infrarouge.

Pour la Terre:

A=03
0=006W-m™
Sy =137-10erg-s" -cm™

Il se trouve que |'atmosphére agit comme un filtre, de sorte qu'il
y a un rayonnement de pic a 5780°K dans I'ultraviolet qui entre en
provenance du Soleil, alors que c’est un rayonnement de pic a 255°K
dans l'infrarouge qui quitte |'atmosphére vers I'extérieur. Ce filtre est
constitué de plusieurs couches. Différentes molécules se trouvent a
différentes hauteurs et absorbent différentes longueurs d'onde de
radiations. L'O, et 'O, (I'ozone) se trouve a 10-12 km ou ils absorbent
presque toutes les longueurs d'onde inférieures a 300 nanometres,
a savoir, les ondes ultraviolettes. L'eau (H,0) se trouve assez haut
dans |'atmosphére, apportée par la combustion du kéroséne dans
les moteurs d'avions encore proches du sol. Elle absorbe la plupart
des longueurs d'onde au-dessus de 700 nm. Quand les spectres
d’'absorption des gaz de |'atmosphére sont combinés, il reste des
«fenétres » de faible opacité, autorisant le passage de certaines bandes
lumineuses. La fenétre optique va d’environ 300 nm (ultraviolet-C)
jusqu’aux longueurs d’onde que les humains peuvent voir, la lumiére
visible, a environ 400-700 nm et continue jusqu'aux infrarouges vers
environ 1100 nm. Il y a aussi des fenétres atmosphériques de radios qui
transmettent certaines longueurs d’onde plus importantes.

Les changements dans I'atmosphére dus a I'age moderne comprennent
la destruction de la couche d’'ozone par les CFC (chlorofluorocarbones)
qui laisse le rayonnement UV atteindre le sol, chauffant ainsi davantage
la Terre. Il y a aussi une couche supplémentaire d'eau et le CO? crée par
la combustion d'hydrocarbures qui bloquent la sortie du rayonnement
infrarouge. Il y a donc une rétention d’'énergie au niveau du sol.
Normalement, sans I'action de I'homme, un équilibre naturel s’'établit
entre les filtres entrants et sortants. Pourtant, cet équilibre peut étre
rompu en ajoutant des filtres d’eau et de CO?, ou en détruisant des filtres
d’ozone qui bloquent, a I'entrée, une partie du rayonnement ultraviolet.
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14. ATMOSPHERE PLANETAIRE

Fiouse 1

1:23 13:10

L'élément de volume se trouve a une certaine
altitude h. Il a une surface dA, une hauteur dh
et une densité .

EQUATION D’EQUILIBRE HYDROSTATIQUE

L'équation d'équilibre hydrostatique permet de caractériser les
atmospheres planétaires. Comme son nom l'indique, c’est un équilibre
entre la pression gazeuse qui agit vers le haut et la force de gravitation
qui agit dans l'autre sens. Sur la FisuRe 1, on représente ces deux forces
agissant sur un élément de volume, sur une colonne d’atmosphére.
Parce qu'il est en équilibre, la force de pression dans |'élément de
volume égale la force de gravitation:

dPdA = —dF,
= —gdm = —gpaV, p=f(h), g=f(h)
= —phghydAdh =
dP
o — p(h)g(h)dA

Trés souvent, on peut simplifier, selon les conditions dans lesquelles on
utilise cette équation, en prenant p=constante. Et dans le cas d'une grosse
planéte avec une atmospheére relativement fine, g ne va quasiment pas
varier avec I'atmospheére:

— = P8

Pour résoudre cette équation, on profite de I'équation de Boltzmann
P = nkT

ou T est la température, k la constante de Boltzmann, et » la densité
numérique de particules, avec

P

n=——

ﬁ.mlu

ou i est la masse moléculaire moyenne et m, = 1.66 x10™" kg est I'unité
de masse atomique. Ainsi, grace a I'équation des gaz parfaits, on peut
tirer une expression pour p que l'on peut substituer dans I'équation
dP/dh = — pg ci-dessus

dp Pum,
an -ps P = T
Pum,
S8 7
- gEm KT
dt kT gum,
dpP

P

- idh en intégrant

h

h
P = ke = Be”

ou H est la hauteur caractéristique de I'atmosphére et P, la pression au
niveau du sol. Donc le profil de pression par rapport a l'altitude est une
exponentielle.
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MASSE MOLECULAIRE MOYENNE u

Pour calculer la masse moléculaire moyenne, on commence par compter le nombre de particules (nucléons)
moyen dans I'atmosphére. L'atmosphére est constituée d'a peu pres 78% azote moléculaire (N,) et 22% oxy-
gene moléculaire (O,). L'azote a 7 protons et 7 neutrons par atome, donc 28 nucléons par molécule d'azote
moléculaire. L'oxygéne moléculaire en a 32. Donc la masse moyenne de molécules dans I'atmosphére se
donne par

_(0.78%28) +(0.22x 32)
- 0.78 +0.22

= 29 uma (unité de masse atomique)

CONDITION POUR RETENIR UNE ATMOSPHERE

Pour déterminer si une planéte quelconque peut retenir son atmospheére, on veut comparer la vitesse
d’éjection d'une molécule de I'atmosphére avec sa vitesse la plus probable. On trouve la vitesse d'éjection
en égalant |'énergie cinétique de la particule a son énergie potentielle:

1,
—mv., = mgR
o Me 8

v, = /28R

ou R est le rayon de la planéte. En revanche, la vitesse la plus probable se donne par

2kT
v,= |2 agH

Quand on compare ces deux termes v_ etV , on voit que quand R > H la planéte peut retenir son atmosphére.

VENUS TERRE MARS
CONSTANTE SOLAIRE
2.6 1.4 0.6
ALBEDO 0.7 0.3 0.2
TEMP. CORPS NOIR (°K) 230 255 216
TEMP. AU SOL (K) 735 288 210
PO: PRESSION AU SOL (BAR =
93 1 6x10-3
ATM.)
H: HAUTEUR CARACTERISTIQUE
14 8 11
(KM)
R: RAYON DE LA PLANETE (KM) 6052 6371 3390
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15. FORMATION STELLAIRE

LE RAYON ET LA MASSE DE JEANS

Les étoiles se forment en groupe a partir d'un nuage de gaz qui fragmente du fait des inhomogénéités qui
s'y trouvent. Si les morceaux qui en résultent dépassent une certaine masse ou un certain rayon critique
que l'on connait sous le nom de masse de Jeans ou de rayon de Jeans, ils se contractent et chauffent au
point que les réactions nucléaires de fusion de I'hydrogéne démarrent et donnent naissance a une étoile.
Ce processus s’explique par le théoreme du Viriel. Pour une nébuleuse avec densité p, une masse M, N
particules et de rayon R:

1 3 3 GM?
KY = —=(U), (K)==NkT, (U)=-=
(K) = =3U). (K) = SNT. (U) = —272
2
3NkT=§GM
5 R

Pourtant, si I'on n'a pas assez d’énergie cinétique par rapport a |'énergie potentielle, le nuage de gaz
commencera a s'effondrer.

1
(k) < —w)
2
3NKT < EGM
5 R
si kT < G—mM , m = M I'étoile s'effondre
R N
Gmé4 5
k' < ——mRp, M = —nR
R 3 p P
1
SkT < R, m= um,
4nGinp !

Le rayon de Jeans est alors le rayon minimal au-dessus duquel le nuage nébuleux s'effondre:

Rjezms = 15 kz-‘
4nGmp

4
MJeans = _TL.pI?’i

3 Jeans
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7:28 13:39

Temps de chute libre.

TEMPS DE CHUTE LIBRE

Le temps de chute libre est le temps qu'il faut pour que le nuage
s'effondre sur lui-méme en un seul point au centre. Son calcul n'est
pas tout a fait évident. On présume un nuage nébuleux de rayon R
dont les particules partent du bord du nuage B pour arriver au centre
C. On peut considérer qu’une ligne droite est en fait une ellipse d’une
excentricité infinie et que les particules peuvent arriver au centre par
n‘importe quel trajet «orbital» de B a C. Le temps pour atteindre le
centre est alors la moitié de I'une de ces orbites. Une telle période ne
dépend pas de I'excentricité. On a donc

¢l

P .
t, = 2 et selon les lois de Kepler

, 4m (RY .
P = ol 2 le demi-grand axe est R/2
3r
==
8Gp

p 3r
¢\ 32Gp

t,ne dépend que de p.

Selon le tableau ci-dessous, basé sur sa densité, le soleil s'effondrerait
en une demi-heure. Ca ne se produit pas grace a ce qui se produit au
niveau du bilan énergétique du Soleil. Le théoréme du Viriel nous dit
que la moitié de |'énergie potentielle perdue par le Soleil a travers sa
luminosité est convertie en énergie cinétique. Le systeme d'équations
se résout par

dE, = dU +dK = —Ldt dU = -=2Ldt
dU +2dK = 0 - {dK -

DENSITE t,
UNIVERS 10?7 10" ans
GALAXIE 102" 108 ans

MILIEU INTERSTELLAIRE 102171077 105/10° ans

SYSTEME SOLAIRE 1027 1000 ans
SOLEIL 1400 1800 sec

Densités.

A cause du rayonnement de I'étoile sous forme de luminosité, elle perd
de |'énergie potentielle. En revanche, la moitié de I'énergie potentielle
perdue est convertie en énergie cinétique. Cette énergie se traduit
en chauffage qui, a son tour, émet des photons par corps noir ou
par ionisation. Cette émission crée une pression de radiation sur les
couches externes de |'étoile qui est en train de s’effondrer, un effet qui
contrebalance la gravitation et empéche I'étoile de s’effondrer.
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TEMPS DE VIE D'UNE ETOILE
Le temps de vie d'une étoile (le temps de Helmholtz-Kelvin) est le temps qu'il faut a une étoile pour perdre
la moitié de son énergie potentielle en rayonnement, un taux qui dépend de la luminosité de I'étoile.

Dans le cas du soleil, le temps de vie serait ~ 500 ans.

Les étoiles prennent leur énergie de la contraction gravitationnelle d'une part et des réactions nucléaires
d’autre part.
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16. CLASSIFICATION STELLAIRE / DIAGRAMME HR

Ficune

2:16 21:46

Classification spectrale.

Froure ]

5:50 21:46

Classification de Harvard: O, B, A.

Ficune s

8:52 21:46

Classification de Harvard: F, G, K et M.

Ficune

13:42 21:46

Diagramme de Hertzsprung-Russell
de la Voie Lactée.

On classe les étoiles en fonction de leur luminosité et de leur couleur,
donc en fonction de leur température de corps noir.

CLASSIFICATION SPECTRALE

Sur la FisuRe 1, on a tous les sept types d'étoile connus, divisés par leur
température de corps noir. On voit qu'il y en a dont le spectre forme un
pic de flux dans I'ultraviolet, ce qui correspond a une longueur d’onde
assez courte. D"autres ont un pic de flux dans l'infrarouge, correspondant
a une longueur d’onde plutét longue. Le Soleil se trouve au milieu avec
un pic de flux dans le jaune.

Pour mesurer la couleur des étoiles, on forme des indices de couleur, le
plus souvent en utilisant des filtres B et V dans le domaine optique. Puis
on mesure la pente du spectre en fonction de l'indice de couleur, c’est-
a-dire la pente de la ligne entre la valeur du flux au centre de la bande
passante du filtre B et sa valeur au centre de la bande passante du filtre
V. La pente résultante est |'indice B-V qui donne un indicateur du type
spectral de |'étoile. Donc si I'indice B-V est grand, on a une étoile rouge.
Par contre, si l'indice B-V est négatif, on a une étoile plutét bleue.

La classification spectrale, dite classification de Harvard, est basée sur
ces spectres. Il y a sept classes spectrales dont les noms sont: O, B, A,
F. G, K et M dans l'ordre décroissant des températures. Chaque type
spectral a différentes raies. Il y a de I'hydrogéne dans tous les cas, mais
en fonction de la température, ces raies sont plus ou moins fortes, ou
plus ou moins faibles. Dans les étoiles trés chaudes, il y a aussi des raies
d’hélium. Si I'étoile est extrémement chaude, on peut aussi avoir des
raies qui ont un potentiel d'ionisation beaucoup plus élevé comme du
carbone ou de I'oxygéne.

A haute température, les molécules sont détruites. Mais a des
températures plus basses (classe K), les molécules restent intactes et
elles absorbent des raies larges qui, en fait, comprennent un trés grand
nombre de raies tres fines que I'on n'arrive pas a séparer a la résolution
instrumentale. Celles-ci sont des bandes moléculaires.

lly a7 classes spectrales: O, B, A, F, G, K, M, et 10 sous-classes étiquetées
de 0 a 9. Ily a aussi 7 classes de luminosité: la, Ib, Il ... VI. Donc par
exemple, le Soleil est une étoile de type G2V: G pour la température, 2
pour découper l'intervalle de température en 10 intervalles plus fins et V
est la classe de luminosité du Soleil, qui se trouve étre aussi la classe de
luminosité de 80% des étoiles.

Les diagrammes couleur-magnitude ou les diagrammes de Hertzsprung-
Russell trient les étoiles d’'un amas stellaire selon la luminosité de haut
en bas et selon la température de corps noir / couleur de gauche a
droite. Un diagramme de Hertzsprung-Russell pour les 22 000 étoiles
de notre Voie Lactée (Fic-4) a quatre axes: en haut les classes spectrales:
O, B, A F, G, Ket M; en bas, un axe de l'indice B-V de couleur; a gauche,
I'axe de luminosité; et a droite celui de la magnitude absolue qui croit
vers le bas. A peu prés 80% des étoiles sont en fait dans la séquence
principale et vont briler leur hydrogéne en hélium tout au long de leur vie.
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DROITE D'ISO-RAYON
On prend le logarithme de la luminosité en unités solaires

logL = 2logR +4logT

SiR est fixe, on verra apparaitre |I'équation d’une droite dans une échelle log - log, une droite dutype y = ax +b.
C’est une maniére de normaliser les rayons pour comparer les luminosités en fonction de la température.

EFFET DE LABSORPTION INTERSTELLAIRE

L'absorption interstellaire a lieu a cause des nuages de poussiére et d'autres objets entre I'observateur et
I'astre observé. Elle a un effet sur un diagramme couleur-magnitude. La magnitude intrinséque d'un objet est
sa magnitude observée plus I'absorption (qui autrement la rend plus faible) m=m0+4 ol 4 est le coefficient
d’absorption qui dépend de la couleur. Il entraine non seulement une diminution de la magnitude, mais aussi
un rougissement de la couleur. Ainsi, cette absorption entraine un décalage vers le bas d'un diagramme de
Hirschsprung-Russell, a cause de I'affaiblissement de la luminosité, et un décalage vers la droite a cause du
rougissement. Il faut donc faire attention aux conclusions que I'on tire sur les populations stellaires a partir
d’un diagramme couleur-magnitude car il peut étre affecté par I'absorption le long de la ligne de visée de
I'astre qu’on est en train d’'observer.

TAILLE DES ETOILES
Le rayon d'une étoile n’est pas une grandeur directement observable. Notons f le flux regu sur Terre a une
distance d d'une étoile de rayon R, et F le flux a la surface de la méme étoile. La relation entre les deux est

f F-4nR*-

4rd’

Il

~
VR
QU
~—

Q

|

U

= Fo’

Ce a est simplement le rayon angulaire de |'étoile, le rayon que sous-tend I'étoile a une certaine distance.
Le flux observé dépend alors de la distance et de la taille (rayon) de I'étoile. Pour une hypergéante d'une
distance de 200 parsecs, donc une étoile trés proche, on aurait un rayon de 1000 rayons solaires, ce qui
donnerait o« = 0.02 secondes d’arc, ou environ deux fois plus petit que le plus petit détail visible par le
télescope actuellement. Donc, le Soleil est la seule étoile dont on voit des détails de la surface.

R
A -
d
Ficures)
20:25 21:46

Taille des étoiles.
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17. EVOLUTION STELLAIRE:
VIE ET MORT DES ETOILES

tog € (logm)

2:18 22:11

Fonction initiale de masse.

Ficune

6:30 22:11

La séquence de Hayashi en rouge.

NAISSANCE: SEQUENCE DE HAYASHI

Les étoiles sont issues de la fragmentation d'un nuage de gaz et de
poussiere, et de la contraction des amas résultants. Les nuages initiaux
ont une certaine distribution en masse que I'on peut représenter sur
une échelle log-log que I'on appelle la fonction initiale de masse. Cette
fonction initiale de masse donne la distribution des fragments de
nébuleuses en unités de masse solaire par rapport au log du nombre
des fragments. Quand on examine ces nuages en train de fragmenter,
donnant ainsi naissance a des étoiles, par un diagramme magnitude-
couleur, on trouve une séquence a peu pres verticale, isotherme, le long
de la gamme de luminosités. Cette séquence s'appelle la séquence de
Hayashi. Elle comprend de multiples proto-étoiles de diverses tailles
(Fe.1), mais toutes a la méme température. A cette étape, le matériel
dans les proto-étoiles est brassé tandis que |'étoile commence a
contracter. A ce moment-l3, il n'y a pas de réaction nucléaire.

Au fur et & mesure que le rayon de la proto-étoile diminue, la
température au centre augmente jusqu'a ce que se déclenche une
réaction nucléaire qui est aussitot freinée par la contraction, de deux
maniéres: la pression de radiation et la pression gazeuse du mouvement
turbulent due au chauffage de l'intérieur. En plus, au fur et a mesure
que la proto-étoile se contracte, elle devient de plus en plus opaque,
entrainant une diminution de la luminosité. D'apres I'équation

L = 4nR’cT*
La diminution de L avec T'plus ou moins constant implique que R diminue.

Bien que la température reste constante a I'extérieur, elle augmente au
centre, au point de pouvoir démarrer des réactions nucléaires. Quand
celles-ci s’allument, I'étoile monte en température trés vite pour
arriver jusqu’a une position qui se trouve sur la séquence principale,
en passant par les étapes en bleu sur la Fisure 2, |'allumage des réactions
nucléaires va étre d'autant plus rapide que |'étoile est massive. Ainsi,
une étoile de plus faible masse va descendre plus lentement le long de
la séquence de Hayashi, avant de migrer vers la séquence principale.

Une fois sur la séquence principale, les étoiles bralent leur hydrogéne
par des réactions nucléaires de fusion de noyaux d’hydrogene en
noyaux d'hélium 4H = *‘He. Cette fusion peut avoir lieu de deux
facons avec une chaine de réactions plus ou moins compliquée. La
limite entre les deux réactions possibles se situe a 1.3 masse solaire.
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7:46 22:11

Fusion de I'"hydrogéne en hélium.

LIMITE 1.3 M,

Au-dessus de 1.3 masse solaire, les étoiles brilent de I'hydrogéne
en hélium a partir de ce que I'on appelle le cycle CNO. En dessous
de cette limite, on a ce que I'on appelle la chaine proton-proton. En
fait, contrairement a ce que son nom peut paraitre indiquer, le cycle
CNO ne produit ni carbone, ni azote, ni oxygéne. La chaine proton-
proton fait intervenir des protons, mais le bilan des deux réactions
est la fusion de quatre noyaux d’hydrogéne en un noyau d’hélium. La
limite en masse correspond aussi a une limite en température. Il faut
des températures plus hautes pour la réaction CNO. Quoi qu'il en
soit, 'important est que, sur la séquence principale, les étoiles brilent
I'hydrogene en hélium durant la majeure partie de leur vie.

s

12:05 22:11

Trajectoire d'une étoile massive sur le
diagramme HR pendant sa mort.

LIMITE 8 M,

Sur la séquence principale, on a un équilibre entre la pression gazeuse
et la pression de radiation d'un c6té et la gravitation de |'autre co6té.
A 8 masses solaires, il y a une autre limite qui détermine la mort de
I'étoile. Pour les étoiles au-dessus de 8 masses solaires, une fois que
la fusion de I'hydrogéne s'arréte, la pression gazeuse ainsi que la
pression de radiation diminuent, de sorte que la gravitation I'emporte.
Deux phénomenes se produisent: 1) I'extérieur de I’étoile refroidit et
2) bien qu'il y ait contraction du coeur de I'étoile, les couches externes
subissent une expansion de sorte que le rayon de I'étoile grandit. Ce
refroidissement de |'extérieur entraine un rougissement. En méme
temps, le réchauffement de l'intérieur enclenche un autre type de
réaction nucléaire, i savoir, la transformation de I'hélium en carbone.
Pendant que le rayon de I'étoile augmente et que la température
diminue, |'étoile a tendance a migrer vers la droite sur le diagramme
couleur-magnitude, soit vers des températures plus basses et des
couleurs de surface plus rouges. A la longue, pour une étoile tres
massive, on aura contraction du cceur et démarrage de la réaction
de transformation de [|'hélium en carbone. Quand cela arrive,
évidemment |'étoile chauffe, migrant encore plus a gauche sur le
diagramme HR. S’ensuit une succession de réactions nucléaires entre
ces deux alternatives, ou chaque réaction est de plus en plus courte,
jusqu'a ce que démarre la réaction de fusion du fer. Cette réaction
est endothermique. Non seulement elle ne produit pas de photons
ni de pression de radiation vers |'extérieur, mais elle absorbe aussi de
I'énergie. L'étoile va alors complétement s’effondrer sur elle-méme,
devenant une supernova. Si |'étoile était trés massive a |'origine, apres
I'explosion de la supernova, on pourrait éventuellement assister a la
formation d'un trou noir ou d'une étoile a neutrons.
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Pour des masses inférieures a 8 masses solaires, il se passe a peu
prés la méme chose. Elles peuvent évoluer en des étoiles géantes qui
refroidissent jusqu'a un certain endroit dans le diagramme couleur-
magnitude, tout en rougissant. Les couches externes gonflent pendant
que le noyau se contracte jusqu'a ce que s'enclenche une réaction
nucléaire He = C, mais il n'y aura pas de réaction de fusion du fer.
Aprés plusieurs va et viens dans le diagramme HR, le noyau se contracte
jusqu’au moment ou il ne peut plus allumer la réaction nucléaire qui
aurait di suivre. L'étoile meurt laissant des couches externes qui
deviennent une nébuleuse planétaire avec au centre une étoile morte,
une naine blanche qui va rayonner simplement par refroidissement.

Il'y a aussi des étoiles de masse encore plus faible. Celles dont la masse
est comprise dans I'ensemble 0.08 M, < M < 0.26 M_ sont des naines
blanches quisont formées directement a partir d’'un nuage proto-stellaire.
Les étoiles de masse inférieure 4 0.08 M sont trop petites pour allumer
une réaction nucléaire. Celles-ci sont des naines brunes. Ces étoiles
rayonnent uniquement sous |'effet de la contraction gravitationnelle.

Ficune s

18:48 22:11

Ages des amas d'étoiles.

Ficune s

19:32 22:11

Isochrones de
A=10% ans, B=10" ans et C= 10"° ans.

AGE DES AMAS D'ETOILES

On peut utiliser le diagramme couleur-magnitude pour dater I'age d'une
population stellaire. Les étoiles sur la séquence principale vont briler
leur hydrogéne. Il faut savoir que les étoiles brilent leur hydrogéne
d’autant plus vite qu’elles sont massives, ce qui veut dire qu’elles vont
quitter la séquence principale d'autant plus vite, puisqu’elles sont
placées d'autant plus sur le haut de la séquence principale. Sur la Fisures,
on voit des étoiles qui migrent de plus en plus a droite sur le graphe
au fur et a mesure qu’elles deviennent massives. Si I'on relie ces étoiles
d’un trait (en rouge), on aura ce que |'on appelle un isochrone qui lie
entre elles toutes les étoiles qui ont le méme age. En haut du coude de
I'isochrone, on trouve les étoiles qui ont assez de masse pour quitter
la séquence principale. On peut avoir d'autres isochrones (en rose) qui
représentent des étoiles plus jeunes.

Sur la rsures, ['isochrone A correspond a la séquence principale d’étoiles
trés jeunes, dans les eaux de 10% ans. On voit que sur un isochrone de
107 ans, on n'a plus d'étoiles dans le haut du diagramme puisque toutes
ces étoiles ont disparu. Elles étaient treés massives, plus de 8 masses
solaires, et elles ont bralé leur hydrogéne, finissant par exploser.
Certaines étoiles a gauche sont encore sur la séquence principale en
train de briler I'hydrogéne, mais les plus massives ont migré vers la
branche des géantes a droite. Ainsi, les amas plus vieux n’ont plus que
les étoiles peu massives qui sont encore sur la séquence principale,
puisque quasiment toutes les autres ont évolué vers la branche des
géantes. De cette maniére, simplement en regardant la position du
coude, on peut savoir |'age de I'amas, parce qu'il reflete la migration
temporelle des étoiles.
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18. LES GALAXIES

SEQUENCE «EVOLUTIVE » DE HUBBLE

Dans la séquence évolutive de Hubble, on a essentiellement deux
types de galaxies, les galaxies elliptiques et les galaxies spirales. Entre
les deux, on a un type intermédiaire appelé les galaxies lenticulaires.
En général, les galaxies elliptiques contiennent des étoiles vieilles

avec des orbites aléatoires autour d'un centre de gravité commun.
m Ces galaxies sont subdivisées selon 7 ellipticités possibles E0-E7, ou

36 2220 | 'indice vient de 10-(1—a/b) ol a/b est le rapport entre le demi-grand-
axe et le demi-petit-axe de I'ellipse.

Séquence évolutive de Hubble
(image : Wikipédia). On désigne les galaxies spirales par S suivi de a, b ou c selon
I'importance du bulbe par rapport aux bras spiraux dans la galaxie,
ainsi qu'a I'ouverture de ceux-ci. Comme on le voit dans la Fisure 1, de Sa
vers Sc, moins I'on a de bras spiraux, moins ils sont enroulés sur eux-
mémes. Ces galaxies spirales ont aussi des halos de matiére sombre.
Semblablement, il y a des galaxies spirales barrées dont les bras
s'enroulent autour d'une barre au lieu d'un bulbe. Elles sont désignées
par SBa-SBc. Les galaxies lenticulaires sont un peu comme des galaxies
spirales avec un énorme bulbe qui a la taille d'une galaxie elliptique.

Hubble avait congu cette séquence en supposant que les galaxies
naissaient elliptiques, et qu’elles évoluaient progressivement vers des
types de galaxies avec des bras spiraux. Pourtant, cela n’est pas le cas;
il s'agit donc plutét d'une séquence morphologique.

GALAXIES ELLIPTIQUES

Les galaxies elliptiques les plus massives (entre 10’ M, et 10" M) se trouvent souvent, mais pas toujours,
au centre d'un amas de galaxie. Leurs populations stellaires sont plutét vieilles, agées de milliards d’années.
Par conséquent, elles ont assez peu de gaz et de poussiéres ainsi qu‘assez peu de formations stellaires. Le
flux lumineux d'une galaxie elliptique est donné par

ou F est une normalisation et r le rayon effectif que contient la moitié de la lumiere de la galaxie. Ce profil
de lumiére s'appelle une courbe de Vaucouleurs.
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5:55 22:20

Messier 101, une galaxie Sab, intermédiaire
entre Sa et Sb (image NASA/ESA-Hubble
Heritage).

Ficune s

10:02 22:20

NGC 4565, une galaxie spirale vue de profil
(image: ESO).

GALAXIES SPIRALES

La gamme des masses est un peu restreinte par rapport aux galaxies
elliptiques, entre 10’ M_ et 10" M. La taille est environ 40 kiloparsecs
de diametre. Cette limite est assez imprécise, puisqu’autour de ces
bulbes et de ces bras spiraux, il y a un halo de matieres sombres qui
ne se voit pas. Dans les galaxies spirales, il y a aussi beaucoup de
gaz et de poussiéres qui donne naissance a des étoiles jeunes. En
fait, il y a deux composantes dans les populations stellaires. Le bulbe
contient les étoiles plutét vieilles et peu massives, rayonnant un corps
noir rougeatre. Les bras spiraux, quant a eux, contiennent des étoiles
jeunes plus massives, qui rayonnent plutét dans le bleu.

Le profil de lumiere d'une galaxie spirale a aussi deux composantes. Le
profil de la composante disque est donné par

F = Fe™
ou h est la hauteur caractéristique du disque. La seconde composante,

la lumiére du bulbe, a un profil de Vaucouleurs, comme pour les
galaxies elliptiques.

s

11:48 22:20
L'image de Messier 83, une galaxie de type
Sab (image: NASA/ESA-W. Blair (John
Hopkins)).

Ficune s

16:08 22:20
Galaxie d’Androméde prise a travers des
filtres ultraviolet (A) et infrarouge (B) (images:
NASA/JPL/Caltech).

POPULATIONS STELLAIRES DANS LES GALAXIES

Les outils diagnostiques pour étudier plus en détail les galaxies
comprennent les spectres et les images. L'image de la Fisure 4 est prise
a 3 filtres, un bleu, un de couleur intermédiaire et un dans la raie Ha.
Le filtre Ha montre le gaz ionisé par les étoiles chaudes en formation
et extrémement massives. Ces étoiles apparaissent en rouge parce
que Ha a une longueur d’onde plutét vers le rouge bien que les corps
noirs de ces étoiles soient vers le bleu. Les étoiles jeunes en formation
apparaissent en bleu. De cette maniére, en utilisant ces filtres et le flux
lumineux pour analyser la galaxie petit a petit, on peut retracer I'histoire
de |'évolution de la population stellaire de cette galaxie.

On peut aussi examiner une galaxie par des filtres de longueurs d’onde
beaucoup plus éloignées les unes des autres. Sur la Fisures, dans le carré
blanc, il y a un bras spiral trés marqué par des tas de points lumineux.
Dans |'ultraviolet, on a des étoiles massives et chaudes. Celles-ci ionisent
le gaz autour d’elles et émettent des tas de petits points dans la raie Ha.
Par contre, dans I'image a l'infrarouge, on voit du gaz et de la poussiére
qui se fait chauffer par les étoiles chaudes pour créer une réémission
sous forme de rayonnement de corps noir dont le pic de rayonnement se
trouve dans l'infrarouge lointain. Les deux processus ont lieu au méme
endroit mais ce ne sont pas du tout les mémes processus physiques et
ils ne se voient pas avec les mémes outils.

On peut profiter de I'effet Doppler pour déterminer la vitesse radiale
des étoiles dans la galaxie en fonction de leur position. La mesure des
vitesses qui nous fuient et des vitesses qui viennent vers nous nous

permet de calculer la masse de la galaxie par la loi de gravitation.
GM(r) v
a = =

- =
-

GM(r

V=

~
)
~
~

De cette maniére, on peut mesurer la masse l'intérieur de ce rayon.
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18:36 22:20
Types morphologiques en fonction de la
distance, univers local (image : NASA/ESA-
Sloan Digital Sky Survey, R. Delgado-Serrano
et F. Hammer (Observatoire de Paris)).

Ficune

19:59 22:20
Types morphologiques en fonction de la
distance, univers distant (image : NASA/ESA-
Sloan Digital Sky Survey, R. Delgado-Serrano
et F. Hammer (Observatoire de Paris)).

AGE ET DISTANCE

I se trouve que la classification morphologique de Hubble change avec
la distance, une observation qui reflete I'age de la région classifiée.
Comme I'univers est en expansion depuis le Big Bang, en regardant a
différentes distances de nous, on regarde aussi a différentes époques
danslavie de|'univers. LaFsures montre une classification morphologique
qui nous donne la proportion de chaque type de galaxie dans |'univers
local. Si I'on fait la méme observation pour des galaxies plus lointaines
(re-7), les chiffres sont tout a fait différents, une observation qui refléte
qu’elles sont a une étape différente de leur évolution qu’ici.

Il faut que toutes nos idées théoriques rendent compte a la fois de la
classification morphologique des galaxies en fonction de la distance,
des masses déterminées par les mesures de Doppler et les vitesses
de rotation des galaxies et I'étude des populations stellaires par les
diagrammes couleur-magnitude, toujours en fonction de la distance.
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19. LES GALAXIES: ILLUSTRATIONS NUMERIQUES

[FiGuRe 1)

2:38 04:37

A gauche la galaxie, vue de face, et a droite, la
méme galaxie, vue de profil (simulation: Yves
Revaz(EPFL)).

Fice s

3:13 04:37

Destruction d'une galaxie par effet de Marée.
Une galaxie spirale, en haut, est prise dans

le puits de potentiel matérialisé par le cercle
rouge (simulation : Yves Revaz(EPFL)).

[FiGure 3|

4:17 04:37

Instabilités gravitationnelles dans une galaxie
(simulation: Yves Revaz(EPFL)).

Hubble pensait, au début du XX° siecle, que les galaxies elliptiques
évoluaient en des galaxies spirales selon la séquence morphologique
qui porte son nom, mais on sait maintenant que les galaxies spirales
peuvent tout a fait devenir des galaxies elliptiques et inversement. On
sait que les collisions entre galaxies peuvent jouer un réle important
et que la quantité de matiére sombre et ses propriétés cinétiques
jouent un réle décisif sur la formation et le devenir d'une galaxie. Plus
la matiere sombre ou lumineuse est dynamiquement froide, c’est-a-
dire moins |'agitation thermique est grande au sein d'un objet massif,
plus la matiére aura tendance a s’effondrer sur elle-méme facilement
et donc plus des structures compactes pourront se former, comme des
galaxies ou des amas de galaxies.

Il est possible de simuler ces mouvements en laissant interagir 33
millions de particules massives dans un morceau d’univers d’environs
20 mégaparsecs de coté. Les particules représentent seulement le
gaz dans la simulation. La simulation démarre a I'dge zéro, I'univers
est presque homogéne, mais autour des régions légerement plus
denses, la matiére commence a s'effondrer sur elle-méme, des nodules
apparaissent ainsi que des filaments et |'on peut voir une galaxie spirale
se former, se stabiliser un moment, puis se détruire a son passage dans
un amas de galaxies. De telles simulations illustrent parfaitement la
multitude d'évolutions possibles d'une galaxie depuis sa formation
jusqu'a son éventuelle destruction compléte.
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20. LA VOIE LACTEE

Fiaure

3:00 18:59

Le référentiel sphérique de la Voie Lactée.

Ficune 2

3:49 18:59

Mouvement du soleil dans la Voie Lactée.

7:05 18:59

Coordonnées cartésiennes.

LA VOIE LACTEE

La Voie Lactée une galaxie spirale Bc, donc une galaxie spirale barrée. Sa
masse totale, donc la masse totale des étoiles, du gaz, de la poussiére
et de la matiére sombre, est de 1.2 x 10" M. Le nombre d’étoiles dans
la Voie Lactée est d’environ 3x10". Son diamétre est entre 31 et 37
kpc selon les estimations. Le soleil se trouve a 8.3 kpc du centre.

Pour se repérer dans la Voie Lactée, on utilise des coordonnées qui
sont propres au référentiel du Soleil dans la Voie Lactée. On parle de la
latitude galactique b, I'angle entre le plan de la galaxie et la direction
d’observation en profil. Ensuite, on emploie la longitude galactique,
I'angle entre le plan de la galaxie et la direction d'observation vue
d’en face. Dans ces coordonnées, on peut décrire la vitesse v d'autres
étoiles dans la galaxie. En effet, c’est la vitesse relative entre le Soleil et
les autres étoiles qui est observable et permet d'étudier le mouvement
du Soleil dans la Voie Lactée.

Si la rotation de la Voie Lactée est rigide, c’est-a-dire si toutes les étoiles
ont la méme vitesse angulaire, alors w(r) = , = constante, ol m, est la

vitesse angulaire du Soleil.

On emploie un systeme de coordonnées cartésiennes par lequel on
décompose la distance et la vitesse de telle sorte que

e )]
{2 ][3]

<
I
> =

y
D sin/ x
- ) =
R, — D cosl y
D R D
sin@ = —sin/, cos® = —2~——cosl
R R R

Cette derniére manceuvre permet d'éliminer I'angle 6 en faveur de
I parce que c'est lui qui est observable. Toutefois, il faut d'autres
coordonnées pour mesurer la vitesse radiale et la vitesse tangentielle
d’une étoile contre la volte céleste. On mesure la vitesse radiale, le
long de la ligne de visée, par effet Doppler.

Dans (-i\ja .9) '

VeosO -V, X
povy = | TR Yy @R, V = oR
~Vsin0 y
apreés avoir remplacé 6 comme en haut
b = R(®w—-w,)—wDcos! il
° —Dwsin!/ ¥ |
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On peut donc calculer v—v, dans le repére (¥, y) pour le projeter sur
le repére (a,b).
On trouve que
V. = (0—-,)R,sinl b
V, = [(w-w,)Rcosi - wD]a

A partir de la, on a une expression pour la vitesse radiale et
tangentielle relative des étoiles par rapport au Soleil dans un systéme

de coordonnées qui nous intéresse, (a, b).

s

8:20 18:59

Coordonnées polaires en a, b.

VOISINAGE SOLAIRE
_do

Dans le voisinage solaire, on a 0-w, = —;

iR (R-Ry)

Ry

un développement limité d'ordre 1 autour de R, . A partir de I'équation en haut V, = (0 —®,)R,sin/, on a

V- R=R)YY Rsinl, oY
dR|y, R
do _ @R-V
dR R’
dw av V,
o= = |—= —— alors
dR|, dRl; R,
V. = v % sin/ et
dR|; R,
vV, = vy Y (R—-R,)cosl—w,D
dR Ry R()

et comme R— R, = DcosL, on trouve

V. = ADsin(2I)
V, = ADcos(2])+ BD ou A et B sont les constantes de Oort
Ao _Ljdvi %
2| dRl;, R,
2| dRl;, R,
Alors, si la rotation est rigide
V. = R avec w = constante
av
— = o
dR
v _ %
dR R R,
A =0
5. %
R
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Autrement dit, si A est différent de zéro, alors la rotation est non rigide car w dépend de R.

Les valeurs mesurées sont

S >

—(A+B)

14.8 km-s™ -kpc™

—~12.4 km-s™" -kpc™

% = m, lavitesse angulaire du Soleil dans la Voie Lactée
Wy

dR,

0lR,
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21. MATIERE SOMBRE DANS LES GALAXIES
ET AMAS DE GALAXIES

Comme la matiére sombre n'émet aucune lumiére et aucune longueur d'onde, les deux méthodes qui
ont historiquement permis sa mise en évidence sont |'étude de la dynamique des galaxies spirales et la
dynamique des amas de galaxie.

UNITE DE MESURE
On commence par un rapport: la masse d'un objet en unité de masse solaire divisée par la luminosité de cet
objet en luminosité solaire. Pour le Soleil,

M

Po _

L

©

5133 kg W'

Cela veut dire que si le rapport M/L d'un objet est plus grand que celui du Soleil, il peut alors potentiellement
contenir de la matiére sombre, de la matiére qui rayonne moins que ce qu’elle ne rayonne dans le Soleil.

MATIERE SOMBRE DANS LES GALAXIES SPIRALES

Pour le mettre en évidence dans les galaxies spirales, on se sert de
la spectroscopie pour mesurer le vecteur vitesse a différents rayons,
le long de la fente. De cette maniére, on crée une courbe de rotation
de la galaxie qui donne la vitesse radiale en fonction du rayon v(r). Si
la galaxie est inclinée d’une certaine inclinaison i sur le plan du ciel, la
vitesse maximale V, _est liée a la vitesse observée par

Vopsersie = Vree SINE

En fait, il faut prendre des galaxies qui sont inclinées sur le plan du ciel pour
mesurer la vitesse de rotation, car il faut avoir une composante radiale de

la vitesse sur la ligne de visée pour pouvoir mesurer un effet Doppler.

Erm

En principe, on peut prédire la vitesse de rotation de la galaxie due a

3:03 19:44 .
une masse dans un certain rayon r

Galaxie spirale NGC 1232 (image: ESO).

2

M) _ v
r r
GM (r)

r

Ensuite, on voit a quel point les vitesses vers le bord de la galaxie
approximent cette courbe créée vers son centre. Dans le centre de
la galaxie

M(r)

[4
v = %r vocr

e o
3 p
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Par contre, loin du centre de la galaxie, M n’est plus une fonction de r et

GM 1

vV = | — Vo<—F
; =

Donc, ces équations prédisent que la vitesse monte jusqu’au rayon
maximal de la galaxie, aprés quoi elle décroit. Pourtant ce que I'on
observe est que la vitesse reste constante. Il y a plus de masse a grand
rayon que ce qui est observable. Pour mettre cette masse en évidence,
on inverse |'équation ,
M) = 2-
G

Puisque |'on observe qu'a grand rayon, v est plus ou moins constante,
ceci prédit que

M@y v’
dr G
= 4nrip(r) =
2
N = s = pes
P 47Gr? r’
Pourtant, on observe que
1
p=-33
.

Les deux courbes de la décroissance de la densité de masse par rapport
au rayon indiquent que la densité de masse prédite décroit moins vite
(en 1/r?) que la densité de masse basée sur la luminosité (en 1/r37).

Fice 2

12:29 19:44

Amas de galaxies MACS J0416.1-2403 (image:
ESA/Hubble, NASA, HST Frontier Fields).

MATIERE SOMBRE DANS LES AMAS DE GALAXIES

Dans les amas de galaxie, la situation est assez différente: on n'a plus
d’'étoiles en rotation dans un disque, mais des tas de galaxies avec
chacune leur vitesse propre. Tout ¢a s’agite dans toutes les directions
avec des mouvements aléatoires. Il n'existe plus une courbe de
rotation, mais une distribution de vitesses plus ou moins gaussienne
avec une vitesse moyenne dont le vecteur vitesse est a peu prés zéro.
La dispersion des vitesses se reflete par

2 2 =2 2
O-=V—V=V2

Quand on mesure la vitesse des galaxies par I'effet doppler, on mesure
la vitesse radiale et non pas la vitesse totale. Ainsi, la vitesse totale
peut se décomposer dans ses trois coordonnées sphériques (7,6 p) .
Parce que tous les mouvements sont aléatoires:

2 2, 2,2
v v,V v,

I
)
<

<

I
Q

pour donner la dispersion des vitesses radiales.
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Le théoréme du Viriel relie la dispersion des vitesses radiales a la
masse. Ainsi, N galaxies ont chacune une masse m pour une masse
totale de M=Nm . Selon le théoreme du Viriel

N 3 M2
-2 —z my; = — 3 GR pour l'énergie potentielle d'une sphere

GM . ( s 2
— D) v = SR on note que le premier terme est €gale a v°, alors

vl =3 = 30; = SGM
" " 5 R

M = ﬁcf

G

Ceci donne la masse totale prédite par la distribution de vitesses
observée. Autrement dit, la masse qui est incluse ici va représenter
la masse de tout ce qui est sensible a la gravitation, c’'est-a-dire la
matiére sombre et la matiére lumineuse. Ensuite, on mesure la masse
lumineuse pour la comparer a la masse totale. On trouve qu’elle lui
est bien inférieure. En fait, pour les amas de galaxies, on trouve que le
rapport masse / luminosité stellaire M/L =~ 100M /L tandis que pour
les galaxies spirales, le rapport est de M/L = 2-10M_ /L, .
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22. APERCU DE COSMOLOGIE

A I'heure actuelle, la théorie qui explique le mieux toutes les observations a notre disposition est celle du
Big Bang, dans laquelle I'univers nait d'une explosion originelle il y a quelque 13.8 milliards d'années, suivie
d’une expansion extrémement rapide, appelée inflation, puis, une expansion plus lente. Depuis les années
2000, nous savons en plus que cette expansion est accélérée, mais les causes de cette accélération restent
complétement inconnues. Elles ne s’expliquent qu’en invoquant |'existence d’une force répulsive, due a une
forme inconnue d’énergie, appelée énergie sombre, qui viendrait contrebalancer la force de gravitation, qui
elle, tendrait plutét a faire que I'univers se contracte.

LOI DE HUBBLE

Le fait que I'univers est en expansion ne veut pas dire que |'univers est né en un point et est en expansion
comme une boule sphérique. Mais cela veut dire que tous les points s’éloignent les uns des autres avec un
certain facteur, qui est le facteur d’expansion a. Ceci permet une distance entre deux objets qui ne change
pas avec |'expansion de |'univers. Cette distance comobile est une caractérisation de la distance séparant
deux objets astronomiques utilisant le facteur d’expansion. Alors la distance r(#) au point quelconque x se
donne par

t
r(t) = a(t)x = x = )
a(t)
i) = a(t)x
it it ,
v(r,t) = &r(t), & = H(t) le taux d'expansion
a(r) a(r)
v(r,,t,) = H(t,)r(t,) donc,alheure actuelle
V = H D laLoide Hubble (1929)
CONSTANTE DE HUBBLE
La constante de Hubble:
H, = 70 km-s™-Mpc™'
Parce que les kilométres et les mégaparsecs sont tous les deux des
unités de distances, la vraie dimension de H, est l'inverse d’'un temps
s et I/H, donne |'age de l'univers, 13.8 x 10’ années.
5:54 25:53
Amas de galaxies MACS J0416.1-2403 (image:
ESA/Hubble, NASA, HST Frontier Fields).
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DECALAGE VERS LE ROUGE COSMOLOGIQUE
L'effet doppler se décrit par dA/A

dA dv
i
H(t)dr
c
adr

ac
dadr _ da
dt a a

A = ﬁa = ka pour k une constante

da

A I'époque actuelle, on trouve a = 1, donc 1 a I'émission est égal a A observé. La constante & est aussi
égale a cette valeur. On peut remanier ces termes pour avoir

)’Obs _ l
A’flﬂ a
Ay — i
Zobs T'em _ - Jeredshift =
lﬁ'm
Ay
2 = 1+z
A

em

Donc si I'on veut connaitre le décalage vers le rouge d'un objet, on mesure une certaine longueur d’onde
observée. Prenons |'exemple d'une raie dans un spectre: si |'on connait sa longueur d’onde au repos, donc
sa longueur d’onde d’émission intrinseque, on peut connaitre le décalage vers le rouge: z. C'est la formule
bien connue de |'effet Doppler cosmologique.

Il'y a plusieurs raisons pour que les étoiles revétent une couleur rougeéatre. Certaines ont beaucoup de
poussieres qui rougissent. D'autres ont des populations stellaires vieilles et de faible masse qui sont plutét
rouges. Finalement, il y a le décalage vers le rouge cosmologique a cause de |'expansion de I'univers.

DENSITE CRITIQUE
Pour déterminer si I'univers est un systéme gravitationnellement lié ou pas, on écrit I'équilibre entre I'énergie
cinétique et |'énergie potentielle.

v GM

2o

2 R

ou M est la masse de I'univers, R son rayon caractéristique et v la vitesse d'une particule test dans |'univers. Alors

v=HR =
2GM 2 4
(H,R) = GT = ?G pEn'R3 pour un univers sphérique. Alors
2
p = 3Hy la densité critique de 1'univers
8Gr

Dong, si la densité de l'univers p est supérieure a p critique, |'énergie potentielle I'emporte sur I'énergie
cinétique et I'on a une contraction ou un arrét de |'expansion. Si au contraire p est plus petit que p critique,
alors on a une expansion infinie.
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s

17:18 25:53

Composition de l'univers.

o]

17:23 25:53

Fond de rayonnement cosmologique
moyenné sur I'ensemble du ciel.

s

22:09 25:53

Carte de |'univers du satellite Planck 65
(image: ESA-Collaboration Planck-D. Ducros).

LA CARTE DE LUNIVERS

Al'heure actuelle, le simple fait de savoir que I'univers est en expansion
accélérée implique, dans le cadre du modeéle du Big Bang, que 68% de
I'univers est constitué de matiére sombre. Cette énergie sombre est
répulsive, et c’est elle qui explique un univers en expansion accélérée.
Pourtant, on considére aujourd’hui qu'il n'y a que 27% de matiere
sombre, ce qui laisserait penser que |'univers est plutét en contraction.

5% du bilan énergétique est constitué de matiére normale, que I'on
appelle matiére baryonique. Celle-ci se compose de protons et de
neutrons avec des électrons associés. Dans la matiére baryonique
est émis un rayonnement qui la rend visible. Il y a aussi une partie
de cette matiére qui n'émet pas de lumiére, ou qui n"émet pas de
lumiére aux longueurs d’onde que |'on peut percevoir. Les trous noirs
appartiennent a cette partie. Cette portion invisible de la matiere
normale est appelée «matiere sombre». Elle n’émet pas de lumiére du
tout, a aucune longueur d'onde.

Ces chiffres ont été tirés d'observations du fond de rayonnement de
corps noir cosmologique dont le pic est a 2728°K. Ce rayonnement
de corps noir est pareil partout, a I'exception de petites variations
spatiales de température d’environ 10°. En 2013-2014, le satellite
Planck a capturé ce fond de rayonnement en détail. Aprés avoir
soustrait la Voie Lactée, on obtient une image de I'univers a |'dge de
380 000 ans (Fs.4),

A l'age de 380 000 ans, |'univers était un plasma chaud, tellement
chaud que les protons, les photons et les électrons étaient séparés
dans un gaz complétement ionisé. Du fait du refroidissement de
I'univers a cause de I'expansion, les protons qui étaient dans ce gaz
interagissaient en permanence avec les électrons jusqu’au moment
ou ils émirent des photons. Aussitét, les photons se propageaient en
ligne droite, a travers un univers qui était complétement transparent
a la lumiére et ils arrivent maintenant jusqu’a nous. Donc, ce que
I'on voit dans la carte de |'univers est, en fait, ce que |'on appelle la
surface de derniere diffusion. C’est la derniére fois que les photons et
les électrons ont pu interagir avant que les électrons se recombinent
avec les protons. Cette carte du rayonnement de fond cosmologique
représente ainsi un rayonnement fossile qui porte I'empreinte des
fluctuations de températures et donc de densité de |'univers tel qu'il
était seulement 380 000 ans aprés le Big Bang.
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23. ECHELLE DE DISTANCE

Il existe deux méthodes pour mesurer les distances : I'une est fondée sur ce que I'on appelle des métres
standards et |'autre se fonde sur la méthode des chandelles standards. Dans le cas du métre standard, le
principe est de mesurer comment la taille angulaire d’un objet varie avec le décalage vers le rouge. Si I'on
connait par ailleurs la taille physique de cet objet standard, on connait sa distance. On peut tenir le méme
raisonnement en mesurant la luminosité apparente d’'un objet dont on connaitrait par ailleurs la luminosité
intrinséque, la magnitude absolue. C'est grace a ces meétres et ces chandelles standards que I'on va pouvoir
relier les redshifts (les décalages vers le rouge) aux distances et faire des mesures cosmologiques.

DECALAGE VERS LE ROUGE ET DISTANCE

Avec des télescopes de plus en plus sensibles, il faut se rendre compte
que voir plus loin équivaut a voir plus loin dans le passé. Cela implique
aussi voir des objets avec de plus en plus de décalage vers le rouge.
C’est pour voir ces objets décalés de plus en plus vers le rouge que le
Hubble Deep Field IR de 2010 a un détecteur infrarouge.

o]

2:01 29:22

Décalage vers le rouge et distance.

ECHELLE DE DISTANCE
On établit I’échelle de distance en utilisant la relation fondamentale

1 A

l4z=— =2

alt) A

em

ou « est le facteur d’expansion. Tout compte fait, la distance aux objets, qui est une fonction du décalage
vers le rouge/facteur d’expansion et les paramétres cosmologiques. Ces paramétres cosmologiques sont
essentiellement H,, mais aussi les densités des différents composants de I'univers, y compris |I'énergie
sombre répulsive.

DISTANCE DIAMETRE ANGULAIRE
Si I'on connait le rayon intrinseque de |'objet, on peut définir un métre standard pour trouver ce que l'on
appelle la distance diametre angulaire D,(z). L'angle qui sous-tend le diameétre de |'objet est noté w

5:57 29:22

Echelle de distance.
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DISTANCE LUMINOSITE

La chandelle standard se définit par un astre qui a un certain rayon
connu bien calibré, bien déterminé avec une certaine luminosité qui
deviendra la luminosité standard. Ensuite, si I'on mesure le flux d'un
objet dont on connait la luminosité intrinseque, on peut en déduire sa
distance, que I'on appelle la distance luminosité et qui dépend de z (du
décalage vers le rouge) mesuré par |'effet Doppler.

L

F=-—

Fioure 3 b
L
: : D (z) = ,|—/
7:26 29:22 L (2) \/4”}7

Distance luminosité.

Dans la Feure 4, on voit que le rapport entre le redshift et les deux
distances est différent. En fait, D,(z) = (1+2)°D,(2). Il y a quelque
chose d'un peu contre-intuitif dans la distance diameétre angulaire.
Dans le cas des distances luminosité, un objet devient de plus en
plus faible quand le redshift augmente. Par contre, dans la distance
diamétre angulaire, quand le redshift augmente, la distance diameétre

angulaire a un objet atteint un pic et ensuite diminue. Ainsi, un objet
m placé de plus en plus loin a tendance a devenir de plus en plus grand

9:24 29:22 | en apparence, pendant que |'éclat continue a diminuer.

Distance luminosité et distance diamétre
angulaire (graphiques : Refregier et al. (2011,
Astronomy & Astrophysics, 528, 33) et www.
icosmo.org).

CHANDELLES STANDARDS
On relie la vitesse a la distance par la loi de Hubble

V = H,D, D = f(z, parametres cosmologiques)

Pour déterminer la distance, on utilise le module de distance u, ol uy = m—-M = SlogD,. -5 avec m la
magnitude apparente et M la magnitude absolue. Si M est connu (pour une chandelle standard) et que m
est mesuré, alors on peut déduire la distance. Les étoiles céphéides et les supernovae sont toutes deux
considérées comme des chandelles standards.

ETOILES CEPHEIDES

Les étoiles céphéides sont des étoiles supergéantes, tres brillantes et pulsantes. Dans la mesure ou leur
rayon varie, leur température et leur luminosité varient aussi par L = 47R°cT". Il y a donc une relation entre
la périodicité et la luminosité de ces étoiles céphéides. Il se trouve qu’elles ont le bon goit d'avoir une
relation entre leur magnitude absolue moyenne et leur période et que la luminosité est proportionnelle a
la période.

M = f(P), L<P
M, = -243(logP-1)-4.05 danslefiltre vert =
m—M, = S5logD, -5

On peut utiliser précisément cette méthode avec le télescope spatial Hubble pour mesurer des distances jusqu’a
des galaxies a environ 40-50 Mpc d'ici. Il y a des étoiles trés connues qui sont des étoiles céphéides, dont
évidemment I'étoile 5 céphée qui est I'archétype des étoiles céphéides. L'étoile polaire est aussi une céphéide.
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SUPERNOVA DE TYPE 1A

Il'y en a deux types. Les étoiles supernovae de type 1 sont en fait des naines blanches qui orbitent autour
d’un centre de gravité commun avec des étoiles géantes. La matiére passe de la géante a la naine blanche
pour y étre accrétée. Au bout d'un certain moment, la masse atteindra un niveau critique (M, = 1.44M_,
la masse de Chandrasekhar) suffisant pour produire une explosion en une supernova. Comme la masse au
moment de 'explosion est toujours la méme, on aura toujours le méme pic de luminosité qui correspond a
une magnitude absolue dans la bande V de -19.3. On utilise cette magnitude absolue (avec la magnitude
apparente) dans le module de distance pour déterminer la distance de la supernova.

Les supernoveae I'emportent sur les étoiles céphéides pour mesurer les distances du fait que I'on peut les
voir a des distances plus lointaines. Les deux caractéristiques d’'une supernova de type 1a sont que son
spectre ne montre pas de raie d’hydrogéne, mais qu'il y a par contre des raies de silicium Il, du silicium
ionisé une fois, qui se trouve a 6150 A de longueur d’onde. Donc, quand une supernova explose, on fait
deux choses: on prend un spectre pour voir s'il n'y a pas d’hydrogéne et s'il y a du silicium et on mesure la
courbe de lumiére pour avoir sa magnitude apparente. Avec la magnitude absolue de —19.3 et le module de
distance, on peut ensuite trouver la distance.

DIAGRAMME DE HUBBLE

Le diagramme de Hubble relie le module de distance au décalage
vers le rouge. Il ne s'agit pas de mesures observationnelles ou de
prédictions, mais juste d'un schéma qualitatif. On peut toutefois en
profiter pour estimer les paramétres cosmologiques qui se conforment
le mieux aux observations. Ces paramétres sont surtout les différentes

densités des composantes de |'univers. Il se trouve que les densités qui
m se conforment le mieux aux observations sont 70% d’énergie sombre,

9:24 29:22 | 25% de matiére sombre et 5% de matiére baryonique.

Diagramme de Hubble: module de distance
vs. supernovee redshift.

CONSTRUCTION DE LECHELLE DE DISTANCES

Pour construire |'échelle de distance, il faut essayer d'utiliser un moyen de mesure pour prouver la justesse
d’autres. En commencgant dans notre voisinage, on utilise les parallaxes dans la Voie Lactée et jusqu'a
des distances d’environ 40-50 Mpc. Au-dela de la Voie Lactée, on a les étoiles céphéides et plus loin, les
supernovae 1a. On a donc un certain nombre de zones d'intercalibration ol I'on peut comparer les résultats
d’un moyen avec un autre. Dans le voisinage de la Voie Lactée, il y a des étoiles céphéides pour estimer la
distance ainsi que la parallaxe. Plus loin, dans la zone ol I'on dépend principalement des étoiles céphéides, il
y a de temps en temps des supernovae pour faire la comparaison. Ceci est assez rare comme chaque galaxie
a, en gros, une supernova de type 1a tous les siécles; on en connait environ une dizaine a I'heure actuelle.
Plus loin, au-dela de 40-50 Mpc, on utilise uniquement les supernovee comme indicateurs de distance.
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24. LENTILLES GRAVITATIONNELLES

o 1

3:07

Angle de déflexion.

33:28

La lentille gravitationnelle est un phénomeéne aussi connu sous le nom
de mirage gravitationnel. Il s'agit d'un effet de déviation de la lumiére
qui a lieu, non pas a cause d'un changement d’indice de réfraction du
milieu de propagation comme dans le désert, mais a cause d'un fort
champ de gravitation comme celui créé par une galaxie, une étoile
ou un amas de galaxie. Ainsi, a son passage a proximité d'un corps
massif d’avant-plan, la lumiére en provenance d’un astre distant va étre
déviée de telle sorte que I'image de I'astre sera déformée. En étudiant
la fagon dont cet objet est déformé, on peut en déduire la masse,
visible ou non, dans I'avant-plan. L'angle de déflexion se note &. Ainsi

N ‘Av|
o = ——
<

{Q est trés petit, de I'ordre de quelques dixiémes de secondes d’arc ou
une seconde d'arc dans les cas les plus forts.

GM

2

Av =

At, At = é ordre de grandeur =
c

On voit que I'angle de déflexion & dépend uniquement de la masse
de la lentille, du paramétre d'impact. & ne dépend pas de la longueur
d’onde. En pratique, les valeurs prédites de & changent selon que I'on
emploie les théories de Newton ou d’Einstein :

. 2GM
o(Newton) = ——
( ) 7
A 4GM
o(Einstein) = Cj

chb

A partir des mesures faites pendant une éclipse de Soleil, on peut
relier la déviation a la masse et au rayon du Soleil

-l

Cette valeur de 1.75" est conforme aux prédictions de la relativité
générale.

Ainsi, la différence fondamentale entre & (Newton) et & (Einstein) réside
dans le fait que dans le cadre de la théorie Newtonienne de la gravité,
les photons suivent les trajectoires courbées dans un espace Euclidien,
tandis que dans le cadre de la théorie de la relativité générale, les
photons suivent des trajectoires droites sur un espace courbé, que
I'on appelle des géodésiques, et ces trajectoires sont les plus courts
chemins dans un espace courbé
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EQUATION DE LA LENTILLE

Avec les angles et les distances définis dans la Fisure 2, on peut trouver
I'angle de déviation de I'image de I'objet méme, a(6), du point de vue de
I'observateur. On peut écrire I'équation de la lentille en termes des angles

B =06-0(6) ou

n=20-p6() =
D, =

@(®) = Ja(t)

en termes des distances linéaires.

Erm

13:18 33:28

Equation de la lentille.

RAYON D’EINSTEIN
Le rayon d’Einstein est une grandeur caractéristique extrémement importante. Si la source, la lentille et
I'observateur sont alignés, on a

D,, GM
Dy ¢

D, GM
FS'CZGDL
D, GM
Dy D,

0, (Le rayon d'Einstein)

Alors, quand tout est aligné (5= 0), la solution de la lentille a une infinité de solutions qui se répartissent sur un
anneau dont le diametre est 26, et la source sera imagée sous forme d’un anneau autour de la galaxie lentille.

Ficune s

15:46 33:28

Le rayon d’Einstein.
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Erm

20:40 33:28

Cas d'une lentille ponctuelle.

CAS D'UNE LENTILLE PONCTUELLE

2
B = 0-w), a(e>=% =
_oe
0

Donc, on a une équation du second degré en 6.
0°-po-60, =0 =

o Yo

Ce que ce = signifie, c'est que si la lentille est ponctuelle, on assistera
a la formation de deux images mirages de part et d'autre de la source
décalés d'une distance d. Dans ce cas simple ou la lentille est une
masse ponctuelle, on prédit deux images mirages de |'objet d'arriére-
plan. Pourtant, quand les modéles sont un peu plus réalistes, on prédit
un nombre impair d'images, donc 3 ou 5 selon la forme de la lentille
d’avant-plan.

Ficume s

22:22 33:28

Un anneau d’Einstein parfait
(image : ESA/Hubble-NASA).

APPLICATIONS AUX GALAXIES
On peut calculer la masse a l'intérieur d'un anneau d’Einstein par

|GM D
0, = S = M(6,)
¢ D¢D,

On voit que |'effet de lentille gravitationnelle est un outil extrémement
puissant pour mesurer la masse en fonction du rayon et l'on peut
mesurer la masse totale, lumineuse et non lumineuse, grace a cet
effet de lentille gravitationnelle puisqu’il dépend uniquement de la
gravitation. Il n’est pas nécessaire de voir la masse pour mesurer son
effet sur des objets d'arriére-plan.

APPLICATIONS A TOUT LUNIVERS

En plus de |'effet de lentille gravitationnelle fort, qui produit des images multiples d’objets d'arriéere-plan
comme des anneaux d’Einstein, il y a I'effet de lentille gravitationnelle faible qui se trouve le long de son
passage. Toutes les images qui nous arrivent de loin (donc du passé) sont déformées dans une certaine
mesure par la masse. La déformation prédite par les modéles cosmologiques change en fonction de H, et
de la composition en termes d’'énergies sombres et de matiéres sombres. On peut profiter des mesures de
la déformation pour mettre a I'épreuve différents modéles de la cosmologie.
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