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Chapitre 1

Transfert radiatif

1.1 Introduction

L’interaction du rayonnement avec la matière peut être étudiée au niveau mi-
croscopique et macroscopique.

Au niveau macroscopique, on introduit des coefficients d’absorption et d’émis-
sion, et on résout l’équation de transfer du rayonnement en supposant ces coeffi-
cients connus. L’équation de transfert décrit le transfert du rayonnement à travers
un milieu, et permet par exemple de calculer le spectre émergeant de l’atmosphère
d’une étoile.

Au niveau microscopique, on calcule les coefficients d’émission et d’absorp-
tion à partir de la physique des atomes.

1.2 L’intensité spécifique et ses moments

1.2.1 L’intensité spécifique

L’idée est de donner une description mathématique au champ de rayonnement
en un point de l’espace. Si le rayonnement est celui d’un corps noir, qui possède la
propriété d’être homogène et isotrope, alors la densité d’énergie est donnée par la
fonction de Planck 1.

uνdν =
8π

c3

hν3

ehν/kT − 1
dν (1.1)

Comme le rayonnement d’un corps noir est isotrope, la direction n’intervient
pas. Cependant, dans le cas général, le champ de rayonnement n’est pas isotrope

1. Pour la dérivation, voir un cours de physique statistique, par exemple : "Physique statistique",
Diu, Guthmann, Lederer, Roulet, p 825.

1



2 CHAPITRE 1. TRANSFERT RADIATIF

(par exemple lorsque des rayons lumineux filtrent dans une pièce à travers une
persienne, selon une direction privilégiée). Une description plus compliquée est
donc nécessaire.

n

dW

k

dA

q

vers
l'observateur

FIGURE 1.1 – L’intensité spécifique.

Considérons (Fig. 1.1) en un point de l’espace une surface élémentaire dA et
la quantité d’énergie dE transportée par un rayonnement de fréquence dans l’in-
tervalle ν, ν + dν passant à travers cette surface pendant le temps dt, dans l’angle
solide dΩ et dans la direction ~k. Il est logique que la quantité d’énergie δE soit
proportionnelle à l’aire projetée 2 dA cos θ, à dt, dΩ et dν. On écrit I(~r, ~n, ν, t) ce
coefficient de proportionnalité et on le nomme intensité spécifique :

δE = I(~r, ~n, ν, t)dA cos θdΩdνdt (1.2)

Si I(~r, ~n, ν, t) est connu en tout point et pour toutes les directions à un instant
t, alors on a une description complète du champ de rayonnement à cet instant.

Remarques supplémentaires

— Une fois qu’on a fait le passage à la limite ∆Ω → 0, le faisceau n’est plus
divergent, il n’y a donc pas de dilution de l’énergie lors du trajet du faisceau
lumineux dans l’espace, et l’intensité est indépendante de la distance à la
source.

2. car la section du faisceau passant à travers la section dA dans la direction θ vaut en fait
seulement dA cos θ.
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— L’intensité spécifique dépend de la localisation dans l’espace, de la direc-
tion et de la fréquence. Elle ne peut donc être déterminée que pour des
sources qui sont spatialement résolues (planètes, soleil, nébuleuses, ga-
laxies, etc).

— Dimensions de l’intensité (cgs) : [I] = erg cm−2 s−1 Hz−1 steradian−1

ou [I] = W m−2 Hz−1 steradian−1.
— Tout ce qui précède concerne l’intensité monochromatique. L’intensité to-

tale est I =
∫∞

0 Iνdν

1.2.2 L’intensité moyenne et la densité d’énergie

L’intensité moyenne

Il est utile de définir diverses moyennes angulaires de l’intensité spécifique, ou
moments. L’intensité moyenne en un point x est la somme des intensités I(~k, x, ν, t)
provenant de toutes les directions et normalisée par l’angle solide contenu dans une
sphère. C’est le moment d’ordre zéro de l’intensité spécifique :

J(~r, ν, t) =

∮
4π I(~r, θ, ν, t)dΩ∮

4π dΩ
(1.3)

=
1

4π

∮

4π
I(~r, θ, ν, t)dΩ (1.4)

=
1

4π

∫ 2π

0

∫ π

0
Iν sin θdθdϕ (1.5)

Pour un rayonnement isotrope, J(ν, t) = I(ν, t)

La densité d’énergie

Considérons un petit volume dV de longueur dl traversé par de la radiation.
Comme dV = dl dA cos θ et dl = c dt, l’énergie dans dV venant de dΩ est :

δE = I(~r, ~n, ν, t) dA cos θdΩdνdt =
1

c
I(~r, ~n, ν, t)dV dΩdν (1.6)

En intégrant sur tous les angles solides et sur tout le volume V, on a :

E(~r, ν, t)dν =
1

c

[∫

V
dV

∮
I(~r, ~n, ν, t)dΩ

]
dν (1.7)
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Si V tend vers zéro, I devient homogène dans V et les deux intégrales sont
séparables. La densité d’énergie monochromatique 3 est :

uν = u(~r, ν, t) =
1

c

∮
I(~r, ~n, ν, t)dΩ =

4π

c
J(~r, ν, t) (1.8)

La densité d’énergie totale est :

u = u(~r, t) =

∫ ∞

0
u(~r, ν, t)dν =

4π

c

∫ ∞

0
J(~r, ν, t)dν =

4π

c
J(~r, t) (1.9)

1.2.3 Le flux

Le flux monochromatique ~F(~r, ν, t) est un vecteur dont la norme est la quantité
d’énergie traversant une unité de surface par unité de temps et d’intervalle de fré-
quence. Le flux est le premier moment du champ de radiation par rapport à l’angle.
Ses dimensions sont : ergs cm−2 sec−2 hz−1, ou J m−2s−1 hz−1, ou W m−2hz−1.

~F =

∮
I(~r, ~n, ν, t)~ndΩ (1.10)

En particulier, pour une atmosphère plane homogène en x et y, seul Fz est non nul
et on appelle cette composante du flux "le flux", comme si c’était un scalaire :

Fz =

∮
InzdΩ (1.11)

Or dΩ = sin θdθdϕ = −dµdϕ (voir Fig. 1.2) et nz = cos θ = µ.
Donc :

F(z, ν, t) = 2π

∫ +1

−1
I(z, µ, ν, t)µdµ (1.12)

Le flux est compté positivement vers l’extérieur.
De même pour la symmétrie cylindrique.

F(z, ν, t) =

∫ 2π

0

∫ π/2

0
Iν cos θ sin θdθdϕ+

∫ 2π

0

∫ π

π/2
Iν cos θ sin θdθdϕ

=

∫ 2π

0

∫ π/2

0
Iν cos θ sin θdθdϕ−

∫ 2π

0

∫ π/2

0
Iν(π − θ) cos θ sin θdθdϕ

= F+(z, ν, t)−F−(z, ν, t) (1.13)

3. Cette densité d’énergie notée usuellement u en théorie des atmosphères est la même que celle
couramment notée ρ en électromagnétisme et qui vaut : ρ = ~D · ~E/2, où ~E est le vecteur champ
électrique et ~D le déplacement électrique. Attention cependant au facteur numérique qui varie selon
le système d’unités utilisé (cgs/SI).
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FIGURE 1.2 – Surface élémentaire intersectée par l’angle solide dΩ en coordonnées
sphériques (θ, ϕ)

avec les flux entrant F−(z, ν, t) et sortant F+(z, ν, t) positifs. Si le rayonne-
ment est isotrope, F+

ν = F−ν = πIν et Fν = 0. Le flux est donc clairement une
mesure de l’anisotropie du champ de rayonnement.

Pour la symmétrie axiale (indépendance par rapport à ϕ) :

F(z, ν, t) = 2π

∫ π

0
Iν cos θ sin θdθ

= 2π

∫ 1

0
µIνdµ− 2π

∫ −1

0
µIνdµ

= F+(z, ν, t)−F−(z, ν, t) (1.14)

Le flux émis par une étoile sphérique (ne recevant aucun flux de l’extérieur)
par unité de surface au rayon r = R est :

F+(z, ν, t)(r = R) = F surface(z, ν, t) = πI+
ν (1.15)

où I+
ν est l’intensité moyennée sur le disque stellaire reçue par un observateur

distant. Cette équation explique pourquoi on utilise aussi le flux astrophysique FA :

FA(z, ν, t) =
1

π
F(z, ν, t) (1.16)
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ainsi :

FA = I+

On définit aussi le flux d’Eddington :

H(z, ν, t) =
1

4π
F(z, ν, t) (1.17)

qui est en fait le moment d’ordre 1 de l’intensité spécifique :

~H(~r, ν, t) =

∮
4π I(~r, θ, ν, t)~ndΩ∮

4π dΩ
(1.18)

Et comme pour l’intensité moyenne, en cas de symmétrie radiale, on a :

H(z, ν, t) =
1

4π

∫ 2π

0
dϕ

∫ +1

−1
µI(z, µ, ν, t)dµ =

1

2

∫ +1

−1
µI(z, µ, ν, t)dµ (1.19)

Exemple : le flux du Soleil au-dessus de l’atmosphère terrestre est :

F+
� ≡ ε� = 1.36 kW ·m−2 = 1.36× 103J · s−1 ·m−2. (1.20)

Il est appelé la constante solaire (cf Sect. 2.3.1).

Décroissance du flux en l’inverse du carré de la distance

FIGURE 1.3 – Flux émis par une sphère d’intensité uniforme
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Montrons qu’il n’y a pas de contradiction entre la constance de l’intensité spé-
cifique et la loi de la décroissance du flux en l’inverse du carré de la distance. Consi-
dérons une sphère de brillance uniforme, c’est-à-dire que tous les faisceaux lumi-
neux quittant la sphère ont la même intensité spécifique. Comme dΩ = sin θdθdϕ,
le flux, à une distance quelconque, est (Fig.1.3) :

F =

∫ 2π

0
dϕ

∫ θc

0
B sin θ cos θdθ (1.21)

où θc = arcsin(R/r). Donc

F = 2πB

[
1

2
sin2 θ

]arcsin(R/r)

0

= πB

(
R

r

)2

(1.22)

Donc bien que l’intensité spécifique soit constante, le flux décroit en raison de
la décroissance de l’angle solide sous-tendu par l’objet.

Un cas particulier utile est le calcul du flux à la surface de l’objet : r=R :

F = πB (1.23)

Donc le flux émis par la surface d’une sphère d’intensité spécifique constante B est
simplement πB.

Luminosité

La luminosité d’une étoile est la quantité d’énergie quittant la surface de l’étoile
par unité de temps (la quantité d’énergie qu’il rayonne chaque seconde). C’est donc
le flux intégré (sur toutes les fréquences) multiplié par la surface de l’étoile. On
l’appelle aussi luminosité bolométrique.

L =

∫

Σ
dA

∫ ∞

0
F+
ν dν (1.24)

L = 4πR2F+ (1.25)

Si on fait référence au rayonnement de l’étoile dans une bande spectrale res-
treinte (soit X), on parle de luminosité dans la bande X .

Eclairement ou flux reçu

L’éclairement F , ou flux reçu, produit par l’astre au niveau de l’observateur
est la puissance reçue par unité de surface collectrice de lumière orientée per-
pendiculairement à la ligne de visée, hors atmosphère. Il a pour dimensions des
W ·m−2 = J · s−1 ·m−2.
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Si l’émission est isotrope et qu’il n’y a pas d’absorption du rayonnement entre
l’astre et l’observateur, toute la luminosité L de l’astre est transmise à la distance
D de manière uniforme à travers une sphère de surface 4πD2. Donc le flux reçu
d’une étoile de luminosité L située à une distance D est :

F =
L

4πD2
(1.26)

1.2.4 La pression de radiation Pν
L’existence d’une pression du rayonnement (ou de radiation) provient du fait

que de la quantité de mouvement est transportée par le rayonnement. Adoptons
un point de vue "photonique" : comme pour des particules matérielles, on définit
de tenseur de pression de radiation P tel que P i,jν est le transport net, par unité
d’aire d’une surface orientée perpendiculairement à l’axe de coordonnée i, de la
composante j de la quantité de mouvement des photons.

On peut vérifier l’homogénéité :

pression = force/surface

= masse× acceleration/surface

=
d

dt
(masse× vitesse)/surface

=
d

dt
(quantite de mouvement)/surface

La fonction de distribution des photons fR(~r, ~n, ν, t) est par définition le
nombre de photons en ~r, par unité de volume, par unité d’intervalle de fréquence,
unité d’angle solide, se propageant dans la direction ~n, à l’instant t. Le nombre de
photons traversant l’élément de surface d ~A pendant le temps dt est :

fR cdt ~dA.~n dΩdν (1.27)

donc l’énergie transportée est :

hν c fRdAcosθdΩdνdt (1.28)

et par comparaison avec l’Eq.1.2 :

I(~r, ~n, ν, t) = chν fR(~r, ~n, ν, t) (1.29)

Donc le nombre de photons traversant une surface unité perpendiculaire à l’axe
de coordonnée i, par unité de temps, est cfR( ~n, ν)ni = I(~n)/(hν).

Chaque photon possède une quantité de mouvement (hν/c)nj dans la direction
j. En intégrant sur tous les angles solides, on a :
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P ijν =
∮

4π fR(~n, ν)(cni)(hν/c)njdΩ

ou encore :
P ijν = 1

c

∮
4π Iν(~n)ninjdΩ [erg/cm3/Hz]

En coordonnées cartésiennes :

P xxν =
1

c

∫ 2π

0
dφ

∫ 1

−1
dµ(1− µ2) cos2 φ Iν(µ, φ) (1.30)

P yyν =
1

c

∫ 2π

0
dφ

∫ 1

−1
dµ(1− µ2) sin2 φ Iν(µ, φ) (1.31)

P zzν =
1

c

∫ 2π

0
dφ

∫ 1

−1
dµ µ2 Iν(µ, φ) (1.32)

P xyν =
1

c

∫ 2π

0
dφ

∫ 1

−1
dµ(1− µ2) sinφ cosφ Iν(µ, φ) (1.33)

P xzν =
1

c

∫ 2π

0
dφ

∫ 1

−1
dµ µ (1− µ2)1/2 cosφ Iν(µ, φ) (1.34)

P yzν =
1

c

∫ 2π

0
dφ

∫ 1

−1
dµ µ (1− µ2)1/2 sinφ Iν(µ, φ) (1.35)

(1.36)

P ijν est symétrique en i et j, donc dans des milieux à 1, 2 et 3 dimensions, il
comporte respectivement 1, 3 et 6 composantes non-redondantes.

La trace de P ijν est un scalaire, donc est indépendante du système de coordon-
nées.

En notation dyadique,

Pν =
1

c

∮

4π
Iν(~n)~n~ndΩ. (1.37)

En intégrant sur la fréquence, on obtient le tenseur de pression de radiation :

P =
1

c

∫ ∞

0
dν

∮

4π
Iν(~n)~n~ndΩ [erg/cm3]. (1.38)

Par ailleurs, on définit de manière formelle le moment d’ordre 2 de l’intensité
spécifique :

K(~r, ν, t) =

∮
4π I(~r, θ, ν, t)~n.~ndΩ∮

4π dΩ
(1.39)
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Comme pour l’intensité moyenne, en cas de symmétrie radiale, on a :

K(z, ν, t) =
1

4π

∫ 2π

0
dϕ

∫ +1

−1
µ2I(z, µ, ν, t)dµ =

1

2

∫ +1

−1
µ2I(z, µ, ν, t)dµ

(1.40)

On a donc la relation suivante (entre tenseurs) :

P(r, ν, t) =
4π

c
K(~r, ν, t) (1.41)

Cas particuliers

Si la radiation est isotrope, alors le tenseur de pression de radiation est diago-
nal et peut être remplacé dans les calculs par le scalaire "pression hydrostatique
monochromatique" :

p(r, ν, t) =
1

c

∮
I(~r, ~n, ν, t)cos2θdΩ

=
1

c
J(~r, ν, t)

∫ 2π

0
dϕ

∫ 1

−1
µ2dµ

=
1

c
J(~r, ν, t) 2π

2

3

=
4π

c
J(~r, ν, t)

1

3

p(r, ν, t) =
1

3
u(~r, ν, t) =

1

3
uν (1.42)

La dernière ligne provient de la définition de la densité d’énergie monochromatique
(Eq. 1.8).

Si, en plus d’être isotrope, le rayonnement est à l’équilibre thermodynamique,
on a (avec l’Eq. 2.15) :

p∗(z, ν, t) =
1

3
u∗(z, ν, t) =

4π

3c
Bν(T ) =

4σ

3c
T 4 (1.43)

1.2.5 L’accélération radiative

Lors d’un processus d’absorption, les photons communiquent aux atomes l’éner-
gie (Eq. 1.2) :

d(δEabs) = dIν dA cos θ dΩ dν dt (1.44)

= (κν Iν ds) dA cos θ dΩ dν dt (1.45)
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L’énergie absorbée totale est (en utilisant l’Eq. 1.11, et en supposant κν indé-
pendant de dΩ ) :

δEabs =

∫ ∞

0
κν

(∫

4π
Iν cos θ dΩ

)
dν dA dt ds (1.46)

=

∫ ∞

0
κν Fν dν dA dt ds (1.47)

L’impulsion communiquée aux atomes est :

dp =
δEabs

c
(1.48)

et la force résultante est :

frad =
dp

dt
(1.49)

=
1

c

∫ ∞

0
κν Fν dν dA ds (1.50)

=
1

ρc

∫ ∞

0
κν Fν dν dm (1.51)

= grad dm (1.52)

avec dm = ρ dA ds. Donc (avec l’Eq. 1.17) :

grad =
1

ρc

∫ ∞

0
κν Fν dν =

4π

ρc

∫ ∞

0
κν Hν dν (1.53)

1.3 Interaction lumière - matière

1.3.1 Le coefficient d’extinction

Le coefficient d’extinction monochromatique χ(~r, ~n, ν, t) est défini tel qu’un
élément de matière de section dA et de longueur ds, retire d’un faisceau lumineux
d’angle solide dΩ, d’intensité spécifique I(~r, ~n, ν, t), et incident perpendiculaire-
ment à dA, la fraction d’énergie suivante (par intervalle de fréquence dν et de temps
dt) :

δE = χ(~r, ~n, ν, t)I(~r, ~n, ν, t)dAdsdΩdνdt (1.54)

Le plus souvent χ(~r, ~n, ν, t) (= χν en abrégé) est appelé opacité, et parfois coef-
ficient d’absorption. Il a pour dimension le cm−1. 1/χν (cm) est la distance sur
laquelle un photon peut se propager avant d’être retiré du faisceau : c’est le libre
parcours moyen du photon.
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Pour un milieu statique (pas d’effet Doppler) et sans direction privilégiée à
l’échelle atomique (par exemple par un champ magnétique), l’opacité est isotrope.

On distingue l’absorption et la diffusion.

χ(~r, ν, t) = κ(~r, ν, t) + σ(~r, ν, t) (1.55)

Il est courant d’inclure aussi, dans le coefficient d’extinction χν , une correction
négative pour l’émission induite, car ce processus est proportionnel à l’intensité
spécifique et, en pratique, annule une partie de l’opacité.

1.3.2 Le coefficient d’émission

Par définition, le coefficient d’émission monochromatique j est tel que la quan-
tité d’énergie émise par un élément de matière de section efficace dA et de longueur
ds, dans l’angle solide dΩ, dans l’intervalle de fréquence dν et dans l’intervalle de
temps dt est :

δE = j(~r, ~n, ν, t)dAdsdΩdνdt (1.56)

FIGURE 1.4 – L’angle solide élémentaire tronqué est une portion de cône élémen-
taire qui peut être assimilée à un cylindre élémentaire

Comme r1 ≈ r2 � ds, on assimile le cône tronqué à un cylindre 4, de volume
dA× ds.

Unités du coefficient d’émission monochromatique j :
erg cm−3 ster−1 Hz−1 s−1

ou J cm−3 ster−1 Hz−1 s−1 (car 1 erg = 10−7J)
ou W cm−3 ster−1 Hz−1 (car 1 W· s = 1J)

4. Volume d’un cône tronqué : 1/3(A1+A2+
√
A1A2)H , oùA1 etA2 sont les aires des bases,

et H la hauteur. Si A1 → A2, le volume du cône tronqué tend bien vers celui du cylindre AH .
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D’après les eq. 1.56 et 1.2, la contribution à l’intensité s’écrit, avec θ = 0 (car
l’émission est supposée perpendiculaire à la surface infinitésimale dA) :

dI(~r, ν, t) = j(~r, ν, t)ds (1.57)

Il ne suffit pas que le milieu soit statique (et sans direction privilégiée) pour
que l’émission soit isotrope. Même si l’élément de matière est isotrope, l’émission
ne sera pas nécessairement uniforme dans toutes les directions, à cause de l’émis-
sion induite, qui se produit exactement dans la même direction que le rayonnement
incident déclencheur, et qui donnera donc une résultante non nulle si le rayonne-
ment incident n’est pas isotrope. Une condition nécessaire supplémentaire pour
que l’émission de rayonnement soit isotrope est donc que l’élément de matière soit
lui-même plongé dans un champ de rayonnement isotrope.

Remarque sur les coefficients d’absorption et d’émission

Ces coefficients fournissent une description macroscopique de la manière dont
la matière donne ou enlève de l’énergie au champ de rayonnement. Mais il serait
illusoire de croire le problème du transfert de rayonnement résolu. Les popula-
tions des niveaux atomiques, qui déterminent la manière dont est retirée ou ajoutée
de l’énergie au rayonnement, sont à leur tour déterminées par ce même rayonne-
ment via les photoexcitations, photoionisations, émission radiative, recombinaison
radiative, etc... Le problème demeure même si on fait l’hypothèse de l’équilibre
thermodynamique local, ce qui nous permet de calculer les populations de niveaux
à partir de seulement la densité et la température. En effet, la température elle-
même dépend du rapport entre l’énergie émise et absorbée par la matière, et de
propriétés globales de l’atmosphère (frontières, diffusion, gradients, ...). On a donc
un problème intrinsèquement non-linéaire.

1.4 L’équation de transfert

1.4.1 Formulation générale

Considérons le transport d’énergie (dans un intervalle de fréquence dν) traver-
sant pendant le temps dt un petit cylindre de matière de section dA et de longueur
ds perpendiculaire à dA, aligné sur la direction ~n, dans l’angle solide dΩ. La diffé-
rence entre l’énergie émergeante et l’énergie incidente doit être égale à la quantité
d’énergie crée par émission dans le cylindre de matière moins la quantité d’énergie
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absorbée.

[I(~r + ∆~r, ~n, ν, t+ ∆t)− I(~r, ~n, ν, t)] dAdΩdνdt (1.58)

= j(~r, ~n, ν, t)dAdsdΩdνdt

− χ(~r, ~n, ν, t)I(~r, ~n, ν, t)dAdsdΩdνdt

Par ailleurs, comme c∆t = ∆s, on a :

I(~r + ∆~r, ~n, ν, t+ ∆t) = I(~r, ~n, ν, t) +

(
1

c

∂I

∂t
+
∂I

∂s

)
ds (1.59)

On obtient ainsi l’équation de transfert :
(

1

c

∂

∂t
+

∂

∂s

)
I(~r, ~n, ν, t) = j(~r, ~n, ν, t)− χ(~r, ~n, ν, t)I(~r, ~n, ν, t) (1.60)

Coordonnées cartésiennes

∂I

∂s
=

(
∂I

∂x

)(
∂x

∂s

)
+

(
∂I

∂y

)(
∂y

∂s

)
+

(
∂I

∂z

)(
∂z

∂s

)
(1.61)

Donc pour un état stationnaire et pour une atmosphère plane-parallèle (avec ∂z/∂s =
cosθ = µ), l’équation de transfert devient :

µ
∂I(z, ~n, ν)

∂z
= j(z, ~n, ν)− χ(z, ~n, ν, t)I(z, ~n, ν) (1.62)

Rappel : z augmente de la base de l’atmosphère vers l’extérieur de l’étoile. Si le
milieu est statique, j(z, ~n, ν, t) = j(z, ν) et χ(z, ~n, ν, t) = χ(z, ν).

Constance de l’intensité spécifique dans le vide

Dans le vide, χν = jν = 0, donc l’Eq. 1.60 donne Iν =constante.

1.4.2 La fonction source

On définit la fonction source par :

S(z, ν) = j(z, ν)/χ(z, ν) (1.63)

Elle a les mêmes unités que l’intensité. L’équation de transfert 1.62 peut main-
tenant être écrite :

µ

χν

∂Iν
∂z

= Sν − Iν (1.64)
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On voit que Iν diminuera au fur et à mesure de la propagation si Sν < Iν , et
augmentera si Sν > Iν .

Si le milieu traversé est à l’équilibre thermodynamique, alors Iν = Bν d’une
part, et ∂Iν∂z = 0 d’autre part. Donc :

A l’équilibre thermodynamique Sν = Iν = Bν (1.65)

1.4.3 L’épaisseur optique

Introduisons momentanément le concept d’épaisseur optique τν :

dτν(s) = χν(s)ds ou encore τν(D) =

∫ D

0
χν(s)ds (1.66)

Comme χ−1 est le libre parcours moyen du photon, τν(D) est le nombre de libres
parcours moyens de photons de fréquence ν pour un faisceau lumineux traversant
un milieu d’épaisseur (géométrique) D. L’équation de transfert 1.62 peut mainte-
nant être écrite :

∂Iν
∂τν

= Sν − Iν (1.67)

ou s (et donc τ ) est mesuré le long de la direction de propagation (µ = 1).
Pour comprendre intuitivement l’épaisseur optique, supposons qu’il n’y ait pas

d’émission, alors Sν = 0.

Iν(D) = Iν(0)e−τν(D) (1.68)

Donc pour τν(D) � 1, l’extinction subie par le faisceau lumineux lors de la tra-
versée du milieu d’épaisseur D sera grande, alors que pour τν(D) � 1, elle sera
faible. On fixe la transition entre les cas optiquement épais et optiquement minces
(respectivement, grandes et petites extinctions) à la valeur 1/e, donc à la profon-
deur optique τν = 1.

Voyons maintenant pourquoi les spectres de nébuleuses présentent des raies en
émission, alors que les spectres stellaires ont majoritairement des raies en absorp-
tion. Kirchhof et Bunsen ont observé que le spectre émis par un gaz chaud présente
des raies en émission, alors que le spectre provenant d’un émetteur continu chaud
passant à travers un gaz plus froid présente des raies en absorption (Fig. 1.5 et 1.6).
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FIGURE 1.5 – Copyrighted, 1998 - 2006 by Nick Strobel-
www.astronomynotes.com

FIGURE 1.6 – Copyrighted, 1998 - 2006 by Nick Strobel -
www.astronomynotes.com
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Reprenons l’equation de transfert 1.67.

∂Iν
∂τν

eτν + Iνe
τν = Sνe

τν

∂

∂τν
(Iνe

τν ) = Sνe
τν

Iνe
τν − Iν(0) =

∫ τν

0
Sν(tν)etνdtν

Iν(τν) = Iν(0)e−τν +

∫ τν

0
Sν(tν)e−(τν−tν )dtν (1.69)

Pour un milieu dans lequel Sν est isotrope 5, on a :

Iν(D) = Iν(0)e−τν(D) + Sν

(
1− e−τν(D)

)
(1.70)

Considérons quelques cas simples (illustrés à la Fig. 1.7).
• τν � 1 : cas optiquement épais. Si

lim
τν→∞

Iν(0)e−τν(D)/µ = 0 (1.71)

alors Iν(D) ≈ Sν (i.e., l’intensité incidente est totallement absorbée le
long du chemin optique à cause de la très grande épaisseur optique), et, à
l’ETL, Iν(D) ≈ Bν . Dans ce cas, l’intensité émergeante est indépendante
de l’opacité du milieu (c’est le cas du corps noir).
• τν � 1 : cas optiquement mince

e−τν ≈ 1− τν pour τν � 1

Donc :

Iν(D) = Iν(0)(1− τν) + τνSν (1.72)

— Si Iν(0) = 0, alors Iν(D) = τνSν .
A l’ETL, Sν = Bν . Par ailleurs, supposons pour simplifier qu’il n’y a
pas de diffusion (χν = κν) et que κν est constant le long de s, donc
τν = κνs et

Iν(D) = κνsBν (1.73)

L’intensité émergeante est donc grande lorsque l’opacité est grande, et
petite lorsque l’opacité est petite. Or l’opacité dépend de la longueur

5. Il ne suffit pas que le milieu soit homogène : même dans ce cas, si la diffusion ou l’émission
induites sont importantes, Sν ne sera pas isotrope.
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16 CHAPTER 2. BASIC RADIATIVE TRANSFER
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Figure 2.2: Spectral lines from a homogeneous object with Sl
ν = Sc

ν = Sν everywhere, according to
(2.35)–(2.36). No lines emerge when the object is optically thick (top left). When it is optically thin,
emission lines emerge when the object is not back-lit (Iν(0) = 0, top right), or when it is illuminated with
Iν(0) < Sν . Absorption lines emerge only when the object is optically thin and Iν(0) > Sν . The emergent
lines saturate to Iν ≈ Sν when the object is optically thick at line center.

FIGURE 1.7 – Intensité émergeant d’un milieu homogène où Sν est constante par-
tout. Figure extraite de "Radiative transfer in stellar atmospheres", R.J. Rutten,
http ://www.astro.uu.nl/r̃utten/Astronomy_lecture.html
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d’onde, et présente des maximas à certaines longueurs d’onde (corres-
pondant à des transitions atomiques). L’intensité émergeante sera donc
plus grande à ces longueurs d’onde-là : on verra des raies spectrales en
émission.
Ce cas est important en astrophysique observationnelle. Suposons que
l’on observe un grand nuage interstellaire dont la densité est située entre
quelques particules par cm3 et environ 10000 particules par cm3. Une
telle nébuleuse présente un spectre de raies en émission, prouvant par
là qu’elle est optiquement mince, au moins dans le continu et dans les
ailes des raies, pas nécessairement au centre des raies. Si dans le continu
et dans les ailes des raies τν � 1 mais que dans les raies τν � 1, alors
dans les ailes on aura Iν(D) = τSν tandis que dans les raies on aura
Iν(D) = Sν (Fig. 1.7).

— Si Iν(0) 6= 0, alors Iν(D) = Iν(0)− τν(Iν(0)− Sν).
Si l’intensité incidente est plus grande que la fonction source, alors
quelque chose (de proportionnel à l’épaisseur optique) sera retranché
de l’intensité incidente ; l’intensité sera moindre là où κν est grand,
c’est-à-dire dans les raies spectrales (voir Fig. 1.7).

1.4.4 La profondeur optique

Limitons-nous à l’atmosphère uni-dimensionnelle (plans-parallèles) indépen-
dante du temps (Eq. 1.62). On définit la profondeur optique τ :

τ(z, ν) =

∫ ∞

z
χ(z′, ν)dz′ (1.74)

où z est la coordonnée du point envisagé dans l’atmosphère, z = ∞ est la coor-
donnée de l’oeil de l’observateur (z augmente vers l’extérieur). Donc, comme la
profondeur optique augmente au fur et à mesure que l’on descend à l’intérieur de
l’atmosphère :

dτ(z, ν) = −χ(z, ν)dz (1.75)

Comme χ−1 est le libre parcours moyen du photon, τ(z, ν) est le nombre de libres
parcours moyens de photons de fréquence ν le long du trajet allant de z à ∞ (en
réalité de z à la surface de l’étoile).

L’équation de transfert 1.62 peut maintenant être écrite sous sa forme usuelle :

µ
∂Iν
∂τν

= Iν − Sν (1.76)

Remarques :
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• S’il n’y a que de l’extinction (pas d’émission) :

dIν
Iν

=
dτν
µ

donc

Iν(τν = 0) = Iν(τν = T )e−T/µ

• S’il n’y a que de l’émission (pas d’extinction) :

µ
∂Iν
∂z

= jν (1.77)

et donc :

Iν(Z) = Iν(0) +
1

µ

∫ Z

0
jν(z)dz (1.78)

Ce cas correspond à la formation des raies interdites dans les nébuleuses.
Les électrons sont excités vers des niveaux métastables par des collisions,
mais comme la densité est très faible, les chances de désexcitation par une
autre collision sont infimes, donc de nombreux atomes se retrouvent dans
ces états métastables. Quelques-uns se désexcitent par des transitions in-
terdites, qui ont des probabilités de transition très faibles, mais pas nulles.
Comme la raie est interdite, la probabilité de réabsorption est négligeable
et le photon s’échappe.
• Emission dans le coeur des raies : Dans les étoiles froides, les raies extrême-

ment fortes du calcium II H et K montrent souvent une inversion (émission)
dans la partie centrale du profile (Fig. 1.8). A cause des valeurs énormes de
χ`ν au centre de ces raies, la profondeur optique unité n’est atteinte que bien
au dessus de la photosphère. Le fait que l’on observe une émission centrale
superposée au profile en absorption nous indique que Sν est plus grande
dans la chromosphère que dans les régions légèrement sous-jacentes (le
sommet de la photosphère). Les inversions de ce type sont courantes dans
les étoiles froides, et intimement reliées à l’activité magnétique stellaire.

1.4.5 Solution formelle de l’équation de transfert

On se limite à une atmosphère 1-D (plans-parallèles). L’équation 1.76 est une
équation différentielle linéaire du 1er ordre à coefficients constants. On a :

∂

∂τν

(
Iνe
−τν/µ

)
= − 1

µ
Sνe

−τν/µ (1.79)

[
Iνe
−τν/µ

]τ2
τ1

= −
∫ τ2

τ1

Sνe
−t/µdt/µ (1.80)
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FIGURE 1.8 – Flux normalisé dans la région des raies H et K du calcium II. Des
lignes verticales indiquent les longueurs d’onde de laboratoire des raies H et K,
ainsi que de la raie d’hydrogène Hε. Le spectre solaire est en fait un spectre de la
lune, renormalisé. Linsky et al., 1979, ApJS 41, 47
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I(τ1, µ, ν) = I(τ2, µ, ν)e−(τ2−τ1)/µ +

∫ τ2

τ1

Sν(t)e−(t−τ1)/µdt/µ (1.81)

Considérons une atmosphère semi-infinie, c’est-à-dire un milieu qui a une fron-
tière définie d’un côté (vers l’espace) mais dont la profondeur optique est telle de
l’autre côté (vers le centre de l’étoile) qu’on peut supposer qu’elle s’étend à l’infini.

• Intensité incidente I−(µ, ν) (pour laquelle µ ≤ 0) :
Avec les conditions aux limites τ2 = 0 et I(τ2 = 0, µ, ν) = 0 (valable si
on n’est pas, par exemple, en présence d’un système binaire serré), alors :

I−(τν , µ, ν) = −
∫ τν

0
Sν(t)e−(t−τν)/µdt/µ (1.82)

• Intensité émergeante I+(µ, ν) (pour laquelle µ ≥ 0) :
Avec les conditions aux limites τ1 = τν et τ2 =∞ et en supposant

lim
τν→∞

I(τν , µ, ν)e−τν/µ = 0 (1.83)

I+(τν , µ, ν) =

∫ ∞

τν

Sν(t)e−(t−τν)/µdt/µ (1.84)

En particulier, l’intensité émergeante vue par un observateur extérieur (τν =
0) est :

I+(0, µ, ν) =

∫ ∞

0
Sν(t)e−t/µdt/µ (1.85)

L’intensité émergeante est donc une moyenne pondérée de la fonction source ;
le facteur pondérant (pour chaque profondeur optique t) est la fraction de
l’intensité qui parvient de la profondeur optique t jusqu’à la surface. Mathé-
matiquement parlant, l’Eq. 1.85 est la transformée de Laplace de la fonc-
tion source.

1.5 Les coefficients d’Einstein pour les transitions liées-
liées

Nous considérons ici des atomes isolés, mais ce qui suit s’applique également
aux molécules dont la structure rotationnelle est résolue.

La figure 1.9 montre les niveaux d’énergie d’un atome (ou d’une molécule),
avec des populations de N1 et N2, respectivement, et tels que E2 − E1 = hν12.

Pour caractériser les processus radiatifs susceptibles de connecter ces 2 ni-
veaux, il va être nécessaire de connaître :
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E1

E2 n2

n1

A21 B12 B21

hn12

hn12

FIGURE 1.9 – Les coefficients d’Einstein

— la population de l’état initial : elle est déterminée, dans le cas particulier de
l’ETL, par la distribution de Boltzmann, ainsi que par la largeur non nulle
des niveaux. En effet, la raie spectrale a une certaine largeur qui découle de
l’environnement de l’atome (température, pression) ainsi que de la durée
de vie finie du niveau haut (au moins). La raie possède donc une certaine
largeur ∆ν et peut être décrite soit par un profil d’absorption φν , soit par
un profil d’émission ψν . Ces profils sont normalisés :

∫
φνdν =

∫
ψνdν = 1 (1.86)

Donc le nombre d’atome capables d’absorber des photons de fréquence ν
est N1(ν) = N1φν . De même le nombre d’atomes capables d’émettre des
photons de fréquence ν est N2(ν) = N2ψν

— la probabilité de la transition de l’état initial vers l’état final ; celle-ci est
caractérisée par les coefficients d’Einstein.

On suppose que le rayonnement électromagnétique qui induit les transitions
de l’atome est non polarisé et sa distribution spectrale est très large devant les
intervalles caractéristiques du spectre atomique 6.

Il existe trois processus radiatifs pour connecter les deux niveaux :
• L’émission spontanée : l’atome dans l’état 2 subit spontanément une tran-

sition vers l’état 1 avec émission d’énergie hν12.

6. Ces hypothèses seraient tout à fait inadaptées dans le cas d’un laser ou d’un maser
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Le nombre de transition par seconde est N2ψνA21.
Cette émission est isotrope.
• L’absorption : En présence d’un rayonnement de fréquence appropriée
ν12, et d’intensité Iν12 , un atome dans l’état 1 peut passer à l’état 2 avec
absorption d’énergie hν12.
Le nombre de transitions par seconde est Iν12N1φνB12.
• L’émission induite : En présence d’un rayonnement de fréquence appro-

priée ν12, et d’intensité Iν12 , un atome peut passer de l’état 2 vers l’état 1
avec émission d’énergie hν12.
Le nombre de transitions par seconde est Iν12N2ψνB21.
Ce dernier processus est le moins intuitif, mais nous verrons qu’il est né-
cessaire étant donné la fonction de Planck.
On a admis ici que le profil pour l’émission induite est le même que ce-
lui pour l’émission spontanée, ce qui se démontre en mécanique quantique.
L’émission induite est proportionnelle à l’intensité incidente et possède la
même distribution angulaire ; pour cette raison, l’émission induite est par-
fois considérée comme une absorption négative, ce qui n’est pas tout à fait
exact, puisqu’en général, ψν n’est pas égal à φν .

Plaçons-nous à l’équilibre thermodynamique, ce qui entraîne plusieurs simpli-
fications :

1. Iν = Jν = Bν(T )

2. On peut montrer qu’alors ψν = ψ∗ν = φν . Ainsi, à l’équilibre thermodyna-
mique, les profils d’émission et d’absorption sont identiques.

3. Les populationsN1 etN2 des niveauxE1 etE2 sont données par l’équation
de Boltzmann :

(
N2

N1

)∗
=
g2e
−E2/kT

g1e−E1/kT
=
g2

g1
e−hν12/kT (1.87)

où g1 et g2 sont les degrés de dégénérescence de ces deux niveaux, c’est à
dire le nombre d’états quantiques indépendants qui leur sont associés.

4. Même quand le système macroscopique n’est pas à l’ETL, on peut définir
sa température d’excitation Texc par :

(
N2

N1

)
=
g2

g1
e−hν12/kTexc (1.88)

5. Enfin, à l’équilibre thermodynamique, les populations des niveaux sont in-
dépendantes du temps. Il faut donc qu’il y ait constamment, pour chaque
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niveau, compensation entre son peuplement et son dépeuplement 7 :

N∗2A21 + J∗ν12N
∗
2B21 = J∗ν12N

∗
1B12 (1.89)

On isole l’intensité moyenne :

J∗ν12 =
A21

N∗1
N∗2
B12 −B21

=
A21

g1
g2
ehν12/kTB12 −B21

(1.90)

=
A21
B21

g1
g2
B12
B21

ehν12/kT − 1
(1.91)

qui doit être égale, puisqu’on est à l’équilibre thermodynamique, à la valeur donnée
par l’équation de Planck. Cette dernière vaut d’après l’Eq. 2.2 :

Bν(T ) =
2hν3

c2

1

ehν/kT − 1
(1.92)

Les deux densites d’énergie doivent être égales quelque soit la température T,
donc :

B12g1 = B21g2 (1.93)

A21 =
2hν3

c2
B21 (1.94)

Les coefficients d’Einstein sont indépendants du temps et caractéristiques de
l’atome considéré 8. Donc même si les relations 1.93 et 1.94 ont été obtenues, par
facilité, dans le cas particulier de l’équilibre thermodynamique, elles sont valables
dans n’importe quelle autre situation hors d’équilibre. Notons que historiquement,
c’est un raisonnement similaire à celui présenté ici qui a permis de comprendre que
l’émission induite doit se produire dans la nature (prédiction d’Einstein en 1917) :
sans le terme correspondant (en B21), il serait impossible d’égaler les Eq. 1.91 et
1.92.

Remarques :

7. On pourrait penser qu’il est nécessaire de considérer à la fois tous les niveaux de l’atome qui
sont couplés par des transitions radiatives, puisqu’ils concourent tous au peuplement et dépeuplement
de chacun d’eux. Mais on peut montrer (Voir par exemple Physique Statistique, Diu, Guthmann,
Lederer, Roulet, Chap. IV, par. II.A) que l’invariance par renversement du temps des lois qui régissent
les processus microscopiques a pour conséquence la relation de bilan détaillé (detailed balance) :
pour chaque couple de niveaux tels que E1 et E2, le peuplement de l’un d’eux à partir de l’autre est
exactement compensé par son dépeuplement vers cet autre niveau. Il est donc légitime de considérer
seulement les deux niveaux E1 et E2.

8. Le calcul théorique des coefficients d’Einstein est possible dans le cadre de l’électrodynamique
quantique
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— On peut ré-écrire l’Eq. 1.89 comme :

N2A21 = N1Iν12

[
B12 −

N2

N1
B21

]
= N1Iν12B12

[
1− g1

g2

N2

N1

]
(1.95)

A l’équilibre thermodynamique cette "diminution de l’absorption" que consti-
tue l’émission induite g1

g2
N2
N1

est égale à e−hν/kT , et est négligeable pour
hν/kT � 1 (ce qui est la condition de validité de la loi de Wien).

— L’émission induite peut être importante si N2 excède sa valeur à l’équi-
libre thermodynamique. L’émission induite dépasse l’absorption siN2g1 >
N1g2. Cette condition, appelée inversion de population, est nécessaire pour
l’effet laser ou maser. Dans ce cas, la température d’excitation Texc est
négative, (1 − e−hν/kTexc) est négatif et l’Eq. 1.106 donne un coefficient
d’opacité net négatif. Cette condition est plus facile à réaliser si hν � kT
donc aux fréquences radio, auxquelles de produisent en effet les maser as-
trophysiques.

— Le rapport entre l’émission induite et l’émission spontanée est :

Iν12B21

A21
= Iν12

λ3

2hc
(1.96)

Donc à densité d’énergie électromagnétique constante, l’importance rela-
tive de l’émission induite par rapport à l’émission spontanée croît comme
λ3. Les émissions induites sont à la base du fonctionnement des lasers 9 et
des masers 10, pour lesquels les émissions spontanées sont une gêne, puis-
qu’elles dépeuplent les niveaux susceptibles de participer à l’émission in-
duite. La relation 1.96 permet donc de comprendre pourquoi le maser a été
plus facile à réaliser que le laser : dans le domaine des micro-ondes, l’émis-
sion induite domine l’émission spontanée pour des intensités de rayonne-
ment que l’on peut atteindre facilement.

— En physique statistique, les coefficients d’Einstein sont souvent définis en
terme de densité d’énergie électromagnétique uν plutôt qu’en terme d’in-

9. LASER : Light Amplification by Stimulated Emission of Radiation. En résumé, on excite des
atomes (ou des molécules) identiques vers un niveau d’énergie de courte durée de vie, à partir duquel
ils se désexcitent (par des transitions non radiatives) vers un niveau métastable (à longue durée de
vie), créant ainsi une inversion de population. Grâce à un (faible) rayonnement incident stimulant, ces
atomes se désexcitent par émission induite vers le fondamental, produisant à leur tours des photons
de la même longueur d’onde que le rayonnement stimulant, qui permettront donc l’émission induite
de davantage d’atomes : c’est la clé de l’amplification.

10. MASER : équivalent du laser mais dans le domaine des micro-ondes : Microwave Amplifica-
tion by Stimulated Emission of Radiation. En 1963 a été observé un rayonnement maser produit par
la molécule OH présente dans des nuages interstellaires.
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tensité moyenne Jν . D’après l’Eq. 1.8, uν = (4π/c)Jν pour un rayonne-
ment isotrope. Comme les taux de transition doivent être égaux quelle que
soit la définition, on a :

BJν
(12,21)Jν = Buν

(12,21)uν (1.97)

et donc
BJν

(12,21) =
4π

c
Buν

(12,21) (1.98)

AJν21 =
2hν3

c2
BJν

12 (1.99)

1.6 Lien entre les coefficients d’Einstein et les coefficients
d’extinction et d’émission

1.6.1 Coefficient d’émission

Considérons l’émission spontanée : on a vu que le nombre de transition par
unité de temps est N2ψνA21. Chaque unité de temps il y aura donc émission de
l’énergie hνN2ψνA21. Mais le photon peut être émis de manière équiprobable
dans tout l’angle solide total 4π. Donc, pour obtenir le taux d’émission d’éner-
gie par unité d’angle solide dΩ, il faut diviser par 4π. En reprenant la définition du
coefficient d’émission (Eq. 1.56),

dE

dAdsdΩdνdt
= jν =

hν

4π
N2ψνA21 (1.100)

1.6.2 Coefficient d’extinction, corrigé de l’émission induite

De la même manière, la définition du coefficient d’extinction est (Eq.1.54) :

dE

dAdsdΩdνdt
= χνIν (1.101)

On considère ici le coefficient d’extinction net, c’est-à-dire corrigé de l’émis-
sion induite :

χnet
ν Iν =

hν

4π
N1φνB12Iν −

hν

4π
N2ψνB21Iν (1.102)

=
hν

4π
Iν(N1φνB12 −N2ψνB21) (1.103)

χnet
ν =

hν

4π
N1φνB12

(
1− N2g1ψν

N1g2φν

)
(1.104)
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Dans de nombreux cas d’intérêt astrophysique, l’hypothèse de redistribution
complète est vérifiée, donc φν = ψν et :

χnet
ν =

hν

4π
N1φνB12

(
1− N2g1

N1g2

)
(1.105)

A l’ETL, l’équation de Boltzmann (1.87) s’applique et donc :

χnet∗
ν =

hν

4π
N1φνB12

(
1− e−hν/kT

)
(1.106)

Le facteur (1 − e−hν/kT ) représente la correction pour l’émission induite, mais
seulement à l’ETL.

Remarque :
Dans le régime de Rayleigh-Jeans (hν � kT ),

1− ehν12/kT ≈ hν

kT
� 1 (1.107)

Donc l’émission induite annule presque l’absorption et peut significativement ré-
duire l’opacité nette de la raie. Comme alors χν ∝ T−1 (Eq. 1.106) et queBν ∝ T
(Eq 1.92), alors, dans le cas optiquement mince (τν � 1, Eq. 7.37), Iν(D) =
κνsBν sera indépendant de la température et seulement proportionnel à la densité
de colonne du gaz (Eq. 7.14) :

NHI =

∫

l
nHI dl (1.108)

1.6.3 Fonction source

Par définition de la fonction source (Eq. 1.63), et en utilisant les relations d’Ein-
stein (Eq. 1.93 et 1.94) :

Sν =
N2ψνA21

N1φνB12 −N2ψνB21
(1.109)

=
2hν3

c2

1
N1g2φ
N2g1ψ

− 1
(1.110)

En cas de redistribution complète :

Sν =
2hν3

c2

1
N1g2
N2g1

− 1
(1.111)

Et à l’ETL, on retrouve comme on s’y attend la loi de Kirchhoff-Planck (Eq. 2.50) :

S∗ν =
2hν3

c2

1

ehν/kT − 1
≡ Bν(T ) (1.112)
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Résumé : Intensité, flux, luminosité et compagnie
— Intensité spécifique :

δE [J ] = I(θ, φ)dA cos θdΩdνdt (1.113)

Donc [Iν ] = [J s−1 m−2 sr−1 Hz−1] (1.114)

= [W m−2 sr−1 Hz−1] (1.115)
C’est la puissance reçue par unité de surface, d’angle solide et de fré-
quence. L’intensité spécifique est indépendante de la distance.

— Flux :

Fν =

∫
Iν(θ, φ) cos θdΩ (1.116)

[Fν ] = [W m−2 Hz−1] (1.117)
— Contrairement à l’intensité, le flux dépend de la distance d à la

source (car
∫

source dΩ ∝ 1/d2).
— Ces unités SI sont beaucoup trop grandes pour les usages astrono-

miques, et on utilise des unités adaptées :

1 Jansky = 1Jy
def
= 10−26 W m−2 Hz−1 (1.118)

= 10−23 erg s−1 cm−2Hz−1 (1.119)
— En général, pour les sources astronomiques, l’étendue angulaire

est très petite (θ � 1, cos θ ≈ 1) donc on a :

Fν ≈
∫
Iν(θ, φ)dΩ (1.120)

En pratique, on utilise l’intensité spécifique pour des objets résolus
spatialement, et le flux lorsque la source n’est pas résolue, c’est-à-dire
lorsque son extension angulaire est beaucoup plus petite que la réponse
spatiale du télescope à une source ponctuelle. Le flux de la source peut
alors être mesuré, mais pas son intensité.

— Luminosité : La luminosité est la puissance rayonnée par intervalle de
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fréquence unité autour de la fréquence ν :

Lν =

∫

Σ
FνdA (1.121)

= 4πR2F+ (1.122)

= 4πd2Fd (1.123)

[Lν ] = [W Hz−1] (1.124)

= [J s−1 Hz−1] = [erg s−1 Hz−1] (1.125)

[L] = [W] (1.126)
La luminosité bolométrique est une puissance.

— Brillance de surface : La brillance de surface est équivalente à l’inten-
sité spécifique : c’est une puissance reçue par unité de surface, d’angle
solide (et de fréquence).
Comme l’intensité, la brillance de surface est indépendante de la dis-
tance d à l’observateur.

IBS,ν =
Lν

surface
=

Lν
Ωd2

(1.127)

=
4πd2Fν,recu

Ωd2
(1.128)

=
4π

Ω
Fν,recu (1.129)

[IBS,ν ] = [J s−1 m−2 sr−1 Hz−1] (1.130)

= = [erg s−1 m−2 sr−1 Hz−1] (1.131)

= [W m−2 sr−1 Hz−1] (1.132)



Chapitre 2

Propriétés du rayonnement de
corps noir

2.1 Formule de Planck

2.1.1 Intensité du corps noir

L’intensité du corps noir est donnée, en fréquence, par :

B(T ) =

∫ ∞

0
Bν(T )dν (2.1)

=
2h

c2

∫ ∞

0

ν3

ehν/kT − 1
dν (2.2)

et en longueur d’onde 1, par :

B(T ) = 2hc2

∫ ∞

0

1

λ5

1

ehc/λkT − 1
dλ (2.3)

Par l’Eq. 1.9, la densité d’énergie du corps noir est, en fréquence :

u =
4π

c
J (2.4)

=
4π

c
B(T ) (2.5)

=
8πh

c3

∫ ∞

0

ν3

ehν/kT − 1
dν (2.6)

1. Rappel : ceci provient de la conversion fréquence - longueur d’onde : λ = c/ν et comme la
conservation de l’énergie impose Iλdλ = Iνdν, on a Iλ = Iνc/λ

2 , avec |dν| = (c/λ2)|dλ|

31
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et en longueur d’onde :

u = 8πhc

∫ ∞

0

1

λ5

1

ehc/λkT − 1
dλ (2.7)

2.1.2 Flux du corps noir

On repart de l’Eq. 2.2 et on pose x = hν/kT , donc dx = hdν/kT et :

B(T ) =
2h

c2

∫ ∞

0

ν3

ehν/kT − 1
dν (2.8)

=
2h

c2

∫ ∞

0

(
kT

h

)3 x3

ex − 1

kT

h
dx (2.9)

=
2h

c2

(
kT

h

)4 π4

15
(2.10)

=
σ

π
T 4 (2.11)

C’est la loi de Stefan, où σ est la constante de Stefan-Boltzmann. La valeur numé-
rique citée provient du NIST 2 :

σ =
2π5k4

15h3c2
(2.12)

= 5.670367× 10−8 W ·m−2 ·K−4 (2.13)

Avec les Eq. 2.11 et 1.23, on a donc :

FBB = σT 4 (2.14)

2.1.3 Energie totale du corps noir

En utilisant l’Eq. 1.9, on a :

u(T ) =
4π

c
B(T ) (2.15)

=
4σ

c
T 4 (2.16)

=
8π5k4

15h3c3
T 4 (2.17)

2. http ://physics.nist.gov/cgi-bin/cuu/Value?sigma
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2.1.4 Luminosité du corps noir

Pour obtenir la luminosité totale L rayonnée par un corps noir (supposé sphé-
rique) sur l’ensemble de sa surface, on intègre le flux sortant sur toute sa surface et
sur toutes les fréquences, et en utilisant l’Eq. 1.15 :

L =

∫

Σ
dA

∫ ∞

0
F+dν (2.18)

=

∫

Σ
dA

∫ ∞

0
πBνdν (2.19)

Puisque le rayonnement de corps noir est isotrope, F+
ν et Bν ne dépendent pas

de l’emplacement spécifique de dA sur la surface du corps noir sphérique de sorte
que, en utilisant l’Eq. 2.11 :

L = 4πR2π

∫ ∞

0
Bνdν (2.20)

= 4πR2π
σ

π
T 4 (2.21)

= 4πR2σT 4 (2.22)

2.2 Caractéristiques

2.2.1 Comportement asymptotique : petites fréquences (grandes lon-
gueurs d’onde)

Si hν � kT (ou hc � λkT ), comme ex ' 1 + x si x � 1, on obtient
directement la formule de Rayleigh-Jeans :

BRJ
ν (T ) =

2kT

c2
ν2 =

2kT

λ2
(2.23)

BRJ
λ (T ) =

2ckT

λ4
(2.24)

(2.25)

et la densité d’énergie :

uRJ
ν (T ) =

8πkT

c3
ν2 (2.26)

uRJ
λ (T ) =

8πkT

λ4
(2.27)
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Ce comportement limite est indépendant de la constante de Planck, puisqu’il
s’agit de la limite classique, lorsque les quanta d’énergie hν sont très petits devant
l’énergie thermique kT du système. La courbe part donc de ν = 0 comme une
parabole.

2.2.2 Comportement asymptotique : grandes fréquences (petites lon-
gueurs d’onde)

Si hν � kT (ou hc � λkT ), on obtient directement l’approximation de
Wien :

BW
ν (T ) =

2hν3

c2
e−hν/kT (2.28)

BW
λ (T ) =

2hc2

λ5
e−hc/λkT (2.29)

(2.30)

et la densité d’énergie :

uW
ν (T ) =

8πhν3

c3
e−hν/kT (2.31)

uW
λ (T ) =

8πhc

λ5
e−hc/λkT (2.32)

La fonction décroît donc exponentiellement dans la partie supérieure du spectre
(«Régime de Wien», découvert empiriquement en 1893).

2.2.3 Maximum

Pour T fixée, le maximum de uν(T ) s’obtient en calculant par exemple sa dé-
rivée logarithmique :

1

uν

∂uν
∂ν

=
3

ν
− h

kT

ehν/kT

ehν/kT − 1
(2.33)

=
3

ν
− h

kT

1

1− e−hν/kT (2.34)

Cette dérivée s’annule pour la fréquence νm telle que :

e−xm = 1− xm
3

(2.35)
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avec xm = hνm/kT . L’équation 2.35 admet une seule racine positive (outre xm =
0) que l’on peut déterminer numériquement : xm = 2.82144. La loi de déplacement
de Wien donne donc la position du maximum de la fonction uν :

νm,ν(Hz) = 2.821
kT

h
= 5.879× 1010 T (2.36)

λm,ν(m) = 5.10× 10−3 T−1 (2.37)

Il est important de noter que la longueur d’onde λm,λ maximisant uλ n’est pas
la même que celle maximisant uν . Maximiser uλ conduit à :

νm,λ(Hz) = 10.3× 1010 T (2.38)

λm,λ(m) = 2.89777× 10−3 T−1 (2.39)

La non-égalité entre λm,ν et λm,λ, surprenante au premier abord, peut se com-
prendre en se souvenant que seuls les produits uνdν et uλdλ possèdent un sens
physique, et sont d’ailleurs identiques. Donc :

uλ = uν
dν

dλ
(2.40)

duλ
dλ

=
duν
dλ

dν

dλ
+ uν

d

dλ

(
dν

dλ

)
(2.41)

=
duν
dν

(
dν

dλ

)2

+ uν
d2ν

dλ2
(2.42)

Donc duλ/dλ et duν/dν ne s’annulent pas simultanément.
A titre d’illustration, une étoile en formation possédant une température de

1000 K (comme dans la nébuleuse d’Orion, une région de formation stellaire très
active ; Fig. 2.4) présente le maximum d’émissivité uλ à 2.9µm, soit dans l’infra-
rouge, tandis qu’une étoile centrale de nébuleuse planétaire de 100 000 K présente
le maximum d’émissivité à 29 nm, soit à la frontière entre la gamme des ultra-
violets et des rayons X. Le Soleil, avec une température de 5800 K, présente son
maximum d’émissivité à 500 nm, soit au milieu de la gamme visible.



36 CHAPITRE 2. PROPRIÉTÉS DU RAYONNEMENT DE CORPS NOIR

FIGURE 2.1 – Distribution spectrale du rayonnement de corps noir en fonction
de la longueur d’onde λ. La ligne en pointillé relie les positions des maxima de
température. Figure issue de Thorne, Litzén et Johansson, Spectrophysics

FIGURE 2.2 – Distribution spectrale du rayonnement de corps noir en fonction de
la fréquence ν. La ligne en pointillé relie les positions des maxima de température.
Figure issue de Thorne, Litzén et Johansson, Spectrophysics



2.2. CARACTÉRISTIQUES 37

FIGURE 2.3 – Distribution spectrale du rayonnement de corps noir pour différentes
températures, en double échelle logarithmique. Remarquez l’absence d’intersec-
tion entre les différentes courbes. Crédit : Jorissen
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FIGURE 2.4 – Comparaison de la région centrale de la nébuleuse d’Orion observée
dans le domaine visible (à gauche) et dans le domaine infra-rouge (à droite). On
remarque la présence dans l’image infrarouge de nombreuses étoiles absentes de
l’image visible, car trop froides (c’est-à-dire encore trop jeunes) pour émettre en
visible.
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2.3 Application au soleil

2.3.1 Température effective du soleil

De la loi de Stefan (Eq. 2.22), on déduit :

T 4
eff =

L

4πR2

1

σ
(2.43)

La luminosité L du soleil peut être déduite de la mesure du flux solaire à une
distance de 1 UA du Soleil (approximativement au sommet de l’atmosphère ter-
restre). Cette mesure est effectuée au moyen d’observatoires spatiaux. L’énergie
lumineuse recueillie par unité de temps et par unité de surface au sommet de l’at-
mosphère terrestre est la constante solaire ε� :

ε� = 1.36× 103J · s−1 ·m−2. (2.44)

Ce nom est mal choisi car en réalité cette grandeur varie au cours du cycle solaire 3

(Fig. 2.5). Il ne s’agit donc pas d’une constante physique.
Si L est l’énergie totale émise par le soleil dans toutes les directions, l’éclai-

rement ou flux reçu (cf Sect. 1.2.3) F = ε� à la distance D (= 1UA) de la source
vaut :

ε� =
L

4πD2
(2.45)

En remplaçant dans l’Eq. 2.43 :

T 4
eff =

(
D

R

)2 ε�
σ

(2.46)

Le rapport R / D est directement lié au diamètre angulaire θ� apparent du
soleil :

tan θ� =
2R

D
≈ θ�(rad) (2.47)

avec θ� = 32′.
On obtient :

T 4
eff =

4

θ2
�

ε�
σ

= 5760K (2.48)

3. Kopp, G., and J. L. Lean (2011), A new, lower value of total solar irradiance : Evidence
and climate significance, Geophys. Res. Lett., 38, L01706, doi :10.1029/2010GL045777 ; http:
//onlinelibrary.wiley.com/doi/10.1029/2010GL045777/abstract

http://onlinelibrary.wiley.com/doi/10.1029/2010GL045777/abstract
http://onlinelibrary.wiley.com/doi/10.1029/2010GL045777/abstract
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As before, the same kind of relation could be written between the quantities per unit
bandwidth, i.e. between the specific intensity and the flux density.
The specific intensity, I! , is the most basic of radiative quantities. Its formal

definition is written,

dE ¼ I! cos " d! d! dA dt ð1:12Þ

Note that each elemental quantity is independent of the others so, when integrating, it
doesn’t matter in which order the integration is done.
The intensity isolates the emission that is within a given solid angle and at some

angle from the perpendicular. The geometry is shown in Figure 1.7 for a situation in
which a detector is receiving emission from a source in the sky and for a situation in
which an imaginary detector is placed on the surface of a star. In the first case, the
source subtends some solid angle in the sky in a direction, ", from the zenith. The
factor, cos " accounts for the foreshortening of the detector area as emission falls on it.

Figure 1.6. Plot of the Solar Constant (in W m$2) as a function of time from satellite data. The
variation follows the 11-year Sunspot cycle such that when there are more sunspots, the Sun, on
average, is brighter. The peak to peak variation is less than 0.1 per cent. This plot provides
definitive evidence that our Sun is a variable star. (Reproduced by permission of www.answers.com/
topic/solar-variation)

10 CH1 DEFINING THE SIGNAL

FIGURE 2.5 – Evolution temporelle de la constance solaire (Crédit : Astrophysics.
Decoding the Cosmos, Judith A. Irwin, John Wiley & Sons, 2007)
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Le cycle solaire Les taches solaires ont été observées, ou du moins consi-
gnées, peu de temps après l’invention du télescope, en 1610, par Galilée. Le
nombre de taches solaires est calculé pour le monde entier à l’Observatoire
royal de Belgique (http://sidc.oma.be), ainsi qu’au NOAA (http:
//solarscience.msfc.nasa.gov/SunspotCycle.shtml).

Le nombre de tache solaires présente une périodicité de 11 ans (Fig. 2.6).
La distribution des taches solaires sur le disque solaire n’est pas aléatoire

mais présente des concentrations à deux bandes de latitudes opposées (±40◦)
de chaque côté de l’équateur. La formation des tâches se produit à des lati-
tudes intermédiaires puis progresse vers l’équateur au cours du cycle. C’est
le diagramme en papillon (butterfly diagram introduit par Maunder en 1904,
Fig. 2.7).

Les taches solaires sont des lieux de concentration des lignes de champ
magnétique (0.3T). On trouve souvent les taches solaires par paires (à quasi-
ment la même latitude solaire). Hale et al. (1919) ont découvert que les deux
taches d’une paire ont des polarisés opposées ; elles constituent un dipole ma-
gnétique. Ces dipoles magnétiques sont orientés de manière opposée dans cha-
cun des hémisphères. La polarité des paires de taches d’un même hémisphère
s’inverse d’un cycle à l’autre, ce qui signifie que la période du cycle solaire
est en réalité 22 ans, si l’on souhaite que le champ magnétique retrouve sa
configuration initiale.

La cause du cycle solaire est encore débattue.

http://sidc.oma.be
http://solarscience.msfc.nasa.gov/SunspotCycle.shtml
http://solarscience.msfc.nasa.gov/SunspotCycle.shtml
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FIGURE 2.6 – Evolution temporelle du nombre de taches solaires [Crédit : Royal
Observatory of Belgium SILSO graphics http://sidc.oma.be/silso/]

FIGURE 2.7 – Diagramme "Butterfly" illustrant l’évolution temporelle de la dis-
tribution en latitude des taches solaires [Crédit : http://solarscience.
msfc.nasa.gov]

http://sidc.oma.be/silso/
http://solarscience.msfc.nasa.gov
http://solarscience.msfc.nasa.gov
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2.3.2 Température de Wien du soleil

A partir du spectre solaire (i.e. l’éclairement ελ,� en fonction de la longueur
d’onde ; Fig. 2.8 et 2.9), on mesure que la longueur d’onde correspondant au maxi-
mum de l’intensité lumineuse vaut λm = 468nm = 468 × 10−9 m. Donc la loi
de Wien conduit à TWien = 6200 K. La température de Wien est significativement
plus élevée que la température effective du soleil. Cette différence traduit le fait
que le soleil n’est pas exactement un corps noir.

FIGURE 2.8 – Flux d’un corps noir à 5770K (trait continu) comparé au flux so-
laire (pointillé)[Crédit : C.W. Allen. Astrophysical Quantities, 3rd edn, (TheAth-
lone Press, University of London, 1976)]

La Fig. 2.9 illustre également le rayonnement reçu au niveau du sol, qui est
significativement atténué à cause de l’absorption par différents constituants de l’at-
mosphère terrestre, essentiellement par l’eau, l’oxygène et l’ozone moléculaires.
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Biometeorology, ESPM 129 

 3

The Sun emits a nearly continuous spectrum of energy, ranging from very short wave and 
high energy packets of quanta, to low energy and long wave lengths.  Table 7.1 lists the 
various wave bands that are intercepted by Earth and their sources. 
 

 
Figure 1 Electromagnetic spectrum of sunlight above and below the atmosphere. 
www.Globalwarmingart.org  

 
(Web page for radiation calculations 
http://arm.mrcsb.com/sbdart/) 
 
 
Table 2 Various spectral wavebands have different sources of origin 

Name waveband Mechanism 
Radio waves Mm to km Electrical conductor carrying alternating energy 
Far infrared 2.7 to 100 micron Molecular rotation 
Near infrared 0.7-2.7 micron Molecular vibration 
Visible 0.4 to 0.7 micron Displacement of outer electrons of an atom 
Ultraviolet Sub micron Displacement of outer electrons of an atom 
Xrays  Displacement of inner electrons of an atom 
Gamma rays Angstroms Displacement of nucleons in an atomic nucleus 
 

FIGURE 2.9 – Spectre solaire pris au sommet de l’atmosphère en fonction du
nombre d’onde [Crédit : NASA]
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H2O absorbe beaucoup dans l’infrarouge (IR), mais quelques fenêtres laissent ce-
pendant passer du rayonnement : des filtres photométriques ont été conçus et cen-
trés sur ces fenêtres : les filtres J (1.2µm), H (1.6µm) et K (2.2µm).

Du coté des ultraviolets (UV), c’est l’ozone O3 qui absorbe efficacement en
dessous de la longueur d’onde de coupure atmosphérique à 3200 Å et qui empêche
les rayonnement UV les plus nocifs d’arriver jusqu’au sol.

2.4 L’équilibre thermique

Supposons que de la matière est en équilibre thermique avec un gaz de photon
à la température T, par exemple dans une enceinte fermée maintenue à la tempé-
rature T par un thermostat 4. Tout faisceau lumineux se propageant dans un sens
doit avoir la même intensité spécifique que le faisceau lumineux se propageant
en sens inverse, sinon cela produirait un transport unidirectionnel d’énergie, en
contradiction avec l’hypothèse d’équilibre thermique 5. L’équation de transfert du
rayonnement (Eq. 1.60) montre alors :

j(ν, T ) = χ(ν, T )I(~n, ν, T )

L’influence de la diffusion (incluse dans χ, cf Eq. 1.55) peut ici être éliminée, car
lors d’un processus de diffusion l’énergie est approximativement conservée et seule
une infime partie de l’énergie du photon est transférée au milieu 6. De toute façon,
comme on impose l’équilibre thermique, toute énergie éventuellement transférée
au milieu devra être intégralement récupérée par le gaz de photons. On peut donc
s’affranchir de σ et écrire :

j(ν, T )

κ(ν, T )
= I(~n, ν, T ) (2.49)

C’est la loi de Kirchhoff 7. Le premier membre ne fait intervenir que des carac-
téristiques intrinsèques de l’échantillon de matière étudié. On a donc montré que

4. C’est une hypothèse que valide l’expérience courante : un système macroscopique possède
toujours un état d’équilibre.

5. Il n’est pas nécessaire pour cela de se situer loin des parois de l’enceinte : un faisceau lu-
mineux émis par un élément de la surface de l’enceinte doit être exactement contrebalancé par un
faisceau lumineux venant en sens inverse et provenant de l’intérieur de l’enceinte, sinon l’équilibre
thermique n’est plus vrai. Le rayonnement est donc le même à la surface (intérieure) et à l’intérieur
de l’enceinte.

6. Par exemple, à cause de la largeur finie des niveaux. Ou encore si la particule diffusante pos-
sède une vitesse non nulle, auquel cas un décalage Doppler différentiel peut se produire.

7. Pour une autre dérivation de la loi de Kirchhoff, voir par exemple "Physique statistique", Diu,
Guthmann, Lederer, Roulet, p 914
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l’intensité spécifique du rayonnement se propageant dans un milieu maintenu en
équilibre thermique avec un gaz de photon à la température T ne dépend que de la
température et de la nature du milieu.

En fait, l’intensité spécifique de ce rayonnement dépend uniquement de la tem-
pérature (et pas de la nature du milieu). En effet, dans une enceinte à l’équilibre
thermique à la température T, l’intensité est donnée 8 par la fonction de Planck
Bν(T ). On a donc la relation de Kirchhoff-Planck :

j∗(ν, T ) = κ∗(ν, T )Bν(T ) (2.50)

Notons qu’à l’équilibre thermique, l’état du gaz (les populations des niveaux)
est uniquement déterminée par les variables thermodynamiques (la température T
et la densité totale de particules N).

2.4.1 L’équilibre thermodynamique local

Par définition, un système est en équilibre thermodynamique quand il est à la
fois en équilibre thermique, mécanique et chimique. La loi de Kirchhoff-Planck
n’est rigoureusement applicable que dans un système à l’équilibre thermique. Elle
est a fortiori valable dans un système à l’équilibre thermodynamique.

L’équation 2.50 de la section précédente n’est valable que lorsque le système
est dans une enceinte adiabatique, et par conséquent que tous ses éléments sont à la
même température. Puisqu’une étoile possède une frontière ouverte par laquelle le
rayonnement s’échappe (ainsi que de la matière, par les vents stellaires), Fν 6= 0,
le rayonnement est donc anisotrope et l’hypothèse d’équilibre thermodynamique
n’est pas vérifiée.

Si maintenant nous partitionnons l’intérieur de l’atmosphère en une série de
petits éléments de volume infinitésimaux, il devient envisageable de considérer le
gaz à l’intérieur de chaque petit volume comme étant à l’équilibre thermodyna-
mique, pour les variables d’état locales : c’est ce qu’on appelle l’hypothèse d’équi-
libre thermodynamique local (ETL). Si on considère des portions profondes de
l’atmosphère, si profondes que très peu de rayonnement s’en échappe, cette ap-
proximation est satisfaisante. Si même on considère des portions de l’étoile sous
l’atmosphère, aucun rayonnement ne devrait s’en échapper (par définition même
de l’atmosphère) et l’approximation d’ETL ne devrait pas poser problème.

Pour l’atmosphère elle-même, voici comment on justifie l’ETL : profondément
dans l’atmosphère les collisions sont beaucoup plus importantes pour déterminer
l’intensité du champ de photon que ne le sont les émissions spontanées et induites,

8. Pour la dérivation, voir un cours de physique statistique, par exemple : "Physique statistique",
Diu, Guthmann, Lederer, Roulet, p 825
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à cause de la densité importante de particules (électrons). Ces collisions abondantes
vont maintenir une distribution Maxwellienne des vitesses, et le champ de rayon-
nement sera décrit par la fonction de Planck à la température locale.

L’intérieur d’une étoile peut être considérée comme un tel système, car les
gradients de température y sont en général faibles : la matière présente seule-
ment de faibles gradients sur le libre parcours moyen d’un photon (distance qu’il
peut parcourir avant d’être thermalisé par un processus collisionnel). L’hypothèse
d’équilibre thermodynamique local consiste à considérer que toutes les proprié-
tés thermodynamiques de la matière sont les mêmes qu’à l’équilibre thermodyna-
mique pour les valeurs locales des variables déterminant l’état de la matière (la
température et de la densité), et ceci pour toute l’atmosphère de l’étoile, jusqu’aux
couches externes. La même température est donc utilisée pour calculer les distri-
butions de vitesse des électrons, atomes, ions, ... Les distributions de vitesses sont
maxwelliennes. On peut donc calculer toutes les populations de niveaux par la sta-
tistique de Saha-Boltzmann déterminée par une seule température (locale), comme
si, localement, la matière était confinée dans une enceinte adiabatique à l’équilibre
thermique à température T. On a donc :

j∗(~r, ν, T ) = κ∗(~r, ν, T )Bν(T (~r, t)) (2.51)



48 CHAPITRE 2. PROPRIÉTÉS DU RAYONNEMENT DE CORPS NOIR



Chapitre 3

Corps noir et photométrie

3.1 Magnitude apparente

L’échelle de magnitudes qui décrit les luminosités apparentes des objets cé-
lestes est basée sur le fait que l’oeil humain est sensible à une progression géomé-
trique de l’intensité lumineuse (I0, 2I0, 4I0, 8I0, ..., 2

nI0) et non à une progression
arithmétique (I0, 2I0, 3I0, 4I0, ..., nI0). Dès le second siècle avant J.-C., Hipparque
a divisé les étoiles visibles en six classes selon leur luminosité apparente, de la plus
brillante (classe 1) à la limite de luminosité visible à l’oeil nu (classe 6). Une for-
malisation quantitative du système de magnitudes a été donnée par Pogson (1856)
qui a remarqué que les étoiles les plus faibles visibles à l’oeil nu sont environ 100
fois plus faibles que les plus brillantes. Comme 5 classes de magnitudes séparaient
les étoiles les plus faibles des plus brillantes, les magnitudes apparentes d’étoiles
situées dans 2 classes successives doivent différer d’un facteur 100(1/5) ≈ 2.512.
Supposons que deux étoiles aient des éclairements, ou flux reçus (voir Sect. 1.2.3)
F1 et F2, et des classes de magnitude m1 et m2.

F2

F1
= 100

1
5

(m1−m2) (3.1)

En prenant le logarithme, on obtient la définition de la magnitude apparente :

(m1 −m2) = 2.5 log10

F2

F1
= −2.5 log10

F1

F2
(3.2)

Notons que le facteur est exactement 2.5 et plus 2.512. Avec cette définition, Pog-
son a reproduit les classes de luminosité d’Hipparcos. A cause du signe "moins",
les faibles magnitudes correspondent aux étoiles brillantes. Les magnitudes sont
sans dimensions, mais on écrit souvent "m" ou "mag" pour rappeler qu’il s’agit de

49
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magnitudes (10m ou 10 mag).

On choisit une valeur de référence ε0 arbitraire.

m = −2.5 log10

F

ε0
(3.3)

Le flux (éclairement) de référence 1 ε0 dépend de la bande spectrale dans la-
quelle la mesure est effectuée.

Ce flux de référence est basé sur un étalonnage de l’étoile Véga (= α Lyrae)
par rapport à des sources terrestres dont le flux monochromatique est connu (soit
un corps noir, soit une lampe à filament de tungstène). Vega se voit ainsi attribuer
une magnitude apparente proche de zéro dans la bande V . En pratique, Véga est
beaucoup trop brillante et il faut recourir à des calibrateurs secondaires dont les dis-
tributions d’énergie spectrale ont été déterminées par des mesures relatives à Véga,
ou quelquefois de manière absolue 2. Récemment (par exemple pour STIS), et spé-
cialement dans l’UV, des modèles d’atmosphère ont été utilisés pour la normalisa-
tion, plutôt que des mesures directes. Les magnitudes des étoiles sont mesurées par
comparaison avec des étoiles standards (calibreurs secondaires).

Valeurs numériques :
— Magnitude du soleil : -26.632
— Magnitude de la pleine lune : -12.7
— Magnitude de Sirius (étoile lointaine la plus brillante) : -1.5
— Magnitudes des objets les plus faibles observables dans le domaine visible

par les Very Large Telescope (ESO, 8m) : environ 27
— Magnitudes des objets les plus faibles observables dans le domaine visible

par le Hubble Space Telescope : environ 31
En pratique, à cause de la nature de nos détecteurs et de la transmission de

l’atmosphère terrestre (Fig. 2.9), on mesure la magnitude à travers certains filtres
(par exemple U,B,V, centrés en 3650Å, 4400Å, 5500Å), on obtient une magnitude
dépendante de ces filtres.

Notation : Les magnitudes apparentes sont souvent notées en minuscules (m),
sauf pour les filtres photométriques classiques (U = mU , idem pour B,V,R,I,J,H,K).

1. Notons l’analogie avec l’intensité acoustique, exprimée également dans une échelle logarith-
mique, les décibels :

I = 10 log10
W

W0
(3.4)

où W0 est le flux d’énergie acoustique et W0 un flux conventionnel de référence (W0 = 10−12 W ·
m−2).

2. voir http://articles.adsabs.harvard.edu//full/1985IAUS..111.
.225H/0000225.000.html

http://articles.adsabs.harvard.edu//full/1985IAUS..111..225H/0000225.000.html
http://articles.adsabs.harvard.edu//full/1985IAUS..111..225H/0000225.000.html
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Magnitude bolométrique apparente

Si on mesure la luminosité sur tout l’intervalle spectral, on obtient la magni-
tude bolométrique.

3.2 Magnitude absolue

La magnitude absolueM est définie comme la magnitude apparente d’un objet
astrophysique s’il était placé à une distance de D = 10pc. Donc :

(m−M) = 2.5 log10

D2

102
(3.5)

Donc :

(m−M) = 5 log10

D (pc)

10 (pc)
(3.6)

= 5 log10D(pc)− 5 (3.7)

m −M est appelé module de distance : en effet, si les magnitudes apparentes et
surtout absolues d’un objet sont connues, on peut déterminer sa distance : c’est le
principe des chandelles standard.

Notation : Les magnitudes absolues sont souvent notées en majuscules : MU ,
MB , MV sont les magnitudes absolues correspondant aux magnitudes apparentes
U,B,V.

Unités de distance en astronomie
— L’unité astronomique (UA, AU en anglais) : c’est la distance Terre-

Soleil. Elle est utilisée pour mesurer les distances dans le système so-
laire, mais trop petite pour mesurer les distances aux étoiles.
1AU = 1.5× 1011m

— Le parsec (pc, kpc, Mpc,Gpc) : c’est la distance à une étoile de pa-
rallaxe 1” (1 seconde d’arc). Considérons une étoile située le long de
l’axe polaire de la Terre et située à une distance d (Fig. 3.1). La pa-
rallaxe est l’angle θ, c’est-à-dire l’angle sous lequel on verrait, depuis
cette étoile, le demi-grand axe de l’orbite de la Terre (1UA).

θ =
1UA

d
(3.8)

Comme 1” = π/(180×60×60), 1pc= 3.09×1016m = 3.26 a.l. (années
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lumière). Le pc est une mesure des distances interstellaires, le kpc une
mesure des tailles de galaxies, le Mpc une mesure des distances entre
galaxies, et le Gpc une mesure de l’Univers visible.

FIGURE 3.1 – Définition du parsec. Source : Chouduri
.

Magnitude bolométrique absolue

La magnitude bolométrique absolue peut être exprimée en terme de luminosité.
Par rapport au soleil,

Mbol,? −Mbol,� = −2.5 log10

L?
L�

(3.9)

Une résolution IAU (International Astronomical Union) de 2015 3 définit do-
rénavant une échelle absolue de magnitudes bolométriques telle que le soleil (de
luminosité bolométrique nominale L� = 3.828× 1026 W) possède une magnitude
bolométrique absolue Mbol,� = 4.74.

3.3 Systèmes photométriques

3.3.1 Filtres photométriques

Les filtres sont caractérisés par leur longueur d’onde effective λ0, leur trans-
mission T (λ) et leur bande passante ∆λ (largeur à mi-hauteur de T (λ), cf Fig. 5.1).

3. https://www.iau.org/administration/resolutions/general_
assemblies/

https://www.iau.org/administration/resolutions/general_assemblies/
https://www.iau.org/administration/resolutions/general_assemblies/
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FIGURE 3.2 – Transmission d’un filtre photométrique. La largeur à mi-hauteur
(Full Width Half Maximum) est illustrée. Credit : Edmund Optics

.
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La longueur d’onde effective est définie par :

λ0 =

∫∞
0 λT (λ)dλ∫∞
0 T (λ)dλ

(3.10)

Un système de magnitudes largement utilisé est le système UBV développé au
début des années 1950 par Harold L. Johnson et William W. Morgan, complémenté
par les filtres infrarouges R et I . Les magnitudes sont mesurés à travers les filtres :
U = ultraviolet, B = blue, V = visual, R=red, I=infrared (Fig. 3.3, graphe du haut).

Les magnitudes mesurées dans différentes bandes photométriques ont diffé-
rents points zéros, i.e. ont différents flux ε0 correspondant à une magnitude 0,
comme listée à la Table 3.1.

TABLE 3.1 – Bandes passantes et flux zeros des principaux systèmes photomé-
triques. Source : Jorissen

.

De nombreux systèmes photométriques ont été conçus 4, certains spécialisés à
des applications très spécifiques, d’autres plus généralistes. Plus la bande passante

4. Pour une bonne revue, voir http://www.annualreviews.org/doi/abs/

http://www.annualreviews.org/doi/abs/10.1146/annurev.astro.41.082801.100251?journalCode=astro
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7 Aug 2005 11:27 AR AR251-AA43-08.tex XMLPublishSM(2004/02/24) P1: KUV
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Figure 1 Schematic passbands of broad-band systems.
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FIGURE 3.3 – Bandes passantes de quelques systèmes à bande large. Bessel,
ARAA, 2005, 43 :293 ( http://www.astro.caltech.edu/~george/
ay122/Bessel2005ARAA43p293.pdf ).

http://www.annualreviews.org/doi/abs/10.1146/annurev.astro.41.082801.100251?journalCode=astro
http://www.astro.caltech.edu/~george/ay122/Bessel2005ARAA43p293.pdf
http://www.astro.caltech.edu/~george/ay122/Bessel2005ARAA43p293.pdf
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du filtre est étroite, meilleure sera la résolution spectrale de l’information obtenue ;
en revanche une quantité moindre de lumière passera, donc seuls les objets les plus
brillants pourront être mesurés.

3.3.2 Correction bolométrique

Idéalement, si l’on pouvait mesurer le rayonnement à toutes les longueurs
d’onde, on obtiendrait la magnitude bolométrique mbol. En pratique c’est très dif-
ficile, à cause des coupures atmosphériques (ce qui n’est plus un problème pour les
observatoires spatiaux) mais aussi à cause de la nature même des détecteurs.

On mesure donc la magnitude dans une bande passante (par exemple V ) et on
introduit la correction bolométrique correspondante :

mbol = mV −BCV . (3.11)

Avec cette conventionBCV est toujours positive etmbol ≤ mV . Par définition,
la correction bolométrique est nulle pour les étoiles de type solaire (plus précisé-
ment, de la classe spectral F5). Dans ce cas, les magnitudes bolométriques et dans
la bande V sont égales. Ceci ne constitue pas un problème : le flux bolométrique
est toujours plus grand que le flux dans une bande passante donnée ; la différence
se cache dans les points zéros ε0.

Plus la distribution d’énergie spectrale diffère de celle du soleil, plus la correc-
tion bolométrique est élevée (positive, tant pour des étoiles plus chaudes que plus
froides que le soleil).

3.3.3 Indices de couleur

Un indice de couleur est une différence de deux magnitudes. Dans le système
UBV , il est d’usage de donner U − B et B − V . Les constantes ε0 des équations
3.3 sont choisies de manière à ce que U −B et B − V soient nuls pour des étoiles
de type spectral A0. Par exemple, pour Vega (= α Lyrae, type spectral A0V) on a
V = 0.03, B − V = U −B = 0.00.

La Fig. 3.4 illustre le fait qu’une étoile chaude, dont le spectre peut être ap-
proximé par celui d’un corps noir à 20 000 K, sera caractérisée par B − V < 0,
alors que pour une étoile froide (3 000 K), B − V > 0.

Si les étoiles étaient de parfaits corps noirs (ce qu’elles ne sont pas !), alors,
dans le régime de Wien, on aurait (cf Sect. 2.2.2, et en utilisant les points zéros de

10.1146/annurev.astro.41.082801.100251?journalCode=astro ; http:
//www.astro.caltech.edu/~george/ay122/Bessel2005ARAA43p293.pdf

http://www.annualreviews.org/doi/abs/10.1146/annurev.astro.41.082801.100251?journalCode=astro
http://www.annualreviews.org/doi/abs/10.1146/annurev.astro.41.082801.100251?journalCode=astro
http://www.annualreviews.org/doi/abs/10.1146/annurev.astro.41.082801.100251?journalCode=astro
http://www.annualreviews.org/doi/abs/10.1146/annurev.astro.41.082801.100251?journalCode=astro
http://www.annualreviews.org/doi/abs/10.1146/annurev.astro.41.082801.100251?journalCode=astro
http://www.annualreviews.org/doi/abs/10.1146/annurev.astro.41.082801.100251?journalCode=astro
http://www.annualreviews.org/doi/abs/10.1146/annurev.astro.41.082801.100251?journalCode=astro
http://www.annualreviews.org/doi/abs/10.1146/annurev.astro.41.082801.100251?journalCode=astro
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FIGURE 3.4 – Indices de couleur B − V pour deux corps noir de température
différentes. Crédit : Jorissen

la Table 3.1.) :

(B − V )W = −0.55 +
7096

T
(3.12)

(U −B)W = −1.63 +
7885

T
(3.13)

Températures de couleur, d’excitation, d’ionisation, cinétique

Les Fig. 3.6 et 3.5 montrent que certains spectres stellaires diffèrent signi-
ficativement de celui d’un corps noir. L’absorption de rayonnement par les raies
spectrales est appelé line blanketing.

La Table 3.2 illustre les différences entre indices de couleur des étoiles (naines
et supergéantes) et indices de couleur de corps noirs.

Comme les spectres stellaires diffèrent de ceux de corps noirs, les relations
précédentes ne sont que des approximations grossières pour les étoiles réelles. Une
relation empirique valable pour des étoiles réelles donne :

B − V = −0.865 +
8650

T
ou encore, (3.14)

T =
8650

(B − V ) + 0.865
(3.15)
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Figure 2.1 Flux per wavelength interval emitted by different types of stars, at their “sur-
faces”, compared to blackbody curves of various temperatures. Each black-
body’s temperature is chosen to match the total power (integrated over all wave-
lengths) under the the corresponding stellar spectrum. The wavelength range
shown is from the ultraviolet (1000 Å= 0.1 µm), through the optical range
(3200-10,000 Å), and to the mid-infrared (105 Å= 10 µm). Data credit: R.
Kurucz.

(since the solid angle of a full sphere is 4π steradians). The intensity of blackbody
radiation is therefore

Iν =
c

4π
uν =

2hν3

c2

1

ehν/kT − 1
≡ Bν . (2.4)

In cgs, one can see the units now are erg s−1 cm−2 Hz−1 steradian−1. We have kept
the product of units, s−1 Hz−1, even though they formally cancel out, to recall their
different physical origins: one is the time interval over which we are measuring
the amount of energy that flows through a unit area; and the other is the photon
frequency interval over which we bin the spectral distribution. Iν of a blackbody is
often designated “Bν”.
Now, let us find the net flow of energy that emerges from a unit area (small

enough so that it can be presumed to be flat) on the outer surface of a blackbody
(see Fig. 2.2). This is obtained by integrating Iν over solid angle on the half sphere
facing outwards, with each Iν weighted by the cosine of the angle between the
intensity and the perpendicular to the area. This flux, which is generally what one
actually observes from stars and other astronomical sources, is thus

fν =

Z π/2

θ=0

Iν cos θdΩ = Iν2π
1

2
= πIν =

c

4
uν =

2πhν3

c2

1

ehν/kT − 1
. (2.5)

FIGURE 3.5 – Spectres stellaires et corps noirs. Crédit : Astrophysics in a Nutshell,
Dan Maoz, Princeton University Press, 2007
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FIGURE 3.6 – Spectre du soleil. La courbe en pointillés est le spectre d’un corps
noir. Crédit : Aller, Atoms, Stars and Nebulae, Revised Edition, Harvard University
Press, Cambridge, MA, 1971

où les constantes sont choisies de manière à ce qu’une étoile (pas un corps noir) de
T=10 000K soit caractérisée par B − V = 0.

On peut donc déterminer la température d’une étoile en recherchant la tempé-
rature d’un corps noir qui possèderait les mêmes indices de couleur (par exemple
U −B et/ou B − V ) que l’étoile : c’est la température de couleur.

En fait on peut définir plusieurs températures :

1. La température cinétique, définie par la distribution de Maxwell-Boltzmann

A l’équilibre thermique, la probabilité qu’une particule de masse m et de
température T ait une vitesse dans la gamme (vx,vx+dvx) est donnée par
la distribution de vitesses de Maxwell à une composante :

dN(vx)

Ntotal
= f(vx)dvx =

( m

2πkT

)1/2
e−mv2x/2kTdvx (3.16)

où N est le nombre de particules de masse m par cm3. La distribution de
vitesse v (en module) est :

dN(v)

Ntotal
= f(v)dv =

( m

2πkT

)3/2
e−mv2/2kT 4πv2dv (3.17)
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La vitesse la plus probable est obtenue par df(v)/dv = 0 :

v1 =

√
2kT

m
(3.18)

La vitesse moyenne est obtenue par
∫∞

0 vf(v)dv :

v2 =

√
8

π

kT

m
= 1.128 v1 (3.19)

La vitesse quadratique moyenne (RMS) est obtenue par
(∫∞

0 v2f(v)dv
)1/2 :

v3 =

√
3kT

m
= 1.225 v1 (3.20)

La distribution par composante est une gaussienne, alors que la distribution
en module possède une extension vers les grandes vitesses, due au facteur
4πv2 (Fig. 3.7).

FIGURE 3.7 – Distribution de Maxwell (Eq. 3.17) pour des atomes de fer à une
température de 6000K. Les trois vitesses (plus probable = max, moyenne = mean,
quadratique = RMS) sont indiquées. Figure issue de Gray, 2008, The observation
and analysis of stellar photospheres.
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2. La température d’excitation, définie par l’équation de Boltzmann
A l’équilibre thermique, la population d’un niveau excité i par rapport à
celle du fondamental 0 est :

ni
n0

=
gi
g0
e−χi/kTexc (3.21)

où χi est l’énergie d’excitation par rapport à l’état fondamental de l’atome,
et gi le poids statistique du niveau i (pour tenir compte des niveaux dégé-
nérés).
Calculons le nombre total d’atomes dans un état d’ionisation déterminé :

N =
∑

i

ni

=
n0

g0

∑

i

gie
−χi/kTexc (3.22)

=
n0

g0
U(T ) (3.23)

où

U(T ) =
∑

i

gie
−χi/kTexc (3.24)

est la fonction de partition. La fonction de partition est difficile à calculer.
Souvent, on se contente d’une somme sur quelques états de plus basse éner-
gie ; en effet, aux températures modérées, les populations des niveaux les
plus élevés sont très faibles, et U(T) converge rapidement.
On peut ré-écrire l’équation de Boltzmann en utilisant la fonction de parti-
tion (en substituant les Eq. 3.23 et 3.24 dans l’Eq. 3.21) :

ni
N

=
gi

U(T )
e−χi/kTexc (3.25)

3. La température d’ionisation, définie par l’équation de Saha
L’équation de Saha est une extension de l’équation de Boltzmann pour le
continu.
Considérons le processus d’ionisation suivant 5 :
— état initial : atome dans son état fondamental. Poids statistique de l’état

initial : g0,ion1

5. Le premier indice indique l’état d’excitation, le second l’état d’ionisation
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— état final : ion dans l’état fondamental et un électron libre dans le continu,
qui se déplace à une vitesse v. Poids statistique de l’état final : g =
g0,ion2 × gelectron

L’énergie requise est χI + 1/2mv2. Soit n0,ion2(v) le nombre d’ions dans
l’état fondamental avec un électron libre de vitesse dans la gamme (v,v+
dv). En utilisant l’Eq. 3.21 :

n0,ion2(v)

n0,ion1
=
g0,ion2gelectron

g0,ion1
e
−χI+1/2mv2

kTion (3.26)

Le poids statistique de l’électron, gelectron, est le nombre d’éléments de
l’espace des phases qui est disponible pour l’électron libre :

gelectron = 2(dx dy dz dpx dpy dpz)/h
3 (3.27)

où le facteur 2 prend en compte les deux orientations possibles du spin de
l’électron.
On choisit le volume élémentaire de l’espace des phases tel qu’il contient
exactement un électron libre, de sorte que dx dy dz = n−1

e . Le volume
élémentaire de quantité de mouvement s’écrit en fonction de la vitesse de
l’électron :

dpx dpydpz = 4πp2dp = 4πm3v2dv (3.28)

L’équation 3.26 devient :

n0,ion2(v)

n0,ion1
=

1

ne

4πm3

h3

2g0,ion2

g0,ion1
e
−χI+1/2mv2

kTion v2dv (3.29)

On somme sur tous les états finaux, en intégrant sur la distribution de vi-
tesse des électrons, et par changement de variable :

n0,ion2(v)

n0,ion1
=

1

ne

4πm3

h3

2g0,ion2

g0,ion1
e
− χI
kTion

(
2kTion

m

)3/2 ∫ ∞

0
x2 e−x

2
dx

(3.30)

L’intégrale vaut
√
π/4, donc :

n0,ion2

n0,ion1
=

1

ne

(
2πmkTion

h2

)3/2 2g0,ion2

g0,ion1
e
− χI
kTion (3.31)

C’est une forme classique de l’équation de Saha.
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Exprimons la population totale de chaque ion en fonction de celle de son
état fondamental : D’après l’Eq. 3.25 :

ni,ion2

nion2
=

gi,ion2

Uion2(T )
e−χi/kTexc (3.32)

et pour le fondamental de chaque ion (χi = 0), on retrouve l’Eq. 3.23 :
n0,ion1

nion1
=

g0,ion1

Uion1(T )
(3.33)

n0,ion2

nion2
=

g0,ion2

Uion2(T )
(3.34)

En divisant membre à membre :

nion2

nion1
=
n0,ion2

n0,ion1

Uion2(T )

Uion1(T )

g0,ion1

g0,ion2
(3.35)

En remplaçant dans l’Eq. 3.31 :

nion2

nion1
=

1

ne

(
2πmkTion

h2

)3/2 2Uion2(T )

Uion1(T )
e
− χI
kTion (3.36)

On peut aussi ré-écrire l’Eq. 3.31 en terme de pression électronique, comme
Pe = nekT :

n0,1

n0,0
Pe =

(2πm)3/2(kTion)5/2

h3

2g0,1

g0,0
e
− χI
kTion (3.37)

que l’on ré-écrit sous forme synthétique :

n0,1

n0,0
=

Φ(Tion)

Pe
(3.38)

4. La température de couleur, obtenue en ajustant un corps noir au spectre
continu d’une étoile.
Lorsque les raies spectrales et moléculaires ne sont pas trop importantes,
on peut détecter le spectre continu et ajuster un corps noir ; le meilleur ajus-
tement sur toutes les bandes spectrales considérées donne la température de
couleur.

5. La température de brillance :
La température de brillance TBν , à la fréquence ν, est la température à
laquelle l’intensité spécifique d’un corps noir (Eq. 2.2) est celle observée à
la fréquence ν :

Iν = Bν(TBν) =
2hν3

c2

1

e
hν
kTBν − 1

(3.39)
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Si la même température de brillance est mesurée pour toutes les fréquences,
alors l’objet est un corps noir. La variation de TBν avec la fréquence mesure
l’écart entre le rayonnement d’un objet et celui d’un corps noir.
Une température de brillance peut être attribuée à n’importe quelle source
(que son rayonnement s’approche de celui d’un corps noir ou pas). Elle ex-
prime la température du rayonnement d’un objet, que celle-ci soit associée
à une température cinétique ou non. La température de brillance a la même
valeur informative que l’intensité spécifique.
Dans le régime de Rayleigh-Jeans (hν � kT ), la relation avec l’intensité
spécifique devient simplement proportionnelle :

Iν =
2hν3

c2

kTBν

hν
(3.40)

=
2ν2

c2
kTBν (3.41)

6. La température de Wien, en utilisant la loi de déplacement de Wien
(Eq. 2.37) :

λm,λ(m) = 2.89777× 10−3 T−1 (3.42)

La valeur de λm,λ(m) (maximum de la densité d’énergie du corps noir
correspondant) définit donc une température.

7. La température effective :
La loi de Stefan (Eq. 2.22)

L = 4πR2σT 4 (3.43)

définit la température effective de la photosphère.

Ces différentes températures ne sont, en général, pas identiques.

Discontinuité de Balmer

Sauf dans les étoiles les plus chaudes, la majorité de l’hydrogène est neutre,
et le saut d’absorption à 912Å (1 Rydberg) est extrêmement fort. Pour 912Å ≤
λ ≤ 3647Å, les photoionisations à partir du niveau fondamental ne peuvent plus se
produire, et la source dominante d’opacité du continu est la photoionisation à partir
du niveau n = 2 (continu de Balmer, cf Fig. 3.8). De même, pour 3647Å ≤ λ ≤
8206Å, les excitations à partir des niveaux n = 1 et n = 2 ne peuvent plus atteindre
le continu, et la source dominante d’opacité du continu est la photoionisation à
partir du niveau n = 3 (continu de Paschen).

La Fig. 3.11 montre des spectres d’étoiles de la séquence principale de diffé-
rentes températures. Seul le filtre U intercepte la discontinuité de Balmer.



3.3. SYSTÈMES PHOTOMÉTRIQUES 65

FIGURE 3.8 – Diagramme simplifié représentant les niveaux d’énergie de l’hydro-
gène, illustrant les nombres quantiques n, les énergies de liaison E et les potentiels
d’excitation en électrons-volts pour les 4 premiers niveaux et le continu. Crédit :
Gray, The observation and analysis of stellar photospheres

2.1 Spectroscopy 27

Table 2.2 Selection rulesa

Electric dipole Magnetic dipole Electric quadrupole
“allowed” “forbidden” “forbidden”

1 !J = 0"±1 !J = 0"±1 !J = 0"±1"±2
0 ! 0 0 ! 0 0 ! 0, 1/2 ! 1/2, 0 ! 1

2 !M = 0"±1 !M = 0"±1 !M = 0"±1"±2
0 ! 0 when !J = 0 0 ! 0 when !J = 0

3 Parity change No parity change No parity change
4b One electron jumping For all electrons One electron jumping with

!l=±1"!n arbitrary !l= 0"!n= 0 !l= 0"±2"!n arbitrary
or for all electrons
!l= 0"!n= 0

5c !S = 0 !S = 0 !S = 0
6c !L= 0"±1 !L= 0"!J =±1 !L= 0"±1"±2

0 ! 0 0 ! 0"0 ! 1

a A short summary of six selection rules describing electric dipole and quadrupole and magnetic
dipole transitions.

b With negligible configuration interaction.
c For LS coupling only.
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Figure 2.1 The energy level diagram of hydrogen. The principal quantum
number, n, increases upwards (for clarity only the lower ones are labeled). The
orbital angular momentum number, ℓ, increases rightwards and only the first few
are shown. They are labeled s, p, d, f. The arrows indicate some allowed transi-
tions. (a) The Lyman $ through % transitions are indicated. (b) The $ transitions
between the lowest levels are indicated. Note that the 2s level is metastable.

(n = 3), Brackett (n = 4), Pfund (n = 5), and Humphreys (n = 6). Successive
lines in these series are labeled $"&"', etc. Thus, Lyman $ emission corresponds
to the transition n = 2 → 1. The Balmer transitions are also indicated by the
designation, H$, H&, etc.

For heavier species, the electrons are grouped in closed and open shells. The
shell energies depend mainly on n. Subshells within each shell have different

FIGURE 3.9 – Diagramme simplifié représentant les niveaux d’énergie de l’hydro-
gène. Le nombre quantique principal n augmente vers le haut. Le moment ciné-
tique orbital l augmente vers la droite. Les transitions Lyman α à δ sont indiquées
(Crédit : Tielens, The Physics and Chemistry of the Interstellar Medium).
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be obtained by measuring these line-widths. If the pressure is low, higher
members of the Balmer series can be seen (see Fig. 3.4). However, the com-
plete series is never observed in stars and the spectrum shows a discon-
tinuity known as the Balmer jump (see Fig. 3.11). The jump occurs
at the point where continuous (bound-free) absorption switches on. The
position of the Balmer discontinuity shifts to longer wavelengths at higher
pressure.

To understand why, it is necessary to consider the physical size of the
H atom. The approximate radius of the electron orbit in the Bohr atom, rn,
is given by the formula:

rn = n2 4πϵ0!2

m2
e Z

=
n2

Z
a0 , (3.16)

where for H(1s), r1 = 1 and a0 = 0.529 × 10−10 m. At high pressure, the
mean atom–atom distance will be smaller than some rn, and higher orbits
will not be found since they will be destroyed by atom–atom collisions.

Fig. 3.11. Model spectrum of an A5-type star showing both the Balmer and
Paschen discontinuities. (R.J. Sylvester, private communication.)

FIGURE 3.10 – Crédit : Astronomical Spectroscopy, Jonathan Tennyson, Imperial
College Press
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FIGURE 3.11 – Exemples de spectres de la séquence principale et bandes passantes
des filtres U , B, V . Crédit : Jorissen
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Diagrammes couleur-couleur

En éliminant T dans les Eq. 3.12 et 3.13 :

(U −B)W = 1.11(B − V )W − 1.01 (3.44)

Les Fig. 3.12 et 3.13 illustrent cette droite dans un diagramme couleur-couleur
d’étoiles de la séquence principale et de corps noirs. L’impact sur les indices de
couleur des raies spectrales et de la discontinuité de Balmer sont illustrés. Pour les
étoiles chaudes, l’impact de la discontinuité de Balmer est plus important que celui
des raies spectrales. Pour les étoiles froides en revanche, la discontinuité de Balmer
disparait et l’absorption par les raies (voire les molécules) domine.

TABLE 3.2 – Indices de couleur pour des étoiles réelles et des corps noirs.
.
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FIGURE 3.12 – Diagramme couleur-couleur. Crédit : Jorissen
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FIGURE 3.13 – Diagramme couleur-couleur pour des corps noir et pour des étoiles
de la séquence principale. Les flèches en trait continu illustrent (qualitativement)
comment les indices de couleur des corps noirs changent à cause de la discontinuité
de Balmer. Les flèches en trait pointillés illustrent comment l’absorption par les
raies spectrales modifie les indices de couleur. Crédit : Jorissen
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3.4 Diagrammes couleur-couleur, rougissement interstel-
laire et extinction

3.4.1 Perspective historique

Jusqu’ici, nous avons supposé que les indices de couleur observés sont intrin-
sèques aux étoiles. Cependant, le milieu interstellaire est empli de grains de pous-
sières qui absorbent et diffusent la lumière stellaire, et qui rougissent la lumière des
étoiles. C’est ce phénomène de rougissement interstellaire.

Dans l’Univers de Kaypten, la raison principale pour laquelle le Soleil était
placé au centre était que la Voie Lactée semble relativement symétrique autour de
nous. Le soleil est en réalité sur le bord, mais une source d’extinction nous masque
(dans le visible) des pans entiers de la Galaxie. La preuve de l’extinction interstel-
laire fut fournie par Trumpler (1930) qui étudia les amas ouverts. Si on suppose que
les amas ouverts ont statistiquement la même taille, on peut estimer leur distance
de leur taille angulaire. Trumpler constata que les étoiles des amas ouverts les plus
distants apparaissaient moins lumineuses que ce que la loi de décroissance du flux
en l’inverse du carré de la distance aurait produit. Une source d’extinction interstel-
laire est donc présente. Le milieu interstellaire est constitué de gaz et de particules
de poussières ; ce sont ces dernières qui sont responsables de l’extinction.

La taille des grains de la poussière interstellaire
Des observations de diffusion dans l’UV, de diffusion de lumière visible,

et de polarisation de rayonnement stellaire a indiquent que la population des
grains interstellaires doit avoir une large distribution, depuis a = 0.01µm
jusqu’à a = 0.2µm. En fait, certaines observations d’émission infrarouge à 3
et 12 µm requièrent des grains d’une cinquantaire d’atomes, donc a = 3.5Å.

a. Cf B. T. Draine, Physics of the Interstellar and Intergalactic Medium, Princeton Univer-
sity Press

L’origine des grains de poussière
On observe que les enveloppes d’étoiles froides contiennent de la pous-

sière. Ces étoiles évoluées, de masse comprise entre 1 et 8 M�, sont capables
de produire elle-même du carbone et de l’amener en surface (lors de la phase
AGB, Asymptotic Giant Branch). La poussière qui se forme dans leur en-
veloppe est ensuite éjectée avec le gaz, via un mécanisme complexe com-
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binant pulsation et pression de radiation sur les grains. Pour rendre compte
de toute la poussière, il faut également invoquer les supernovae (produites par
les étoiles massives, M> 10M�). Par exemple, le rémanent de la supernova
Cas A contient 2 à 4 M� de poussière, ce qui est environ 100 fois la quantité de
poussière présente dans l’ISM a (sans supernova) sur la zone considérée. Ceci
implique que de la poussière s’est formée lors de l’explosion de la supernova.

a. InterStellar Medium, milieu interstellaire

Les amas ouverts Un amas ouvert est un amas d’étoiles faiblement liées gra-
vitationnellement, comptant de quelques dizaines à quelques milliers d’étoiles,
formées à partir du même nuage moléculaire, et qui ont donc approximati-
vement le même age et la même métallicité. Ces amas se dissipent (suite à
des interactions avec d’autres amas ou avec le gaz du disque galactique) en
quelques millions à quelques milliard d’années. Les Pléiades ou les Hyades
sont des amas ouverts dont les étoiles les plus brillantes sont visibles à l’oeil
nu.

Dès 1920, en comparant le nombre d’étoiles observées dans une direction don-
née en fonction de la distance r, au nombre prédit sur base d’une distribution ho-
mogène, il fut établi que les nébuleuses obscures absorbent la lumière des étoiles.

En effet, supposons pour simplifier une distribution homogène d’étoiles de den-
sité volumique g0. Dans ces conditions, le nombre dN d’étoiles dans un segment
de cône d’ouverture dω autour de la direction caractérisée par les coordonnées
polaires galactiques (l, b) et d’épaisseur dr située à la distance r de l’observateur
s’exprime par

dN(r, r + dr) = g0 r
2 drdω (3.45)

Puisque d’après l’Eq. 3.7 :

MV = V + 5− 5 log r (3.46)

log r = 0.2(V + 5−MV ) (3.47)

donc r = 100.2(V+5−MV ) (3.48)

Supposons que MV soit le même pour toutes les étoiles ; on a alors :

dV/dr =
5

r ln(10)
(3.49)
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Donc

dN(V, V + dV ) = g0 (103×0.2(V+5−MV ))
ln(10)

5
dV dω (3.50)

log
dN(V, V + dV )

dV dω
= 0.6V + constante. (3.51)

Donc le nombre dN/dV dω d’étoiles dont la magnitude est située dans la gamme
(V, V +dV ) varie comme 0.6V . Ce comportement est particulièrement bien visible
sur la Fig. 3.14, qui présente le nombre d’étoiles par bins de 0.5 magnitude dans
les catalogues Hipparcos et Tycho .

FIGURE 3.14 – Nombre d’étoiles dans les catalogues Hipparcos et Tycho en fonc-
tion de la magnitude apparente. On constate que la pente 0.6 est bien marquée,
jusqu’à la limite de complétude des catalogues. Le nombre d’étoiles par bins dimi-
nue alors sensiblement.

Bien que cela ne soit pas encore clairement visible sur la Fig. 3.14, le nombre
d’étoiles par bin de magnitude va finir par s’écarter de la droite de pente 0.6 par
suite de la présence de l’extinction interstellaire.
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Coordonnées galactiques :
Le disque galactique définit le plan galactique, qu’on utilise comme plan équa-
torial des coordonnées galactiques (`, b) qui sont héliocentriques.

— La latitude b d’un objet est la distance angulaire au plan galactique,
comptée positivement vers le Nord galactique.

— La longitude ` est mesurée à partir de la direction du centre galactique
(physiquement désigné par la source radio Sagittarius A∗), positive-
ment vers l’Est : ` = 0◦, b = 0◦.

FIGURE 3.15 – Coordonnées galactiques (`, b) et sens de rotation de la Galaxie
(flèche). Crédit : P. North, ASTROPHYSIQUE III : Dynamique stellaire et galac-
tique.

3.4.2 Extinction et rougissement

Les molécules et les poussières interstellaires sont responsables de l’extinction
du rayonnement stellaire venant de l’arrière plan et qui traverse le nuage interstel-
laire, l’extinction étant la somme de l’absorption et de la diffusion (‘scattering’) du
rayonnement, comme présenté à la Fig. 3.16. Un exemple célèbre de nuage inter-
stellaire est le “Sac de charbon” visible à proximité de la constellation de la Croix
du Sud (Fig. 3.18 et 3.19).

Les grains de poussière d’au moins 100nm produisent de la diffusion de Mie,
qui possède une faible dépendance en la longueur d’onde (λ−1). Les particules plus
petites produisent de la diffusion Rayleigh (λ−4).

En présence d’extinction interstellaire, l’Eq. 3.6 ou 3.46 inclut un terme d’ex-
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FIGURE 3.16 – Absorption, diffusion et émission de rayonnement. Crédit : http:
//www.open.edu/openlearn/science-maths-technology/
science/physics-and-astronomy/comparing-stars/
content-section-2.3

http://www.open.edu/openlearn/science-maths-technology/science/physics-and-astronomy/comparing-stars/content-section-2.3
http://www.open.edu/openlearn/science-maths-technology/science/physics-and-astronomy/comparing-stars/content-section-2.3
http://www.open.edu/openlearn/science-maths-technology/science/physics-and-astronomy/comparing-stars/content-section-2.3
http://www.open.edu/openlearn/science-maths-technology/science/physics-and-astronomy/comparing-stars/content-section-2.3
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FIGURE 3.17 – Notre Galaxie, dans différents domaines de longueur d’onde (Cré-
dit : NASA).

FIGURE 3.18 – 2 VLT de l’ESO à l’Observatoire de Paranal (Chili). On remarque
la Voie Lactée, le Petit Nuage de Magellan et le grand Nuage de Magellan (entre
les 2 télescopes), ainsi que la nébuleuse du sac de charbon, au dessus du télescope
de gauche. Crédit : ESO/Y. Beletsky
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FIGURE 3.19 – La nébuleuse du Sac de charbon visible dans la Voie Lactée aus-
trale. Crédit : ESO (Wide Field Imager sur le MPG/ESO 2.2-metre telescope)

tinction Aλ ou AV (r) :

m = M + 5 log10 r − 5 +Aλ (3.52)

MV = V + 5− 5 log r −AV (r) (3.53)

avec AV > 0, pour compenser le fait que la magnitude V observée est rendue
plus faible (V plus grand) par l’extinction interstellaire.

Un ordre de grandeur, pour les étoiles du plan galactique et en bande visible,
est :

AV ≈ 1.5 d (3.54)

où d est la distance étoile-Soleil exprimée en kpc, donc l’extinction dans la bande
V dans le plan galactique est d’environ 1.5 magnitude par kpc.

En réalité l’extinction évolue par sauts successifs, correspondant à la présence
de nuages absorbants.

Les grains absorbent essentiellement dans l’UV (le champ de rayonnement est
dominé par les étoiles chaudes de température effective ∼ 10 000K) et émettent
principalement dans l’IR lointain (les grains ont une très faible température). Les
grains vont donc causer un rougissement de la lumière des étoiles (Fig. 3.17 et
3.20).

A cause de ce phénomène de rougissement, la température d’une étoile ne peut
être déterminée univoquement à partir d’un seul indice de couleur : au moins deux
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FIGURE 3.20 – Le nuage sombre Barnard 68 est situé dans la constellation
d’Ophiuchus, et se projette devant le Bulbe galactique. Cette image présente 6
photographies prises avec des filtres B, V, I, J,H,K caractérisés par 6 longueurs
d’onde effectives croissantes (dans le sens des aiguilles d’une montre). Au centre
du nuage, la lumière visible (B, V ) des étoiles du fond est complètement absor-
bée par des particules de poussière interstellaire. L’absence complète d’étoiles de
premier plan projetées sur le nuage provient du fait que ce nuage est très proche
(125 pc) du système solaire. Le rayon extérieur du nuage est comparable au rayon
interne du Nuage de Oort, réservoir de comètes du système solaire (≈ 104 UA).
La masse du nuage est d’environ 2 M�. L’extinction diminue spectaculairement
aux grandes longueurs d’onde. (Crédit : ESO : FORS1 : VLT-ANTU; SOFI : NTT,
voir aussi Nature 409, 159-161, 2001 http://www.nature.com/nature/
journal/v409/n6817/full/409159a0.html).

http://www.nature.com/nature/journal/v409/n6817/full/409159a0.html
http://www.nature.com/nature/journal/v409/n6817/full/409159a0.html
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indices de couleur (construits à partir de magnitudes mesurées dans au moins trois
bandes photométriques différentes) sont nécessaires afin de déterminer simultané-
ment la température d’une étoile et le rougissement interstellaire sur sa ligne de
visée.

On définit l’excès de couleur (cf Fig. 3.21) :

EB−V = (B − V )observé − (B − V )intrinsèque (3.55)

= AB −AV (3.56)

FIGURE 3.21 – Excès de couleur EB−V = AB −AV (Crédit : Jorissen).

Un ordre de grandeur valable dans le plan galactique est :

EB−V ≈ 0.5 d (3.57)

Comme AV et E(B-V) dépendent linéairement de la distance d, leur rapport
AV /E(B−V ) est indépendant de d et est une mesure de l’extinction interstellaire
en fonction de la longueur d’onde. On note :

RV =
AV
EB−V

=
AV

AB −AV
(3.58)

On a approximativement

RV ≈ 3.1 (3.59)

Si la taille des grains de poussière était beaucoup plus grands que la longueur
d’onde, on tomberait dans le régime de l’optique géométrique, et l’extinction serait
indépendante de la longueur d’onde (RV →∞).
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Puisqu’un grain absorbe et diffuse la lumière le plus efficacement aux lon-
gueurs d’onde comparables à sa taille, la « courbe d’extinction » contient des in-
formations quant à la taille des grains.

La Fig. 3.22 représente cette loi d’extinction (Aλ/AV ≈ Aλ/E(B − V ) =
f(λ)) telle qu’observée dans différents environnements, tandis que la Fig. 3.23
indique les différents composants responsables des comportements observés dans
la courbe, des plus petites aux plus grandes entités.

Pour la Galaxie, on remarque que :
— la loi d’extinction possède un continu variant régulièrement en puissance

de λ (environ en λ−1, ce qui est une dépendance bien plus faible que la
pente en λ−4 attendue de la diffusion Rayleigh par des molécules). La pente
dépend de la distribution des tailles des particules diffusantes.

— un continu causé par des molécules d’hydrocarbures polycycliques aroma-
tisés (Polycyclic aromatic hydrocarbons – PAHs ; de taille comprise entre
0.4 et 1.2 nm )

— une "résonance" à 2175Å (4.5µm−1), qui est attribuée à une fluorescence
de résonance (voir Sect. 3.5.1) par des petits grains de graphite astrophy-
sique (entre 1 et 15 nm, probablement du carbone amorphe).

— une large absorption se trouvant à∼ 10µm, et provenant de différents types
de gros grains (entre 15 et 110 nm) de silicates recouverts d’une couche
réfractaire diélectrique et de SiC.

Les hydrocarbures aromatiques polycycliques (HAP) ou Polycyclic Aro-
matic Hydrocarbons (PAHs)

Les spectres IR de galaxies spirales montrent des émissions caractéris-
tiques à 3.3, 6.2, 7.7, 8.6, 11.3 et 12.7µm qui sont attribuées à des transitions
vibrationnelles dans les molécules HAP. Les HAP sont des structures planes
composées d’hexagones de carbone (structure du benzène, qui est un hydro-
carbures aromatiques monocyclique) avec des atomes d’hydrogène à la péri-
phérie (ou d’autres radicaux, OH ou CN). 10 à 15% du carbone interstellaire
se trouverait sous forme de HAP.
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Comparison of SMC, LMC, & MW Extinction Curves 13

Fig. 9.— The behavior of the gas-to-dust ratios (N(HI)/A(V )) versus (a) 2175 Å bump strength (A(bump)/A(V )) and (b) ultraviolet
steepness (C2/RV ) is shown. The LMC and SMC measurements are given by the circles (solid = Average and open = LMC2) and squares
(solid = Bar and open = Wing) with error bars, respectively. The line gives a simple linear fit to the data.

Fig. 10.— The sample average extinction curves are plotted along with the “average” Milky Way curve (CCM with RV = 3.1).

FIGURE 3.22 – Courbes d’extinction moyenne par la poussière interstellaire (en
fonction de 1/λ, afin d’accentuer l’UV) dans la Voie Lactée (MW) et des champs
du petit (SMC) et grand (LMC) Nuage de Magellan (Crédit : Gordon et al., 2003,
ApJ 594, 279).
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FIGURE 3.23 – Contributions respectives des différents types de grains à l’extinc-
tion interstellaire, exprimée en termes de leur section efficace σ, par atome d’hy-
drogène. Crédit : Désert et al., 1990, A&A 237, 215
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the 6.2, 7.7, and 11.3 µm features, and is presumed to also be emitted by PAHs.2

The 3.3 µm feature (not shown in Fig. 23.7 or Fig. 23.8) is produced by the
C–H stretching mode in PAHs. The features at 6.2 and 7.7 µm are produced by
vibrational modes of the carbon skeleton. The feature at 8.6 µm is associated with
in-plane C–H bending modes, and the features at 11.3, 12.0, 12.7, and 13.55 µm are
due to out-of-plane C–H bending modes, of H atoms at “mono,” “duo,” “trio,” or
“quartet” sites, defined by the number of adjacent H atoms. Figure 23.9 shows four
examples of PAHs, with examples of mono, duo, trio, or quartet sites indicated.

Figure 23.9 Structure of four PAHs. Examples of singlet, doublet, trio, and quartet H
atoms are indicated.

Interstellar PAHs may not be as perfect as the examples in Fig. 23.9 – for exam-
ple, one or more of the peripheral H atoms may be missing, perhaps replaced by
radicals such as OH or CN, or one of the carbons may be replaced by a nitrogen
(Hudgins et al. 2005).

A neutral PAH can be photoionized by the hν < 13.6 eV starlight in diffuse
clouds, creating a PAH+ cation, and large PAHs can be multiply ionized. Collision
of a neutral PAH with a free electron can create a PAH− anion. The fundamental
vibrational modes – C–H stretching and bending, and vibrational modes of the
carbon skeleton – remain at nearly the same frequency, although the electric dipole
moment of the different modes can be sensitive to the ionization state. For example,
the “solo” C–H out-of-plane bending mode at 11.3 µm is much stronger for neutral
PAHs than for PAH ions, while the 7.7 µm vibrational mode of the carbon skeleton
has a much larger electric dipole moment in PAH ions than in neutrals (see Draine
& Li 2007, and references therein).

2Table 1 of Draine & Li (2007) has a list of PAH features found in galaxy spectra.

FIGURE 3.24 – Les HAP sont des molécules constituées d’atomes de carbone et
d’hydrogène mais dont la structure comprend au moins deux cycles aromatiques
condensés. Le nombre de HAP susceptibles d’être rencontrés est sans limite : il n’y
a pas de limite au nombre de noyaux accolés. Cette figure représente la structure
plane stylisée de quelques HAPsbenzénoides. (Crédit : Draine)
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La Fig. 3.25 présente la courbe Aλ/AV = f(λ) pour diverses bandes photo-
métriques.

Plusieurs paramétrisations très utiles de la courbe d’extinction de la Voie Lac-
tée ont été fournies (Cardelli et al., 1989, ApJ 345, 245, Fitzpatrick (1999, PASP
111, 63). En particulier :

f(λ) = 0.72(
1

λ
− 1.83) + 1. (3.60)

avec λ en microns.

19
89
Ap
J.
..
34
5.
.2
45
C

FIGURE 3.25 – Courbe Aλ/AV = f(λ) pour les diverses bandes photométriques
U,B, V,R, I, J,H,K,L (Cardelli et al., 1989, ApJ 345, 245).

Cette figure et cette relation permettent de calculer le « vecteur de rougissement
» d’un diagramme couleur-couleur. Ainsi par exemple, l’indice intrinsèque (B −
V )0 d’une étoile affectée d’une extinction AV dans la bande V sera augmenté de
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la quantité :

EB−V = AB −AV = AV (
AB
AV
− 1) (3.61)

pour donner lieu à la valeur effectivement observée, tandis que l’indice intrinsèque
(U −B)0 sera augmenté de la quantité :

EU−B = AU −AB = AV (
AU
AV
− AB
AV

). (3.62)

Le rapport :

EU−B
EB−V

= (
1

λU
− 1

λB
)/(

1

λV
− 1.83) = 1.14 (3.63)

peut facilement être évalué à partir de la Fig. 3.25 et de l’Eq. 3.60, sachant en outre
que les longueurs d’onde effectives des filtres U et B valent respectivement 0.36
et 0.44 µm.

Par conséquent, dans le diagramme (U −B,B−V ), les étoiles de même type,
caractérisé par les valeurs (U − B)0, (B − V )0 données à la Tab. 3.2 et illustrées
à la Fig. 3.12, se répartissent le long d’une droite de pente EU−B/EB−V . Cela
est particulièrement frappant sur la Fig. 3.26, où les valeurs intrinsèques (U −
B)0, (B − V )0 correspondent à la courbe en forme de « S » sur le flanc gauche du
nuage de points, et les étoiles « coulent » le long des segments inclinés vers le bas
à droite d’une longueur d’autant plus grande que leur extinction AV est forte. On
se convainc en outre aisément que la quantité

(U −B)− 1.14(B − V ) = (U −B)0 − 1.14(B − V )0 (3.64)

est indépendante du rougissement.
Enfin, l’Eq. 3.60 permet de retrouver la valeur de RV . En effet,

RV = AV /EB−V (3.65)

=
AV

AB −AV
(3.66)

= [
AB
AV
− 1]−1 (3.67)

= [0.72(
1

λB
− 1.83)]−1 (3.68)

= 3.13 (3.69)
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FIGURE 3.26 – Le diagramme (U-B, B-V) mettant en évidence le rougissement
subi par chaque étoile, la déplaçant sur une droite de pente 1.14. Crédit : Rufener,
Catalogue photométrique de l’Observatoire de Genève.
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3.4.3 Extinction interstellaire et nombre de grains le long de la ligne
de visée

L’extinction (mesurée en magnitude) est définie par :

Aλ
mag

= 2.5 log10

F0,λ

Fλ
(3.70)

où Fλ est le flux observé, et F0,λ le flux qui aurait été observé si la seule atté-
nuation provenait de la loi en l’inverse du carré de la distance. Cette extinction doit
être proportionnelle à la profondeur optique :

Aλ
mag

= 2.5 log10(eτλ) = 1.086 τλ (3.71)

Par simplicité, considérons des grains de poussière sphériques, de rayon a, et
de section efficace pour l’extinction (absorption + diffusion) σ.

On définit l’efficacité de l’extinction Qλ comme le rapport entre la section effi-
cace et la section géométrique du grain :

σλ = Qλπa
2 (3.72)

Si les grains possèdent une densité volumique n le long de la ligne de visée, le
coefficient d’absorption par unité de volume s’écrit :

κλ = nσλ (3.73)

et la profondeur optique par unité de surface sur la distance s s’exprime par :

τλ =

∫ s

0
nσλds (3.74)

= σλ

∫ s

0
nds (3.75)

= σλN (3.76)

où N est la densité de colonne des grains (grains par unité de surface) sur la
ligne de visée.

L’Eq. 3.71 donne alors :

Aλ = 1.086 Qλπa
2N (3.77)

On constate en particulier que l’extinction Aλ est directement proportionnelle
à la densité de colonne des grains sur la ligne de visée, et que sa dépendance en la
longueur d’onde est identique à celle de Qλ. Comme Aλ est grosso modo propor-
tionnel à 1/λ (Fig. 3.25), ainsi en va-t-il de l’efficacité de l’extinction Qλ.
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3.5 La diffusion

La diffusion peut changer la direction de propagation d’un photon, mais peut
également changer son énergie.

La distinction entre absorption-ré-émission et diffusion est parfois ténue. La
diffusion implique que l’absorption-ré-émission se produise sur un court laps de
temps, pendant lequel aucun autre processus (par exemple : collision avec des par-
ticules) ne peut se produire et capturer partie de l’énergie du photon incident.

La fonction de phase de la diffusion est définie comme :

g = 〈cos θ〉 (3.78)

=

∫ π
0 I(θ)cos(θ)dΩ∫ π

0 I(θ)dΩ
(3.79)

g = -1, 0 ou 1 correspondent à la diffusion en arrière, isotrope, ou en avant. La
réflection est un cas particulier de diffusion en arrière.

On distingue la diffusion :
— avec un électron libre : diffusion Thomson
— λ ≥ a : avec un atome ou une molécule (plus précisément : λ bien supérieur

aux longueurs d’onde de résonance d’un électron lié de l’atome ou de la
molécule considérés) : diffusion Rayleigh.
C’est une diffusion élastique et cohérente : le rayonnement émis possède
la même énergie E = hc/λ que le rayonnement incident (en analogie avec
les collisions en cinématique), et la même phase ;

— λ ≤ a : avec de la poussière : diffusion de Mie (ou Lorenz-Mie-Debye)

3.5.1 Diffusion élastique

La diffusion est élastique si l’énergie du photon incident est bien inférieure à
l’énergie de l’électron (dans le cas contraire, de l’énergie serait transférée à l’élec-
tron, cf section suivante).

Diffusion par des électrons libres = diffusion Thomson

La diffusion Thomson se produit dès qu’on a des électrons libres, donc du
gaz ionisé ; elle est par conséquent très courante en astrophysique (des intérieurs
stellaires au milieu intergalactique).

Si l’énergie de repos de l’électron libre est bien supérieure à l’énergie du pho-
ton :

Eph � mec
2 = 8.2× 10−7erg = 0.51MeV (3.80)
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Comme cette énergie est dans le domaine des photons γ (Tab. 9.1), la diffusion
Thomson se produit pour tous les photons jusqu’aux rayons X.

Classiquement, lorsqu’un champ électromagnétique interagit avec un électron,
l’électron oscille sous l’action de la force de Lorentz ~F = e ~E. Une oscillation est
un mouvement accéléré et toute charge accélérée rayonne, c’est le rayonnement
dipolaire électrique 6.

La probabilité qu’un photon interagisse avec un électron est déterminée par la
section efficace Thomson 7 :

σT =
8π

3
r2

0 =
8πe4

3m2
ec

4
(3.81)

= 6.65× 10−25 cm2 (3.82)

où r0 est le rayon classique de l’électron :

r0 =
e2

mec2
= 2.82× 10−13 cm (3.83)

NB : en S.I. :

r0 =
e2

(4πε0)mec2
(3.84)

Cette section efficace est grise (indépendante de la longueur d’onde). Cette
équation s’appliquerait aussi à la diffusion par des protons libres en remplaçant
me par mp, mais la section efficace est alors plus petite d’un facteur (me/mp)

2 =
(1835)−2 ≈ 10−7. La diffusion par les protons libres est donc négligeable.

Si le rayonnement incident est non polarisé, composé d’ondes planes de vecteur
~E orientés aléatoirement dans le plan perpendiculaire à la direction de propagation,
alors, dans la direction perpendiculaire à la propagation, le rayonnement diffusé
sera polarisé.

Diffusion par des électrons liés : le modèle classique de l’oscillateur harmo-
nique amorti

• En réponse à une perturbation, l’électron lié se comporte comme un oscillateur
classique amorti, de fréquence propre ν0 = ω0/2π. La constante d’amortissement

6. Remarque : le champ magnétique du rayonnement exerce également la force ~FB = e~v∧
~B
c

.
Cependant, pour un champ électromagnétique, | ~E| = | ~B|. Pour que les oscillations dues au champ
magnétique aient la même amplitude que celles dues au champ électrique, la vitesse de l’électron
devrait être celle de la lumière. Les oscillations dues au champ magnétique sont par conséquent
négligeables dans la diffusion Thomson

7. Démonstration : voir par exemple Panofsky and Phillips, 1962, 22.2–22.4 ; Rybicki and Light-
man, 3.4–3.6
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classique est :

γcl = ω2
0τe = 4π2ν2

0τe (3.85)

où τe est, à un facteur près, le temps que met la lumière pour parcourir le rayon
classique de l’électron, r0.

τe
def
=

2e2

3mec3
= 6.3× 10−24 s (3.86)

≈ r0

c
(3.87)

Donc

γcl =
8π2e2ν2

0

3mec3
(3.88)

Par exemple, la fréquence (domaine visible) ν0 = 6 × 1014 Hz produirait des
oscillations de temps caractéristique d’amortissement τdamping ≈ 10ns. Ceci est
beaucoup plus long que la période des oscillations T0 = 1/ν0 ≈ 10−15s. Donc il y
aura beaucoup d’oscillations avant que l’énergie de la perturbation ne soit dissipée.

L’oscillateur classique amorti est d’ailleurs le modèle classique pour l’émission
spontanée.

• Supposons maintenant qu’on n’ait plus une perturbation unique, mais une onde
électromagnétique : l’électron est soumis à une force périodique. Le modèle clas-
sique le plus simple pour traiter l’interaction de la lumière avec un atome est celui
d’une onde électromagnétique plane qui interagit avec un dipôle. L’onde est alors
atténuée (les photons sont absorbés). L’absorption et la dispersion peuvent être ex-
pliquées, en mécanique classique, par des oscillations à la fois forcées et amorties
d’oscillateurs harmoniques plongés dans un champ électromagnétique. Considé-
rons une onde électromagnétique qui se propage dans la direction z en interagissant
avec un dipôle (atome 8 + électron, qui peut être vu comme un oscillateur oscillant
dans la direction x), et qui représentent les atomes du gaz.

La section efficace de diffusion résultante est :

σs(ω) = σT
ω4

(ω2 − ω2
0)2 + (ω3

0τe)
2

(3.89)

où ω = 2πν est la pulsation de la perturbation.
On distingue 3 cas selon que la pulsation de la perturbation (rayonnement in-

cident) est supérieure, égale ou inférieure à la pulsation propre du système :

8. atome signifie ici l’atome moins l’électron oscillant, alors qu’en réalité l’électron fait partie de
l’atome
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ω � ω0 : On retrouve le cas de la diffusion Thomson (sur des électrons libres) :

σs(ω) = σT (3.90)

En effet, la période naturelle des oscillations (T0 = 1/(2πω0)) est beaucoup plus
grande que la période des oscillations forcées par le rayonnement incident : dans
ce cas, l’électron se comporte comme s’il était libre.

ω ≈ ω0 : Dans ce cas, (ω2 − ω2
0) = (ω − ω0)(ω + ω0) ≈ 2ω0(ω − ω0)

σs(ω) = σT
ω4

4ω2
0(ω − ω0)2 + (ω3

0τe)
2

(3.91)

= σT
ω2

0

4(ω − ω0)2 + (ω2
0τe)

2
(3.92)

=
σT
2τe

ω2
0τe/2

(ω − ω0)2 + (ω2
0τe/2)2

(3.93)

=
σT
2τe

γcl/2

(ω − ω0)2 + (γcl/2)2
(3.94)

Cette diffusion résonante possède un pic de résonance à ω0 et la section effi-
cace de diffusion est alors maximale. C’est la fluorescence de résonance (à ne pas
confondre avec la phosphorescence). Dans le cas de la fluorescence de résonance,
l’absorption du photon incident est simultanée avec l’émission du photon diffusé,
à la même énergie 9.

Un exemple de diffusion résonnante est la raie Ly α. La longueur d’onde de
cette transition est 1220 Å, et la durée de vie de l’état haut est de seulement 10−9s.
Comme cette durée est beaucoup plus courte que le temps moyen entre collisions
dans la plupart des environnements interstellaires, le rayonnement UV incident est
fortement diffusé par cette raie.

C’est une situation également rencontrée dans le milieu interstellaire pour la
bosse dans la courbe d’absorption observée à 2175 Å (voir Fig. 3.23) et probable-
ment causée par une fluorescence de résonance pour le graphite. Comme pour la
diffusion Thomson, le signal résultant est polarisé.

9. Le photon émis peut avoir une énergie légèrement différente, à cause de la largeur naturelle
des niveaux.
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ω � ω0 : Dans ce cas, le champ électromagnétique perturbateur apparaît gelé
par rapport aux oscillations rapides de l’électron. Comme ω3

0τe = ω0γcl � ω2
0 , on

a :

σs(ω) = σT
ω4

ω4
0 + (ω0γcl)2

(3.95)

= σT

(
ω

ω0

)4

(3.96)

= σT

(
λ0

λ

)4

(3.97)

avec λ = cT = 2πc/ω. C’est la diffusion Rayleigh.
Remarques complémentaires sur la diffusion Rayleigh :
— La diffusion Rayleigh est cohérente et sa distribution angulaire est la même

que celle de la diffusion Thomson, c’est-à-dire symétrique.
— Il est fréquent de dire que le régime Rayleigh est valable lorsque la longueur

d’onde du rayonnement incident est bien supérieur à la taille des particules
diffusantes. En effet on peut relier la taille des particules à la longueur
d’onde des transitions électroniques : cf le modèle de l’atome de Bohr, on
demande qu’une orbite circulaire contienne un nombre entier de longueur
d’onde : nλ = 2πrn. Donc la condition λ � λi,j est équivalente à la
condition λ� taille des particules diffusantes a, ou encore α = 2πa/λ�
1.

— Comme il y a de nombreuses transitions νi,j possibles dans un atome ou une
molécule, il faudrait comparer chaque fois la longueur d’onde du rayonne-
ment incident et la transition considérée. En réalité, il est possible d’identi-
fier des ensembles de raies telles que ν � νi,j soit valable pour toutes. Un
bon exemple concerne l’atmosphère terrestre dont les principaux consti-
tuants (par exemple N2 et O2) possèdent de grosses raies dans l’UV, alors
que le rayonnement solaire possède son maximum dans le visible.
La longueur d’onde de la lumière bleue est d’environ 470 nm. La taille des
molécules d’azote et d’oxygène est d’environ 0.3 nm. La diffusion atmo-
sphérique est donc parfaitement dans le régime de Rayleigh.
Exemple : Le constituant majeur de l’atmosphère, la molécule N2, possède
une section efficace Rayleigh de σR = 5.1×10−31m2 à la longueur d’onde
λ = 532 nm (rayonnement vert).

— Comme la diffusion Rayleigh possède une dépendance en λ−4, la lumière
bleue sera beaucoup plus diffusée que la lumière verte ; c’est pourquoi on
voit de la lumière bleue venir de tout le ciel. Le violet est encore plus diffusé
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que le bleu mais l’oeil humain est moins sensible au violet qu’au bleu 10.
— Moins intuitif, le ciel nocturne est également bleu. Et tout objet au-dessus

de l’atmosphère terrestre observé à travers celle-ci sera atténué, et rougi par
celle-ci.

Diffusion par des électrons liés : résultats quantiques

Un atome quantique ne possède pas une seule fréquence de résonance mais
de multiples transitions entre niveaux. ν0 devient νi,j , ou i et j sont les niveaux
bas et hauts. On prend en compte les différents niveaux en introduisant la force
d’oscillateur fi,j . Avec ce formalisme les 3 cas précédents deviennent :

σs = σT si ν � νi,j (3.98)

σs =
πe2

mec
fi,jφL(ν) si ν ≈ νi,j (3.99)

σs = σT fi,j

(
ν

νi,j

)4

si ν � νi,j (3.100)

où

φL(ν) =
1

π

γi,j/4π

(ν − νi,j)2 + (γi,j/4π)2
(3.101)

γi,j = γi + γj (3.102)

γi =
∑

k<i

Ai,k (3.103)

γj =
∑

k<j

Aj,k (3.104)

où les Ai,k sont les coefficients d’Einstein, c’est à dire les taux de désexcitation
spontanée entre les niveaux i et k.

Les Eq. 3.98 - 3.100 sont équivalentes au résultat classique, sauf en ce qui
concerne la force d’oscillateur.

10. Léonard de Vinci, vers 1500, tenta d’expliquer la raison pour laquelle le ciel était bleu, en
particulier suite à son observation de fumée d’un feu de bois, qui semblait bleue vue sur un fond noir
(Ref : Jackson, J. D. Classical Electrodynamics, 3rd Ed., John Wiley & Sons, Inc., Hoboken, New
Jersey, 1998)
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3.5.2 Diffusion inélastique : diffusion Compton par des électrons libres

La diffusion inélastique se produit lorsque le photon diffusé a perdu une partie
de son énergie. On ne considère ici que la diffusion Compton qui se produit lorsque
le photon incident possède au moins autant d’énergie que l’énergie de masse de
l’électron libre :

Eph ≥ mec
2 = 8.2× 10−7erg = 0.51MeV (3.105)

La conservation de l’énergie et de la quantité de mouvement mène à :

E′ph =
Eph

1 +
Eph

mec2
(1− cos θ)

(3.106)

où θ est l’angle de diffusion (Fig. 3.27).

dependence of !R. For mathematical expressions involving these other quantities, see
Ref. [96].
Rayleigh scattering is coherent and results in a scattered wave whose angular

distribution is the same as for Thomson scattering, that is, forward–backwards sym-
metric. Figure D.1, introduced to explain the polarization caused by Thomson scatter-
ing, also applies to Rayleigh scattering.

D.2 Inelastic scattering – Compton scattering from free
electrons

Inelastic scattering occurs when a scattered photon loses some fraction (< 1) of its
energy. The outgoing scattered photon will then have a longer wavelength because of
the loss of energy. There are several examples of this (see Sect. 5.1.2), but here we
consider only Compton scattering which occurs when an incoming photon has
approximately as much or more energy as the rest mass energy of a free electron,

EphZme c
2 ¼ 8:2" 10#7 erg ¼ 0:51 MeV ðD:25Þ

If so, then some of the photon’s energy will be imparted to the electron on ‘impact’. The
situation is shown in Figure D.3 for an electron initially at rest. In this case, conserva-
tion of energy and momentum yields,

E0
ph ¼

Eph

1þ Eph

me c2
ð1# cos "Þ

ð" 6¼ 0Þ ðD:26Þ

where Eph ¼ h c=# is the energy of the incident photon, E0
ph ¼ h c=#0 is the energy of

the scattered photon, and " is the scattering angle. For low photon energies

Figure D.3. Geometry for Compton scattering when the electron is initially at rest.

D.2 INELASTIC SCATTERING – COMPTON SCATTERING FROM FREE ELECTRONS 367

FIGURE 3.27 – Schéma de la diffusion Compton avec un électron initialement au
repos. (Crédit : Irwin)

Pour des photons de faibles énergies, on retrouve la diffusion Thomson cohé-
rente.
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Pour des photons de grande énergie (Eph � mec
2) et de grands angles de

diffusion (cos θ ≈ 0), on a E′ph ≈ mec
2, quelle que soit l’énergie du photon

incident.
Le résultat net est un cooling du champ de rayonnement.
La section efficace n’est plus celle de la diffusion Thomson sur des électrons

liés, mais celle de Klein-Nishina , (incluant des effets quantiques et relativistes),
qui est plus petite. Par conséquent la diffusion devient de moins en moins efficace
au fur et à mesure que l’énergie des photons augmente.

Comme la diffusion Compton se produit dans des régions avec des photons
de haute énergie, il est possible que les électrons possèdent également de grandes
énergies, et des vitesses relativistes. On ne peut plus supposer l’électron immobile :
il faut appliquer la conservation de l’énergie et du moment cinétique au système
photon + électron. Ceci ouvre la possibilité à un transfert d’énergie de l’électron
vers le photon : c’est la diffusion Compton inverse.

Les conditions qui déterminent la manière dont l’énergie est transmise sont les
suivantes :

hν > 4kTe : Effet Compton (énergie transférée aux électrons)

hν = 4kTe : Pas d’échange d’énergie

hν > 4kTe : Diffusion Compton inverse (énergie transférée aux photons)

où Te est la température électronique.

3.5.3 Diffusion par la poussière

Efficacité de diffusion : définition

On considère en général simultanément la diffusion et l’absorption causées par
la poussière, le tout se nommant l’extinction. Il en résulte un indice de réfraction
complexe : c’est la théorie de Mie.

On définit, pour un grain de rayon a, à la longueur d’onde λ :

Q(ext,abs,diff)λ : l’efficacité (d’extinction, d’absorption ou de diffusion)

C(ext,abs,diff)λ : la section efficace (d’extinction, d’absorption ou de diffusion)

On a :

Qext,λ =
Cext,λ

πa2
(3.107)

= Qabs,λ +Qdiff,λ (3.108)

=
Cabs,λ

πa2
+
Cdiff,λ

πa2
(3.109)

(3.110)
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Donc Qλ est le rapport entre la section efficace du grain et sa section géomé-
trique.

L’albedo
L’albedo a est la fraction de lumière incidente qui est diffusée (réfléchie) :

Aλ =
Qdiff,λ

Qext,λ
=
Cdiff,λ

Cext,λ
(3.111)

L’albedo de la neige fraiche est de 0.9 et celui du charbon est de 0.04. Par
définition un corps noir possède un albédo de zéro.

En météorologie, l’albedo est une grandeur fondamentale dans les mo-
dèles calculant l’équilibre radiatif de la Terre. L’albedo moyen de la Terre est
de 30% mais varie fortement selon la région considérée et sa couverture nua-
geuse/neigeuse.

a. Dérivé du latin albus : blanc

Indice de réfraction complexe

Le modèle classique le plus simple pour traiter l’interaction de la lumière avec
un atome est celui d’une onde électromagnétique plane qui interagit avec un dipôle.
L’onde est alors atténuée (les photons sont absorbés). L’absorption et la dispersion
peuvent être expliquées, en mécanique classique, par des oscillations à la fois for-
cées et amorties d’oscillateurs harmoniques plongés dans un champ électromagné-
tique. Considérons une onde électromagnétique qui se propage dans la direction
z en interagissant avec un dipôle (atome + électron, qui peut être vu comme un
oscillateur oscillant dans la direction x), et qui représentent les atomes du gaz.

• La solution des équations de Maxwell pour le vecteur champ électrique ~E dans
un milieu de permittivité ε est :

E(z) = E0e
i(ωt−kz) = E0e

iω(t− z
vϕ

) (3.112)

où la vitesse de phase complexe est donnée par :

vϕ = c

√
ε0µ0

εµ
(3.113)
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où ε est la constante diélectrique (complexe), ε0 la permittivité du vide, µ la per-
méabilité magnétique (complexe), µ0 la perméabilité du vide. Si on s’intéresse à
des gaz et que ceux-ci ont une perméabilité magnétique négligeable, on a µ = µ0.

• L’indice de réfraction complexe m, qui dépend de la composition chimique,
peut se décomposer comme :

m ≡ c

vϕ
= n− ik (3.114)

où k est appelé indice d’atténuation ou coefficient d’extinction. n est l’indice de
réfraction couramment utilisé en optique géométrique.

• Démontrons que l’indice d’atténuation k est relié au coefficient d’absorption κ.
Montrons d’abord que l’intensité est proportionnelle à E2

0 : La densité d’éner-
gie associée avec le champ électrique est donnée par u = ~E · ~D/2 + ~H · ~B/2.
Comme |E0| = |H0| et µ = ε = 1 (vide), on a 11 : u ∼ E2

0 .
Du point de vue macroscopique, une onde plane monochromatique se propa-

geant dans la direction ~n définie par les angles θ0 et φ0 peut s’écrire :

I(µ, φ) = I0δ(θ − θ0)δ(φ− φ0) (3.115)

En utilisant la densité d’énergie monochromatique (Eq. 1.8), on obtient u = I0/c.
Par conséquent, I0 ∼ E2

0 .

• D’après l’Eq. 3.114, on peut écrire :

z

vϕ
=
mz

c
=
nz

c
− ikz

c
(3.116)

et donc le champ électrique s’écrit :

E(z) = E0e
−ωk

c
z eiω(t−nz

c
) (3.117)

Le seconde exponentielle, imaginaire, rend compte de la diffusion, c’est-à-dire
de tout le rayonnement qui n’est pas absorbé. Cela comprend la diffusion, la dif-
fraction ou du rayonnement qui traverserait le grain de part en part.

La premiere exponentielle, réelle, traduit la diminution (l’extinction) exponen-
tielle de l’amplitude de l’onde.

11. le facteur numérique n’est pas indiqué car il dépend du système d’unité utilisé : cgs ou S.I.
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Calculons l’atténuation du flux radiatif passant à travers une couche de matière
d’épaisseur z :

|E(z)|2 = E2
0e
− 2ωk

c
z (3.118)

Mais par ailleurs, l’équation de transfert (Eq. 1.64) en supposant nulle l’émission,
ainsi que la définition de l’épaisseur optique (Eq. 1.66) permettent d’écrire :

I(z) = I0e
−
∫ z
0 χds = I0e

−
∫ z
0 κds (3.119)

• Comme I0 ∼ E2
0 , en identifiant les deux expressions 3.118 et 3.119 on a :

2ωk

c
= κ (3.120)

Donc l’indice d’atténuation k est bien relié au coefficient d’absorption κ.

Efficacité de diffusion : variation avec la longueur d’onde

On peut dès lors calculer l’efficacité de la diffusion (Q) en fonction de la taille
des grains (a) et de la longueur d’onde (λ). A. N. Mie (1908, Ann. Phys. 25, 377)
a résolu les équations de Maxwell 12 pour la diffusion par une sphère uniforme de
rayon a et d’indice de réfraction m(λ) = n(λ)− ik(λ).

On utilise couramment la variable sans dimension x :

x =
2πa

λ
(3.121)

La Fig. 3.28 illustre un comportement typique de Q(x) pour un grain faible-
ment absorbant.

• L’interaction la plus forte (maximum de la courbe) a lieu pour un grain dont la
taille est similaire à la longueur d’onde (a/λ = 2/π).

Si x� 1 ou x� 1 on trouve alors les formules asymptotiques de Mie :

• Si x� 1 ou a� λ : on est à la limite de diffraction. L’extinction devient une
fonction sensible de la longueur d’onde. Dans ce cas, les approximations suivantes
sont valables :

Qdiff,λ ≈ 8

3

(
2πa

λ

)4 ∣∣∣∣
m2 − 1

m2 + 1

∣∣∣∣
2

(3.122)

12. Pour aller plus loin : H.C. van de Hulst, “Light Scattering from Small Particles”
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If the grain size is very small in comparison to the wavelength of light (left on the
plot), then the extinction is a strong function of wavelength. In this case, the following
useful approximations result (Ref. [180]),

Qscat! ! 8

3

! 2" a
!

"4 ###
m2 " 1

m2 þ 2

###
2

ðD:34Þ

Qabs! !
! 8" a

!

"
Im
nm2 " 1

m2 þ 2

o
ðD:35Þ

where Im refers to the imaginary part of the term within the braces. As long as the grain
is not strongly absorbing (k is small), the term, ðm2 " 1Þ=ðm2 þ 2Þ is roughly constant
with wavelength or only weakly dependent on wavelength. Thus, for a given grain size
which is small in comparison to !, Qscat / 1=!4 (dash-dotted curve at left) which is
just Rayleigh scattering (Sect. D.1.5). For the absorption portion, Qabs / 1=! (dotted
curve at left). In both cases, if the wavelength is very large in comparison to the grain,
then the interaction of the grain with light (Qext) is negligible, such as when radiowaves
traverse the ISM.
On the other hand, if the grain size is large in comparison to the wavelength of light

(right on the plot), then the scattering and absorption of radiation achieve a roughly
constant value, similar to light hitting a large solid surface. In this case, the scattering
and absorption cross-sections are just the geometric cross-sections (Qscat ! Qabs ! 1).
In this limit, the extinction efficiency factor Qext ! 2. This means that the effective
cross-sectional area of the grain is twice the geometrical cross-section, or twice as
much energy is removed from the incident beam by the particle than its geometrical
size would suggest. The reason for this is that light diffracts around the grain and this
bending also removes light from the line of sight.

Figure D.5. Absorption, scattering, and extinction efficiency factors as a function of the
parameter, x ¼ 2" a=!, for a weakly absorbing grain with index of refraction as indicated. When Q
is multiplied by the geometric cross-section, the result is the effective interaction cross-section of
the dust particle to the incident light. (Whittet, D.C.B, Dust in the Galactic Environment, 2nd Ed.,
Institute of Physics Publishing)

D.3 SCATTERING BY DUST 371

FIGURE 3.28 – Efficacités d’extinction (ou absorption totale), de diffusion (scat-
tering) et d’absorption pure (absorption) en fonction du paramètre x = 2πa/λ,
pour un grain faiblement absorbant (l’indice de réfraction m est indiqué). (Crédit :
Whittet, D.C.B, Dust in the Galactic Environment, 2nd Ed., Institute of Physics
Publishing)
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Tant que le grain n’est pas trop absorbant (k petit), alors le terme au carré est
sensiblement constant, donc Qdiff,λ ∝ 1/λ4 : on retrouve la diffusion Rayleigh.

Qabs,λ ≈
(

8πa

λ

)
Im

(
m2 − 1

m2 + 2

)
(3.123)

où Im() est la partie imaginaire du nombre complexe de la parenthèse. Dans ce cas,
Qabs,λ ∝ 1/λ.

Dans ce régime Rayleigh, la section efficace d’absorption ne dépend que de la
masse du grain :

σabs = Qabsπa
2 (3.124)

∝ a3 (3.125)

∝ mdust (3.126)

Dans les deux cas, si x est très petit, l’interaction grain-lumière (Qext,λ) est
négligeable : c’est le cas des ondes radios traversant le milieu interstellaire.

• Si x� 1 ou a� λ : L’absorption et la diffusion atteignent une valeur asymp-
totique. Les sections efficaces de diffusion et d’absorption sont les sections géomé-
triques (Qabs = Qdiff = 1) et Qext ≈ 2. La section efficace totale est le double de
la section efficace géométrique à cause de la diffraction.

Bien que la théorie de Mie nécessite des approximations importantes, des théo-
ries plus détaillées indiquent que, tant que les grains ne sont pas alignés, les résul-
tats ne changent pas drastiquement. En réalité, une fraction des grains est alignée,
sans que le mécanisme soit très bien compris (rôle du couple exercé par la pression
de radiation sur les grains, alignement par un champ magnétique).

3.5.4 Remarques sur la diffusion

La diffusion enlève des photons de la ligne de visée, car ils sont diffusés vers
d’autres directions. Cependant la diffusion peut aussi ré-introduire des photons
dans la ligne de visée. Les nébuleuses par réflection 13 en sont un bon exemple,
cf les nébuleuses des Pléiades (Fig. 3.29).

Un autre exemple spectaculaire de diffusion est l’écho de lumière. Il se produit
quand un objet subit une variation brutale (supernovae, Gamma Ray Burst) ou
non (certaines classes d’étoiles variables) de luminosité. La lumière traverse à la

13. Par opposition aux nébuleuses en émission, dont l’étoile centrale est suffisamment chaude
pour ioniser le gaz environnant.
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FIGURE 3.29 – Les Pléiades (ou Messier 45) font partie d’un amas jeune d’étoiles
de type spectral O, entourées de poussière, visible sous forme d’une nébuleuse par
réflection produite via la diffusion Rayleigh (Crédit : NASA/ESA/AURA/Caltech).
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vitesse c des nuages de poussière. Sur des photos prises à des instants différents,
la poussière située à des distances croissantes de l’objet central diffuse la lumière
dans la ligne de visée (Fig. 3.30).

FIGURE 3.30 – Séquence temporelle de 6 images de l’étoile carbonée V838 Mon,
prises entre mai 2002 et octobre 2004. (Crédit : Hubble Heritage).
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FIGURE 3.31 – Shéma (vue latérale)d’un écho de lumière provenant d’une super-
nova. Un écho se produit lorsque la Terre est à un foyer d’une ellipse fictive, et la
source à l’autre foyer, et que des nuages de poussière se trouvent le long de l’el-
lipse. Si la poussière est distribuée uniformément dans l’espace autour de la source,
la diffusion produit un cercle, dans le cas contraire, un arc. (Credit : P. Marenfeld
and NOAO/AURA/NSF).
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Chapitre 4

Introduction à l’astrophysique
stellaire

4.1 Equations de base de structure stellaire

On suppose l’étoile à symétrie sphérique (pas de rotation rapide, pas de champ
magnétique, pas binaire serrée).

4.1.1 Equilibre hydrostatique

• Soit Mr la masse à l’intérieur du rayon r de l’étoile, et ρ sa densité. Alors la
masse d’une coquille d’épaisseur dr entre les rayons r et r + dr est :

dMr = 4πr2ρdr (4.1)

Donc

dMr

dr
= 4πr2ρ (4.2)

• Considérons une portion de la coquille entre r et r + dr, d’aire dA, sur laquelle
s’exerce la pression P au rayon r, et P + dP au rayon r + dr :

PdA− (P + dP )dA− GMr

r2
ρdrdA = 0 (4.3)

Donc

dP

dr
= −ρ GMr

r2
(4.4)

105
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On a donc 3 inconnues ρ,Mr et P , pour 2 équations, ce qui est insuffisant.
Dans certaines étoiles denses, comme les naines blanches ou les étoiles à neutron,
la pression est fonction de la densité seulement. Le nombre de variables indépen-
dantes est donc 2, et les équations 4.2 et 4.4 suffisent pour déterminer la structure
stellaire.

Dans les étoiles normales, cependant, la matière se comporte comme un gaz
parfait et la pression dépend à la fois de la densité et de la température : P ∝ ρT .
On a besoin d’autres équations.

4.1.2 Théorème du viriel pour les étoiles

L’Eq. 4.4 donne :

∫ R

0

dP

dr
4πr3 dr =

∫ R

0

(
−GMr

r2
ρ

)
4πr3 dr (4.5)

On intégrant par partie le membre de gauche, et comme P(R)=0 :

−
∫ R

0
3P 4πr2dr =

∫ R

0

(
−GMr

r

)
4πr2ρ dr (4.6)

Or l’énergie gravitationnelle totale de l’étoile est :

EG =

∫ R

0
−G Mr (4πρr2dr)

r
(4.7)

Tandis que l’énergie thermique totale de l’étoile est :

ET =

∫ R

0

3

2
nkT4πr2dr =

∫ R

0

3

2
P4πr2dr (4.8)

car dans une région de température T , l’énergie thermique moyenne par particule
est 3/2kT et donc 3/2nkT est l’énergie thermique par unité de volume.

L’Eq. 4.6 donne alors le théorème du viriel :

2ET + EG = 0 (4.9)

ou encore

ET = −1

2
EG =

1

2
|EG| (4.10)
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L’énergie gravitationnelle totale est clairement négative, comme la somme de l’éner-
gie thermique et de l’énergie gravitationnelle :

E = EG + ET =
1

2
EG = −1

2
|EG| (4.11)

Lors de la contraction lente d’une étoile, on suppose que celle-ci est approxima-
tivement à l’équilibre hydrostatique et donc que le théorème du viriel (Eq. 4.9) est
approximativement valide. L’étoile, en se contractant, devient de plus en plus liée
gravitationnellement, donc |EG| est plus grand, donc |ET | également (Eq. 4.10),
donc la température de l’étoile augmente.

Exactement la moitié de l’énergie potentielle gravitationnelle perdue lors de
la contraction est transformée en énergie thermique. L’autre moitié doit quitter le
système (sous forme de rayonnement).

Temps de vie d’une étoile basé sur l’énergie gravitationnelle τKH :
On suppose l’étoile approximativement en équilibre hydrostatique donc le

théorème du viriel est valable. Si l’étoile se contracte et ne possède pas d’autre
source d’énergie (nucléaire), l’Eq. 4.10 montre que la moitié de l’énergie gra-
vitationnelle est convertie en énergie thermique. L’autre moitié est rayonnée.
Helmholtz et Kelvin pensaient que c’était la raison pour laquelle les étoiles
brillent. Mais alors le Soleil a déjà rayonné l’énergie 1/2|EG|, donc son âge
serait

τKH ≈
1/2|EG|
L�

(4.12)

On estime |EG| à) partir de l’Eq. 4.7, en remplaçant Mr et r par leurs valeurs
moyennes :

|EG| ≈
G(M�/2)

R�/2
M� ≈ 4× 1041J (4.13)

En remplaçant dans l’Eq. 4.12, on trouve :

τKH ≈ 107ans (4.14)

qui est le temps de Kelvin-Helmholtz. Déjà à l’époque, il y avait des preuves
géologiques que la Terre était plus ancienne que cela. La contraction gravita-
tionnelle ne peut donc être la source principale d’énergie du Soleil.
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4.1.3 Transport de l’énergie dans les étoiles

On sait qu’une étoile possède en outre une source d’énergie nucléaire. Cette
énergie est transportée vers l’extérieur de l’étoile. Soit Lr le flux d’énergie par
seconde qui traverse une surface sphérique de rayon r < R centrée au coeur de
l’étoile (dont la luminosité totale est L(R) = L). Si ε est le taux de génération
d’énergie par unité de masse et de temps, alors :

Lr+dr − Lr = dLr = 4πr2dr ρε (4.15)

Donc

dLr
dr

= 4πr2dr ρε (4.16)

Le flux d’énergie provient du gradient de température. Il y a trois modes im-
portant de transport de la chaleur : par conduction, par convection et par rayonne-
ment. Bien que la conduction soit importante dans les étoiles compactes (naines
blanches), elle est négligeable dans les étoiles normales. La convection sera exa-
minée plus loin.

4.1.4 Transport de l’énergie par le rayonnement dans les étoiles

Considérons pour l’instant une région de l’étoile dans laquelle l’énergie est
transportée uniquement par rayonnement. On repart de l’équation de transfert (Eq. 1.64) :

µ
∂Iν
∂τν

= Iν − Sν (4.17)

donc :
∫ 1

−1

2πµ2

c

∂Iν
∂τν

dµ =

∫ 1

−1

2πµ

c
(Iν − Sν)dµ (4.18)

En utilisant la définition du flux (Eq. 1.12), ainsi que les Eq. 1.40 et 1.41 qui
donnent la pression de radiation :

Pν =
2π

c

∫ 1

−1
µ2Iνdµ (4.19)

on a :
dPν
dτν

=
Fν
c

(4.20)

Donc, si αν est le coefficient d’extinction massique :

Fν = − c

αν

dPν
dr

(4.21)

donc : F = −c
∫

1

αν

dPν
dr

dν (4.22)
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Mais on voudrait que le flux F satisfasse plutôt une équation indépendante de
la fréquence, de la forme :

F = −c 1

αR

dP

dr
(4.23)

où αR serait une moyenne en fréquence bien choisie de αν . Comme on désire le
même flux émergeant, on égale les Eq. 4.22 et 4.23, et on obtient pour αR :

1

αR
=

∫
1
αν

dPν
dr dν∫

dPν
dr dν

(4.24)

Ce coefficient d’absorption moyen, gris, αR, est l’opacité moyenne de Rosse-
land. Comme Pν = 4π/(3c)Bν (Eq. 1.43),

dPν
dr

=
4π

3c

∂Bν
∂T

dT

dr
(4.25)

Donc :

1

αR
=

∫
1
αν

∂Bν
∂T dν∫

∂Bν
∂T dν

(4.26)

On écrit souvent α = ρχ, où χ est l’opacité de la matière stellaire. Donc en
reprenant l’Eq. 4.23 et en utilisant l’Eq. 1.43 :

F = − c

ρχ

d

dr

(
4σ

3c
T 4

)
(4.27)

Le flux d’énergie Lr à travers la surface de rayon r est donné par :

Lr = 4πr2F = −4πr2 c

ρχ

d

dr

(
4σ

3c
T 4

)
(4.28)

d’où

dT

dr
= − 3

16σ

χρ

T 3

Lr
4πr2

(4.29)

4.1.5 Transport d’énergie par la convection dans les étoiles

La convection se produit quand un volume de gaz possède un excès de tem-
pérature par rapport à son environnement immédiat. Un tel volume doit posséder
une épaisseur optique suffisante pour empêcher que son énergie excédentaire par
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rapport à son environnement ne soit entièrement dissipée par des pertes radiatives.
On comprend donc que la convection ne peut pas transporter beaucoup de flux dans
les parties optiquement minces de la photosphère.

Si la vitesse v d’une cellule lors de son ascension est beaucoup plus petite que
la vitesse du son, le flux d’énergie transportée par les cellules de convection (i.e.,
le flux convectif, représentant l’énergie par unité d’aire et de temps) s’écrit :

Fconv = ρCpv∆T (4.30)

avec Cp la chaleur spécifique à pression constante de l’élément de volume de
densité ρ, de vitesse v et caractérisé par un excès de température ∆T .

Citons quelques ordres de grandeur : dans le cas du Soleil, la granulation solaire
constitue le sommet des cellules convectives. Cette zone est située au fond de la
photosphère ou ρ ≈ 10−7g/cm3, δT ≈ 100K et v est de l’ordre de quelques km/s.
AvecCp ≈ 8 107 erg/(g K) pour l’hydrogène, on trouveFconv ≈ 2 108erg/(s cm2),
à comparer aux ≈ 1011erg/(s cm2) du flux radiatif. La convection contribue donc
peu au flux d’énergie dans la photosphère solaire.

En revanche, la convection joue un rôle fondamental quant à la forme des raies,
à cause des décalages Doppler et des différences de température qu’elle impose.
La convection affecte la distribution de température d’une part en influençant sa
stratification verticale, et d’autre part en introduisant des inhomogénéités horizon-
tales. En général, il existe une corrélation entre le signe de la vitesse et celui du
gradient de température (les cellules chaudes montent, les cellules froides des-
cendent) ; donc la distribution de photons en terme de décalage Doppler n’est pas
symétrique par rapport à zéro, ce qui produit des raies asymétriques.

Les effets sur les raies spectrales sont maintenant détectables par les observa-
tions. Certains travaux étudient la formation des raies spectrales dans des zones
convectives, plus exactement dans la fine couche convective (∼ 200 000km) pré-
sente à la surface du soleil. Tenir compte des inhomogénéités de température dues à
la granulation conduit à des déterminations d’abondances sensiblement différentes
de celles obtenues à partir d’atmosphères purement 1D 1.

Enfin, la convection est un mécanisme de mélange extrêmement efficace, qui
conduit, lorsqu’elle agit, à l’homogénéité chimique des photosphères.

Supposons que :
— la cellule de matière est à la même pression que son environnement
— aucun échange de chaleur n’a lieu entre la cellule et son environnement. Le

processus d’ascension de la cellule est donc supposé adiabatique.
— le poids moléculaire moyen des particules ne varie pas pendant l’ascension

de la cellule

1. Voir Asplund et al. (2000) qui a effectué des simulations numériques 3D de convection solaire.
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Le poids moléculaire moyen
Soit
— X la fraction de masse d’hydrogène
— Y la fraction de masse d’hélium
— Z la fraction de masse de tous les autres éléments (appelés "métaux"

en astrophysique)
Avec ces notations,

— Le nombre d’atomes d’H par unité de volume est mX/(V mH) =
ρX/mH. Le nombre de particules, pour de l’hydrogène totalement io-
nisé, est 2ρX/mH, car chaque atome d’hydrogène contribue pour un
proton et un électron.

— Le nombre d’atomes d’He par unité de volume est ρY/4mH. Le nombre
de particules, pour de l’hélium totalement ionisé, est 3ρY/(4mH),

— Comme un atome (lourd) de masse A contribue approximativement
A/2 particules (électrons + noyau), le nombre de particules, pour un
l’élément de masse A totalement ionisé, est (A/2)ρZ/(AmH) = ρZ/(2mH).

Donc le nombre total de particules par unité de volume est :

n =

(
2X +

3

4
Y +

1

2
Z

)
ρ

mH
(4.31)

Mais on a aussi, avec la définition du poids moléculaire moyen :

n
def
=

ρ

µmH
=

M

NmH
(4.32)

Donc µ =
1

2X + 3
4Y + 1

2Z
(4.33)

La pression du gaz parfait est donnée par P = nkBT , donc

P =
ρ

µmH
kBT (4.34)

Le poids moléculaire moyen est très utile pour comprendre qualitativement
différentes propriétés stellaires. Pour des modèles précis, il faut cependant
prendre en compte l’ionisation partielle, surtout dans les couches externes, et
la pression de radiation, qui devient importante dans les étoiles massives.

Soit γ = Cp/Cv l’exposant adiabatique. Pendant l’expansion adiabatique d’un
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gaz idéal, on a :

P ÷ ργ (4.35)

ou

Pρ−γ = cte (4.36)
d ln ρ

d lnP
=

1

γ
(4.37)

Pour avoir de la convection, il faut que la densité de la cellule diminue au moins
aussi rapidement que la densité de son environnement photosphérique :

1

γ
=

[
d ln ρ

d lnP

]

cell

>

[
d ln ρ

d lnP

]

photo

(4.38)

Avec la loi des gaz parfaits 2 P = (ρ/µmH)kBT , ou µ est le poids moléculaire
moyen, on a :

lnP = ln ρ− lnµ− lnmH + ln k + lnT (4.39)

donc :
[
d ln ρ

d lnP

]

photo

= 1 +
d lnµ

d lnP
− d lnT

d lnP
(4.40)

En remplaçant dans l’inégalité 4.38, la condition pour avoir de la convection,
qui s’appelle le critère de Schwarschild, devient :

[
d lnT

d lnP

]

photo

> 1− 1

γ
+
d lnµ

d lnP
(4.41)

Cette condition sera satisfaite, en particulier, dans les cas suivants :
— Si le gradient dans le membre de gauche de 4.41 est important, ce qui se

produit lorsque l’opacité est grande. Des couches opaques bloquent le flux
de chaleur en provenance de l’intérieur de l’étoile, qui peut, en réponse, soit
augmenter son rayon, soit, si l’Eq. 4.41 est satisfaite, utiliser la convection
comme une "valve de sécurité".

2. La densité au coeur du soleil est plus de 100 fois la densité de l’eau. Cependant, la matière s’y
comporte encore comme un gaz parfait, car la température est si élevée que les énergies potentielles
inter-atomiques sont négligeables par rapport aux énergies cinétiques typiques des particules : les
atomes ne peuvent s’assembler en liquides ou solides.
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— Si le gradient adiabatique est faible. Supposons que l’hydrogène et l’hé-
lium ne changent pas d’état d’ionisation, et que le gaz soit chimiquement
homogène. On a alors d lnµ/d lnP = 0. Pour un gaz monoatomique,
γ = 5/3 ' 1.67. Le critère de Schwarschild devient d lnT/d lnP > 0.4.
Pour les gaz formés de molécules polyatomiques, γ tend vers 1 car le
nombre de degrés de liberté augmente avec la complexité de la molécule.
Donc la convection est favorisée dans les étoiles froides car les molécules
y sont abondantes.
La présence de rayonnement peut aussi faire diminuer γ. On peut montrer
(à partir de la première loi de la thermodynamique et de l’Eq. 2.15) que le
rayonnement piégé dans une cellule suit une loi adiabatique avec γ = 4/3.

On peut aussi ré-écrire l’Eq. 4.41 comme :

dT

T
> (1− 1

γ
)
dP

P
+
dµ

µ
(4.42)

et si le poids moléculaire moyen µ est constant pendant l’ascension de la cellule :

dT

dr
> (1− 1

γ
)
T

P

dP

dr
(4.43)

Une théorie de la convection encore largement employée est celle de la lon-
gueur de mélange (mixing-length theory, Vitense 1953 ; Böhm-Vitense 1958) ou
ses variantes 3.

Si ∆ρ est la différence de densité entre la cellule convective et son environne-
ment, alors par conservation de l’énergie :

1

2
ρv2 = g∆ρl (4.44)

où l est la longueur de mélange, c’est-à-dire la distance sur laquelle une cellule
peut subsister sans se diluer dans son environnement.

Si les pressions sont à l’équilibre et les poids moléculaires sont constants, on
a :

∆ρ

ρ
=

∆T

T
(4.45)

Donc :

v =

√
gl∆T

T
(4.46)

3. Cf cours de structure stellaire pour plus de détails
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Et avec l’Eq. 4.30 :

Fconv = ρCp

(
gl

T

)1/2

∆T 3/2 (4.47)

ou, en terme de gradient de température :

Fconv = ρCp

( g
T

)1/2
l2

[(
dT

dx

)

cell

−
(
dT

dx

)

photo

]3/2

(4.48)

La valeur choisie pour la longueur de mélange, l, est un paramètre ajustable.
Dans les intérieurs stellaires, une calibration empirique est possible car le rayon de
l’étoile dépend de l ; on adopte typiquement des valeurs de l ≈ 1.5 fois l’échelle
de hauteur de pression. Dans les photosphères stellaires, aucune calibration simple
de ce type n’existe. L’assombrissement centre-bord du soleil ne dépend que faible-
ment de la convection. Dans la construction des modèles d’atmosphère, on vérifie
plutôt pour chaque couche le critère de Schwarzschild, et s’il indique qu’il y a
convection, on utilise la conservation du flux total pour estimer le flux convectif.

D’importants progrès ont eu lieu récemment pour résoudre les équations non-
linéaires hydrodynamiques qui régissent la photosphère et les couches juste en
dessous ; cela conduit à des modèles tri-dimentionnels.

4.2 Construction de modèles d’étoiles

Les équations 4.2, 4.4, 4.16 et 4.29 sont les quatre équations importantes de
la structure stellaire. Si le flux est transporté par convection et pas par rayonnement,
il faut remplacer l’Eq. 4.29 par l’Eq. 4.43 (au sein d’un même modèle stellaire).

Une fois donnés
— l’équation d’état P (ρ, T,Xi),
— l’opacité χ(ρ, T,Xi)
— le taux de génération d’énergie nucléaire ε(ρ, T,Xi)

les quatre équations ci-dessus impliquent quatre fonctions indépendantes de r :
ρ, T,Mr, Lr.

Conditions aux limites :
— r = 0 : Mr = 0 et Lr = 0
— r = R : ρ = 0

La température à la surface est déduite de l’approximation d’atmosphère
grise, qui conduit 4 à T (τ) =

[
3
4(τ + 2

3)
]1/4

Teff

4. cf cours de Master
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donc T = 2−1/4Teff = 2−1/4( L
4πR2σ )1/4 ≈ 0.84Teff

Le problème peut ainsi aisément être résolu numériquement. On a donc tous les
ingrédients pour construire un modèle d’étoile.

Notons que l’équation d’état P (ρ, T,Xi), l’opacité χ(ρ, T,Xi) et le taux de
génération d’énergie nucléaire ε(ρ, T,Xi) dépendent tous de la composition chi-
mique de l’étoile. Or la composition du coeur va changer suite aux réactions nu-
cléaires. On fixe donc la masse initiale de l’étoile et une composition chimique
initiale et un premier modèle est calculé. Puis on calcule des modèles successifs en
tenant compte de l’évolution de la composition chimique, ce qui permet de suivre
l’évolution de l’étoile. Un modèle solaire typique (mais simplifié) est présenté à la
Table 4.1.
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Table 4.1 The standard solar model. The
density ρ is in kg m−3. Adapted from
Bahcall and Ulrich (1988).

R/R⊙ Mr /M⊙ Lr /L⊙ T ρ

0.000 0.000 0.000 1.56e+7 1.48e+5
0.053 0.014 0.106 1.48e+7 1.23e+5
0.103 0.081 0.466 1.30e+7 8.40e+4
0.151 0.192 0.777 1.11e+7 5.61e+4
0.201 0.340 0.939 9.31e+6 3.51e+4
0.252 0.490 0.989 7.86e+6 2.09e+4
0.302 0.620 0.999 6.70e+6 1.20e+4
0.426 0.830 1.001 4.73e+6 2.96e+3
0.543 0.924 1.001 3.53e+6 8.42e+2
0.691 0.974 1.000 2.38e+6 2.05e+2
0.822 0.993 1.000 1.19e+6 6.42e+1
0.909 0.999 1.000 5.25e+5 1.87e+1
1.000 1.000 1.000 5.77e+3 0.00e+0

need to specify the composition, keeping in mind that the composition changes
continously due to nuclear reactions – at least in the core where these reactions
take place. To construct the model of a star of a definite mass, usually an initial
uniform composition is assumed and first a stellar model is calculated on the
basis of it. This model would correspond to a star of this mass when it is just
born. Then one finds out how the composition of the core will change due to
nuclear reactions after some time. A stellar model calculated with this changed
composition corresponds to the star some time after it is born. By constructing
successive models with changed compositions, one finds how the star evolves
with time. While hydrogen is being converted into helium in the core of a star,
the overall structure of the star is found not to change much and the star lies
on the main sequence in the HR diagram. Only when hydrogen is depleted
sufficiently in the core, drastic changes in the overall characteristics of the star
start taking place. We shall discuss these in the next section.

The age of the solar system is estimated by such methods as the analysis
of radioactive nuclei with long half-lives in the old rocks and meteorites. We
believe the Sun to be about 4.6 × 109 yr old. So a standard solar model is
constructed by first solving the stellar structure equations by assuming that the
present composition of the solar surface was initially the composition of the
whole Sun and then by advancing this model through 4.6 × 109 yr. Table 4.1
presents the standard solar model. Before discussing how this standard solar
model has been beautifully confirmed by recent experiments, we turn to some
other important points.

We showed in §3.4 that many properties of stars can be understood without
solving the stellar structure equations in detail. Now we want to discuss some

TABLE 4.1 – Modèle solaire standard. La densité est en kg m−3 (adapté de Bahcall
& Ulrich (1988) par Choudhuri)

.

4.3 Relations simples entre paramètres stellaires

On peut faire des approximations drastiques 5 en partant des Eq. 4.2, 4.4, 4.16,
4.29 et 4.43, pour comprendre les relations entre certains paramètres stellaires.
• Remplaçons le terme de gauche dP/dr de l’Eq. 4.4 par P/R. Comme ρ ∝

5. Une approche plus sophistiquée consiste à construire des modèles homologues, en supposant
que des quantités varient à l’intérieur d’étoiles différentes de manière similaire.
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M/R3 :

P

R
∝ ρ

Mr

R2
donc P ∝ M2

R4
(4.49)

L’équation d’état P ∝ ρT , toujours avec ρ ∝M/R3, implique :

P ∝ M

R3
T (4.50)

Les Eq. 4.49 et 4.50 impliquent que :

T ∝ M

R
(4.51)

• Repartons de l’équation de transfert (Eq. 4.29) qu’on suppose valable dans toute
l’étoile. On suppose aussi que l’opacité χ ne varie pas appréciablement dans l’étoile :

T

R
∝ M

R3T 3

L

R2
donc L ∝ (TR)4

M
(4.52)

Mais comme TR ∝M (Eq. 4.51), on obtient la relation masse-luminosité :

L ∝M3 (4.53)

Les Fig. 4.1 et 4.2 et montre que malgré les approximations drastiques effec-
tuées, cette approximation n’est pas trop éloignée (i) des résultats provenant de
modèles stellaires détaillés et (ii) des observations d’étoiles réelles.
• Si le rayonnement de l’étoile est celui d’un corps noir, on a :

L = 4πR2σT 4
eff (4.54)

Si on suppose que Teff est proportionnel à la température centrale, alors :

L ∝ R2T 4 (4.55)

Mais L varie comme M3 (Eq. 4.53) et RT varie comme M (Eq. 4.51) donc :

M3 ∝M2T 2 donc M ∝ T 2 (4.56)

Avec l’Eq. 4.53 et de nouveau la proportionnalité entre T et Teff :

L ∝ T 6
eff (4.57)

C’est la relation luminosité - température. La Fig. 4.3 montre que cette approxima-
tion est corroborée par les modèles détaillés d’évolution stellaire. Le diagramme
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3.4 Some relations amongst stellar quantities 75

T
R

∝ M
R3T 3

L
R2 ,

from which it follows that

L ∝ (T R)4

M
. (3.36)

It is seen from (3.35) that T R should be proportional to M . Substituting this in
(3.36), we come to the conclusion

L ∝ M3. (3.37)

This is called the mass–luminosity relation, which implies that a more massive
star should be more luminous. Since we derived this relation by making some
drastic assumptions, one may express doubts about the correctness of this
relation. Figure 3.2 shows a plot of log L versus log M as obtained from detailed
numerical solutions of stellar structure equations. On this figure, we superpose
a dashed line with a slope corresponding to the relation (3.37). This line is not
too far off from what we get from detailed stellar models. We shall present a
comparison with observational data in the next section.

We saw in the previous chapter that the surface of a star behaves approxi-
mately like a blackbody. Hence, if Teff is the effective surface temperature, then
we must have

Fig. 3.2 Luminosity as a function of mass computed by detailed stellar models. The
dashed line indicates the slope that would result if L varied as M3. Adapted from
Hansen and Kawaler (1994, p. 43) who use the results of Iben (1965) and Brunish and
Truran (1982).

FIGURE 4.1 – Relation masse-luminosité obtenue a partir de modèles d’évolution
stellaire (l’exposant de l’Eq 4.53 possède alors la valeur 3.7), et de l’Eq. 4.53 (poin-
tillés). Source : Irwin.
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Fig. 3.4 The observational mass–luminosity relation. The different symbols correspond
to different types of binaries (i.e. visual binaries are indicated by crosses, spectroscopic
binaries by open squares, etc.). From Böhm-Vitense (1989, p. 87), based on the data
presented by Popper (1980).

and the absolute visual magnitude MV, which are directly measured (rather
than Teff and L which are inferred from these measurements). Stars lying on
the right side of the diagram are reddish in colour, whereas stars lying on the
left side are bluish in colour. HR diagrams with MV plotted against B − V are
also called colour–magnitude diagrams. Most stars seem to lie on a diagonal
strip in Figure 3.5 from the upper left corner to the lower right corner. This
diagonal strip is called the main sequence. We shall discuss the stars outside the
main sequence in the next section. The scaling laws discussed in the previous
section are expected to apply to the stars on the main sequence. If we consider
a median curve passing through the points on the main sequence, it will give
a relation between MV and B − V . As we have already discussed, B − V is

FIGURE 4.2 – Relation masse-luminosité observée. Souce : Irwin
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Fig. 3.3 The relation between luminosities and surface temperatures of stars as com-
puted by detailed stellar models. The dashed line indicates the slope that would result
if L varied as T 6

eff. The masses of stars corresponding to different points on the curve
are also shown. Adapted from Hansen and Kawaler (1994, p. 40) who use the results of
Iben (1965) and Brunish and Truran (1982).

τ ∝ M−2. (3.43)

Hence, more massive stars live for shorter times. A more massive star has more
nuclear fuel to burn; but it burns this fuel at such a fast rate that it runs out of
the fuel in a shorter time. This very important result that massive stars are short-
lived helps us understand many aspects of observational data, as we shall see in
the next two sections.

3.5 A summary of stellar observational data

In the previous section, we arrived at some theoretical conclusions about how
various quantities connected with stars may be related to each other. Are these
conclusions borne out by observational data? Before we can answer this ques-
tion, we discuss briefly how various stellar parameters are determined.

3.5.1 Determination of stellar parameters

For any star that is not too faint, it is possible to take the spectrum. So we first
discuss what we can learn from the spectrum. Then we point out what further
information can be obtained if the star (i) is nearby or (ii) is in a binary system.

FIGURE 4.3 – Diagramme HR (relation luminosité-température) obtenue a partir de
modèles d’évolution stellaire (dans ce cas, L ∝ T 5.6

eff ), et de l’Eq. 4.57 (pointillés).
Les masses des modèles stellaires utilisés sont indiquées. Source : Irwin.

luminosité-température est en fait le diagramme HR, et la Fig. 5.12 montre que la
relation luminosité-température est en effet observée pour les étoiles de la séquence
principale. .
• Soit τ le temps pendant lequel une étoile "brûle" son combustible nucléaire.
La quantité de combustible est proportionnelle à la masse, et le taux auquel le
combustible est brulé est proportionnel à la luminosité. On aura donc, en utilisant
la relation masse-luminosité (Eq. 4.53) :

τ ∝ M

L
∝ 1

M2
(4.58)

Donc les étoiles plus massives épuisent plus rapidement leur combustible nucléaire,
elles "vivent" moins longtemps.

4.4 La séquence principale, les géantes rouges et les naines
blanches dans le diagramme HR

Même si la plupart des étoiles sont situées sur la séquence principale dans un
diagramme HR (Fig. 5.12), des étoiles sont néanmoins présentes :

— dans la région grande luminosité - basses températures (en haut à droite).
Ces étoiles sont rouges (grands B − V ) et d’après la luminosité du corps
noir (Eq. 2.22), elles doivent avoir, à température comparables, des rayons
beaucoup plus grands que les étoiles de séquence principale : ce sont les
étoiles géantes rouges.
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— dans la région basse luminosité - hautes températures (en bas à gauche). Ces
étoiles sont blanches-bleues et possèdent des luminosités bien plus faibles
que celles de la séquence principale. Leurs rayons doivent être beaucoup
plus petits : ce sont des naines blanches.

Sur la séquence principale, les étoiles les plus lumineuses sont les plus mas-
sives. La masse de l’étoile détermine en quel point de la séquence principale elle
va se situer. la séquence principale est donc une séquence en terme de masses stel-
laires (cf Fig. 4.3).

Une étoile se forme par contraction gravitationnelle du nuages de gaz interstel-
laire. Si la masse de la proto-étoile est trop faible, alors les températures au coeur
ne seront pas assez élevées pour enclencher les réactions nucléaires. De tels ob-
jets sont appelés des naines brunes. On pense que les naines brunes possèdent des
masses de l’ordre de 0.009-0.07 M�(10-70 MJupiter) 6.

4.5 Nucléosynthèse

Les sections précédentes ont montré qu’on peut comprendre de nombreux as-
pects de la structure stellaire sans connaissance détaillée sur les processus de géné-
ration d’énergie. Ceci est heureux car ces processus n’étaient pas bien connus (la
physique nucléaire était dans son enfance) lorsque Eddington (1920) développa la
théorie de la structure stellaire. Cependant, pour comprendre les phases détaillées
de l’évolution stellaire, il est nécessaire de comprendre les mécanismes de généra-
tion d’énergie.

Soit un noyau de masse atomique A et de nombre atomique Z. L’énergie de
liaison est l’énergie qu’il faut fournir pour amener les nucléons, depuis l’infini, à
former un noyau de masse mnuc :

EB = [Zmp + (A− Z)mn −mnuc]c
2 (4.59)

La Fig. 4.4 représente l’énergie de liaison par nucléon f = EB/A.
Donc de l’énergie sera produite soit par fusion de noyaux plus légers que le fer,

soit par fission de noyaux plus lourds que le fer.

Temps de vie d’une étoile basé sur l’énergie nucléaire τnuc :
La valeur de f pour l’hélium est 6.6 MeV, soit environ 0.007 mn. Donc si

1M� d’hydrogène est convertie en hélium, l’énergie libérée sera 0.007M�c
2.

6. 1M� ≈ 104MJupiter. La masse maximale des planètes semble être ≈ 10MJupiter
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Fig. 4.1 A smooth curve showing the binding energy per nucleon, plotted against the
atomic mass number.

f = EB

A
. (4.2)

Figure 4.1 shows a plot of f for different atomic nuclei. It is seen that the
intermediate-mass nuclei around iron are most tightly bound. So energy is
released in two kinds of nuclear reactions: the fusion of very light nuclei into
somewhat heavier nuclei or the fission of very heavy nuclei into intermediate-
mass nuclei. Energy production in the interiors of stars is believed to be due to
nuclear fusion. We note that f for helium is 6.6 MeV, which is about 0.007 of
the mass of a nucleon. Hence, if a mass M⊙ of hydrogen is fully converted into
helium, the total amount of energy released will be 0.007M⊙c2. Dividing this
by the solar luminosity L⊙, we get an estimate of the lifetime of a star which
shines by converting hydrogen into helium, i.e.

τnuc ≈ 0.007M⊙c2

L⊙
. (4.3)

On putting in the values of M⊙ and L⊙, this turns out to be

τnuc ≈ 1011 yr,

which is much longer than the Kelvin–Helmholtz time scale given by (3.13) and
is of the same order as the age of the Universe.

All nuclei are positively charged and normally repel each other. Only when
two nuclei are brought within about 10−15 m, can the short-range nuclear forces
overcome the electrical repulsion and the nuclei can fuse. A typical internuclear
potential is shown in Figure 4.2. For two nuclei with atomic numbers Z1 and
Z2, the electrostatic potential is

1
4πϵ0

Z1 Z2e2

r
.

The height of this potential at the nuclear radius r ≈ 10−15 m turns out to be
about Z1 Z2 MeV. At the centre of the Sun where the temperature is of order

FIGURE 4.4 – Schéma : énergie de liaison par nucléon. Souce : Choudhuri

FIGURE 4.5 – Energie de liaison par nucléon en fonction de la masse atomique.
Les éléments du pic du fer (A∼ 56) possèdent l’énergie de liaison par nucléon
la plus élevée, 8.8 MeV; par conséquent la fusion nucléaire de ces éléments en
éléments plus lourds est endothermique. Source : http ://www.dlt.ncssm.edu/tiger/
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Donc une étoile peut convertir son hydrogène en hélium pendant :

τnuc ≈
0.007M�c

2

L�
≈ 1011ans (4.60)

ce qui est beaucoup plus que le temps de Kelvin-Helmholtz (Eq. 4.14), et du
même ordre de grandeur que l’âge de l’Univers.

Les noyaux sont chargés positivement ; pour deux noyaux de numéro atomique
Z1 et Z2, le potentiel colombien est :

1

4πε0

Z1Z2e
2

r
(4.61)

Les forces nucléaires à courte portée l’emportent sur la force coulombienne seule-
ment lorsque la distance entre les nucléons est de l’ordre de 10−15m. Un potentiel
intranucléaire typique est schématisé à la Fig. 4.6.

Au centre du soleil, où la température est de l’ordre de 107K, l’énergie ciné-
tique typique d’une particule (KBT ) est de l’ordre du keV, mille fois trop faible
par rapport à la hauteur de la barrière de potentiel électrostatique. Cependant, les
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Fig. 4.2 A sketch of a typical nuclear potential.

107 K, the typical kinetic energy κBT of a particle is about a keV, which is
about 103 lower than the electrostatic potential barrier between nuclei. Even
the centre of the Sun is not hot enough for the nuclei to overcome the mutual
electrical repulsion and come close together for nuclear fusion – according to
classical physics! However, one of the standard results of quantum mechanics
is that a particle can tunnel through a potential barrier. While studying α-decay,
Gamow (1928) calculated the probability for the α-particle to tunnel from the
inside of the nucleus to the outside by penetrating the potential barrier. The same
probability should hold for a particle to tunnel from the outside through the
potential barrier of the nucleus. On taking account of the tunnelling probability,
it was found that nuclear fusion can indeed take place in the interior of the Sun
(Atkinson and Houtermans, 1929).

The basic principles for calculating the rate of any nuclear reaction inside a
star will be discussed in the next section. Then in §4.3 we shall list some of the
specific nuclear reactions likely to take place in stellar interiors.

4.2 Calculation of nuclear reaction rates

Suppose a nucleus having charge Z1e can react with a nucleus having charge
Z2e, their number densities per unit volume being n1 and n2. We want to
calculate the rate of the reaction, i.e. the number of reactions taking place per
unit volume per unit time.

If both types of nuclei have a Maxwellian velocity distribution, it is straight-
forward to show that the probability of the relative velocity between a pair being
v also follows a Maxwellian distribution

f (v) dv =
(

m
2πκBT

)3/2

exp
(

− mv2

2κBT

)
4πv2dv,

FIGURE 4.6 – Schéma : potentiel nucléaire typique. Souce : Choudhuri

particules peuvent passer à travers une barrière de potentiel par effet tunnel 7.

4.5.1 Taux de réaction nucléaires

Supposons qu’un noyau de charge Z1e, de densité numérique par unité de vo-
lume n1, veuille fusionner avec un noyau de charge Z2e, de densité n2. Si les

7. Tandis qu’il étudiait la radioactivité α, Gamow (1928) a calculé la probabilité pour une par-
ticule α de s’échapper d’un noyau par effet tunnel. La même probabilité est valable pour le trajet
inverse (Atkinson and Houtermans, 1929).
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deux types de particules ont une distribution de vitesse maxwellienne, la distribu-
tion de leur vitesse relative v sera aussi maxwellienne, et si m est la masse réduite
µ ≡ m1m2/(m1 +m2), on a :

f(v)dv =

(
m

2πkBT

)3/2

e
− mv2

2kBT 4πv2dv (4.62)

L’énergie cinétique est E = 1/2mv2, et :

f(E)dE =
2√
π

E1/2

(kBT )3/2
e
− E
kBT dE (4.63)

Si σ(E) est la section efficace de réaction entre deux noyaux s’approchant avec
l’énergie cinétique E, on définit la section efficace moyennée selon la distribution
de Maxwell des énergies :

< σv >=

∫ ∞

0
σ(E)vf(E)dE (4.64)

Le taux de réaction est :

r = n1n2 < σv > (4.65)

Reste à calculer σ(E). L’énergie typique des particules dans les intérieurs stel-
laires est bien inférieure à la hauteur de la barrière de potentiel schématisée à la
Fig. 4.6. Donc la section efficace σ(E) doit dépendre de la probabilité de franchir
cette barrière de potentiel par effet tunnel, qui vaut 8

P ∝ exp

[
− 1

2ε0h̄

(m
2

)1/2 Z1Z2e
2

√
E

]
(4.66)

Classiquement, pour que la particule incidente atteigne l’origine, son moment
cinétique doit être nul, ainsi que le paramètre d’impact bimp. En mécanique quan-
tique (et sans considérer l’effet tunnel), tant que le paramètre d’impact bimp ≤
h̄/(µv) ≡ ň, la particule réduite peut atteindre l’origine. La section efficace de ré-
action (sans effet tunnel) va donc varier comme πb2imp pour une onde-s. Comme 9

ň2 ∝ 1/E, la section efficace incluant cette fois l’effet tunnel s’écrit :

σ(E) =
S(E)

E
e
− b√

E (4.67)

8. Gamow 1928 ; voir le cours de mécanique quantique
9. Car la longueur d’onde de de Broglie est définie comme λ = h

p
et E = p2

2m
.
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avec :

b =
1

2ε0h̄

(m
2

)1/2
Z1Z2e

2 (4.68)

où S(E) est déterminée expérimentalement (unités : surface × énergie ≡ barn-
MeV, ou 1barn = 10−24 cm2).

En l’absence de résonance, S(E) est une fonction variant lentement avec E.
Mais cette section efficace peut devenir très grandes à certaines énergies ; c’est ce
qu’on appelle une résonance.

On obtient finalement (en remplaçant les Eq. 4.67 et 4.63 dans l’Eq. 4.64) :

< σv >=
23/2

√
πm

1

(kBT )3/2

∫ ∞

0
S(E)e

− E
kBT e

− b√
E dE (4.69)
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Fig. 4.3 A sketch showing the variation of a nuclear reaction cross-section with energy
around a resonance.

Fig. 4.4 Variation with energy of the Gamow factor, the Maxwellian factor and their
product (the curve with the shading underneath).

Figure 4.3. This is called a resonance. Only in the absence of resonances, can
we take S(E) to be a slowly varying function. Usually S(E) is determined from
laboratory experiments.

On substituting (4.4) and (4.8) into (4.6), we finally get

⟨σv⟩ = 23/2
√

πm
1

(κBT )3/2

∫ ∞

0
S(E) e−E/κBT e−b/

√
E dE . (4.10)

The function exp(−E/κBT ) decreases rapidly with E , whereas the other func-
tion exp(−b/

√
E) increases rapidly with E , as shown in Figure 4.4. Their

product has an appreciable value only for a narrow range of energy around E0.
We can replace the slowly varying function S(E) by its value S(E0) at E0 and

FIGURE 4.7 – Schéma : Variation du facteur de Gamow, du facteur de Maxwell et
de leur produit. Souce : Choudhuri

La Fig 4.7 montre que cette fonction n’est pas négligeable que sur une gamme
d’énergie restreinte autour de E0, ce qui valide l’approximation S(E) ≈ S(E0).
On sort alors le facteur S(E0) de l’intégrale (qui vaut l’aire hachurée de la Fig 4.7),
qui devient :

J =

∫ ∞

0
eg(E)dE (4.70)
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avec :

g(E) = − E

kBT
− b√

E
(4.71)

Le maximum E0 de la fonction g est obtenu avec dg/dE = 0 :

E0 =

(
1

2
bkBT

)2/3

(4.72)

=

[(m
2

)1/2 Z1Z2e
2kBT

4ε0h̄

]2/3

(4.73)

On développe g(E) en série autour de E0. Comme dg/dE = 0 en E = E0 :

g(E) = g(E0) + (E − E0)

(
dg

dE

)

E=E0

+
1

2
(E − E0)2

(
d2g

dE2

)

E=E0

+ ...(4.74)

= −τ − τ

4

(
E

E0
− 1

)2

+ ... (4.75)

où on a posé :

τ = −g(E0) (4.76)

= 3
E0

kBT
(4.77)

= 3

[(
m

2kBT

)1/2 Z1Z2e
2

4ε0h̄

]2/3

(4.78)

En substituant dans l’Eq 4.70 :

J ≈ e−τ
∫ ∞

0
e
− τ

4

(
E
E0
−1
)2
dE (4.79)

Comme l’intégrant n’est significatif qu’autour de E = E0, on remplace la
limite inférieure de l’intégrale par −∞. On a alors une intégrale de gaussienne et
on obtient :

J ≈ 2

3
kBT
√
πτe−τ (4.80)

En remplaçant dans l’Eq.4.69, (et comme d’après l’Eq. 4.78, τ ∝ T−1/3) :

< σv > ∝ S(E0)

T 2/3
exp

[
−3

(
e4

32ε20kBh̄
2

mZ2
1Z

2
2

T

)1/3
]

(4.81)
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S(E) est déterminé expérimentalement, donc on peut connaître le taux de ré-
action en substituant l’Eq. 4.81 dans 4.65.

Si E est l’énergie libérée par une réaction nucléaire, et ε est le taux de généra-
tion d’énergie par unité de masse et de temps (cf Eq. 4.15), alors :

ρε = r∆E (4.82)

= n1n2 < σv > ∆E (4.83)

Par définition :

nj =
ρ

mH

Xj

Aj
(4.84)

Donc n1 et n2 sont proportionnels à ρX1 et ρX2, respectivement. Donc :

ε = CρX1X2
1

T 2/3
exp

[
−3

(
e4

32ε20kBh̄
2

mZ2
1Z

2
2

T

)1/3
]

(4.85)

où on estime le coefficient C à partir des sections efficaces mesurées expérimenta-
lement S(E).

Le problème est que les énergies dans les intérieurs stellaires sont de l’ordre du
keV, alors que les expériences de laboratoire sont faites à des énergies de l’ordre
du MeV. Il faut donc extrapoler S(E) aux faibles énergies (dites d’intérêt astro-
physique). Une fois connues la section efficace expérimentale pour une réaction
nucléaire donnée, on peut donc calculer la génération d’énergie de cette réaction
dans l’intérieur stellaire.
Remarques :

— ε augmente fortement avec la température à cause du facteur exponentiel.
— à température égale, les réactions impliquant des noyaux plus lourds contri-

buent moins que celles celles impliquant des noyaux plus légers.

4.5.2 Réactions importantes dans les intérieurs stellaires

On parle de combustion et de combustible nucléaire alors que les réactions
impliquées ne sont pas chimiques, mais bien nucléaires.

4.5.3 La chaîne pp

Bethe et Critchfield (1938) ont proposé la fusion de l’hydrogène par la chaîne
proton-proton.

1H + 1H −−→ 2H + e+ + ν (4.86)
2H + 1H −−→ 3He + γ (4.87)
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Après la production d’3He, les réactions peuvent continuer via 3 branches :
pp1, pp2 et pp3.

pp1 : La branche pp1 est de loin dominante dans les conditions de l’intérieur
solaire ; au final, 4 noyaux d’H forment 1 noyau d’He

pp1 : 3He + 3He −−→ 4He + 1H + 1H (4.88)

pp2, pp3 :
3He + 4He −−→ 7Be + γ (4.89)

pp2 : 7Be + e− −−→ 7Li + ν (4.90)
7Li + 1H −−→ 4He + 4He (4.91)

pp3 : 7Be + 1H −−→ 8Be + γ (4.92)
8Be −−→ 8Be + e+ + ν (4.93)
8Be −−→ 4He + 4He (4.94)

C’est la réaction (4.87) qui possède la section efficace la plus faible, et, à l’équi-
libre, qui détermine la génération d’énergie.

4.5.4 Le cycle CNO

Si du carbone, de l’azote et de l’oxygène sont déjà présents dans l’étoile (donc
si on ne considère pas une étoile de première génération), ils peuvent servir de
catalyseurs, comme suggéré indépendamment par von Weizsäcker (1938) et Bethe
(1939).

12C + 1H −−→ 13N + γ (4.95)
13N −−→ 13C + e+ + ν (4.96)

13C + 1H −−→ 14N + γ (4.97)
14N + 1H −−→ 15O + γ (4.98)

15O −−→ 15N + e+ + ν (4.99)
15N + 1H −−→ 12C + 4He (4.100)

De nouveau, 4 noyaux d’H forment un noyau d’He. La réaction la plus lente est
4.98.
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4.5.5 Taux de génération d’énergie de la combustion de l’hydrogène
100 Stellar astrophysics II: Nucleosynthesis and other advanced topics

Fig. 4.5 The variation with temperature of the energy generation rate by hydrogen
burning, for the two major reaction chains. From Tayler (1994, p. 92).

Apart from explaining the energy generation mechanism in stars, the other
important goal of nuclear astrophysics is to explain the abundances of various
elements in the Universe. As we shall see in §11.3, we believe that nuclear
reactions took place in the early Universe and some significant fraction of
baryonic matter was converted into helium. The helium synthesized in stars
makes additions to this primordial helium. The next important question is
how the heavier elements are produced. Gamow (1946) suggested that all the
elements were synthesized in the early Universe. We now think that this was a
wrong idea and heavier elements are synthesized in stars. Let us see how this
can happen. After some helium has been synthesized from hydrogen by say pp
chain reactions, we shall have a mixture of hydrogen and helium nuclei. Let us
consider such a mixture. If heavier nuclei have to be built up from this, then the
obvious first step may be either of these two reactions: (i) one hydrogen and one
helium nuclei combine to produce a nucleus of mass 5; (ii) two helium nuclei
combine to produce a nucleus of mass 8. However, laboratory experiments
failed to discover any stable nucleus of mass 5 or 8. It became clear that these
two obvious nuclear reactions could not provide the next step of synthesizing
heavier nuclei. Then how are heavier nuclei produced? This problem was solved
by Salpeter (1952), who suggested what is known as the triple alpha reaction.
In this reaction, three 4He nuclei combine together as follows:

4He + 4He + 4He −→ 12C + γ . (4.28)

Since this reaction involves three particles, it is much less likely to occur
compared to reactions involving two particles. Also, the Coulomb repulsion is
stronger between helium nuclei than between the nuclei involved in pp chain
reactions, requiring a higher temperature (which should be evident from (4.19)).
In the conditions prevailing in the early Universe, this reaction is found to
be highly improbable and nucleosynthesis could not possibly proceed beyond

FIGURE 4.8 – La variation des taux de génération d’énergie εpp et εCNO avec la
température. Souce : Choudhuri

La variation des taux de génération d’énergie εpp et εCNO avec la température
est illustrée à la Fig. 4.8. Dans les étoiles de type solaire (M < 1.1 M�), avec
des températures centrales inférieures à 20 × 106 K, la chaîne pp est la source
dominante d’énergie, alors que le cycle CNO devient prépondérant dans les étoiles
plus massives (M > 1.1 M�).

Notons que le cycle utilisé détermine la structure (convective/radiative) de
l’étoile : les étoiles les plus massives (M > 1.1 M�) atteignent des températures
centrales plus élevées, donc la combustion de l’hydrogène s’effectue par le cycle
CNO. εCNO est une fonction sensible de la température ; la combustion de H par
le cycle CNO produira un gradient important de température au coeur. Ce gradient
important tendra à violer le critère de stabilité de Schwarzschild (Eq. 4.43), et à
produire des mouvements convectifs. Des calculs détaillés montrent qu’en effet les
étoiles massives possèdent des coeurs convectifs.

Dans les étoiles de plus faible masse (0.4 - 1.1 M�), la température des couches
externes est suffisamment faible pour que l’opacité y soit importante. En effet,
Kramers (1923) a démontré que l’opacité d’un milieu, si elle est dominée par les
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absorptions bound-free (ionisation) ou free-free (bremsstrahlung), prend la forme :

κ ∝ ρ

T 3.5
(4.101)

Cette approximation n’est pas valide aux faibles températures, où beaucoup de
photons n’auront pas l’énergie suffisante pour ionizer les atomes. La variation de
l’opacité avec la température (et la densité) est illustrée à la Fig. 4.9.

2.6 Calculation of opacity 49

If certain approximations are made, then it can be shown that both bound-free
and free-free transitions (which are the dominant processes for the opacity) lead
to an opacity which varies with density ρ and temperature T in the following way:

χ ∝ ρ

T 3.5 . (2.79)

This is called Kramers’s law, after Kramers (1923) who arrived at this law while
studying the absorption of X-rays by matter. This approximate law certainly
could not be true for all temperatures. For example, when the temperature is
sufficiently low, most of the atoms will be in their lowest energy levels. In such
a situation, it will be possible for radiation to be absorbed only if there are
sufficiently energetic photons to knock off electrons from these lowest energy
levels. Since the radiation falling on the system is very close to blackbody
radiation and since blackbody radiation at a low temperature will not have many
energetic photons to knock off the atomic electrons from the lowest levels, we
conclude that not much radiation will be absorbed. Hence opacity is expected
to drop at low temperatures and to depart from Kramers’s law.

Figure 2.8 gives the opacity of material of solar composition, based on
detailed calculations. Each curve is for a definite density and shows how the

Fig. 2.8 Opacity of material of solar composition as a function of temperature. Dif-
ferent curves correspond to different densities, with the values of log ρ (ρ in kg m−3)
indicated next to the curves. The dashed line indicates the slope that would result if
opacity varied as T −3.5 for a fixed density. Adapted from Tayler (1994, p. 101).

FIGURE 4.9 – Opacité de matière solaire en fonction de la température. Les diffé-
rentes courbes correspondent à des densités différentes, avec les valeurs de ρ (en kg
m−3) indiquées. La courbe pointillée représente l’opacité de Kramers (Eq. 4.101)
pour une densité donnée. Source : Choudhuri.

La Fig. 4.9 montre donc que l’opacité sera importante dans les couches externes
des étoiles peu massives. Si l’énergie est transportée radiativement, l’Eq. 4.29
montre que lorsque l’énergie est importante, le gradient de température va éga-
lement être important, là encore violant le critère de Schwarzschild (Eq. 4.43) et
produisant de la convection.
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Le Soleil possède un coeur stable jusqu’à un rayon de 0.7R�, au-delà duquel
la matière est convective, comme le prouvent les photographies de la granulation
solaire (Fig. 4.10).

FIGURE 4.10 – Granulation solaire. Source : spaceplasma.tumblr.com

4.5.6 Réaction 3− α

A partir d’hydrogène et d’hélium, on pourrait espérer :
— 1 hydrogène et 1 hélium fusionnent pour former un noyau de masse 5
— 2 hélium fusionnent pour former un noyau de masse 8

Cependant, les expériences de laboratoire ont montré qu’il n’existe pas de noyaux
stables de masses 5 et 8. La formation des noyaux plus lourds que l’hélium a été
élucidée par Salpeter (1952) : c’est la réaction triple−α :

4He + 4He + 4He −−→ 12C + γ (4.102)
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Plus précisément :

4He + 4He −−→ 8Be (4.103)
8Be + 4He −−→ 12C (4.104)

Comme cette réaction implique 3 particules, elle est beaucoup moins probable que
des réactions impliquant 2 particules. De plus, la répulsion colombienne est plus
forte entre atomes d’hélium qu’entre les noyaux impliqués dans les réactions pp.
Dans les conditions de l’Univers primordiale, cette réaction est hautement impro-
bable et la nucléosynthèse n’a pas progressé au-delà de l’hélium. Dans les inté-
rieurs stellaires, cependant, cette réaction se produit si T > 108 K. Même alors,
cette réaction serait trop lente si sa section efficace était non-résonnante. Hoyle
(1954) a prédit l’existence d’une résonance (8Be + 4He a presque exactement la
même énergie qu’un état excité du 12C) afin que cette réaction puisse produire
le carbone fabriqué par les étoiles. Très peu de temps après, cette résonance fut
observée en laboratoire, à l’énergie prédite par Hoyle 10.

4.6 Evolution stellaire des étoiles simples ("back of the en-
veloppe")

La vie d’une étoile est une succession de phases de combustion nucléaire et de
phases de contraction gravitationnelle.

Les étoiles de masses comprises entre 0.001 et 0.07 M� n’atteignent jamais
des températures centrales assez élevées pour initier la combustion de l’H, et de-
meurent des naines brunes.

Les étoiles plus massives que 0.07 M� brûlent l’hydrogène dans leur coeur,
sur la séquence principale. Des calculs détaillés montrent que les températures
centrales des étoiles de la séquence principale ne sont pas assez élevées pour la
réaction triple-α. Donc les étoiles de la séquence principale génèrent de l’énergie
par la chaîne pp (pour les moins massives) ou par le cycle CNO (pour les plus
massives).

Le diagramme HR schématique de la Fig. 4.11 illustre l’évolution d’une étoile
de masse faible ou intermédiaire (0.07M� < M < 8M�).

Si l’étoile n’est pas trop massive (M < 0.4 M�), sa température centrale ne
sera jamais suffisamment élevée pour initier la réaction triple α et l’étoile termi-
nera en naine blanche avec un coeur d’hélium. Cependant le temps de vie sur la
séquence principale des étoiles de masse inférieure à ∼0.8 M� est supérieur à

10. Fred Hoyle :"Since we exist, then carbon must have an energy level at 7.6 MeV". Ce fut une
application couronnée de succès du principe anthropique
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FIGURE 4.11 – Panneau inférieur : Evolution schématique, dans un diagramme HR,
d’une étoile de masse faible ou intermédiaire (0.07M� < M < 8M�). Panneau
supérieur : évolution temporelle, vue en coupe, de la zone située entre les couches
de combustion de l’H et de l’He sur l’AGB.
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l’âge de l’Univers. On pense que le seul moyen de former actuellement des naine
blanches d’hélium est via un transfert de matière dans un système binaire (l’étoile
perd son enveloppe d’hydrogène).

Si l’étoile est plus massive que 0.4 M�, quand l’hydrogène central est épuisé,
la combustion de l’hydrogène ne peut plus contre-balancer l’effondrement gra-
vitationnel. La taille du coeur diminue, tandis que sa température augmente (cf
Sect. 4.1.2). Cette augmentation de température produit une augmentation énorme
de rayon de l’étoile, qui atteint la première branche des géantes (RGB : red giant
branch) : elle devient une étoile géante rouge. La combustion de l’hydrogène a
encore lieu dans une couche autour du coeur.

La température devient alors suffisamment élevée pour que des éléments plus
lourds puissent fusionner (les éléments plus lourds fusionnent à plus grande tem-
pérature, car la barrière coulombienne à franchir est plus importante).

Dans les étoiles moins massives que 1.85-2.2M�, le coeur d’hélium résultant
de la combustion de l’hydrogène sera dégénéré, et la combustion de l’hélium dé-
butera de manière explosive (flash de l’hélium) au sommet de la RGB. On appelle
ces étoiles des étoiles de faible masse. Les étoiles plus massives (1.85-2.2 M� <
M < 6− 9M� ; étoiles de masse intermédiaire) initient la combustion de l’hélium
dans des conditions non dégénérées.

Dans le diagramme HR, la phase de combustion centrale de l’hélium se produit
sur la branche horizontale (ou clump).

Lorsque l’hélium central est épuisé, se produit la combustion de l’hélium en
couche, sur la branche asymptotique des géantes (AGB : Asymptotic Giant Branch).
A partir d’une certaine luminosité se produisent des instabilités thermiques récur-
rentes de la couche l’hélium en combustion (sous la couche d’hydrogène en com-
bustion) : les pulses thermiques. Cette partie de l’AGB est appelée thermally pul-
sing AGB (TP-AGB), par opposition à la phase précédente sur l’AGB, dite Early-
AGB (E-AGB).

Lors de ces phases de géantes, les étoiles perdent de grandes quantités de ma-
tière par vents stellaires. Finalement, l’enveloppe de l’étoile est éjectée (phase post-
AGB, ensuite parfois observée sous forme d’une nébuleuse planétaire) et ne de-
meure qu’un coeur de carbone et d’oxygène inerte qui va se refroidir indéfiniment :
une naine blanche de CO.

Dans les étoiles dites massives (plus massives que 11M�), lorsque l’hélium
est épuisé, une succession d’autres réactions de fusion produisent les éléments jus-
qu’au fer (noyau dont l’énergie de liaison par nucléon est la plus élevée, Fig. 4.5).
Au-delà du fer, les réactions nucléaires de fusion ne sont plus exothermiques. Ces
étoiles-là subissent donc la fusion de H, He, C, Ne, O et Si puis finissent en su-
pernova ; leur coeur constitué d’éléments du pic du fer (i.e., de masse atomique
A∼ 56) s’effondre en étoile à neutrons, ou bien, si M > 25− 50M�, en trou noir.



4.6. EVOLUTION STELLAIRE DES ÉTOILES SIMPLES ("BACK OF THE ENVELOPPE")133

Les étoiles de masses comprises entre 6-9 M� et 11 M� constituent des cas
intermédiaires difficiles ; au moins certaines deviennent des super-AGB; contrai-
rement aux étoiles plus massives, le carbone fusionne à l’extérieur du centre dans
un environnement semi-dégénéré ; il peut en résulter une naine blanche d’oxygène-
néon.

Les terminus de l’évolution stellaire sont donc les naines blanches (He, CO,
O-Ne), les étoiles à neutrons et les trous noirs. La masse maximale d’une naine
blanche est la masse de Chandrasekhar qui vaut environ 1.44 M� 11.

MCh = 2.018

√
6

8π

(
hc

G

)3/2 1

m2
Hµ

2
e

(4.105)

où h est la constante de Planck, mH la masse de l’atome d’hydrogène et µe le
poids moléculaire moyen des électrons (ne = ρ/(µemH), où ne est le nombre
d’électrons par unité de volume (densité)). La masse de Chandrasekhar correspond
à la masse maximale qui peut être supportée par la pression due à la dégénérescence
électronique. Si une étoile dont les électrons sont dégénérés possède une masse
excédant la masse limite de Chandrasekhar, la pressions de dégénérescence des
électrons n’est plus suffisante pour contre-balancer la pression gravitationnelle, et
les électrons forment, avec les protons du noyau, des neutrons. Le coeur (de fer)
s’effondre donc en étoile à neutrons.

Notons que des constante physique caractéristiques de l’échelle atomique (h et
mH ) déterminent la masse maximale d’un objet comme une naine blanche. Cette
interaction entre micro-physique (nucléaire ou atomique) et astrophysique est l’un
des aspects fascinants de l’astrophysique : très souvent la micro-physique entraîne
des implications majeures en ce qui concerne les objets astrophysiques, et vice-
versa.

11. Pour une démonstration, voir par exemple Choudhuri Sect. 5.3, p 132
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Fig. 4.10 Theoretical trajectories in HR diagram of stars of different masses, based
on detailed computations. From Longair (1994, p. 33), after a figure of Mihalas and
Binney (1981).

can differ in important ways from the evolution of isolated stars. We shall see
in §5.5 and §5.6 that the topic of binary evolution is of great significance in
understanding many astrophysical phenomena. We, therefore, make some brief
remarks on the binary evolution problem.

The two stars in a binary system revolve around their common centre of
mass, with an angular velocity denoted by !. In a frame of reference rotating
with !, the two stars will be at rest. The force acting on a particle at rest in this
frame will be the gravitational attractions of the two stars plus the centrifugal
force. The effective potential will be given by

" = −G M1

r1
− G M2

r2
− 1

2
!2s2, (4.32)

where r1 and r2 are the distances of the particle from the centres of the two
stars, whereas s is the distance from the rotation axis passing through the centre

FIGURE 4.12 – Tracés évolutifs théoriques dans un diagramme HR pour des étoiles
de différentes masses initiales. Source : Choudhuri
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4.7 Nucléosynthèse des éléments plus lourds que le fer

On a vu que la fusion de noyaux plus lourds que le fer est endothermique et
donc nécessite un apport d’énergie extérieur. La production d’éléments plus lourds
que le fer peut néanmoins s’effectuer par capture de neutrons, à partir d’éléments
du pic du fer, jusqu’aux éléments stables les plus lourds (Bismuth).

Si le temps caractéristique de capture de neutrons est lent (1 à 10 ans) par rap-
port au temps caractéristique de désintégration β−, on est dans le cas du processus
s (pour slow) et la nucléosynthèse suit la vallée de stabilité nucléaire dans le plan
(N,Z) (Fig. 4.13). Les étoiles AGB de faible masse (et plus précisément la zone si-
tuée entre les 2 couches d’H et d’He en combustion) sont un site stellaire reconnu
du processus s, depuis que Merrill a observé, en 1965, du technetium (dont tous
les isotopes sont instables ; notamment la durée de vie de 99Tc, produit par le pro-
cessus s, est de 210 000 ans, ce qui est court à l’échelle de l’évolution stellaire) à
la surface de certaines étoiles AGB (étoiles de type spectral S, cf Fig. 4.16).

La combustion de l’He central dans les étoiles massives a été identifié comme
un autre site possible du processus s.

L’existence d’isotopes riches en neutrons qui ne sont pas sur le chemin du
processus s nécessite le processus complémentaire, le processus r (pour rapid). On
pense que ce processus se produit sur une échelle de temps de quelques centaines
de millisecondes, par exemple lors de phases de combustion nucléaire explosives.
Son site n’est pas encore bien identifié (explosion de supernovae? coalescence
d’étoiles à neutrons?). Il permet de synthétiser les éléments lourds jusqu’au Th et
à l’U.

Via des processus de mélange convectifs, les étoiles apportent parfois en sur-
face les produits de leur nucléosynthèse. Des changements de composition chi-
mieque de surface sont alors visibles. Quelques exemples sont donnés aux Fig. 4.14,
4.15 et 4.16.
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948 F Kappeler, H Beer and K Wisshak 

The recipe for the classical s-process is simply to expose a pre-existing distribution 
of seed abundances to a silited neutron irradiation. The associated neutron flux is 
assumed to be steady and low enough that the beta decay rates dominate over the 
neutron capture rates. Consequently, the neutron capture chain of the s-process follows 
the valley of beta stability. This is best illustrated at the section of the chart of nuclides 
sketched in figure 1. The inset of figure 1 shows the observed abundance distribution 
(see § 3.1) with a strong maximum around iron. Consequently, neutron capture 
nucleosynthesis of the heavy chemical elements starts from the iron group isotopes. 
Neutron captures on a slow timescale of the order 1 to 10yr follow the thick solid 
line in the valley of beta stability; if an unstable nucleus is encountered, usually beta 
decay to the next higher element is much faster than neutron capture. The resulting 
abundances are, therefore, determined by the respective neutron capture cross sections. 
Isotopes with small cross sections act as bottle necks in the neutron capture chain and 
build up large abundances, whereas isotopes with large cross sections are more easily 
burnt and hence develop small abundances only. This explains naturally the sharp 
maxima in the inset of figure 1 as being due to the s-process. At these points, the 
s-process path encounters nuclei with magic neutron numbers N = 50, 82, 126, which 
all exhibit particularly small cross sections. 

N = 5 0  

\ -  

decay of r-process 
seed for s-process s-process material indicated 
s-process synthesis branchings [ 63Ni, "Se, 85Kr.... 1 by 

~ 0 t h  in XpzXn 
valley of 
beta stability 

Figure 1. Section of the chart of nuclides for a discussion of the main features of neutron 
capture nucleosynthesis (see text). 

Another important feature of the s-process is the branchings of the neutron capture 
chain-indicated by hatched boxes in figure 1-where the rates for beta decay and 
neutron capture are comparable. At these isotopes, e.g. at 63Ni, "Se and '%, competi- 
tion between neutron capture and beta decay leads to a branching of the synthesis 
path which is determined by the s-process neutron density and the respective beta 
half-life. Analysis of the abundance patterns in these branchings ( 3  5 )  can provide for 
estimates of the neutron density, n,, but also for the temperature, T,, and even for 
the electron density during the s-process. The latter quantities manifest themselves 
through their influence on the beta decay rates of several branching isotopes. This 

FIGURE 4.13 – Portion du plan (N, Z) ; processus s et processus r (Käppeler 1989,
Rep. Prog. Phys. 52, 945-1013).

FIGURE 4.14 – Spectre d’une étoile S. Les bandes de ZrO sont clairement visibles
en plus des bandes de TiO.
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FIGURE 4.15 – Spectre d’une étoile à baryum. La raie de résonance de Ba II est
clairement visible ainsi que les bandes de molécules carbonées.
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FIGURE 4.16 – Spectres d’une étoile enrichie (en haut) en technetium, et de deux
étoiles dépourvues de Tc (en bas).
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4.8 Systèmes binaires

De nombreuses étoiles appartiennent à des systèmes binaires ou multiples. La
fraction de binaires semble dépendre de la masse : la plupart des étoiles massives
semblent être binaires, tandis que la moitié des étoiles de masse solaire sont bi-
naires.

4.8.1 Lobes de Roche

Si on trace les surfaces d’énergie potentielle constante dans le référentiel en ro-
tation d’un système binaire, les surfaces équipotentielles proches de chaque étoile
seront approximativement sphériques, mais seront déformées à plus grande dis-
tance à cause de l’influence gravitationnelle du compagnon. Il existe une surface
équipotentielle particulière, dont les intersections avec un plan comprenant les
deux étoiles forme un "8", c’est à dire deux lobes, qu’on appelle lobes de Roche
(Fig. 4.17 et 4.18).

4.8.2 Evolution de systèmes binaires en interaction

Le transfert de matière d’une étoile à l’autre peut affecter drastiquement son
évolution. Le moment cinétique d’un système binaire circulaire composé de 2
masses M1 et M2 et de séparation a s’écrit :

J = Iω = µa2ω (4.106)

où I est le moment d’inertie et µ la masse réduite µ = M1M2/(M1 + M2). On
néglige le moment cinétique de spin des deux étoiles. Comme d’après la 3ème
loi de Kepler (avec la période orbitale P et la fréquence angulaire ω reliée par
P = 2π/ω) :

a3

P 2
=
a3ω2

4π2
=
G(M1 +M2)

4π2
(4.107)

On a alors :

J = µ
√
G(M1 +M2)a (4.108)

On suppose la conservation de la masse totale (M1 +M2 = cte), et du moment
cinétique :

dJ

dt
=

√
G(M1 +M2)

(
dµ

dt

√
a+

µ

2
√
a

da

dt

)
= 0 (4.109)
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FIGURE 4.17 – Représentation tridimensionnelle du potentiel gravitationnel et des
équipotentielles dans le référentiel en rotation. L1, L2 et L3 sont les points de
Lagrange, où les forces résultantes sont nulles dans le référentiel en rotation (at-
traction gravitationnelle due aux 2 étoiles, et force centrifuge). Notez qu’en géné-
ral L1 ne coincide pas avec le centre de gravité du système. (Source : http ://he-
mel.waarnemen.com/Informatie/Sterren/hoofdstuk6.html)



4.8. SYSTÈMES BINAIRES 141

basicastro4 October 26, 2006

100 CHAPTER 4

Figure 4.12 Equipotential surfaces (dotted curves) in the co-rotating reference frame of a
binary system with mass ratio M1/M2 = 5. Left: In this example, both stars
are inside their respective Roche lobes, but are tidally distorted. Loss of energy
to tidal friction will cease only when the orbits about the center of mass become
circularized, and aligned and synchronized with the rotations, so that there is no
motion in the co-rotating frame. Right: Here, the secondary star, on the right,
fills its Roche lobe. Matter flows through theL1 point and falls onto the primary
star, which is now a compact object. Viewed from an inertial frame, the falling
material possesses angular momentum, and hence an accretion disk is formed
around the compact primary star.

is a neutron star or black hole, the system is called an X-ray binary.
Viewed from an inertial reference frame, the accreted material possesses angular

momentum having the direction of the system’s orbital angular momentum. (In
the rotating frame, the matter experiences a Coriolis force as it falls toward the
receiving star). If the receiving star is compact, the accreted material will not reach
the surface immediately, but rather go into orbit around the star. The gas particles
on different coplanar, elliptical orbits will collide with each other, and eventually
an accretion disk forms around the receiving star.

4.6.1 Accretion Disks

In an accretion disk, particles move on approximately circular orbits, and lose en-
ergy and angular momentum due to viscous interaction with particles moving along
orbits at adjacent radii. The particles therefore slowly drift to progressively smaller
radii, until reaching the surface of the star (or the Schwarzschild radius, if the accre-
tor is a black hole). The frictional heat is radiated away. Although the exact process
by which viscous friction operates in accretion disks is still a matter of debate, we
can nonetheless derive some general properties of these objects.
Consider a mass element, dM , in the accretion disk around a star of mass M .

To fall from a circular Keplerian orbit of radius r + dr to an orbit at radius r, the
mass element must lose some potential energy. Half of the lost potential energy
is necessarily converted to additional kinetic energy at the smaller radius with its
higher Keplerian velocity, and the remaining half can be converted to heat10. The

10Note that this result, while following directly from Newtonian mechanics for a particle in a circular
orbit, is just another instance of the virial theorem for a classical non-relativistic system of particles in

FIGURE 4.18 – Surfaces équipotentielles (traits pointillés) dans le référentiel en
co-rotation d’un système binaire de rapport de masse M1/M2 = 5. A gauche : les
étoiles sont à l’intérieur de leur lobe de Roche (et sont déformées par effet de ma-
rée). A droite : l’étoile secondaire (à droite) remplit son lobe de Roche. La matière
traverse L1 et tombe sur le primaire, un objet compact. Dans un référentiel inertiel,
la matière transférée possède un moment cinétique non nul. Un disque d’accrétion
de forme donc autour de l’étoile primaire compacte. (Source : D. Maoz.)

Donc :

− 2

µ

dµ

dt
=

1

a

da

dt
(4.110)

Exprimons µ en fonction des masses des composantes. La conservation de la
masse implique Ṁ1 = −Ṁ2, donc :

dµ

dt
=

1

M1 +M2

(
Ṁ1M2 +M1Ṁ2

)
(4.111)

=
Ṁ1

M1 +M2
(M2 −M1) (4.112)

Et en remplaçant dans l’Eq. 4.110 :

2Ṁ1
M1 −M2

M1M2
=
ȧ

a
(4.113)

Cette équation détermine comment la séparation et la période d’un système
évoluent, en fonctions de la masse des constituants, du taux d’accrétion et de son
signe. Par exemple, soit un système constitué de 2 étoiles de la séquence principale
avec M1 > M2 (définition de l’étoile "primaire"). L’étoile 1 sera la première à
devenir une étoile géante rouge, à remplir son lobe de Roche et à transférer de la
matière sur l’étoile 2. Comme Ṁ1 < 0, ȧ < 0 et les deux étoiles se rapprochent,
la taille du lobe de Roche autour de 1 diminue, ce qui cause une augmentation du
taux de transfert de matière. Si ce processus n’est pas interrompu (par exemple
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parce que l’étoile 1 a atteint le sommet de l’AGB et devient une naine blanche),
le système peut évoluer vers une enveloppe commune et la coalescence. Sinon,
l’étoile 1 devient une naine blanche, et, plus tard, l’étoile 2 évolue sur la RGB et il
se peut qu’elle remplisse son lobe de Roche. Un nouveau transfert de matière aura
alors lieu avec cette fois Ṁ1 > 0. Si M1 > M2, alors ȧ > 0, ce qui peut causer un
arrêt du transfert de matière (si le lobe de Roche devient plus grand que le rayon
stellaire). Mais si M1 < M2, alors les deux étoiles se rapprochent une nouvelle
fois, ce qui peut engendrer une enveloppe commune.

En fonction des paramètres (masses stellaires, période orbitale, excentricité,
métallicité, taux de perte de masse, etc) il existe de nombreux schémas évolutifs
différents. En outre, comme les étoiles perdent de la matière par vents stellaires, la
masse totale et le moment cinétique total ne sont, en réalité, pas conservés. Les ca-
ractéristiques du très riche zoo d’étoiles binaires (ou coalescées) observées ne sont
pas encore expliquées par les modèles d’évolution stellaire binaires, ni par les mo-
dèles de synthèse de populations actuels. Ceci constitue un domaine de recherche
d’une grande actualité.

4.8.3 Exemple : les étoiles symbiotiques

Les étoiles symbiotiques sont des systèmes binaires composés d’une compo-
sante chaude accrétante (typiquement : une naine blanche ou une étoile de la sé-
quence principale), d’une composante froide (typiquement : une géante K ou M)
et d’une nébuleuse (Fig. 4.20).

La complexité de cet environnement conduit à des zones de températures et
d’état d’ionisations très différents, augmentant ainsi la probabilité de processus
PAR (Photoexcitation by Accidental Resonance). Le processus PAR le plus connu
est la fluorescence Bowen : l’émission d’un ion (abondant) est partiellement absor-
bée par un autre (moins abondant).

Les mécanismes de fluorescence les plus intenses impliquent donc générale-
ment les fortes raies de recombinaison H Ly α (1215 Å), Lyβ (1016 Å) et la raie
hydrogénoïde He II α à 304 Å.

Fluorescence de raie (Bowen) dans les spectres d’étoiles symbiotiques

Aux températures typiques des nébuleuses symbiotiques (kTe ≈ 1eV), les
collisions ne peuvent pas exciter des électrons depuis l’état fondamental vers les
niveaux excités d’où proviennent les raies de O III observées dans l’optique et l’UV
(Fig. 4.23). L’intensité anormale de ces raies fut expliquée par Bowen en 1935.

Par une remarquable coincidence de longueurs d’onde, les transitions 2p2(3P2)−
2p3d(3Po

2) et 2p2(3P2)− 2p3d(3Po
1) de OIII sont caractérisées par des longueurs
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FIGURE 4.19 – Etoile symbiotique He2-104, composé d’une géante rouge (une
étoile variable pulsante de type Mira) et d’une naine blanche. Crédit : R. Corradi,
NASA
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1002 A. Skopal: Disentangling the composite continuum of symbiotic binaries. I.
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Fig. 3. As in Fig. 2, but for Z And during quiescent and active phases.
Dates of IUE observations are marked in the top panel with the LC. Q,
A and E denote quiescence, activity and the eclipse effect, respectively.

(Eq. (23)). However, parameters of Z And suggest a very open
H II zone (e.g. Fig. 7 of Fernández-Castro et al. 1988), which
means that a certain fraction of the ionizing photons escapes

the system without being converted to nebular radiation (i.e.
δ ≪ 1). This situation requires even higher Th at the same
scaling to balance the measured EM. Therefore the real val-
ues of Lh and Reff

h are larger/smaller than we derived from our
model for the T min

h temperature. The spectrum from 03/02/88
(ϕ ∼ 0) is characterized by the Rayleigh attenuated far-UV
continuum with nH ∼ 3.9 × 1022 cm−2 and features of the iron
curtain that are more pronounced than at the opposite binary
position. This can be interpreted in terms of the atmospheric
eclipse due to Rayleigh scattering of the far-UV photons on
the hydrogen atoms of the neutral giant’s wind (Isliker et al.
1989). During quiescent phases this effect is a strong signa-
ture of a highly inclined orbit of the binary. A further distinct
difference between the spectra taken at ϕ ∼ 0.5 and ϕ ∼ 0 is
an attenuation of the UV continuum at all wavelengths by a
factor of about 2. This effect is present in all IUE spectra of
Z And in the range of phases ϕ ≈ 0 ± 0.15. As a result such
an extinction process results in lower values of the derived pa-
rameters, θh < 1.0 × 10−12, Reff

h < 0.068(d/1.5 kpc) R⊙ and
Lh > 860(d/1.5 kpc)2 L⊙. Also the amount of the nebular emis-
sion decreased by a factor of about 5 and the parameter δ =
0.2 for kh = 1.0 × 10−24, which reflects a significant attenua-
tion/loss of the nebular photons in the direction of the observer
at ϕ ∼ 0.

Radiation from the ultraviolet: active phase. The selected
spectrum is characterized by a strong Rayleigh attenuation of
the far-UV continuum and the effect of the iron curtain ab-
sorption, which drastically depressed the level of the contin-
uum in between 2150 and 3000 Å (Fig. 3). Note that during
activity these effects are also significant out of the occultation
by the giant (e.g. on SWP22684 + LWP03099, ϕ = 0.15). The
temperature of the stellar component of the radiation signifi-
cantly decreased to Th ∼ 19 000 K and is transferred through-
out the ∼2 × 1023 cm−2 hydrogen atoms on the line of sight.
Below we call this stellar component of radiation during active
phases the “hot stellar source” (HSS). There are two compo-
nents of nebular radiation: (i) a low-temperature nebula (LTN)
with typical properties of quiescent phases and (ii) a high-
temperature nebula (HTN) corresponding to a high electron
temperature (Te ∼ 40 000 K). The latter is required to fit the far-
UV continuum. With analogy to AR Pav (see Skopal 2003b),
we scaled a 40 000 K hot nebular radiation of hydrogen to the
non-zero continuum around the Lyα line. Ignoring the effect of
the iron curtain leads to an artificially high He++ abundance and
too low electron temperature of the LTN (see Fig. 3 of Skopal
2003a).

4.4. AE Ara

Visual LC of AE Ara (1987–2004) displays some bright stages
alternating with periods of quiescence (Fig. 4). For the purpose
of this paper we used the only well exposed low-resolution
spectrum from the IUE archive (SWP06793 + LWR05784,
08/10/79, ϕ = 0.53). To flatten its pronounced 2200 Å feature
we determined the colour excess, EB−V = 0.25 ± 0.05.

Radiation from the giant. A synthetic spectrum with Teff =

3200 K matches best the IR fluxes from IJKL photometry
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Fig. 7. The UV/optical/IR SED for T CrB. A black-body accretion disk
dominates the UV domain with a significant contribution in UB pass-
bands. The Rayleigh scattering and absorptions of the iron curtain
affect the UV continuum. The contribution from the nebula is very
small. Dates of observations are marked in the LC at the top panel.

continuum, which does not allow us to determine reliably the
continuum fluxes and thus to distinguish unambiguously the
presence of a faint LTN in the spectrum.

4.7. T Coronae Borealis

T CrB is a symbiotic recurrent nova with two major outbursts,
recorded in 1866 and 1946. Recent evolution in the LC shows
periods of higher and lower states of activity (e.g. Stanishev
et al. 2004, Fig. 7). Currently, it is believed that the hot star
luminosity is powered by an accretion process triggered by a
mass transfer from the lobe-filling giant. Selvelli et al. (1992)
suggested a white dwarf as the accretor to satisfy mainly the ul-
traviolet IUE observations, while Cannizzo & Kenyon (1992)

tested accretion of a gaseous torus onto a main-sequence star to
explain the secondary outburst of the 1946 eruption. To model
the ultraviolet continuum we selected observations from the gi-
ant’s inferior conjunction (SWP31095 + LWP10902, 03/06/87,
ϕ = 0.99) and from the opposite site (SWP19869, 01/05/83,
ϕ = 0.42 and LWR16145, 13/06/83, ϕ = 0.62 – no simultane-
ous SWP/LWR exposures are available at this position).

Radiation from the giant. The red giant’s fluxes can be
matched by a synthetic spectrum of Teff = 3400 K and the
scaling, kg = 3.13 × 10−18, which corresponds to the observed
bolometric flux, Fobs

g = 2.37 × 10−8 erg cm−2 s−1 and the an-
gular radius, θg = 1.77 × 10−9. These parameters imply the
giant’s radius, Rg = 75 ± 12 (d/960 pc) R⊙ and the luminosity,
Lg = 680 ± 230 (d/960 pc)2 L⊙ (Table 1).

Radiation from the ultraviolet. Both spectra display the
Rayleigh attenuated far-UV continuum and pronounced fea-
tures of the iron curtain. This constrains the veiling material
surrounding the hot source, being located at/behind the outer
rim of the disk, extended vertically from the disk plane, so as
to cause the observed absorptions. At ϕ ∼ 0 the effect of the
absorbing slab is enhanced by the cool giant’s wind. We esti-
mated flux-points of the continuum with the aid of calculated
spectra including the blanketing effect (Shore & Aufdenberg
1993). We performed modeling of the continuum by substitut-
ing the single Planck function in Eq. (13) by a component of
radiation from an accretion disk. Then Eq. (13) in the ultravio-
let is

F(λ) = kAD × Fλ(AD) e−nHσ
R
λ + kN × ε̂λ (H,He+, Te, ã

)
. (24)

The function Fλ(AD) represents a flux distribution from an op-
tically thick accretion disk that radiates locally like a black
body. Here we adopted expressions according to the textbook
of Warner (1995), recently used also by Skopal (2003b). A fun-
damental parameter in models with an accretion disk is the
disk temperature T⋆ = 2 Tmax, which determines the slope
of the UV continuum. Observations from 03/06/87 suggest
T⋆ ≈ 110 000 K at all wavelengths. We found that it is possible
to match the selected points of the continuum by very different
sets of model parameters. Below we summarize all possible
solutions to select ranges of fitting parameters that are physi-
cally plausible. In all calculations we adopted the core mass of
the accretor to be 1.37 M⊙ and the orbital inclination i = 67◦

(Stanishev et al. 2004).

1. Solutions with the accretion disk only:
(a) if the radius Rh ∼ RWD (we adopted Rh = 0.01 R⊙)
then the temperature required by the slope of the con-
tinuum, T⋆ ∼ 110 000 K, corresponds to the mass ac-
cretion rate Ṁacc ∼ a few ×10−9 M⊙ yr−1, which yields
Lacc ∼ a few ×L⊙. These values are much lower than those
given by observations, Lobs(AD) =

∫
λ

Fλ(AD) dλ / cos(i) ∼
300 L⊙;
(b) if the radius Rh > RWD (we tested a range of 0.10 to
0.05 R⊙), the T⋆ temperature can be satisfied by Ṁacc ∼
10−6 M⊙ yr−1 corresponding to Lacc ∼ Lobs(AD).

2. Solutions with the accretion disk and nebula. These mod-
els are not unambiguous. Models with a higher T⋆ express

FIGURE 4.20 – Distribution d’énergie spectrale observée (spectres UV et photo-
métrie visible et IR) et modélisée d’étoiles symbiotiques. L’axe des abscisses est
gradué en log(longueur d’onde/Å). Skopal, A&A 440, 995–1031, 2005.
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d’onde de, respectivement, 303.80 Ået 303.69 Å, alors que la raie Lyman α de
He II est à 303.78 Å. Le niveau 2p3d3Po de OIII peut donc être excité par des
photons Lyman α.

Les cascades ultérieures du niveau 2p3d 3Po vers les niveaux 2p3p 3P, 2p3p 3S
et 2p3p 3D produisent les raies Bowen principales, et des désexcitations ultérieures
de ces niveaux 2p3p 3L vers les niveaux 2p3s 3Po créent les raies "subordonnées"
(Fig. 4.21 et 4.22).

La fluorescence Bowen dans les symbiotiques est également observée entre
une raie de résonance de C IV (1548.187 Å) produisant une dizaine de raies de
fluorescence de Fe II. De nombreuses raies de fluorescence de Fe II proviennent
également de H Lyman α. Ces raies de fluorescence contribuent au refroidissement
de la nébuleuse.
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FIGURE 4.21 – Fluorescence Bowen dans les étoiles symbiotiques. Pereira, Mon.
Not. R. Astron. Soc. 309, 1074-1084 (1999)



4.8. SYSTÈMES BINAIRES 147

12.5 Fluorescent photo-excitation 273
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FIGURE 12.12 The Bowen fluorescence mechanism: ‘resonant’ excitation of O III lines by He II. Note that several transitions are
grouped together because they are observationally unresolved, or for clarity.

in exciting a particular level. But unlike the local elec-
tron density, the photon density profile has a distribution
defined by geometrical dilution as 1/r2, where r is the dis-
tance from the source. Additionally, the continuum photon
flux depends on the luminosity or the temperature of the
source. Therefore, the line intensities are a function of four
variables (Te, ne, T∗ r ), instead of just the first two in the
case of collisional excitation alone without FLE. Many
nebulae are excited by hot stars with a strong UV contin-
uum. A number of high-lying levels of an ion can thereby
be excited by continuum fluorescence, in contrast to just
one particular level by line or resonance fluorescence.

We can extend the CR model and rate equations to
include continuum FLE in optically thin situations. Recall
that for each bound level i , with population Ni and energy
Ei , the equations of statistical equilibrium are (Chapter 8).

Ni
∑

j

Ri j =
∑

j

N j R ji , (12.31)

where the sums are over all other bound levels j . As
before, the quantity Ri j denotes Ri j = qi j + Ai j for
Ei > E j , or Ri j = qi j for Ei < E j (here qi j is
the electron impact excitation or de-excitation rate coef-
ficient). This CR model does not consider fluorescence
due to the background continuum radiation of an exter-
nal source. The line emission photons created by the ions
are also assumed to escape without absorption. The effect
of diffuse background radiation is introduced in the CR
model by assuming a thermal continuum radiation pool,
in which all ions can be excited by photon pumping. The

thermal radiation field may be assumed to be a black body
at temperature T . Then the rate coefficient Ri j becomes

Ri j = qi j + Ai j + UνBi j (Ei > E j ), (12.32)

or

Ri j = qi j + UνBi j (Ei < E j ),

with hν = |Ei − E j |. Here, Bi j is the Einstein coef-
ficient and Uν is the radiation density of photons of
frequency ν. If we assume a black-body radiation field
with temperature T∗ we have

c3Uν
8πhν3 = w

e(hν/kT∗) − 1
, (12.33)

where w is the geometrical dilution factor at a distance r
from a star with radius R,

w = 1
4

(
R
r

)2
. (12.34)

The resulting rate equations in the CR + FLE model
(Eq. 12.32) can be solved in the usual manner, outlined in
Chapter 8. We apply the CR+FLE model to a particularly
interesting example below.

12.5.2.1 Fluorescence of Ni II
The ionization potentials of Fe and Ni are similar. The
ground-state ionization energies are 7.9 and 16.2 eV for
Fe I and Fe II, respectively, and 7.6 and 18.2 eV for Ni I

and Ni II, respectively. Thus one might expect Fe and Ni
ions to co-exist in the PIZs. One indication of the co-
existence of both ions comes from the correlation between

FIGURE 4.22 – Fluorescence Bowen : excitation résonnante de O III par He II.
(Source : Pradhan & Nahar)
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FIGURE 4.23 – Spectres de raies de OIII de fluorescence Bowen dans les étoiles
symbiotiques. Pereira, Mon. Not. R. Astron. Soc. 309, 1074-1084 (1999)
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Fe II IN SYMBIOTIC STARS 133

Fig. 1. Low resolution IUE spectrum number swp02427
of V1016 Cyg, showing the strong emission lines of highly
ionized elements typical for symbiotic systems.

demonstrated that this PAR channel was active in
six additional symbiotic stars: AG Peg, EG And,
SY Mus, RX Pup, RW Hya and Z And. The Fe II

UV emission lines of RR Tel and AG Peg have been
analyzed (Hartman & Johansson 2001; Eriksson, Jo-
hansson & Wahlgren 2003), revealing 27 pumped
Fe II channels in RR Tel and 30 in AG Peg with 120
and 180 Fe II fluorescence lines, respectively. PAR is
hence not a rare phenomenon but a dominant char-
acteristic for the UV spectra of these two stars.

In this work the UV emission line spectra of RR
Tel and AG Peg, along with six additional symbiotic
systems, CI Cyg, V1016 Cyg, RW Hya, AG Dra, R
Aqr and T CrB, were analyzed. The aim is to learn
if Fe II pumping by PAR is common in symbiotic
systems or if the numerous active Fe II channels make
a special case for only a few systems. By comparing
the results of the different symbiotic stars we also
hope to see what conditions are ideal for PAR in
symbiotic systems.

2. FE II LEVELS PUMPED BY HIGHLY
IONIZED ELEMENTS.

At short wavelengths (1000 - 2000 Å) most of
the strong lines originate from more ionized elements
(Fig 1). These lines are most probably formed either
in the hot wind from the white dwarf or in regions
of the system ionized by the UV radiation from the
white dwarf. If such a region irradiates a Fe II region
the Fe+ ions can start to fluoresce by PAR mecha-
nisms.

Fe II levels pumped by highly ionized elements
were observed in six of the eight selected systems
and 23 different pumping channels were observed.

TABLE 1

FE II LEVELS PUMPED BY LINES FROM
HIGHLY IONIZED ELEMENTS

Pumping line Pumped level λch
a (Å)

Si III] λ1892.030 z4G9/2 1892.078

x4F5/2 1892.179

N IV λ1718.550 z4G5/2 1718.101

O III] λ1666.150 y4P5/2 1666.179

O III] λ1660.809 z2G9/2 1660.839

He II λ1640.474 y4G5/2 1640.152

[Ne V] λ1575.129 x4G7/2 1574.772

C IV λ1548.187 y4H11/2 1548.204

y2D5/2 1548.679

w2D3/2 1548.411

y6F7/2 1548.028

N IV] λ1486.496 u4F3/2 1486.479

O IV] λ1401.157 (3D)4p 4P3/2 1401.044

Si IV λ1393.755 x2H9/2 1393.814

N V λ1242.804 v2G7/2 1242.741

N V λ1238.821 (4P)4s4p 4P5/2 1238.584

O V] λ1218.344 (b3F)4p 4G9/2 1218.213

He II λ1084.942 x4H7/2 1085.903

x4H9/2 1085.579

x4H11/2 1084.992

u2G9/2 1084.932

u2G7/2 1084.388

O VI λ1031.912 (a3F)5p 4D5/2 1032.041
aWavelength of the Fe II channel.

The pumped levels are listed with their correspond-
ing pumping line in Table 1.

3. FE II LEVELS PUMPED BY H I λ1215.671

The H Lyα line is strong and broad in cool gi-
ant stars where it has been observed to pump Fe II

to high odd levels (Johansson & Jordan 1984). In
symbiotic systems the Lyman emission originates
from the cool red giant atmosphere and not from
the hot regions responsible for the Fe II fluorescence
discussed in the previous section.

Among the eight selected symbiotic stars numer-
ous H Lyα pumped Fe II levels were observed (Ta-
ble 2). Atomic physics details are given in the study
of RR Tel by Hartman & Johansson (2000). Three
systems, RR Tel, AG Peg and V1016 Cyg, have spec-
tra showing lines originating from such levels. All
three of these systems have had a nova outburst dur-
ing the last 150 years. Since none of the other five

TABLE 4.2 – Niveau de Fe II (longueur d’onde colonne de droite) peuplés par des
raies d’éléments fortement ionisés (2 premières colonnes). (Eriksson et al., Rev
Mex AA (Serie de Conferencias), 21, 132–136, 2004).

.
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TABLE 2

FE II LEVELS PUMPED BY H I λ1215.671

Lower lev. Pumped lev. λch (Å) obsa

a4D7/2 (5D)5p 6F9/2 1217.848 R,A,V

b4P3/2 (4P)4sp 2S1/2 1217.205 A

a4D3/2 (b3P)4p 4P1/2 1217.152 R

a4D1/2 (5D)5p 4D3/2 1216.523 R,A

a4D3/2 (5D)5p 4P5/2 1216.239 R,A,V

a4D5/2 (b3P)4p 4S3/2 1215.983 R,A,V

a4D5/2 (5D)5p 4D5/2 1215.852 R,A

a4G11/2 (2F)4sp 4G11/2 1215.183 R,A

b4F9/2 (2I)4sp 4H9/2 1215.058 A

a4D1/2 (5D)5p 4F3/2 1214.150 R

a4D3/2 (5D)5p 4F5/2 1213.738 R

aStars showing fluorescence lines: R=RR Tel, A=AG
Peg and V=V1016 Cyg.

symbiotic systems showed any sign of H Lyα pumped
Fe II levels, it seems as if an outburst changes the
properties of the circumstellar environment so that
H Lyα can reach the Fe II region.

4. STARS WITH NUMEROUS FE II

FLUORESCENCE LINES

Three systems showed substantial Fe II fluores-
cence (Fig 2): RR Tel (120 Fe II fluorescence lines),
AG Peg (180 lines) and V1016 Cyg (58 lines). The
temperature of the white dwarfs of V1016 Cyg and
RR Tel is extremely high, ∼145000 K for V1016 Cyg
(Mürset & Nussbaumer 1994) and ∼142000 K for RR
Tel (Jordan, Mürset & Warner 1993). The tempera-
ture of the white dwarf in AG Peg is ∼86000 K (Al-
tamore & Cassatella 1997), which is more common
for symbiotic stars. Orbital periods for the systems
are very different: ∼2 years for AG Peg and ∼9 years
for V1016 Cyg (Meier et al. 1994). However, these
three systems all belong to the subclass of symbi-
otic novae, which is a class of symbiotic stars that
have undergone slow nova outbursts. The outburst
started in 1850 for AG Peg, in 1944 for RR Tel and
in 1964 for V1016 Cyg.

5. STARS WITH FEW FE II FLUORESCENCE
LINES

The five systems not classified as symbiotic novae
have much fewer Fe II fluorescence lines. Only three
of them had Fe II fluorescence lines at all, RW Hya
(12 lines), R Aqr (6 lines) and AG Dra (5 lines). In
RW Hya and AG Dra the only line pumping Fe II

is C IV λ1548.187 while Si III] λ1892.030 and O III]

Fig. 2. High resolution IUE spectrum number LWP04961
of V1016 Cyg. All marked lines are Fe II fluorescence
lines.

λ1666.150 cause the Fe II fluorescence in R Aqr. The
white dwarf temperature of RW Hya, ∼41000 K
(Sion et al. 2002), and R Aqr, ∼61000 K (Meier
& Kafatos 1995), is low compared to the stars with
many Fe II fluorescence lines. This indicates that the
temperature of the white dwarf is important for PAR
processes in symbiotic systems. However, the white
dwarf in AG Dra has a temperature of ∼110000 K
(González-Riestra et al. 1999) and does still have
only a few Fe II lines.

6. STARS WITH NO FE II FLUORESCENCE

Two symbiotic systems, CI Cyg and T CrB, do
not show any sign of Fe II fluorescence. The hotter
component in T CrB is suggested to be a main se-
quence star (Kenyon & Garcia 1986), which accretes
∼10−6 M⊙ per year from the cooler component lead-
ing to Teff ∼ 25000 K in the disc. This can explain
the absence of Fe II fluorescence in T CrB since the
UV flux from the hot component would probably
not create large amounts of C3+, Si2+, or N4+. T
CrB is the most compact system among the eight
selected symbiotic stars with a period of only 227.5
days. Even if the hotter component is a white dwarf,
the UV flux from the hot component may not reach
very far since it can be obscured by material expelled
from the red giant. Also CI Cyg is suggested to have
a hot component in the form of an accretion disc
around a main sequence star (Iijima 1982). Thus,
the UV flux of the hot component depends on the ac-
cretion rate from the red giant onto the disc. Kenyon
et al. (1991) measured a mass transfer of a few times
10−5 M⊙ per year onto the disc. Hence, the absence
of Fe II fluorescence lines in the spectrum of CI Cyg
can also depend on deficient UV flux in the system.

TABLE 4.3 – Niveau de Fe II peuplés par H I λ 1215.671 (Eriksson et al., Rev Mex
AA (Serie de Conferencias), 21, 132–136, 2004).
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Fe II IN SYMBIOTIC STARS 133

Fig. 1. Low resolution IUE spectrum number swp02427
of V1016 Cyg, showing the strong emission lines of highly
ionized elements typical for symbiotic systems.

demonstrated that this PAR channel was active in
six additional symbiotic stars: AG Peg, EG And,
SY Mus, RX Pup, RW Hya and Z And. The Fe II

UV emission lines of RR Tel and AG Peg have been
analyzed (Hartman & Johansson 2001; Eriksson, Jo-
hansson & Wahlgren 2003), revealing 27 pumped
Fe II channels in RR Tel and 30 in AG Peg with 120
and 180 Fe II fluorescence lines, respectively. PAR is
hence not a rare phenomenon but a dominant char-
acteristic for the UV spectra of these two stars.

In this work the UV emission line spectra of RR
Tel and AG Peg, along with six additional symbiotic
systems, CI Cyg, V1016 Cyg, RW Hya, AG Dra, R
Aqr and T CrB, were analyzed. The aim is to learn
if Fe II pumping by PAR is common in symbiotic
systems or if the numerous active Fe II channels make
a special case for only a few systems. By comparing
the results of the different symbiotic stars we also
hope to see what conditions are ideal for PAR in
symbiotic systems.

2. FE II LEVELS PUMPED BY HIGHLY
IONIZED ELEMENTS.

At short wavelengths (1000 - 2000 Å) most of
the strong lines originate from more ionized elements
(Fig 1). These lines are most probably formed either
in the hot wind from the white dwarf or in regions
of the system ionized by the UV radiation from the
white dwarf. If such a region irradiates a Fe II region
the Fe+ ions can start to fluoresce by PAR mecha-
nisms.

Fe II levels pumped by highly ionized elements
were observed in six of the eight selected systems
and 23 different pumping channels were observed.

TABLE 1

FE II LEVELS PUMPED BY LINES FROM
HIGHLY IONIZED ELEMENTS

Pumping line Pumped level λch
a (Å)

Si III] λ1892.030 z4G9/2 1892.078

x4F5/2 1892.179

N IV λ1718.550 z4G5/2 1718.101

O III] λ1666.150 y4P5/2 1666.179

O III] λ1660.809 z2G9/2 1660.839

He II λ1640.474 y4G5/2 1640.152

[Ne V] λ1575.129 x4G7/2 1574.772

C IV λ1548.187 y4H11/2 1548.204

y2D5/2 1548.679

w2D3/2 1548.411

y6F7/2 1548.028

N IV] λ1486.496 u4F3/2 1486.479

O IV] λ1401.157 (3D)4p 4P3/2 1401.044

Si IV λ1393.755 x2H9/2 1393.814

N V λ1242.804 v2G7/2 1242.741

N V λ1238.821 (4P)4s4p 4P5/2 1238.584

O V] λ1218.344 (b3F)4p 4G9/2 1218.213

He II λ1084.942 x4H7/2 1085.903

x4H9/2 1085.579

x4H11/2 1084.992

u2G9/2 1084.932

u2G7/2 1084.388

O VI λ1031.912 (a3F)5p 4D5/2 1032.041
aWavelength of the Fe II channel.

The pumped levels are listed with their correspond-
ing pumping line in Table 1.

3. FE II LEVELS PUMPED BY H I λ1215.671

The H Lyα line is strong and broad in cool gi-
ant stars where it has been observed to pump Fe II

to high odd levels (Johansson & Jordan 1984). In
symbiotic systems the Lyman emission originates
from the cool red giant atmosphere and not from
the hot regions responsible for the Fe II fluorescence
discussed in the previous section.

Among the eight selected symbiotic stars numer-
ous H Lyα pumped Fe II levels were observed (Ta-
ble 2). Atomic physics details are given in the study
of RR Tel by Hartman & Johansson (2000). Three
systems, RR Tel, AG Peg and V1016 Cyg, have spec-
tra showing lines originating from such levels. All
three of these systems have had a nova outburst dur-
ing the last 150 years. Since none of the other five

FIGURE 4.24 – Spectre basse résolution IUE de l’étoile symbiotique V1016 Cyg,
montrant les fortes raies en émission d’éléments fortement ionisés typiques des
étoiles symbiotiques. (Eriksson et al., Rev Mex AA (Serie de Conferencias), 21,
132–136, 2004).
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TABLE 2

FE II LEVELS PUMPED BY H I λ1215.671

Lower lev. Pumped lev. λch (Å) obsa

a4D7/2 (5D)5p 6F9/2 1217.848 R,A,V

b4P3/2 (4P)4sp 2S1/2 1217.205 A

a4D3/2 (b3P)4p 4P1/2 1217.152 R

a4D1/2 (5D)5p 4D3/2 1216.523 R,A

a4D3/2 (5D)5p 4P5/2 1216.239 R,A,V

a4D5/2 (b3P)4p 4S3/2 1215.983 R,A,V

a4D5/2 (5D)5p 4D5/2 1215.852 R,A

a4G11/2 (2F)4sp 4G11/2 1215.183 R,A

b4F9/2 (2I)4sp 4H9/2 1215.058 A

a4D1/2 (5D)5p 4F3/2 1214.150 R

a4D3/2 (5D)5p 4F5/2 1213.738 R

aStars showing fluorescence lines: R=RR Tel, A=AG
Peg and V=V1016 Cyg.

symbiotic systems showed any sign of H Lyα pumped
Fe II levels, it seems as if an outburst changes the
properties of the circumstellar environment so that
H Lyα can reach the Fe II region.

4. STARS WITH NUMEROUS FE II

FLUORESCENCE LINES

Three systems showed substantial Fe II fluores-
cence (Fig 2): RR Tel (120 Fe II fluorescence lines),
AG Peg (180 lines) and V1016 Cyg (58 lines). The
temperature of the white dwarfs of V1016 Cyg and
RR Tel is extremely high, ∼145000 K for V1016 Cyg
(Mürset & Nussbaumer 1994) and ∼142000 K for RR
Tel (Jordan, Mürset & Warner 1993). The tempera-
ture of the white dwarf in AG Peg is ∼86000 K (Al-
tamore & Cassatella 1997), which is more common
for symbiotic stars. Orbital periods for the systems
are very different: ∼2 years for AG Peg and ∼9 years
for V1016 Cyg (Meier et al. 1994). However, these
three systems all belong to the subclass of symbi-
otic novae, which is a class of symbiotic stars that
have undergone slow nova outbursts. The outburst
started in 1850 for AG Peg, in 1944 for RR Tel and
in 1964 for V1016 Cyg.

5. STARS WITH FEW FE II FLUORESCENCE
LINES

The five systems not classified as symbiotic novae
have much fewer Fe II fluorescence lines. Only three
of them had Fe II fluorescence lines at all, RW Hya
(12 lines), R Aqr (6 lines) and AG Dra (5 lines). In
RW Hya and AG Dra the only line pumping Fe II

is C IV λ1548.187 while Si III] λ1892.030 and O III]

Fig. 2. High resolution IUE spectrum number LWP04961
of V1016 Cyg. All marked lines are Fe II fluorescence
lines.

λ1666.150 cause the Fe II fluorescence in R Aqr. The
white dwarf temperature of RW Hya, ∼41000 K
(Sion et al. 2002), and R Aqr, ∼61000 K (Meier
& Kafatos 1995), is low compared to the stars with
many Fe II fluorescence lines. This indicates that the
temperature of the white dwarf is important for PAR
processes in symbiotic systems. However, the white
dwarf in AG Dra has a temperature of ∼110000 K
(González-Riestra et al. 1999) and does still have
only a few Fe II lines.

6. STARS WITH NO FE II FLUORESCENCE

Two symbiotic systems, CI Cyg and T CrB, do
not show any sign of Fe II fluorescence. The hotter
component in T CrB is suggested to be a main se-
quence star (Kenyon & Garcia 1986), which accretes
∼10−6 M⊙ per year from the cooler component lead-
ing to Teff ∼ 25000 K in the disc. This can explain
the absence of Fe II fluorescence in T CrB since the
UV flux from the hot component would probably
not create large amounts of C3+, Si2+, or N4+. T
CrB is the most compact system among the eight
selected symbiotic stars with a period of only 227.5
days. Even if the hotter component is a white dwarf,
the UV flux from the hot component may not reach
very far since it can be obscured by material expelled
from the red giant. Also CI Cyg is suggested to have
a hot component in the form of an accretion disc
around a main sequence star (Iijima 1982). Thus,
the UV flux of the hot component depends on the ac-
cretion rate from the red giant onto the disc. Kenyon
et al. (1991) measured a mass transfer of a few times
10−5 M⊙ per year onto the disc. Hence, the absence
of Fe II fluorescence lines in the spectrum of CI Cyg
can also depend on deficient UV flux in the system.

FIGURE 4.25 – Spectre haute résolution IUE de l’étoile symbiotique V1016 Cyg.
Toutes les raies indiquées sont des raies de fluorescence de Fe II. (Eriksson et al.,
Rev Mex AA (Serie de Conferencias), 21, 132–136, 2004).
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Chapitre 5

Spectres stellaires et classification
spectrale

L’intensité et le profil des raies spectrales qui se forment dans la photosphère
des étoiles, ainsi que les espèces chimiques présentes (ions, molécules. . .), dé-
pendent des conditions physiques photosphériques. On peut dès lors classer les
étoiles en utilisant les critères suivants :

— Température de surface→ type spectral
— Luminosité (ou Rayon)→ classe de luminosité
— Composition chimique en surface → étoiles normales - étoiles particu-

lières ; étoiles de métallicité solaire ou étoiles déficientes en métaux

5.1 Types spectraux

TABLE 5.1 – Principaux types spectraux. Source : Jorissen
.
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2.2. THE SPECTRAL SEQUENCE 33
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Figure 2.1 The OBAFGKM spectral sequence for main-sequence (dwarf) stars illustrating that the
spectral sequence is ordered in terms of temperature. Here, the normalized stellar flux
(the energy distribution) is plotted against wavelength. Some of the more prominent
spectral features are marked, including the Balmer jump and convergence. The source of
these spectra is the Indo-US coudé-feed spectral library (Valdes et al. 2004). The spectra
have been normalized at a common wavelength, and separated by one continuum unit for
clarity, except for the bottom spectrum, which is offset by 2 units.

FIGURE 5.1 – Credit : Richard O. Gray & Christopher J. Corbally : Stellar Spectral
Classification, Princeton University Press

.
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Des sous-types spectraux (0-9) ont également été introduits pour classer plus
finement chaque étoile au sein d’un même type spectral. Par exemple, le soleil est
de type G2.

5.2 Classes de luminosité

L’intensité des raies ne dépend pas que de Teffmais aussi de la luminosité L. A
type spectral donné, les étoiles les plus lumineuses ont les raies les plus étroites.
En effet, les collisions des atomes rayonnants avec les électrons ou les atomes d’H
(effet Stark : la position des niveaux d’énergie varie en fonction de l’intensité du
champ électrique ambiant) sont une source d’élargissement des raies. L’élargisse-
ment des raies augmente si les collisions sont fréquentes, c’est-à-dire si la densité
des électrons ou de l’hydrogène est grande. Or, la densité de l’atmosphère varie in-
versément au rayon. Les raies des étoiles naines seront donc plus larges que celles
des étoiles géantes.

Par conséquent, la classification spectrale possède 2 dimensions :
— type spectral lié à la Teff

— classe de luminosité lié au rayon ou la luminosité intrinsèque :
— I : supergéantes
— II : géantes lumineuses
— III : géantes
— IV : sous-géantes
— V : naines
— VI : sous-naines

5.3 Composition chimique

Il existe de nombreux types d’anomalies chimiques dont plusieurs sont illustrés
aux Fig. 5.7, 5.8, 5.9.

La classification spectrale s’est donc enrichie d’autres types spectraux : R, N,
S, L, T...
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FIGURE 5.2 –
.
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FIGURE 5.3 –
.

FIGURE 5.4 –
.
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FIGURE 5.5 – Effet de luminosité. Crédit : Gray, http://ned.ipac.
caltech.edu/level5/Gray/

.

http://ned.ipac.caltech.edu/level5/Gray/
http://ned.ipac.caltech.edu/level5/Gray/
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FIGURE 5.6 –
.
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FIGURE 5.7 – HR 6791 is a G8 III (compare with the G8 III standard, κ Gem)
with a weak CN 4216Å band, and a very weak G-band (CH). Otherwise, the
spectrum is fairly normal. HD 112127, a K2.5 III (compare with κ Leo, K2 III),
on the other hand has an exceptionally strong CN 4216 Å band, seen here as
a pronounced depression in the continuum shortwards of 4216Å. In addition, it
shows the 4737Å C2 Swan band, and a clear depression of the continuum in the
vicinity of 5200Å, most probably due to the 5165Å C2 Swan band. The strength
of these molecular bands points to an abnormally high abundance of carbon in the
atmosphere of this star. Crédit : Gray, http://ned.ipac.caltech.edu/
level5/Gray/

http://ned.ipac.caltech.edu/level5/Gray/
http://ned.ipac.caltech.edu/level5/Gray/
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FIGURE 5.8 – S-type stars are defined as cool giants which show evidence of
bands of ZrO in their spectra. V Cnc, a semi-regular variable star, shows pro-
nounced bands of ZrO, whereas o1 Ori is a marginal S-type star, as it shows
only marginal evidence of ZrO (see the ZrO bandhead at 5551Å, barely visible
in o1Ori). V Cnc shows almost no evidence for TiO in its spectrum, whereas the
bands of TiO in o1 Ori are as strong as those in an M4 giant. The strong hydrogen
emission lines in the spectrum of V Cnc are due to shock waves in its pulsating
atmosphere. Some S-type stars also show molecular bands due to YO, VO and
LaO. The chemical peculiarities in S-type stars are also thought to arise from the
dredge-up of nuclear processed material from deep within the star. Crédit : Gray,
http://ned.ipac.caltech.edu/level5/Gray/

http://ned.ipac.caltech.edu/level5/Gray/
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FIGURE 5.9 – Carbon stars tend to be cool giants (although dwarf carbon stars are
known) with greatly enhanced bands of molecules involving carbon. Especially
prominent in most carbon stars are the Swan bands of C2. Some carbon stars also
show enhancements of the G-band (CH) and the CN bands. These two carbon
stars show strong lines of barium and strontium, both s-process elements. It is
thought that the excess carbon and s-process elements seen in the atmospheres of
carbon stars are due to deep convection currents which dredge nuclear-processed
material up from the core. Crédit : Gray, http://ned.ipac.caltech.edu/
level5/Gray/

http://ned.ipac.caltech.edu/level5/Gray/
http://ned.ipac.caltech.edu/level5/Gray/
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5.4 Diagramme de Hertzsprung – Russell

En 1911, deux astronomes, Hertzsprung et Russell, ont indépendamment tracé
les mesures de magnitude apparentes d’étoiles d’amas (situées à la même distance,
donc mesures de luminosités) en fonction de la couleur (donc la température)
d’étoiles. Ce diagramme, dans lequel les axes sont logarithmiques et la tempé-
rature augmente vers la gauche, est maintenant connu sous le nom de diagramme
HR. Comme la luminosité d’un corps noir est :

L = 4πR2σT 4
eff (5.1)

les objets de rayon constant seront alignés sur des droites (Fig. 5.10).

basicastro4 October 26, 2006
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Figure 2.12 Schematic example of an H-R diagram, showing stellar luminosity vs. effective
surface temperature. Note that the axes are logarithmic and that the temperature
grows to the left. The dashed lines show the luminosity temperature relation,
L = 4πr2

∗σT 4
E , for objects of constant radius. The three lines correspond, from

top to bottom, to r∗ = 100r⊙, r⊙, and 0.01r⊙.

2.3 THE HERTZSPRUNG-RUSSELL DIAGRAM

A crucial step toward understanding stellar physics was taken in 1911 indepen-
dently by two astronomers, Hertzsprung and Russell, who placed measurements of
stars on a logarithmic plot with axes of luminosity and effective surface tempera-
ture1. Fig. 2.12 shows an example of such anH-R diagram. Note that temperature
is traditionally shown growing to the left on such a plot. Almost all known stars
are concentrated in several well-defined loci on such a diagram. About 80-90% of
all stars (depending on what stellar environment one looks at) lie in a narrow diag-
onal strip called the main sequence which corresponds very roughly to a relation
L ∼ T 8

E . Since the luminosity of a spherical blackbody radiator is
L = 4πr2

∗σT 4
E , (2.47)

this immediately implies that hotter stars are bigger, with r∗ ∼ T 2
E . The Sun is a

main sequence star. Since the coolest stars have about half the surface temperature
of the Sun and the hottest stars have about 5 times the Solar temperature, the radii
of main-sequence stars are in the range of about 1/4 to 25 times the Solar radius.
Two other stellar loci are apparent on the H-R diagram. There is a concentration

of points corresponding to stars that are cool (i.e., red) yet with luminosities orders
of magnitudes higher than those of main sequence stars. Clearly, these must be
objects with large surface areas, with radii of order 100 times the Solar radius, i.e.,

1Historically, what was first plotted was the fluxes from stars that are in a cluster, and hence all at the
same distance, and their colors.

FIGURE 5.10 – Diagramme HR schématique : luminosité en fonction de la tempé-
rature effective. Les traits pointillés représentent la relation luminosité-température
pour des objets de rayons constants (de haut en bas : 100R�, 1R� et 0.01R�)
(Source : Maoz).

.
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5.4.1 Diagramme H-R du champ

FIGURE 5.11 – Diagramme HR schématique, classes de luminosité. Crédit :
http ://www.astrosurf.com

.

Ce diagramme couleur – magnitude joue un rôle de tout premier plan dans le
développement de la théorie de l’évolution stellaire : il montre l’existence d’une
corrélation empirique (Teff , L) dans un diagramme couleur - magnitude (B −
V,MV ).
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FIGURE 5.12 – Diagramme HR généré à partir des mesures de 41 453 étoiles par le
satellite HIPPARCOS de l’ESA. L’échelle de couleur indique le nombre d’étoiles
dans des cellules de 0.01 mag en V − I et 0.05 mag en MHP (magnitude propre à
HIPPARCOS). La densité d’étoiles dans le diagramme H-R est proportionnelle au
temps caractéristique de l’évolution à ce stade. Crédit : ESA.

.
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FIGURE 5.13 – Diagramme HR schématique. Crédit : Wikipedia.
.
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5.4.2 Diagrammes H-R d’amas stellaires

Les étoiles se groupent :
— en grands systèmes : les galaxies (spirales, elliptiques, irrégulières), qui

peuvent eux-mêmes s’associer en amas ou superamas de galaxies ;
— en sous-systèmes : étoiles doubles ou multiples, associations (OB), amas

globulaires (vieux), amas ouverts (jeunes, quasi-liés).
L’intérêt de l’étude d’un amas réside dans le fait qu’il contient des étoiles nées

— à peu près en même temps,
— à partir de matière de même composition.

Il contient donc, en première approximation, des étoiles de même âge et même
composition chimique, à la même distance.

Les propriétés des différents types d’amas sont résumées à la Table 5.2.

TABLE 5.2 – Types d’amas

	
  

Amas  Nombre 
connu 

Emplacement 
dans Galaxie 

Nombre 
d’étoiles 

Couleur 
dominante 

Densité 
∗/pc 3  

Exemple 

Globulaires ≈  120 Halo 10 4  - 10 5  rouge 0.5 10 3  Hercule 
Ouverts ≈  900  Disque 100 - 10 3  rouge-bleu 0.1-10 Hyades 
Associations ≈  80 bras spiraux 10 - 100 bleu 0.01 Orion 
 

La Fig 5.14 compare les diagrammes HR de deux amas et révèle la corrélation
existant entre l’âge de l’amas et la morphologie de ce diagramme.

En effet, l’âge de l’amas peut être directement déduit de la localisation du point
de rebroussement (“turn-off”) de la séquence principale. En effet, ce point de turn-
off correspond aux étoiles qui viennent de quitter la séquence principale. La relation
masse-luminosité permet de paramétrer la séquence principale en terme de masse :

— Si 0 ≤Mbol ≤ 7.5;M > 1.1M� :
Mbol ≈ 4.6− 10.0 logM/M� (5.2)

ou

L/L� = 1.2(M/M�)4 (5.3)

(5.4)
— Si 7.5 ≤Mbol ≤ 11;M < 1.1M� :

Mbol ≈ 5.2− 6.9 logM/M� (5.5)

ou

L/L� = 0.67(M/M�)2.76 (5.6)

(5.7)
Il existe par ailleurs une relation entre la masse d’une étoile et sa durée de vie
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FIGURE 5.14 – Diagramme HR de deux amas, l’amas ouvert M67 (un amas jeune)
et l’amas globulaire M4 (un amas vieux). La séquence principale est significa-
tivement plus restreinte pour l’amas vieux. La luminosité et la température des
étoiles au turn-off permettent de dater ces amas. Crédit : Daniel Perley, http:
//w.astro.berkeley.edu/~dperley/univage/univage.html.

http://w.astro.berkeley.edu/~dperley/univage/univage.html
http://w.astro.berkeley.edu/~dperley/univage/univage.html
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sur la séquence principale (MS, pour Main sequence) :

τMS = 1010M/M�
L/L�

(5.8)

= 1010

(
M

M�

)−2

(5.9)

(5.10)

On démontre ainsi le résultat annoncé entre position du ‘turn-off’ et âge de
l’amas. Qualitativement, les étoiles massives évoluent beaucoup plus rapidement
que les étoiles légères : τ ≈ 106 ans pour M = 20 M� alors que τ ≈ 1010 ans pour
M = 1 M�. Cette diminution de la durée de vie s’explique qualitativement par le
fait que, bien qu’une étoile massive ait à sa disposition plus de combustible, son
taux de combustion est beaucoup plus rapide (voir relation masse-luminosité), et
au final, c’est le taux de combustion élevé qui possède l’impact dominant.

Enfin, on notera que la densité d’étoiles dans le diagramme HR est proportion-
nelle au temps caractéristique de l’évolution à ce stade.

L’âge de l’Univers
Différentes méthodes sont utilisées pour dater l’Univers a.
— Les modèles cosmologiques : voir cours de cosmologie.
— Les méthodes radiométriques :

La loi de désintégration radioactive s’écrit :

dN(t)

dt
= −λN(t) (5.11)

donc, en notant N0 le nombre initial de particules :
N(t) = N0e

−λt (5.12)
On définit la demi-vie par :

N(t1/2) =
1

2
N0 (5.13)

Donc :

t1/2 =
ln(2)

λ
(5.14)

Le choix de l’isotope est crucial. Si sa demi-vie est trop courte par
rapport à la durée à estimer, les abondances résiduelles à mesurer se-
ront trop faibles. Si la demi-vie est trop longue par rapport à la durée à
estimer, la décroissance sera infime et les erreurs sur les âges détermi-
nés seront de l’ordre de grandeur des âges eux-mêmes. Idéalement la
demi-vie doit être du même ordre de grandeur que les âges attendus.
La demi-vie est mesurée en laboratoire pour chaque isotope. Les abon-
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dances sont mesurées soit en laboratoire (échantillons) soit par spec-
troscopie (sources éloignées). L’estimation de la concentration initiale
est délicate.
— La Terre et le système solaire :

Le rhénium-187 (187Re), thorium-232 (232Th) et l’uranium-238
(238U) ont été utilisés pour dater les roches terrestres et des mé-
téorites primordiales, et convergent vers une valeur de 4.55× 109

ans pour l’âge de la Terre.
— Les étoiles vieilles :

Les modèles de nucléosynthèse, ajustés aux abondances d’éléments
non radioactifs, permettent d’estimer les abondances initiales d’élé-
ments radioactifs (Fig. 5.15, Tab. 5.3). L’âge déterminé est l’âge
moyen des supernovae dont les résidus ont formé l’étoile considé-
rée.

— L’évolution stellaire :
En ajustant des modèles d’évolution stellaire aux points de turn-
off des amas d’étoiles, on peut déterminer leurs âges (Fig. 5.14 et
Tab. 5.4).

— Le temps de refroidissement des naines blanches :
Les naines blanches sont les points terminaux de l’évolution stel-
laire pour toutes les étoiles de masse initiale inférieure à environ
10M�. Elles constituent ce qui reste lorsque l’étoile a perdu son
enveloppe : un coeur de carbone-oxygène (ou d’hélium dans cer-
tains systèmes binaires). Les naines blanches ont toutes approxi-
mativement la même masse et commencent leur évolution à en-
viron la même température. En l’absence de réactions nucléaires
ou chimiques, et de contraction gravitationnelle, leur taux de re-
froidissement est très simple. Donc en mesurant la luminosité et
la température d’une naine blanche, on peut estimer la durée qui
s’est écoulée depuis la fin de l’évolution de l’étoile qui l’a produite.
Pour un échantillon suffisamment important de naines blanches, on
peut espérer que les naines blanches les plus anciennes fournissent
des contraintes utiles sur l’âge des plus anciennes étoiles. Ces me-
sures sont donc effectuées dans les amas globulaires (Fig.5.16).
Les âges des populations de naines blanches sont en général en bon
accord avec les modèles cosmologiques (12-13 milliard d’années).
Comme pour la méthode du turn-off, on applique une correction
de 500 millions d’années supplémentaire pour l’âge de l’Univers.

— Conclusion :
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TABLE 5.3 – Ages déterminés par datation radioactive dans des étoiles anciennes.
Authors Isotope Star Age
Cowan et al. (1997) 232Th CS 22892-052 15.2 +/- 3.7 Gyr
Cowan et al. (1999) 232Th HD115444 15.6 +/- 4.6 Gyr
Cayrel et al. (2001) 238U CS 31082-001 12.5 +/- 3 Gyr
Wanajo et al. (2002) 238U CS 31082-001 14.1 +/- 2.5 Gyr

TABLE 5.4 – Ages de divers amas globulaires déterminés par ajustement de mo-
dèles au point de turn-off.

Authors Age
Chaboyer et al. 1997 14.6 +/- 1.7 Gyr
Gratton et al. (1997) 11.8 +/- 2.3 Gyr
Reid et al. (1997) 12-13 Gyr
Chaboyer et al. (2001) 11.5 +/- 1.3 Gyr

La Table 5.5 résume les différentes estimations. Elles convergent
vers un âge de l’Univers de 13.5 × 109 ans, en bon accord avec
l’estimation cosmologique 13.7× 109 ans.

a. http://w.astro.berkeley.edu/~dperley/univage/univage.html

TABLE 5.5 – Résumé de mesures récentes de l’âge de l’Univers
Méthode Authors Objet Age
Cosmologique Various 13.7 +/- 0.2 Gyr
Radiometrique : Cowan et al. (1999) HD 115444 14.5 +/- 3.0 Gyr

Wanajo et al. (2002) CS 31082-001 16 +/- 5 Gyr
Turn-off séq. principale Gratton et al. (1999) Multiple GCs 12.3 +/- 2.5 Gyr

Chaboyer et al. (2001) Multiple GCs 12.0 +/- 1.5 Gyr
Ref. naine blanche Hansen et al. (2004) M 4 12.8 +/- 1.1 Gyr

http://w.astro.berkeley.edu/~dperley/univage/univage.html
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FIGURE 5.15 – Abondances prédites (trait continu) et observées (points) dans une
étoile ancienne. L’accord entre le modèle et les observations est satisfaisant sauf en
ce qui concerne le thorium, car le Thorium-90 s’est désintégré significativement.
Crédit : Cowan 1997, ApJ 480, 246 (http://adsabs.harvard.edu/abs/
1997ApJ...480..246C).

http://adsabs.harvard.edu/abs/1997ApJ...480..246C
http://adsabs.harvard.edu/abs/1997ApJ...480..246C
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COOL WHITE DWARFS C-3

Figure 8 Cluster members are shown, with approximate photometric error bars. The red
and blue curves are cooling sequences for a 0.6 M§ white dwarf with pure helium and pure
hydrogen atmospheres, respectively.
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FIGURE 5.16 – Diagramme couleur-magnitude de naines blanches dans un amas
globulaire. Les naines blanches les plus chaudes sont en haut à gauche. Les naines
blanches plus faibles et plus froides au centre de la figure refroidissent depuis
longtemps ; leurs températures et luminosités sont utilisés pour dater l’amas. Les
courbes rouges et bleues correspondent aux séquence de refroidissement pour
des naines blanches de 0.6M� avec atmosphère d’hélium pur (courbe rouge) et
d’hydrogène pur (courbe bleue). Une portion de la séquence principale de l’amas
est visible en haut à droite. Crédit : Hansen & Liebert, 2003, ARA&A 41, 465
(http://adsabs.harvard.edu/abs/2003ARA%26A..41..465H).

http://adsabs.harvard.edu/abs/2003ARA%26A..41..465H
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Chapitre 6

Notre Galaxie

6.1 Introduction historique

L’observation du ciel nocturne révèle que les étoiles ne sont pas distribuées uni-
formément : une bande lumineuse étroite (la Voie Lactée) traverse le ciel le long
d’un grand cercle, et un télescope modeste révèle aisément qu’elle est constituée
d’innombrables étoiles. Herschel (1785) a suggéré que nous sommes au centre d’un
disque formé d’étoiles. Au début du XXème siècle, Kapteyn a entrepris un consi-
dérable travail de recensement photographique d’étoiles, en mesurant leurs mou-
vements propres afin d’estimer leurs distances. A partir d’une analyse statistique
fouillée de ces données, il en déduisit que nous sommes au centre d’un disque al-
longé, d’épaisseur quelques centaines de parsec et de rayon quelques kpc (Kapteyn
and van Rhijn, 1920, Kapteijn 1922). Ce modèle est appelé l’Univers de Kapteyn ;
il fut détrôné par le travail de Shapley.

6.2 Le paradoxe d’Olbers

Supposons :
— qu’il n’y ait pas de matière interstellaire, donc pas d’opacité (extinction)

interstellaire,
— que toutes les étoiles aient une magnitude absolue M,
— qu’elles aient une densité spatiale uniforme.
On cherche à connaître le nombreN(m) d’étoiles plus brillantes que la magni-

tude apparente m.

175
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FIGURE 6.1 – Vue de notre Galaxie (la Voie Lactée) et des galaxies voisines, sur
base des premières observations (Juillet 2014-Septembre 2015) du satellite Gaia
de l’ESA (European Space Agency). La carte illustre la densité d’étoiles obser-
vées par Gaia dans chaque élément de résolution. On distingue : le plan galactique
(bande brillante) avec des zones plus sombres (nuages denses de gaz et de pous-
sière interstellaire) ; de nombreux amas globulaires (dans le halo) et amas ouverts
(dans le plan galactique) ; le Petit et le Grand Nuage de Magellan (galaxies naines
en orbite autour de la Voie Lactée) ; la galaxie d’Andromède (M31, en bas à gauche
de l’image). De nombreux artefacts affectent l’image à cause de la manière dont
Gaia échantillonne le ciel ; le recensement n’est pas encore uniforme à ce stade
(Copyright : ESA/Gaia/DPAC).
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FIGURE 6.2 – Les courants d’étoiles du halo, tels que tracés par les étoiles du turn-
off. Le code de couleur indique la distance, le rouge indique les étoiles distantes, le
bleu les étoiles plus proches. On remarque la richesse du halo galactique, dominé
par les "trainées de marées" (tidal trails) complexes engendrées par la galaxie naine
sphéroïdale du Sagittaire. (Crédit : SDSS : Sloan Digital Sky Survey, Belokurov et
al, 2006, ApJ, 642, L137).

D’après l’Eq.3.6,

d = 101+0.2(m−M) pc (6.1)

Donc toutes les étoiles situées à l’intérieur d’une sphère de volume (4/3)πd3 cen-
trée sur la Terre apparaitront plus brillantes que la magnitude apparente m. Le
nombre de ces étoiles est donc proportionnel à d3 (constante de proportionnalité
C1) :

N(m) = C1100.6m (6.2)

Donc si le nombre d’étoiles observées plus brillantes que m obéit à l’Eq. 6.2, alors
on peut en déduire que ces étoiles sont uniformément distribuées jusqu’à la distance
d dépendant de m via l’Eq. 6.1. En revanche, si N(m) décroît en-dessous de la
valeur prédite par l’Eq. 6.2 au-delà d’une certaine valeur de m, alors c’est qu’on a
atteint la limite physique du système à la distance correspondant à cette valeur de
m. Ce test peut aussi être appliqué pour étudier la distribution des galaxies autour
de notre Galaxie.

Si l’Univers était infini et uniformément peuplé d’étoiles, alors on peut montrer
facilement que la luminosité du ciel serait infinie. Ce résultat est connu comme
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le paradoxe d’Olbers (Olbers 1924). Définissons l’incrément du nombre d’étoiles
A(m) comme le nombre d’étoiles de magnitude apparente comprise entre m et
m+ dm :

A(m) =
dN(m)

dm
= C2100.6m (6.3)

avec C2 = 0.6C1 ln(10).
D’après l’Eq. 3.1, la luminosité reçue d’une étoile de magnitude apparente m

peut s’écrire :

l(m) = l010−0.4m (6.4)

Donc la luminosité reçue des étoiles de magnitude comprises entre m et m + dm
est :

l(m)A(m)dm = l0C2100.2mdm (6.5)

La luminosité reçue par toutes les étoiles plus brillantes que la magnitude ap-
parente m s’écrit :

L(m) =

∫ m

− inf
l(m′)A(m′)dm′ = l0C2

∫ m

− inf
100.2m′dm′ = K100.2m (6.6)

avec :

K =
l0C2

0.2ln10
= 3l0C1 (6.7)

L’Eq. 6.6 montre que L diverge exponentiellement avecm : c’est le paradoxe d’Ol-
bers. Grâce à l’étendue finie de notre Galaxie, nous pouvons échapper au paradoxe
d’Olbers pour notre Galaxie. Cependant, il réapparaît lorsque l’on considère la lu-
mière en provenance de toutes les galaxies extérieures à notre Galaxie. Johannes
Kepler (1571-1630) déjà dans sa Dissertatio cum nuncio sidero (1610) affirmait
qu’un Univers empli d’étoiles lumineuses devait être de taille finie à cause du ciel
nocturne noir. L’argument était purement spéculatif puisqu’à l’époque, car la loi
de décroissance de la luminosité apparente avec la distance n’était pas connue. A
la fin du XVIIème siècle, l’anglais Edmund Halley (1656-1742) formalisa le pro-
blème. Le suisse Jean-Philippe Loys de Chéseaux et l’allemand Heinrich Olbers
(1758-1840) popularisèrent la question. Le poète Edgar Allan Poe 1 (1809-1849) a
suggéré que la taille finie de notre Univers visible résolvait ce paradoxe.

1.
En 1848, il écrivait dans Eureka – a Prose Poem : «Si le cortège des étoiles était sans fin, la

voûte céleste présenterait une luminosité uniforme».



6.3. LE MODÈLE DE SHAPLEY 179

Plus précisément, l’âge de l’Univers et la vitesse de la lumière étant finis, une
quantité finie d’étoiles peut être observée dans le volume d’espace visible depuis
la Terre (même si l’Univers est spatialement infini). La densité d’étoiles dans ce
volume fini est suffisamment faible pour qu’une ligne de visée quelconque ait une
faible chance de tomber sur une étoile.

Cependant, la théorie du Big Bang ré-introduit ce paradoxe : l’Univers était
beaucoup plus chaud et brillant par le passé, en particulier à la fin de l’ère de la
recombinaison, lorsqu’il est devenu pour la première fois transparent. Une ligne
de visée quelconque rencontre à coup sûr le rayonnement fossile. Mais à cause de
l’expansion de l’espace, l’énergie émise a été décalée (décalage spectral = redshift)
vers le domaine des micro-ondes, et forme le rayonnement cosmique primordial
(cosmic microwave background). Le décalage spectral cause aussi une diminution
drastique de la luminosité des galaxies à grand redshift.

Le raisonnement précédent pré-suppose que toutes les étoiles sont identiques,
mais on peut le généraliser avec une distribution d’étoiles de propriétés distinctes.

Pour une étude détaillée de l’analyse statistique des densités stellaires, voir
Mihalas et Binney, Chap. 4, 1981.

6.3 Le modèle de Shapley

Shapley (1918) remarqua que de nombreux amas globulaires (des amas sphé-
riques d’environ 106 étoiles) sont situés dans la constellation du Sagittaire. Il sup-
posa que les amas globulaires sont symétriquement répartis autour du centre de
notre Galaxie, centre qui devait dont se trouver dans la direction du Sagittaire.
Shapley pensait néanmoins que des objets nébuleux faisaient partie de notre Ga-
laxie. Hubble montra en 1922 que ce sont des systèmes d’étoiles extérieurs à notre
Galaxie (i.e., d’autres galaxies). Il utilisa (1919) pour cela les RR Lyrae.

Les chandelles standards Il en existe plusieurs catégories, en particulier cer-
taines classes d’étoiles variables :

— Les Céphéides : Leavitt (1912) a découvert qu’il existait une rela-
tion entre la période photométrique et la luminosité apparente des Cé-
phéides dans le Petit Nuage de Magellan ("Small Magellanic Cloud,
SMC, une galaxie satellite de la nôtre). En effet, les Céphéides les plus
brillantes ont la plus longue période, or toutes les étoiles du SMC sont
approximativement à la même distance du Soleil. La relation période-
luminosité des Céphéides fut établie plus tard, quand on put détermi-
ner les distances (donc la magnitude absolue) de certaines étoiles Cé-
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phéides (appartenant à des amas dont on pouvait estimer la distance).
— Les RR Lyrae : Initialement on pensait que les Céphéides et les RR Ly-

rae obéissaient à la même relation période-luminosité, jusqu’à ce que
Baade (1954) prouve qu’une étoile céphéide est un peu plus brillante
qu’une RR Lyrae de même période, ce qui entraina une révision de
nombreuses distances extra-galactiques.

6.3.1 La rotation galactique

Il y a deux façons de contre-balancer la force gravitationnelle due au puit de
potentiel du centre galactique. La première est lorsqu’une étoile est animée d’un
mouvement circulaire, tel que la force centrifuge équilibre la gravité. La seconde
est via le mouvement brownien. Lindblad (1927) fut le premier à comprendre que
notre Galaxie doit posséder deux sous-systèmes :

1. les étoiles du disque, en rotation circulaire autour du centre galactique

2. le halo et ses amas globulaires, où les mouvements browniens équilibrent
l’attraction gravitationnelle

Le Soleil circule donc au travers du système en non-rotation constitué des amas
globulaires. La composante de la vitesse du Soleil par rapport aux amas globulaires,
projetée sur la ligne de visée (i.e., la vitesse radiale) peut être déterminée par la
mesure des décalages Doppler des étoiles de ces amas. Via l’analyse statistique
de ces données pour de nombreux amas globulaires, on peut estimer la vitesse de
rotation du Soleil autour du centre galactique (si on suppose que le système des
amas globulaires possède une rotation nulle autour du centre galactique).

Notre Soleil ainsi que la plupart des étoiles du disque circulent sur des orbites
presque circulaires autour du Centre Galactique, qui est situé à une distance R0 ≈
8.0 kpc du Soleil. La vitesse d’une étoile sur orbite circulaire de rayon R0 est :

Θ0 = Θc(R0) = (220± 20) km s−1 (6.8)

La mesure du mouvement propre de la source radio Sgr A∗ (Sagittarius A∗)
par rapport à deux sources radio extra-galactiques compactes (Reid & Brunthaler,
2004, ApJ 616, 872, cf Fig. 6.3) conduit à :

µ` = (−6.379± 0.026) mas/an et µb = (−0.202± 0.019) mas/an (6.9)

selon la longitude et la latitude galactique, respectivement. C’est le mouvement
apparent du centre galactique dans le ciel, dû à la rotation du Soleil autour de ce
centre galactique.
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FIGURE 6.3 – Mouvement propre de la radiosource Sgr A∗ située au Centre Galac-
tique, selon les coordonnées galactiques. Noter que le mouvement a lieu presque
exactement dans le plan galactique, mais que l’écart par rapport à celui-ci est si-
gnificatif et dû au mouvement du Soleil perpendiculairement à ce plan. (Source :
M. J. Reid, 2008, RevMexAA 34, 53).
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Le mouvement du Soleil dans la Galaxie n’est pas exactement circulaire, et en
corrigeant la composante non circulaire du mouvement, on obtient, sous l’hypo-
thèse que R0 = (8.0± 0.5) kpc, la vitesse circulaire au niveau du Soleil :

Θ0 = (236± 15) km s−1 (6.10)

l’erreur étant essentiellement due à l’incertitude sur R0.
On définit le Local Standard of Rest (noté LSR) comme un référentiel d’inertie

centré sur le Soleil et se déplaçant à vitesse Θ0 dans la direction de la rotation
galactique. Par rapport au LSR, la vitesse des étoiles du disque est (en principe) en
moyenne nulle. Le Soleil a une vitesse particulière :

vS = 13.4 km s−1 en direction de l’apex ` = 28◦, b = 32◦ (6.11)

La densité d’étoiles dans la direction Z (perpendiculaire au plan galactique)
décroît exponentiellement :

ρ(R, z) = ρ(R, 0)e−|z|/zd(R) (6.12)

où z est la distance au plan galactique et zd(R) est l’échelle de hauteur au rayon
R, laquelle dépend du type d’étoiles considéré. Pour les étoiles jeunes (de type O
et B), et dans le voisinage du Soleil, zd ≈ 100 pc, tandis que pour les étoiles plus
vieilles (type G ou K par exemple), zd ≈ 300 pc. Cela est valable pour le disque fin
(thin disk) qui contient les ∼ 93% de la masse stellaire de tout le disque. Il existe
un autre population, plus ancienne, qui constitue le disque épais (thick disk) ou
vieux disque, pour lequel zd ≈ 1 kpc. Les étoiles du disque épais sont déficientes
en métaux (quoique moins que celles du halo).

Comme le Soleil est situé à 8kpc du centre, la période de révolution du Soleil
autour du centre galactique est :

P =
2πR0

Θ0
≈ 2× 108ans (6.13)

Comme l’âge de la galaxie est d’environ 1010 ans, le Soleil n’a accompli
qu’une cinquantaine de révolutions autour du centre galactique. On peut estimer
la masse de la Galaxie à l’intérieur de l’orbite du Soleil Mint si on suppose que
la force centrifuge et la force gravitationnelle s’équilibrent (et à supposer que la
distribution de Mint est sphérique) :

GMint

R2
0

≈ Θ2
0

R0
(6.14)
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D’où Mint ≈ 1011 M�.

Supposons pour simplifier que les étoiles soient en orbite circulaire autour du
centre galactique : le Soleil à la distance R0 avec la vitesse Θ0, une étoile à la
distance R avec la vitesse Θ (Fig.6.4).

FIGURE 6.4 – Schéma représentant le Soleil et une étoile en rotation autour du
centre galactique. Crédit : Choudhuri 2010

Si α est l’angle que fait la vitesse de l’étoile avec la ligne de visée Soleil-étoile,
l’angle opposé à α est 90◦ + α. Dans ce dernier triangle :

R

sin `
=

R0

cosα
(6.15)

et :

R0 cos ` = d+R sinα (6.16)
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La vitesse radiale relative de l’étoile par rapport au Soleil (sur la ligne de visée)
est (en utilisant 6.15 ) :

”vR = Θ cosα−Θ0 sin ` =

(
Θ

R
R0 −Θ0

)
sin ` (6.17)

Notons les vitesses angulaires du Soleil et de l’étoile comme :

ω0 = Θ0/R0, ω = Θ/R (6.18)

on a :

”vR = (ω − ω0)R0 sin ` (6.19)

La vitesse tangentielle relative de l’étoile par rapport au Soleil s’écrit (en utilisant
l’Eq. 6.16 puis 6.18) :

”vT = Θ sinα−Θ0 cos ` (6.20)

= Θ
R0 cos `− d

R
−Θ0 cos ` (6.21)

= (ω − ω0)R0 cos `− ωd (6.22)

Les Eq. 6.19 et 6.22 donnent les vitesses radiales et tangentielles des étoiles
(même situées très loin du Soleil) en orbite circulaire autour du centre galactique.

Considérons maintenant les étoiles du voisinage Solaire.

Le voisinage solaire :
La notion de voisinage solaire est souvent utilisée en astrophysique. Elle dé-
signe un volume centré sur le Soleil, suffisamment petit pour que la distribu-
tion des propriétés des étoiles puisse y être considérée comme constante mais
assez grand pour contenir un nombre représentatif d’étoiles. La taille typique
de ce volume est de l’ordre de quelques centaines de pc, mais peut varier selon
le type d’objets envisagé : pour des naines M, qui sont très fréquentes, il peut
ne s’étendre qu’à quelques dizaines de pc, tandis que pour des étoiles O ou B,
beaucoup plus rares, il peut s’étendre jusqu’à 1 kpc. On a inventorié le voi-
sinage solaire aussi bien pour la matière interstellaire (gaz et poussières) que
pour les étoiles, et calculé la densité de surface correspondante. L’addition des
masses observables donne une valeur proche de la masse obtenue par le biais
de la dynamique stellaire, bien qu’un peu plus faible, à savoir une cinquantaine
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TABLE 6.1 – Inventaire du voisinage solaire et densité de surface correspondante.
(Source : Astrophysique III : Dynamique stellaire et galactique, P. North)

de masses solaires par pc2 (voir la Table 6.1).

Pour des étoiles du voisinage solaire, on a d� R0 et :

R−R0 = d cos ` (6.23)

On a :

ω − ω0 =

(
dω

dR

)

R0

(R−R0) (6.24)

=

[
1

R0

(
dΘ

dR

)

R0

− Θ0

R2
0

]
(R−R0) (6.25)

=

[
Θ0

R0
−
(
dΘ

dR

)

R0

]
d

R0
cos ` (6.26)

(6.27)

(en éliminant ω à l’aide de l’Eq. 6.18, puis en utilisant l’Eq. 6.23).
La vitesse radiale (Eq. 6.19) s’écrit maintenant :

”vR =
1

2

[
Θ0

R0
−
(
dΘ

dR

)

R0

]
d sin 2` (6.28)

(remarquons que ”vR est nulle vers le centre galactique, vers ` = 90◦ et ` = 180◦).
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et la vitesse tangentielle (Eq. 6.22) :

”vT =

[
Θ0

R0
−
(
dΘ

dR

)

R0

]
d cos2 `− Θ

R
d (6.29)

=
1

2

[
Θ0

R0
−
(
dΘ

dR

)

R0

]
d cos 2`− 1

2

[
Θ0

R0
−
(
dΘ

dR

)

R0

]
d (6.30)

(car cos2 ` = 1
2(cos 2`+ 1) ).

Finalement, on peut écrire ”vR et ”vT sous la forme :

”vR = Ad sin 2` (6.31)

”vT = Ad cos 2`+Bd (6.32)

avec A et B, appelées constantes de Oort, égales à :

A =
1

2

[
Θ0

R0
−
(
dΘ

dR

)

R0

]
(6.33)

= −1

2
R0

(
dω

dR

)

R0

(6.34)

B = −1

2

[
Θ0

R0
+

(
dΘ

dR

)

R0

]
(6.35)

(6.36)

La vitesse radiale d’une étoile peut être déterminée à partir du décalage Dop-
pler de ses raies spectrales. Supposons qu’on mesure les vitesses radiales de nom-
breuses étoiles situées approximativement à la même distance d dans le plan galac-
tique. Alors ”vR doit varier comme sin 2` avec la longitude galactique de l’étoile.
Joy (1939) fut l’un des premiers à mener cette analyse (Fig. 6.5). La constante A
peut se déduire de l’amplitude des oscillations (si on connaît d). La détermination
de la constante B est plus délicate et nécessite de connaître les vitesses tangen-
tielles de nombreuse étoiles proches par rapport à un référentiel fixe (par exemple
lié à des sources extra-galactiques ; cf Mihalas & Binney 1981).

Les meilleures déterminations actuelles des constantes de Oort proviennent des
mesures de mouvements propres par le satellite HIPPARCOS (Feast & Whitelock
1997) :

A = 14.8± 0.8 km s−1 kpc−1 (6.37)

B = −12.4± 0.6 km s−1 kpc−1 (6.38)

(6.39)
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FIGURE 6.5 – Vitesse radiale pour 4 groupes d’étoiles Céphéides situées à 4 dis-
tances différentes, estimées grâce à leurs périodes photométriques. Les coordon-
nées galactiques sont indiquées dans un système de coordonnées ancien dans le-
quel le centre galactique était situé à ` = 325.3◦ (et pas l’actuel, dans lequel le
centre galactique serait à ` = 0◦) (Joy 1939, Ap.J. 89, 356).
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Chapitre 7

Les phases du milieu
interstellaire : Nébuleuses
gazeuses et régions HII

...by the way, radio astronomy can
really become very important if
there were at least one line in the
radio spectrum.

1944, Jan Oort to the young H. C.
van de Hulst

Dans l’année, van de Hulst prédit la présence de la raie à 21 cm de HI, et, en
1951, trois articles indépendants (hollandais, australien et américain), publiés dans
le même volume de Nature 1, annonçaient la détection de cette raie.

The Interstellar Medium is anything
not in stars

1984, Donald Osterbrock

1. http://www.nature.com/nature/journal/v168/n4270/pdf/168356a0.
pdf, http://www.nature.com/nature/journal/v168/n4270/pdf/168357a0.
pdf, http://www.nature.com/nature/journal/v168/n4270/pdf/168358a0.
pdf
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http://www.nature.com/nature/journal/v168/n4270/pdf/168356a0.pdf
http://www.nature.com/nature/journal/v168/n4270/pdf/168356a0.pdf
http://www.nature.com/nature/journal/v168/n4270/pdf/168357a0.pdf
http://www.nature.com/nature/journal/v168/n4270/pdf/168357a0.pdf
http://www.nature.com/nature/journal/v168/n4270/pdf/168358a0.pdf
http://www.nature.com/nature/journal/v168/n4270/pdf/168358a0.pdf
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7.1 Les sources d’énergie du milieu interstellaire

7.1.1 Le champ de rayonnement

Plusieurs types de rayonnement traversent le milieu interstellaire et impactent
l’état physique et chimique du gaz et de la poussière (Fig. 7.1).

— Les étoiles contribuent peu dans le domaine X. L’émission par du plasma
chaud (gaz coronal dans le halo et provenant des rémanents de supernovae)
domine, avec de nombreuses raies en émission. Une composante extraga-
lactique existe aussi aux plus hautes énergies.

— Dans l’UV, comme l’hydrogène atomique absorbe fortement pour hν >
13.6eV (ou λ < 912 Å, coupure de Lyman), pratiquement tout le flux est
absorbé.

— Dans le visible, les photons stellaires sont absorbés par des grains de pous-
sière et ré-émis à de plus grandes longueurs d’onde, dans des bandes dis-
crètes en émission (proche infrarouge) ou en émission continue (infrarouge
lointain et domaine sous-millimétrique).

— Le rayonnement cosmologique à 2.7K prend le relai aux longueurs d’onde
millimétriques.

7.1.2 Le champ magnétique

Le champ magnétique se manifeste par la polarisation linéaire de la lumière
qui se produit lorsque celle-ci interagit avec des grains de poussière (qui tendent à
aligner leur demi-grand axe perpendiculairement aux lignes de champ magnétique ;
absorption dichroïque). Il se manifeste également par effet Zeeman de la raie à
21cm de HI, et sur des raies de molécules telles que OH et CN.

La Fig. 7.2 représente l’émission polarisée de notre galaxie. Ce champ contrôle
largement la dynamique du gaz. Son intensité est d’environ 5µG dans le voisinage
solaire, et jusque 8µG dans l’anneau (tore) moléculaire (CO) à 4kpc. Il est très
probablement aligné avec les bras spiraux.

7.1.3 Les rayons cosmiques

Les particules de haute énergie (≥ 100MeV/nucléon) comprennent des protons
relativistes (énergies entre 1 et 10 GeV), 10% d’hélium et 1% d’éléments plus
lourds et d’électrons. L’abondance relative des éléments dans les rayons cosmiques
est non-solaire, ce qui prouve l’importance de la spallation dans leur production.
Le flux de rayons cosmiques est difficile à mesurer à cause de leur forte modulation
par le vent solaire.
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12 The galactic ecosystem

several populations of nano particles: nano diamonds have been isolated frommete-
orites with an isotopic composition that indicates a presolar origin; i.e., these grains
predate the formation of the Solar System and they never fully equilibrated with the
gas in the early solar nebula. Likewise, silicon nanoparticles may be the carrier of a
widespread luminescence phenomena, the so-called extended red emission (ERE).

1.3 Energy sources

1.3.1 Radiation fields

The ISM is permeated by various photon fields, which influence the physical and
chemical state of the gas and dust (Fig. 1.8). The stellar radiation field contains
contributions from early-type stars, which dominate the far-ultraviolet (FUV)
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Figure 1.8 The mean intensity in units of erg cm−2 s−1 Hz−1 sr−1 of the inter-
stellar radiation field in the solar neighborhood. Contributions by hot gas, OB
stars, older stars, large molecules (PAHs), dust, and the cosmic microwave back-
ground are indicated. Figure adapted from J. Black, 1996, First Symposium on
the IR Cirrus and Diffuse Interstellar Clouds, ed. R.M. Cutri and W.B. Latter
(San Francisco: ASP), p. 355. The calculated X-ray/EUV emission spectrum and
the FUV spectrum were kindly provided by J. Slavin. The dust emission is a
fit to the COBE results for the galactic emission. The PAH spectrum was taken
from ISO measurements of the mid-IR emission spectrum of the interstellar
medium scaled to the measurements of the IR cirrus by IRAS (F. Boulanger,
2000, in ISO Beyond Point Sources: Studies of Extended Infrared Emission,
ed. R. J. Laureijs, K. Leech, and M. F. Kessler, E. S. A.-S. P., 455, p. 3). The black
squares at 12, 25, 60 and 100!m are the IRAS measurements of the IR cirrus,
the DIRBE/COM measurement at 240!m, and those at 3.3, 3.5, and 4.95!m
are the balloon measurement by Proneas experiment (M. Giard, J.M. Lamarre,
F. Pajot, and G. Serra, 1994, A. & A., 286, p. 203). Note that the latter have
been superimposed on the stellar spectrum.

FIGURE 7.1 – Intensité moyenne du champ de rayonnement dans le voisinage so-
laire (Crédit : Tielens, The Physics and Chemistry of the Interstellar Medium).
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FIGURE 7.2 – Emission polarisée par les nuages de poussière de la Voie Lactée.
Cette image a été obtenue grace au satellite Planck de l’ESA, entre 2008 et 2013.
Les couleurs codent l’intensité de l’émission par les grains de poussière à 353,
545 et 857 GHz. La texture est basée sur des mesures de polarisation à 353Ghz.
(Crédit : ESA, satellite Planck)
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1.3 Energy sources 17
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Figure 1.11 The cosmic-ray proton flux as a function of energy measured near
the Earth and the inferred interstellar cosmic-ray flux after the effects of modu-
lation by the solar wind have been taken into account. Figure reproduced with
permission from W.-H. Ip and W. I. Axford, 1985, A. & A., 149, p. 71.

and set it into motion. These motions are often unstable to Rayleigh–Taylor and
Kelvin–Helmholtz instabilities and, in general, turbulence is expected to take over.
This kinetic energy decays through shock waves when clouds collide, emerging
as line radiation, or through the excitation of plasma waves, which, eventually,
also heat the gas. The average heating due to turbulence is, however, small
(Table 1.2).
On a smaller scale, individual molecular clouds show linewidths in excess of

the thermal width because of the presence of turbulent motions. This turbulence,
which is probably of a magneto-hydrodynamic nature, supports these clouds
against self-gravity. This turbulent energy is supplied by powerful outflows driven
by newly formed stars into their surroundings – and hence derives from the

FIGURE 7.3 – Flux des rayons cosmiques en fonction de l’énergie, tel que mesuré
près de la Terre (Crédit : Tielens, The Physics and Chemistry of the Interstellar
Medium)
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7.1.4 L’énergie cinétique

Cette énergie provient essentiellement des vents produits par les étoiles chaudes
individuelles, ainsi que par les associations OB. Les coquilles en expansion mettent
en mouvement le milieu interstellaire et la turbulence engendrée contrebalance l’ef-
fet de la gravité sur le gaz HI.

7.2 Les phases de l’ISM

On a vu (Sect. 3.4) que deux des preuves de l’existence du milieu interstel-
laire sont l’extinction et le rougissement de la lumière des étoiles, produits par la
poussière interstellaire.

Le milieu interstellaire contient en réalité beaucoup plus de gaz que de pous-
sières. Ceci est prouvé par des raies d’absorption anormalement étroites dans le
spectre de certaines étoiles. Les raies d’absorption ont leur largeur déterminée es-
sentiellement par la température et la gravité stellaire.

Elargissement des raies spectrales :
Les raies spectrales sont élargies principalement par :
— la largeur naturelle (provenant de la relation d’incertitude de Heisen-

berg) : profil lorentzien
— l’élargissement Doppler (dû à l’agitation thermique des atomes et à

des mouvements convectifs macroscopiques) : profil gaussien
— l’élargissement par collision (ou "de pression") : profil lorentzien sous

certaines hypothèses
Il résulte un profil de Voigt (convolution d’une gaussienne par une lorent-
zienne)

Dans un spectre stellaire, une raie d’absorption considérablement plus étroite
que les autres indique que cette raie a été produite dans un environnement beaucoup
plus froid, réparti sur la ligne de visée entre l’étoile et nous.

Les objets astrophysiques auxquels on s’intéresse ici sont donc des nuages de
gaz étendus et diffus. Leur faible brillance de surface les rend difficile à observer
à l’oeil nu, mais ils peuvent être aisément étudiés avec des instruments à grand
champ. Ces objets ont de faible densité (entre 102 et 106 cm−3) et des températures
de l’ordre de ∼ 10 000K, ou quelques eV. Les sources d’ionisation sont diverses,
comme détaillé ci-dessous.

La plus grande partie de ce gas n’émet pas de lumière visible. Dans les années
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FIGURE 7.4 – Région du doublet du sodium NaI, illustrant la raie stellaire (élargie
par rotation) de l’étoile symbiotique StHα 190 et 3 fines raies interstellaires super-
posées. Le spectre de l’étoile de comparaison 28 Vul = HD 196740 (une étoile B6
IV en rotation rapide) permet d’identifier les raies telluriques (Munari et al., A&A
369, L1-L4 (2001)).

http://www.aanda.org/articles/aa/full/2001/13/aada261/aada261.right.html
http://www.aanda.org/articles/aa/full/2001/13/aada261/aada261.right.html
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FIGURE 7.5 – Cette impressionnante image composite illustres les nébuleuses pré-
sentes dans une vaste portion du ciel nocturne de l’hémisphère Nord (temps d’ex-
position : 40h). Sirius est l’étoile brillante en bas à gauche et on reconnait les
Pléiades au dessus des arbres à droite. (Credit & Copyright : Dennis di Cicco
(TWAN) & Sean Walker, Skyandtelescope.com

).
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1930-1940, les astronomes se sont trouvés face à un problème : ils savaient que
le milieu interstellaire contenait des quantités considérables de gaz, mais étaient
incapables de le détecter. Avec l’avènement de la radio-astronomie, van de Hulst
(1945) fit une prédiction remarquable : l’hydrogène présent dans le gaz interstel-
laire émettrait à la longueur d’onde de 21cm. (Notons que la très abondante molé-
cule H2, symétrique, n’a pas de moment dipolaire permanent, et donc n’émet pas
de raie détectable en radio).

7.2.1 Les régions HI

La raie interdite d’H à 21cm : L’état fondamental de l’hydrogène 2S1/2 a
J=1/2 et I=1/2 (car le spin du proton est 1/2) et donc ~F = ~I + ~J peut prendre
les valeurs 0 ou 1 : l’état fondamental est séparé en 2 niveaux, correspondant
aux 2 orientations différentes du spin de l’électron par rapport à l’orientation
du spin nucléaire (F=1 : spin parallèles ; F=0 : spins antiparallèleles). Ces 2
configurations ont une énergie légèrement différente, donc une transition peut
se produire du niveau haut vers le niveau bas, spontanément.

∆E = 5.87× 10−6 eV (7.1)

ν = ∆E/h = 1420 MHz (7.2)

λ = c/ν = 21.11 cm (7.3)

(7.4)

Comme hν/k = 0.0682 Kelvin, il y a toujours assez d’énergie pour exci-
ter cette transition (s’il y a de l’H neutre). Comme la densité du milieu inter-
stellaire est très faible, il est très peu probable que l’atome se désexcite suite à
une collision.

La distribution de l’hydrogène galactique a été réalisée grâce à cette transition
à 21cm. En effet, la largeur de la raie à 21 cm est étroite (car elle est émise par
du gaz froid) donc la résolution en terme de vitesse radiale est très bonne. Les
ondes radio ne sont pas absorbées par la poussière interstellaire, contrairement à
la lumière visible. On dispose donc de bonnes cartes montrant la distribution du
gaz dans la Galaxie, mais, contradictoirement, pas de carte comparable montrant
la distribution des étoiles, car elles ne rayonnent pas assez en IR et en radio.

Dans un nuage d’hydrogène neutre, tous les atomes d’hydrogène auront leur
électron dans l’état fondamental. En effet,

— le taux de désexcitation du 1er état excité vers le fondamental (Lyα) est
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FIGURE 7.6 – Séparation hyperfine du niveau fondamental (correspondant à
n = 1, l = 0). Dans le niveau hyperfin du haut, le spin du noyau et le spin de
l’électron sont alignés ; ils sont opposés dans le niveau hyperfin du bas. Ce split-
ting est présent à tous les niveaux n, et chaque état n possède donc une multi-
plicité 2n2. (Crédit : http://www.astro.washington.edu/users/jd/
A541/Lectures/lec13_HI_lines.pdf).

déterminé par le coefficient d’Einstein A2,1 = 6.27× 108 s−1 (cf notes de
la Table 9.3).

— Le taux de collision est de l’ordre de 1/τcoll ≈ (10−6ne)s
−1 , où ne est la

densité d’électrons libres 2

Donc au vu des densités rencontrées dans l’espace interstellaire (Table 9.2),
toute transition (collisionnelle ou radiative) vers le 1er niveau excité est immédia-
tement suivie d’une désexcitation spontanée. De même pour toute transition vers
les états davantage excités de l’hydrogène (cf Table 9.3).

La densité est donc suffisamment faible pour que l’ETL ne soit pas valable, que
l’équation de Boltzmann ne puisse pas être utilisée, et que tous les électrons soient
dans l’état fondamental.

Cet état fondamental est séparé en deux états hyperfins. La température d’exci-
tation de cette raie est appelée la température de spin TS . Comme le taux de désex-
citation spontané du niveau hyperfin du haut est seulement :AUL = 3×10−15 s−1,
où L et U identifient les niveaux "bas" (low) et "hauts" (up), respectivement. La
demi-vie radiative de cette transition est :

τUL = 1/AUL ≈ 3.5× 1014s ≈ 11 millions d’années.
Les désexcitation spontanées sont donc extrêmement rares, et, aux densités du

milieu interstellaire, cette transition est induite par collision. Ces collisions ont lieu
avec des particules décrites par leur température cinétique T . Donc l’équation de
Boltzmann pour la transition entre niveaux hyperfins du fondamental de l’hydro-
gène est valable pour Texc = T = TS .

2. cf SpitzerJr.,L.,Physical Processes in the Interstellar Medium, John Wiley & Sons,
NewYork,1978

http://www.astro.washington.edu/users/jd/A541/Lectures/lec13_HI_lines.pdf
http://www.astro.washington.edu/users/jd/A541/Lectures/lec13_HI_lines.pdf
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On peut utiliser l’équations de Boltmann entre ces deux états hyperfins : la raie
HI à 21cm est à l’ETL. Donc l’ETL n’est pas valable pour l’atome d’HI, mais est
bien valable pour la raie à 21cm.

NU

NL
=
gU
gL
e−(hν)/kTS (7.5)

(ou L et U concernent les niveaux hyperfins bas et hauts, et gL, gU sont les poids
statistique - pour l’hydrogène, gn = 2n2 où n est le nombre quantique principal)

Comme hν � kT pour cette raie :

NU

NL
=
gU
gL

=
3

1
=
nU
nL

(7.6)

où nU et nL sont les densités d’atomes dans l’état hyperfin 2 et 1.
Donc si nHI est la densité de l’H neutre, les fractions de densités dans les états

L et U sont :

nL
nHI

=
1

4
(7.7)

nU
nHI

=
3

4
(7.8)

(7.9)

La profondeur optique est alors :

τν = σν

∫

l
n1 dl (7.10)

=
1

4
σν

∫

l
nHI dl (7.11)

=
1

4
σν NHI (7.12)

(7.13)

où on a supposé que la section efficace effective ne variait pas le long de la ligne
de visée, et où la densité de colonne est définie par :

NHI =

∫

l
nHI dl (7.14)
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Rappel : La profondeur optique :
C’est une grandeur sans dimension :

dτν = −χν dz (7.15)

= −κν dz si pas dediffusion (7.16)

= −σν n dz (7.17)

= −Kρ dz (7.18)

où
— σν est la section efficace effective d’interaction (cm2)
— κν est le coefficient d’absorption (cm−1)
— K est le coefficient d’absorption massique (cm2 g−1)
— n est la densité de particules (cm−3)
— ρ est la masse volumique (g cm−3)

Le coefficient d’extinction est donné à l’ETL par l’Eq. 1.106 :

χnet∗
ν =

hν

4π
NLφνBLU

(
1− e−hν/kT

)
(7.19)

où L et U identifient les niveaux "bas" (low) et "hauts" (up), respectivement, et Φν
est le profil de la raie.

En utilisant les relations entre BLU , BUL et AUL (Eq 1.93 et 1.94) :

χnet∗
ν =

c2

8πν2

gU
gL

NL φν AUL

(
1− e−hν/kT

)
(7.20)

≈ c2

8πν2
3
(nHI

4

)
φνAUL

hν

kTS
(7.21)

≈ 3hc2

32kπ

AULnHI

ν

φν
TS

(7.22)

où nHI est le nombre d’atomes d’hydrogène neutre par cm3.
Donc

dτν = −χν dl (7.23)

τν =
3hc2AUL

32kπν

∫

ldv
nHI

φν
TS
dl (7.24)

=
3hc2AUL

32kπν
NHI

φν
TS

(7.25)
∫

ν
τνdν =

3hc2AUL
32kπν

NHI

TS

∫

ν
φνdν (7.26)
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On supposé TS constant le long de la ligne de visée (notons que cette hypothèse
n’est pas nécessaire pour la densité). Heureusement, les variations de température
entre différentes régions du milieu interstellaire sont d’ordinaire moins importantes
que les variations de densité 3.

Par définition, les profils de raie sont normalisés (Eq. 1.86). On trouve finale-
ment, en isolant la densité de colonne NHI :

NHI = (3.85× 1014) TS

∫

ν
τνdν [cm−2] (7.28)

= (1.82× 1018) TS

∫

v
τvdv [cm−2] (7.29)

où la densité de colonne est en cm−2 mais la vitesse en km/s.
Comme la raie à 21cm est toujours observée dans le régime de Rayleigh-Jeans

(hν � kT ), l’intensité spécifique est proportionnelle à la température de brillance
(Eq. 3.41).

La solution de l’équation de transfert (Eq. 1.70) devient alors :

TBν = TBν,0 e
−τν + T (1− e−τν ) avec source d’arrière-plan (7.30)

TBν = T (1− e−τν ) sans source d’arrière-plan (7.31)

où TBν,0 et TBν sont les températures de brillante de la source d’arrière plan, et du
nuage HI. T est la température cinétique (supposée égale à la température de spin),
τν la profondeur optique du nuage HI.

Notons déjà (cf plus loin) que l’Eq. 7.31 (sans source d’arrière plan) devient,
dans les cas optiquement épais et optiquement minces :

TBν = T τν � 1 (7.32)

TBν = T τν τν � 1 (7.33)

Revenons à l’Eq. 7.31 (sans source d’arrière plan) :

e−τν = 1− TBν

TSν
(7.34)

3. Cependant, si la température de spin varie significativement le long de la ligne de visée, alors
on utilise une moyenne harmonique d’une température de spin dépendante de la vitesse :

〈 1

TS(v)
〉 =

∫
ldv

nv(l)
TS(l)

dl∫
ldv

nv(l)dl
(7.27)

où v est la vitesse du gaz le long de la ligne de visée "ldv". Cf Rohlfs, K., Tools of Radio Astronomy,
Springer-Verlag, Berlin, 1986.
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Donc

NHI = −(1.82× 1018) TS

∫

v
ln

(
1− TB(v)

TS(v)

)
dv [cm−2] (7.35)

où la densité de colonne est en cm−2 mais la vitesse en km/s.
La température de brillance TB(v), ou intensité, est la quantité observée. Si on

connait TS , on peut alors en déduire la densité de colonne.
Comme TB ≤ TS , le logarithme sera négatif et donc la densité de colonne

positive.

Démonstration TB ≤ TS :
C’est immédiat via les Eq. 7.32 et 7.33. On peut aussi le voir via la réso-

lution de l’équation de transfert à l’ETL (Sν = Bν) qui donne (Eq. 1.70) :

Iν = Bν(T ) cas optiquement épais (τν � 1) (7.36)

Iν = Iν0(1− τν) +Bν(T )τν cas optiquement mince (τν � 1)
(7.37)

Donc sans source d’arrière-plan, (Iν0 = 0), on a toujours

Iν ≤ Bν(T ) (7.38)

Or l’intensité de tout rayonnement peut être remplacé par sa température de
brillance, et le rayonnement de corps noir par sa température cinétique T .
Donc :

TB ≤ T (7.39)

Donc la température de brillance (aisément observable via l’intensité spéci-
fique) place une limite inférieure à la température de la source.

— Si la raie est optiquement épaisse à une certaine vitesse v, alors TB = TS
et le logarithme ne peut être évalué. En effet, on ne peut obtenir la densité
de colonne du nuage car on ne voit que sa partie avant.

— Si la raie est optiquement mince, alors l’Eq. 7.33 permet de remplacer τν
dans l’Eq. 7.29 :

NHI = (1.82× 1018)

∫

v
TB(v) dv (τν � 1) (7.40)

[cm−2] [K] [kms−1]
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Ici, la densité de colonne de dépend que de la température de brillance
intégrée sur la raie. Il n’est pas nécessaire de connaître ni la température du
gaz, ni la distance. C’est un résultat important car la raie à 21cm est très
souvent optiquement mince. Une fois que la densité de colonne est connue,
la masse de HI peut être calculée, pour peu qu’on connaisse la distance.

En pratique on mesure la distribution de l’hydrogène galactique en mesurant
I(`, b, λ) ou I(`, b, ”vR), où ”vR est la vitesse radiale du nuage de gaz. La Fig. 7.7
illustre I(`, b = −10◦,−5◦, 5◦, 10◦, ”vR), dans le plan ` − ”vR. La distribution du
gaz interstellaire est déduite de ce genre de figure.

14 P.M.W. Kalberla & L. Dedes: H i distribution in the outer Milky Way

Fig. 10. Position-velocity diagrams for the Milky Way H i brightness termerature at latitudes -10◦, -5◦(left) and 10◦, 5◦(right). The
white isophotes display HVD emission from the model (10% to 90% in steps of 10%), the red isophote marks an average disk
emission of 100mK. A logarithmic transfer function was used for TB < 30K.

FIGURE 7.7 – Diagramme position-vitesse de la raie à 21cm, à différentes latitudes
galactiques. Crédit : Karberla & Dedes, 2008, A&A 487, 951

Considérons une ligne de visée dans le plan galactique. On suppose que l’orbite
du gaz interstellaire autour du centre galactique est circulaire. La vitesse radiale est
donnée par l’Eq. 6.19. Donc | ”vR| sera maximum quand |ω − ω0| sera maximum.
Supposons que ω augmente lorsqu’on se rapproche du centre galactique (ce qui est
exact, sauf pour une petite région centrale). Pour fixer les idées, on peut supposer
que ”v = ω × r ∼ constante. Alors, |”vR| sera maximum au point 1 (Fig. 7.8).
La Fig. 7.7 montre que pour une longitude ` donnée, l’intensité diminue au delà
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d’une certaine valeur (maximale) de ”vR. Cette ”vR maximale correspond au point
où la ligne de visée est tangente à une orbite circulaire (comme le point 1 de la
Fig. 7.8). En utilisant l’Eq. 6.19, on peut donc trouver ω à la distance r = R0 sin `
du centre galactique, donc la distribution ω(r), pour r ≤ R0. Pour r > R0, d’autres
méthodes sont nécessaires.

FIGURE 7.8 – Une vue shématique à travers la Galaxie. Le point 1 est le point où
la ligne de visée est tangente à l’orbite (circulaire) (Crédit : Choudhuri).

Le milieu interstellaire est non-homogène et présente des grumeaux, appelés
"nuages". On peut déterminer leur distribution à partir de la distribution I(`, b, ”vR)
de la Fig. 7.7. Plaçons nous pour simplifier dans le plan galactique (b = 0). Lors-
qu’il y a un pic d’intensité dans le plan I(`, ”vR), c’est qu’un nuage se trouve dans
la direction ` et se déplace avec la vitesse radiale ”vR. Les points 2 et 3 de la Fig. 7.8
ont la même valeur de ”vR. Pour déterminer si le nuage est en 2 ou 3, on mesure
l’étendue du nuage perpendiculairement au plan galactique. Si elle est grande, on
s’attend à ce que le nuage soit proche. On peut ainsi reconstituer la distribution de
gaz dans le plan galactique (Fig. 7.9). Les structures à grande échelle, cohérentes de
la Fig. 7.9 ont été identifiés en tant que bras spiraux. Cependant, la détermination
de la distance des nuages HI est incertaine (Burton 1988).

Georgelin and Georgelin (1976) ont combiné des observations (dans le do-
maine optique) d’étoiles jeunes, des données radio de HI, de molécules et des émis-
sions HII. Les distances ont été déterminées en assignant des magnitudes absolues
pour les étoiles proches, et sur base de la cinématique pour les plus lointaines.
Quoique sujet à de très grandes incertitudes (à cause des distances cinématiques),
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ce modèle est longtemps resté le modèle "standard" de la structure spirale de notre
Galaxie (Fig. 7.10).

Ultérieurement, des observations dans le domaine millimétrique de molécules
tel CO ont également révélé des structures de grande échelle et cohérentes, avec
un meilleur contraste que pour HI (ex : Dame et al. 1986), mais avec également le
problème de la détermination de la distance.

Le nombre de bras spiraux (2 ou 4) est encore activement débattu (Benjamin
2008), ainsi que l’étendue, la vitesse de rotation et la masse de notre Galaxie. Les
parallaxes du satellite Gaia apporteront des avancées considérables dans les toutes
prochaines années.

FIGURE 7.9 – Distribution d’hydrogène neutre dans le plan galactique, à partir
d’observations de HI à 21cm (Oort, Kerr & Westerhout, 1958, MNRAS 118, 379).
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FIGURE 7.10 – Le modèle de Georgelin & Georgelin (1976, A&A. 49, 57) de
galaxie spirale pour la Voie Lactée.
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FIGURE 7.11 – Images de deux galaxies spirales, NGC 1300 (gauche) and NGC
3370 (droite), qui pourraient présenter des points communs avec notre Galaxie
(mais de grandes incertitudes subsistent). On pense que notre Galaxie est une ga-
laxie spirale (meilleure supposition : type Sb ou Sc). Cependant, puisque nous
sommes situés à l’intérieur de notre Galaxie, caractériser sa structure s’est révélé
très compliqué. Crédit : Reid, .https ://www.cfa.harvard.edu/ reid/background.html

7.2.2 Les nuages moléculaires

D’ordinaire, les molécules sont trouvées dans les régions les plus denses et
froides de l’ISM : densité ≈ 109 particules/cm3, températures ≈ 10 − 30K. On
pense que ces nuages sont les lieux de naissance des étoiles. Ils se contractent
lentement sous leur propre gravité et des étoiles finissent par se former au centre.

L’hydrogène est l’élément le plus abondant de l’Univers et donc la molécule
la plus abondante est H2. Mentionons en passant que le mode de formation de
nombreuses molécules (dont H2) est encore incertain. On pense que les molécules
se forment en présence d’un catalyseur, probablement à la surface de grains de
poussière, puis s’évaporent dans la phase gazeuse.

Cependant, H2 ne possède pas de moment dipolaire électrique permanent, donc
ne peut pas émettre de rayonnement dipolaire via des transitions rotationnelles. De
plus, les transitions quadripolaires (beaucoup plus faibles) nécessitent des énergies
assez importantes. Par exemple, pour H2 le premier état rotationnel au-dessus du
fondamental nécessite une température de 510K, ce qui est beaucoup plus élevé que
les températures rencontrées dans le milieu interstellaire. Donc la molécule la plus
abondante ne peut pas être observée dans son état majoritaire. Sa présence peut être
déduite par des raies en absorption dans le spectre UV de sources d’arrière-plan.

Pour observer les nuages moléculaires, on se tourne alors vers la seconde molé-
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cule la plus abondante, CO. Sa fréquence fondamentale (J = 1→ 0) est 115 GHz
(2.6mm), puis 230GHz, 345GHz, etc. La raie à 2.6mm est excitée par collision
avec la molécule la plus abondante, H2.

Comme la densité du nuage moléculaire est celle de H2, on peut tenter de
déterminer la densité de H2 nécessaire pour exciter les différentes raies de CO.
Cette méthode est moins directe que l’utilisation de la raie à 21cm qui permet de
déterminer la quantité de HI produisant cette transition. En effet, outre des effets
hors-ETL, il peut y avoir beaucoup de C piégé dans les grains.

La distribution galactique de CO se révèle assez différente de celle de HI : très
peu de CO est détecté au-delà de 10kpc du centre galactique, alors qu’on trouve HI
bien au-delà.

7.2.3 Nébuleuses gazeuses

Elles sont classifiées en deux groupes principaux :
— les régions HII ou nébuleuses diffuses :

On a vu que les étoiles naissaient au coeur des nuages moléculaires. Les
photons UV des étoiles récemment formées O et B (Teff= 30 000 à 50
000K) ionisent alors l’ISM environnant. En effet, le rayonnement de corps
noir des étoiles moins massives produit trop peu de photons d’énergie ≥
13.6 eV susceptibles d’ioniser HI, alors qu’un corps noir de T= 35 000K
(type spectral O8V) émet 32% de photons d’énergie hν > 13.6 eV. Une
telle région d’hydrogène ionisé est appelée région HII.
On y trouve :
— HII (d’où le nom de région HII)
— HeII
— les autres éléments sont ionisés 1 ou 2 fois.
Le gaz chaud et ionisé s’étend, diminuant la densité de la nébuleuse et
accroissant le volume ionisé. Le bord extérieur de la nébuleuse constitue
un front d’ionisation qui s’étend dans les régions de gaz neutres, et dont on
peut calculer l’extension : c’est la sphère de Stromgren.
Les régions HII sont fortement concentrées dans les bras spiraux des ga-
laxies, dont elles constituent les meilleurs traceurs pour les galaxies dis-
tantes.

— les nébuleuses planétaires :
Les nébuleuses planétaires (appelées ainsi pour des raisons historiques : à
la basse résolution accessible au XVIIIème siècle, similitude de certaines
nébuleuses planétaires avec les images de planètes) sont constituées de co-
quilles de matière éjectées par des étoiles de masse faible et intermédiaire
(1-8M�) lorsque celles-ci ont épuisé leurs réserves énergétiques (fusion de
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l’hydrogène, puis de l’hélium). Elles expulsent alors leur enveloppe dans
l’espace et ne subsiste au centre qu’un coeur inerte de CO se refroidissant
pour évoluer en une naine blanche de CO. Les températures des objets cen-
traux sont assez élevées (∼ 50 000 à 100 000 K) et donc les nébuleuses
planétaires sont souvent davantage ionisées (avec beaucoup d’He III par
exemple) que les régions HII.
Les nébuleuses planétaires diffèrent donc des régions HII classiques :
— La zone de gaz dense est limitée au vent en expansion. Un précurseur

typique de nébuleuse planétaire est une étoile AGB (Asymptotic Giant
Branch) subissant un taux de perte de masse de Ṁ ≈ 10−4 M�/an pen-
dant environ 2000 ans, avec une vitesse de vent de l’ordre de 15 km/s.
Le profil de densité n’est pas en r−2 (ce qu’on attend d’un écoulement
continu) mais beaucoup plus irrégulier.

— L’étoile centrale est une naine blanche, généralement beaucoup plus
chaude que les étoiles O des régions HII. Par conséquent, l’hélium est
souvent totalement ionisé (en HeIII) et on atteint des états d’ionisation
élevés pour des éléments lourds (OIV, NeIV, NeV).

— Les photons UV sont plus énergétiques dans les nébuleuses planétaires
que dans les régions HII et les photo-ionisations produisent un échauf-
fement plus grand du gaz (jusqu’à 16 000K, alors que la température
est plutôt 7000-1000K dans les régions HII).

La géométrie des nébuleuses planétaires est très variée. L’origine des écarts
à la symétrie sphérique fait encore débat (champ magnétiques? binarité ?
jets ? ).
Le temps de vie des nébuleuses planétaires est court (quelques 104 ans).

En outre, il existe des objets plus transitoires :
— les coquilles de novae ou, plus rares, celles de supernovae
— les galaxies actives, dans lesquels les mêmes processus physiques inter-

viennent, mais avec de photons beaucoup plus énergétiques

Recombinaison de l’Hydrogène

Les raies de recombinaison proviennent de la recombinaison des électrons et
des protons :

e− + p→ hν +H∗(n`) (7.41)
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suivies de cascades radiatives :

n = 2, 3, 4, ...→ 1 Lyα,Lyβ,Lyγ, ... Série de Lyman

n = 3, 4, 5, ...→ 2 Hα,Hβ,Hγ, ... Série de Balmer

— La série de Lyman s’étend de Lyα à 1215Å jusqu’à la discontinuité de
Lyman à 912Å (continu de Lyman : λ < 912Å).

— La série de Balmer s’étend de Hα à 6563Å jusqu’à la discontinuité de
Balmer à 3646Å (continu de Balmer : λ < 3646Å).

Equations d’équilibre statistique

Le coefficient de recombinaison d’un ensemble d’électrons à la température T
vers le niveau n` est donné par :

αn`(T ) =

∫ ∞

0
σn`vf(v)dv (7.42)

où σn` est la section efficace de recombinaison du continu vers le niveau n, `.
Par soucis de simplification de notation, on ne tient pas compte de la dégéné-

rescence des niveaux : soit αn(Te) le coefficient de recombinaison vers le niveau
n. A l’équilibre, le nombre de transitions peuplant le niveau excité n est égal au
nombre de transitions le dépeuplant (par cm3 et par seconde, cf Fig. 7.12) :

αn(Te)NeNH+ +
∞∑

n′=n+1

Nn′An′n +N1B1nuν1n =
n′′=n−1∑

1

NnAnn′′ (7.43)

Le terme N1B1nuν1n correspond aux transitions induites par absorption de
photons à partir du fondamental (le seul suffisamment peuplé). Le champ de rayon-
nement peut avoir plusieurs origines :

— rayonnement stellaire : il est généralement négligeable, car très dilué,
— rayonnement de la nébuleuse dans les raies de la série de Lyman.
On considère deux cas extrêmes :
— Cas A : La nébuleuse est optiquement mince dans les raies de recombi-

naison de la série de Lyman. Les photons émis dans ces raies échappent
de la nébuleuse sans être absorbés, et donc sans provoquer de transition
vers le haut : le terme N1B1nuν1n est négligeable. L’équation d’équilibre
statistique pour le niveau n est :

αn(Te)NeNH+ +

∞∑

n′=n+1

Nn′An′n =

n′′=n−1∑

1

NnAnn′′ (7.44)
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FIGURE 7.12 – Illustration niveau d’excitation n, cf Eq. 7.43. Source : A. Zavagno
.

— Cas B : La nébuleuse est optiquement épaisse dans les raies de recombi-
naison de la série de Lyman. Les photons émis dans les raies de la série de
Lyman sont rapidement absorbés sur place. Donc N1B1nuν1n = NnAn1

L’équation d’équilibre statistique pour le niveau n est :

αn(Te)NeNH+ +
∞∑

n′=n+1

Nn′An′n =
n′′=n−1∑

2

NnAnn′′ (7.45)

Le cas B est la meilleure approximation pour les régions HII et les nébuleuses
planétaires observables (où la densité de matière est suffisante).

Le taux de recombinaison total est obtenu en sommant sur tous les niveaux n
et en tenant compte du nombre quantique ` :

αA(H,Te) =
∞∑

n=1

n−1∑

`=0

αn`(Te) (7.46)

αB(H,Te) =

∞∑

n=2

n−1∑

`=0

αn`(Te) (7.47)

(7.48)

Le nombre total de recombinaison s’écrit :
— Cas A : nenpαA(H,Te) [cm3 s−1]
— Cas B : nenpαB(H,Te) [cm3 s−1]
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Sphère de Strömgren

Hypothèses :
— Le seul processus ionisant est l’ionisation par absorption du rayonnement

de l’étoile (λ < 912Å)
— L’ionisation par collision est négligée (car la densité du gaz est faible)
— Soit ν0 la fréquence correspondant à λ0 = 912Å (hν0 = 13.6 eV) donc

ν0 = 3.3× 1015 Hz
— Le gaz n’est composé que d’hydrogène et sa densité est uniforme
— Comme la recombinaison est beaucoup plus lente que la désexcitation spon-

tanée, on suppose que tous les atomes d’H sont dans leur état fondamental
— Dans la région H+ l’hydrogène est entièrement ionisé
— La zone de transition H+ - H est très mince
— La structure d’ionisation est considérée comme statique : le temps de re-

combinaison est court par rapport au temps dynamique (de la nébuleuse
planétaire ou de la région HII).

En tout point, le taux de photoionisation à partir du fondamental (1s) est contre-
balancé par la recombinaison vers tous les niveaux :

n1s

∫ ∞

ν1

4πJν
hν

aν(1s)dν = npneα(Te) (7.49)

où aν(n`) est la section efficace de photo-ionisation, et Jν =
∫
IνdΩ/4π est l’in-

tensité moyenne au point considéré (Eq. 1.3).
On se place dans le Cas B de la recombinaison : le nombre total de photons

ionisant émis par une étoile de température T∗ et de rayon R∗, soit :

Q =

∫ ∞

ν1

4πR2
∗ πBν(T∗)

hν
dν (7.50)

doit être égal au nombre total de recombinaisons vers des états excités (n > 1) :

Q =

∫
npneαBdV (7.51)

On peut montrer que H est complètement ionisé jusqu’à un rayon critique RS ,
appelé rayon de Strömgren :

r < RS np = ne = nH (7.52)

r > RS np = ne = 0 (7.53)
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Dans ce cas, en intégrant l’Eq. 7.51 :

Q =
4

3
π R3

S n
2
H αB (7.54)

En remplaçant Bν(T∗) par son expression de l’Eq. 2.9, l’Eq. 7.50 devient :

Q =
8π2R2

∗
c2

(
kT∗
h

)3

G(T∗) avec : G(T∗) =

∫ ∞
hν1
kT∗

x2

ex − 1
dx

La fonction G(T∗) augmente monotoniquement avec T∗.
Si l’étoile rayonne comme un corps noir, sa luminosité est (Eq. 2.22) L∗ =

4πR2
∗σT

4
∗ et avec l’expression (Eq. 2.12) de σ, on obtient :

Q =
15G(T∗)

π4kT∗
L∗ (7.55)

En remplaçant dans l’Eq. 7.54, on obtient l’expression du rayon de Strömgren :

RS =

[
45G(T∗)L∗

4π5kT∗n2
HαB(Te)

] 1
3

(7.56)

Exemple :
Pour une étoile O8V, T = 37 000K et R∗ = 10R� = 6.96 × 1011 cm. L’in-

tégration numérique donne Ni = 7.95 × 1048 photons/s. Avec ne = nH = 1000
et αB = 2.59 × 10−13cm3s−1 (cf Tab. 9.4), on trouve RS = 1.93 × 1018 cm ou
0.63pc.

Ce développement simple permet de relier le type spectral à la taille et la den-
sité de la région HII. Si le type spectral est connu et qu’on connait la densité par
ailleurs, la taille angulaire peut être comparée à RS pour trouver la distance.

De plus, ce raisonnement est valable pour n’importe quelle région ionisée. Si la
source du rayonnements un noyau actif de galaxie (AGN), alors il suffit d’utiliser
le spectre d’un AGN (une loi en puissance) au lieu de la fonction de Planck dans
l’Eq. 7.50.

Via un calcul similaire, on peut calculer la structure d’ionisation de la nébu-
leuse pour He et pour les éléments lourds.
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FIGURE 7.13 – La nébuleuse d’Orion M42, une région H II créée par la photoioni-
sation d’un nuage de gaz géant par des étoiles jeunes (Wide Field Imager, telescope
MPG/ESO 2.2m, la Silla, Chili). Cette image est composite, à partir de 5 filtres pho-
tométriques différents : rouge, Halpha (représenté en rouge aussi), jaune-vert, bleu,
ultraviolet (représenté en pourpre). Les générations précédentes d’étoiles massives,
qui ont explosé en supernova, ont crée une bulle qui s’étend et comprime les nuages
de gaz moléculaire (H2). La nébuleuse d’Orion, située à l’intérieur de la bulle qui
compresse le nuage moléculaire "Orion A", est le site le plus récent de formation
stellaire dans Orion. Credit : ESO/Igor Chekalin



Chapitre 8

Astronomie extragalactique

8.1 Démographie galactique

Il existe trois types dominants de galaxies dans l’Univers :
— les galaxies spirales (avec un bulbe, un disque et un halo). Celles avec un

bulbe dominant sont appelées (malencontreusement) early-type (précoces,
bien qu’elles soient surtout constituées d’étoiles tardives, late-type). Celles
avec peu ou pas de bulbe sont appelées late-type (bien que leur disque soit le
siège d’une formation stellaire importante et qu’elles soient surtout consti-
tuées d’étoiles massives early-type). De nombreuses galaxies spirales, y
compris notre Galaxie, comportent une barre centrale. Les étoiles se dé-
placent approximativement sur des orbites circulaires autour du centre ga-
lactique dans le plan du disque.

— les galaxies elliptiques : elles ressemblent aux bulbes des galaxies spirales
(sans le disque donc). Elles possèdent peu de poussière et de gaz. Leurs
étoiles semblent posséder des orbites aléatoires d’inclinaison et d’excentri-
cité variables. Les galaxies les plus massives connues sont elliptiques.

— les galaxies irrégulières. La formation stellaire y est encore active et elles
ont donc des populations stellaires jeunes.

On ne comprend pas encore bien pourquoi les galaxies existent sous ces trois
formes, ni comment les galaxies évoluent. La Fig. 8.1 présente la classification "en
fourchette" 1 de Hubble (1936).

La classe des galaxies elliptiques se divise en fonction de l’ellipticité de la

1. Hubble pensait initialement que ce diagramme pourrait être interprété comme une séquence
évolutive pour les galaxies. Il a donc appelé les galaxies à la gauche de ce diagramme early-type, et
celles à droite late-type, une terminologie encore largement utilisée aujourd’hui.

215
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galaxie :

ε = 1− β

α
(8.1)

où α et β sont les semi-grands axes apparents de l’ellipse (i.e. le sphéroïde projeté
sur le plan du ciel). Cette classification est évidemment très dépendante de l’orien-
tation du sphéroïde par rapport à la ligne de visée. Les ellipticités varient entre 0 et
7 (par exemple E0...E7).

FIGURE 8.1 – Le diagramme en fourchette de Hubble (1936, The Realm of the Ne-
bulae, Yale Univ. Press, Yale) est à la base de la classification actuelle des galaxies.
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FIGURE 8.2 – La galaxie spirale NGC 7424, obtenue par l’instrument VIMOS
sur le Very Large Telescope de 8.2m Melipal de l’ESO. Elle est classée comme
SAB(rs)cd, intermédiaire en spirale normale et spirale barrée. Credit : ESO
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FIGURE 8.3 – La galaxie elliptique NGC 1316, dans l’amas de galaxies Fornax,
obtenue par l’instrument FORS-1 sur le Very Large Telescope de 8.2m Antu de
l’ESO. Credit : ESO
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FIGURE 8.4 – La galaxie naine irrégulière NGC 6822 (galaxie de Barnard). On
remarque des "échos de lumière" en rouge en haut à gauche. Image obtenue au
télescope MPG/ESO de 2.2m de La Silla, ESO. Credit : ESO
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8.2 Les galaxies actives

Lorsqu’on regarde loin, on regarde le passé de l’Univers. Ceci révèle que dans
leur jeunesse les galaxies avaient des noyaux particulièrement actifs que l’on n’ob-
serve que rarement dans les galaxies contemporaines.

— Les galaxies Seyfert 1 ont de larges raies en émission concernant des tran-
sitions permises (H I, He I, He II) et des raies étroites interdites (comme
[O III]). La largeur des raies est attribuée à l’élargissement Doppler dû à
la vitesse des sources : entre 1000 et 5000 km/s pour les raies permises,
500 km/s pour les raies interdites (provenant de régions de faible densité
gazeuse).

— Les galaxies Seyfert 2 ont des raies étroites (permises et interdites) de vi-
tesses de l’ordre de 500 km/s.

— Les spectres montrent un continu sans raies provenant d’une petite source
centrale. Les galaxies Seyfert 1 ont une grande luminosité provenant de
ce continu, qui surpasse la lumière de toutes les étoiles de la galaxie. Le
continu des galaxies Seyfert 2 est moins lumineux.

— Les spectres qui contiennent des raies permises larges et étroites sont clas-
sés Seyfert 1.5

Les émissions de rayons X importantes et variables (variabilité de l’heure à la
journée) sont courantes chez les Seyfert 1 et 1.5, mais plus rares chez les Seyfert 2.
L’analyse des rayons X les plus énergétiques (hardX rays) dans les Seyfert 2 montre
que les rayons X moins énergétiques (soft X rays) ont été absorbés par de la matière
possèdent une densité de colonne d’hydrogène énorme (1022 à 1024cm−2).

La plupart des galaxies Seyfert assez proches pour être résolues sont des ga-
laxies spirales (Sb ou SBb), souvent en interaction avec d’autres galaxies. Malheu-
reusement on ne peut pas résoudre la source d’énergie centrale même de la galaxie
Seyfert la plus proche.

Les galaxies Seyfert sont le type le plus répandu de galaxies à noyau actif
(AGN, Active Galaxy Nuclei), qui comptent également les galaxies radio, les qua-
sars, les QSO, et les blazars.
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FIGURE 8.5 – Spectre visible d’une galaxie Seyfert 1 : NGC 1275. L’encart du bas
montre les caractéristiques plus faible du continu. (Crédit : A. V. Filippenko.).

FIGURE 8.6 – Spectre visible d’une galaxie Seyfert 2 : NGC 1667. Certaines raies
en émission importantes sont identifiées (Ho, Filippenko, and Sargent 1993). Les
unités sont : Åpour l’axe des longueurs d’onde et ergs s−1 cm−2 Å−1 pour l’axe
Fλ . (Crédit : A. V. Filippenko.).
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8.3 Variation des constantes fondamentales

En 1937, Paul Dirac proposait déjà, sur base d’arguments plutôt philosophiques,
que les constantes fondamentales puissent varier au cours du temps 2. Actuelle-
ment, de nombreux cadres théoriques autorisent la variation de constantes fonda-
mentales, par exemple la théorie des cordes (Maeda 1988) ou MOND (Clifton et
al. 2012).

Les constantes les plus étudiées sont la constante de structure fineα, la constante
gravitationnelleG et le rapport entre la masse de l’électron et celle du proton, µ. La
constante de structure fine détermine le couplage entre les photons et les particules
chargées :

α =
q2

h̄c
≈ 1/137.03599976(50) (8.2)

avec

q2 ≡ e2

4πε0
(8.3)

On peut se demander si α est réellement une constante, i.e. si α ne varie pas
avec le temps et avec la position. Cette hypothèse a été testée à l’aide :

— des désintégrations naturelles survenues il y a 1.8 milliard d’années (z ≈
0.14), pendant 200 000 ans, dans le réacteur naturel à uranium de la mine
d’Oklo (Gabon). En supposant que l’interaction faible soit restée identique
au cours du temps, on trouve une variation de la constante de structure fine
|∆α/α| < 7× 10−8 (Petrov et al. 2006).

— des météorites (4-5 milliard d’années, z ≈ 0.45) |∆α/α| < 3 × 10−7

(Olive et al. 2002).
— du rayonnement diffus cosmologique à z ≈ 1100 : |∆α/α| ≤ 10−2 (Lan-

dau & Scoccola 2010, Planck Collaboration 2014).
— des raies spectrales observées dans le spectres de quasars situés dans dif-

férentes directions et à différentes distances. Les quasars sont parmi les
objets astronomiques les plus éloignés observables. En particulier l’obser-
vation de quasars permet de tester l’éventuelle variabilité temporelle de la
constante de la structure fine.

2. On lira avec intérêt : J.P. Uzan, Rev. Modern Physics, 75, 403, 2003: The fundamental
constants and their variation: observational and theoretical status

http://journals.aps.org/rmp/pdf/10.1103/RevModPhys.75.403
http://journals.aps.org/rmp/pdf/10.1103/RevModPhys.75.403
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Décalage spectral (Redshift) :

1 + z ≡ a0

a(t)
=
λobs

λ0
(8.4)

a(t) est le facteur d’échelle à l’époque où l’objet a émis la lumière qui nous
parvient, et a0 la valeur actuelle du facteur d’échelle

La distance d’une galaxie est donnée par :

d =
c z

H0
(8.5)

H0 = 72±8km s−1Mpc−1 (Freedman et al. 2001) est la constante de Hubble.

Spectres de quasars

On mesure les raies en absorption produites par des métaux présents dans diffé-
rents nuages intergalactiques situés à différentes distances entre le quasar et nous.

En pratique, on observe une raie de longueur d’onde Λ, dotée d’une structure
fine de deux composantes λ1 et λ2 (doublet). Le spectre observé est différent d’un
spectre en laboratoire :

— il est décalé vers le rouge (car l’expansion de l’univers a dilaté la longueur
d’onde moyenne Λ) ;

— une différence d’écart entre les deux composantes λ1 et λ2 traduirait une
modification de la constante de structure fine.

En effet, l’écart en fréquence entre les deux raies de structure fine d’un doublet
est :

∆ν =
α2Z4R∞

2n3
cm−1 (8.6)

On en déduit, si ∆ représente l’écart entre les 2 raies du doublet, et la dérivée
d la variation en fonction du décalage spectral z de la grandeur considérée :

∆ν

ν̄
∝ α2 (8.7)

d

(
∆ν

ν̄

)
= 2α dα (8.8)

d
(

∆ν
ν̄

)

∆ν
ν̄

=
2dα

α
(8.9)
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Or :

ν =
c

λ
(8.10)

dν = −c dλ
λ2

(8.11)

dν

ν
= −dλ

λ
= −d(lnλ) ou

∆ν

ν
= −∆(lnλ) (8.12)

Donc :
d(∆ lnλ)

∆ lnλ
=

2dα

α
(8.13)

(∆ lnλ)z − (∆ lnλ)0

(∆ lnλ)0
=

2dα

α
(8.14)
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α
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1
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 (8.15)

=
1

2




(
λ2−λ1
λ2+λ1

)
z(

λ2−λ1
λ2+λ1

)
0

− 1


 (8.16)

Donc en mesurant les deux longueurs d’onde de doublet et en comparant aux
longueurs d’onde de laboratoire, on peut mesurer la variation temporelle de la
constante de structure fine.

Exemple de raies utilisées :
— raies en émission : [O III] doublet (4960, 5008 Å), [Ne III] doublet (λ 3869,

3968 Å), [Si II] (λ 6719, 6733 Å)
— raies en absorption : Si IV (λ1394, 1403 Å)
Prenons l’exemple d’un système à 6 électrons (CI, NII, OIII, FIV, NeV). La

configuration fondamentale 1s22s22p2 est de parité paire (Πi(−1)`i =1). Les élec-
trons des couches 1s2 et 2s2 forment des couches fermées ; et la couche 2p est
partiellement remplie. Il y a 3 configurations possibles 2S+1LpJ (voir Fig. 8.7) :
3P (i.e. L = 1, S = 1), qui se sépare en trois niveaux fins (|L−S| < J < |L+S|) :
3P0,1,2
1D (i.e. L = 2, S = 0) (singulet car spin 0, donc J=L=2)
1S (i.e. L = 0, S = 0) (singulet aussi).
Les transitions 1D2 →3 P1 et 1D2 →3 P2 donnent lieu au doublet λ1 = 4960.295Å,
λ2 = 5008.240Å dans OIII. Ce doublet [OIII] est la paire de raies en émission la
plus utilisée car la mieux observée dans les spectres de quasars à relativement haut
signal sur bruit (Fig. 8.8). Ces transitions sont interdites (transitions dipolaires ma-
gnétiques et quadripolaires électriques) et ne sont pas observées en laboratoire.
Leurs longueurs d’onde sont donc obtenues de manière indirecte.
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Figure 4.1 Energy-level diagram for the ground configuration of the 2p2 ions N II
and O III. (Fine-structure splitting is exaggerated for clarity.) Forbidden transitions
connecting these levels are shown, with wavelengths in vacuo.

Table 4.1 Terms for ns and np Subshells

Ground Terms
configuration (in order of increasing energy) Examples

...ns1 2S1/2 H I, He II, C IV, N V, O VI

...ns2 1S0 He I, C III, N IV, O V

...np1 2P o
1/2,3/2 C II, N III, O IV

...np2 3P0,1,2 , 1D2 , 1S0 C I, N II, O III, Ne V, S III

...np3 4S o
3/2 , 2D o

3/2,5/2 , 2P o
1/2,3/2 N I, O II, Ne IV, S II, Ar IV

...np4 3P2,1,0 , 1D2 , 1S0 O I, Ne III, Mg V, Ar III

...np5 2P o
3/2,1/2 Ne II, Na III, Mg IV, Ar IV

...np6 1S0 Ne I, Na II, Mg III, Ar III

4.6 Hyperfine Structure: Interaction with Nuclear Spin

If the nucleus has nonzero spin, it will have a nonzero magnetic moment. If the
nucleus has a magnetic moment, then fine-structure levels with nonzero electronic
angular momentum can themselves be split due to interaction of the electrons with
the magnetic field produced by the nucleus. This “hyperfine” splitting is typically
of order 10−6 eV. Hyperfine splitting is usually difficult to observe in optical spec-
tra due to Doppler broadening, but it needs to be taken into account if precise

FIGURE 8.7 – Source : Draine, Physics of the Interstellar and Intergalactic Medium
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Figure 3. Composite image with our fiducial sample of 10 363 BOSS quasar spectra sorted by redshift. Left-hand panel: the whole range of wavelengths is
shown. From right to left, the strongest emission lines are H↵ 6565 Å; [O iii] �� 4960, 5008 Å; H � 4861 Å; H � 4341 Å; [Ne iii] �� 3869, 3968 Å; [O ii] 3730
Å; [Ne v] 3426 Å; Mg ii 2796 Å and C iii] 1906 Å. The narrow straight line at 5579 Å is the strong [O i] atmospheric line. Right-hand panel: wavelength
interval centred at the [O iii] doublet in rest frame.

where �1,2 (�2 > �1) are the wavelengths of the transitions and
subscript 0 and z stand for their value at redshift zero (theoreti-
cal/laboratory values) and at redshift z, respectively. For illustrative
purposes, expression (1) can be approximated by

�↵

↵
⇡ ✏

2 ��0
, (2)

where ��0 = [�2 � �1]0 is the local z = 0 separation between both
wavelengths, and ✏ = ��z/(1 + z) � ��0 is the di↵erence between
the measured line separation at redshift z in rest frame and the local
one. Thus, in principle, the larger the di↵erence between the pair of
lines, the better the precision for measuring �↵/↵.

Concerning emission lines, the most suitable pair of lines is
the [O iii] doublet, which is often present in quasar spectra with rel-
atively high-S/N. The vacuum values for the [O iii] doublet wave-
lengths are

�
[O iii]
1 = 4960.295 Å �

[O iii]
2 = 5008.240 Å (3)

��
[O iii]
0 = 47.945 Å , (4)

which are published in the NIST Atomic Spectra Database.1 These
transitions are forbidden (they correspond to magnetic dipole and
electric quadrupole transitions), and they are not observed in the
laboratory. The wavelength experimental values are obtained indi-
rectly by first computing the energy levels from observed wave-
lengths using a theta-pinch discharge (Pettersson 1982). The wave-
length separation has directly been measured in the infrared from H
ii regions using a balloon-borne telescope and Michelson interfer-
ometer (Moorwood et al. 1980). Both measurements of the wave-

1 http://physics.nist.gov/PhysRefData/ASD/lines form.html

length separation, indirectly with the theta-pinch discharge and di-
rectly with the Michelson interferometer, are in good agreement,
being the Michelson interferometer more accurate with an error
< 5 ⇥ 10�4 Å.

From equation (2), a determination of ✏ with a precision of
1 Å allows for an uncertainty of 10�2 in �↵/↵ when using the
[O iii] doublet. The precision from the NIST atomic data allows
for a determination of �↵/↵ up to 10�5, which is a bit less than
the uncertainty in our result. One could perform a blind analysis
in order to search for a possible variation on ↵, where the absolute
wavelength values are not required, if one had a large enough sam-
ple distributed in redshift. However, the precision on the absolute
wavelengths limits the usefulness of high-resolution spectroscopy
until better measurements of the [O iii] lines (or just their separa-
tion) are available.

3.2 Implementation

The code developed for the analysis of the quasar spectra fol-
lows the one described in Gutiérrez & López-Corredoira (2010),
although there are some modifications and more information has
been extracted from the analysis. We describe the main character-
istics of our code below.

3.2.1 Wavelength sampling

We consider only the experimental data together with their errors
as processed by the SDSS pipeline to obtain the constraint on the
possible variation of ↵. We do not resample the wavelength range
by using an interpolation method. Since the pixel spacing is uni-
form in log-wavelengths, a given range of wavelengths in rest frame

c� 2002 RAS, MNRAS 000, 1–15

FIGURE 8.8 – Albareti et al., 2015, MNRAS 452, 4153

Les mesures les plus récentes au VLT (Fig. 8.9) semblent indiquer que la
constante de structure fine n’a pas varié ni dans l’espace ni dans le temps, en accord
avec les résultats d’Oklo.

Il faut remarquer que toutes les interprétations en termes de variation de la
constante de structure fine font l’hypothèse - invérifiée - que les autres constantes
fondamentales ne varient pas.

http://arxiv.org/pdf/1501.00560v2.pdf
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FIGURE 8.9 – Mesures de la variation relative de la constante de structure fine
α, à partir d’un échantillon, observé avec UVES au VLT, de systèmes en absorp-
tion (utilisant des quasars lointains comme "chandelle"), en fonction du décalage
spectral (redshift) et donc du temps inversé. Le cercle est la mesure provenant du
réacteur naturel d’Oklo et les étoiles proviennent de mesures de quasars impliquant
des raies moléculaires. Les traits interrompus indiquent la zone de variation de α
telle qu’annoncée par Murphy et al. (2003). Les mesures UVES sont clairement
incompatibles avec une telle variation de la constante de structure fine. (Source :
Srianand et al., Phys. Rev. Lett. 92:121302, 2004 and ESO Science release 0407).

http://arxiv.org/abs/astro-ph/0402177
https://www.eso.org/public/news/eso0407/
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Table G.5. Data for human visiona

Quantity Value

Pupil diameter (dark-adapted) 0.8 cm
(daylight) 0.2 cm

Approx. number of photoreceptor cellsb

Rods 108

Cones 6:5! 106

Retina effective area 10 cm2

Focal length 2.5 cm
Resolution of human eye 10c

Wavelength response of human eye:
Bright-adapted (photopic) visible range 400–700 nm
Dark-adapted (scotopic) visible range 400–620 nm

Wavelength of peak sensitivity of eye:
Bright-adapted 555 nm
Dark-adapted 507 nm

Representative wavelengths of colours:
Violet 420 nm
Blue 470 nm
Green 530 nm
Yellow 580 nm
Orange 610 nm
Red 660 nm

aWavelengths are from Ref. [71]. Note that values for the eye are typical,
but vary with individual.
bIn order to register as a separate source, each photoreceptor cell must be
separated by at least one other unexcited photoreceptor cell. Dark-adapted
vision response is primarily due to rods.
cThis value varies depending on the individual and lighting conditions.

Table G.6. The electromagnetic spectruma

Wavelength range Frequency range Energy rangeb

Waveband (cm) (Hz) (eV)

Radioc " 1 # 3!1010 # 1.2!10$4

(Microwave)c (100 ! 0.1) (3!108 ! 3!1011) (1.2!10$6 ! 1.2!10$3)

Millimetre –

Submillimetrec 1 ! 0.01 3!1010 ! 3!1012 1.2!10$4 ! 1.2!10$2

Infrared 0.01 ! 10$4 3!1012 ! 3!1014 1.2!10$2 ! 1.2

Optical 10$4 ! 3!10$5 3!1014 ! 1015 1.2 ! 4.1

Ultraviolet 3!10$5 ! 10$6 1015 ! 3!1016 4.1! 124

X-ray 10$6 ! 10$9 3!1016 ! 3!1019 124 ! 1.2!105

Gamma-ray # 10$9 " 3!1019 " 1.2!105

aThere is some variation as to where the ‘boundaries’ of the various wavebands lie.
bThe energy, in electron volts, can be computed from the definition of an electron volt (Table G.2) and the
relation between energy and wavelength or frquency (Table 1.1), hence 1 eV => l ¼ 1:24! 10$4 cm and
n ¼ 2:42! 1014 Hz.
cIn astrophysics, the radio band is taken to include microwave frequencies and occasionally to include the
millimetre – submillimetre bands as well.

APPENDIX G TABLES AND FIGURES 393

TABLE 9.1 – Le spectre électromagnétique (Crédit : Astrophysics, Decoding the
Cosmos, Judith A. Irwin, John Wiles & Sons).

229
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Figure 3.11. On January 14, 2005, the European Space Agency’s Huygens space probe took these
pictures of the surface of Titan while descending to its surface. Titan is Saturn’s largest moon and
the one shrouded in a thick, opaque atmosphere that is predominantly nitrogen with ! 5 per cent
methane (CH4). Since the surface temperature and pressure on Titan is T ¼ 94 K and P ¼ 1:6 atm,
respectively, and since the triple point (the temperature and pressure at which all three phases can
exist) for methane is T ¼ 91 K, P ¼ 0:12 atm, conditions on Titan appear favourable for methane to
exist in the solid, liquid and gas phases. The left image was made from a number of images taken
from a height of about 8 km and have a spatial resolution of about 20 m. The ‘shoreline’ shown in
this image separates two regions, both of which are believed to be solid. The right image shows
tantalizing evidence that liquids have at some time flowed on the surface, possibly recently and
possibly seasonally. Newer images of the north polar region of Titan also suggest that ‘lakes of
methane’ may be present (Ref. [26]). (Reproduced by permission of ESA/NASA/Univ. of Arizona,
Brown, D., Hupp, E., and Martinez, C., 2006, NASA News Release: 2006/097)

Table 3.1. Sample densities and temperatures in astrophysical gasesa

ne
b nm þ nH

c T
Location (cm$3) (cm$3) (K)

Interplanetary Space 1$ 104 ! 0 102 $ 103

Solar corona 104 $ 108 ! 0 103 $ 106

Stellar atmosphere 1012 ! 0 104

Stellar interiors 1027 ! 0 107:5

Planetary nebulae 103 $ 105 ! 0 103 $ 104

HII regions 102 $ 103 ! 0 103 $ 104

Interstellar spaced 10$3 $ 10 (avg: ! 0:03) 10$2 $ 105 (avg: ! 1) 102

Intergalactic space < 10$5 ! 0 105 $ 106

Intergalactic HI cloudse 10$6 $ 10$3 103 $ 105

aRef. [96] unless otherwise indicated.
bElectron density. For a pure hydrogen gas that is completely ionized, ne ¼ np where np is the proton density.
cnm is the molecular gas density (predominantly H2) and nH is the neutral atomic hydrogen (HI) gas density.
dThe temperature quoted here is typical of interstellar HI clouds. However, there is a wide variety of densities,
temperatures and degrees of ionization in the interstellar medium. For example, molecular clouds tend to have
low temperatures (5–200 K, typically 30 K) and high densities (102–105 cm$3, typically 104 cm$3). On the other
hand, for ionized diffuse intercloud gas at ne ! 0:03 cm$3 the temperatures are much higher (! 104 K).
eTypical density range for the Ly a forest (see Figure 5.6 and Ref. [129]) for a redshift (Sect. 7.2.2) of z ¼ 3:1.
The ionized fraction is not easily determined. Values will vary with redshift.

3.4 THE GASEOUS UNIVERSE 83

TABLE 9.2 – Densités et températures de gaz astrophysique (Crédit : Astrophysics,
Decoding the Cosmos, Judith A. Irwin, John Wiles & Sons).
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where R is the Rydberg constant for hydrogen,

R ¼ R1
! M

Mþme

"
¼ 109 677:6 cm#1 ðC:8Þ

where M is the mass of the nucleus (for hydrogen this is just the mass of a proton,
M ¼ mp) and R1 (Table G.2) is the Rydberg constant for an ‘infinitely’ heavy nucleus
in comparison to the electron.

Table C.1. Line data for the hydrogen atoma

Designation Transitionb i–j li;jðnmÞe fi; j
c Aj;i

d(s#1)

Lyaf 1–2 121:567 0:4162 4:699& 108

Ly b 1–3 102:572 0:07910 5:575& 107

Ly g 1–4 97:254 0:02899 1:278& 107

Lylimit 1–1 91:18

Ha 2–3 656:280 0:6407 4:410& 107

Hb 2–4 486:132 0:1193 8:419& 106

H g 2–5 434:046 0:04467 2:530& 106

H d 2–6 410:173 0:02209 9:732& 105

H e 2–7 397:007 0:01270 4:389& 105

H8 2–8 388:905 0:008036 2:215& 105

Hlimit 2–1 364:6

Pa 3–4 1875:10 0:8421 8:986& 106

P b 3–5 1281:81 0:1506 2:201& 106

P g 3–6 1093:81 0:05584 7:783& 105

Plimit 3–1 820:4

Ba 4–5 4051:20 1:038 2:699& 106

B b 4–6 2625:20 0:1793 7:711& 105

B g 4–7 2165:50 0:06549 3:041& 105

Blimit 4–1 1458:4

H109ag 110–109 5:985 cm 7:0& 10#4

HI 1–1h 21:106114 cm 2:876& 10#15

Deuterium I 1–1h 91:5720 cm 4:65& 10#17

aFrom Ref. [44] unless otherwise indicated.
bThe upper level is j and the lower level is i, where i and j are indices representing the
principal quantum numbers, unless otherwise indicated.
cAbsorption oscillator strengths (see Appendix D.1.3) for transitions from lower level i to
upper level j.
dAverage EinsteinA coefficient for transitions fromupper level j to lower level i. The average
value means that the particles are assumed distributed in their substates (determined by the
orbital angular momentum quantum number, l) according to the statistical weights of those
substates.
eUnits are nm unless otherwise indicated.
fThe Einstein A coefficient for the permitted transition is A2p!1s ¼ 6:27& 108 s#1 (Ref.
[50]). See Sect. 8.4 for a discussion of the forbidden transition.
gThe wavelength is from Eq. (C.7) and the Einstein A coefficient from Anþ1!n ¼
1:167& 109=n6 Ref. [50].
hTransition between the hyperfine splitting of the ground state.

C.1 THE HYDROGEN SPECTRUM AND PRINCIPAL QUANTUM NUMBER 349

TABLE 9.3 – Données pour l’atome d’hydrogène (Crédit : Astrophysics, Decoding
the Cosmos, Judith A. Irwin, John Wiles & Sons).
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Table 3.2. Sample collision parameters

Temperature gH!H

(K) HI – HIa (cm3 s!1)

30 5:1" 10!10

100 7:4" 10!10

300 10:2" 10!10

1000 13:6" 10!10

HI – HI de-excitationb g21 cm line

(cm3 s!1)

30 3:0" 10!11

100 9:5" 10!11

300 16" 10!11

1000 25" 10!11

electron – proton with recomb.c ar

(cm3 s!1)

5000 4:54" 10!13

10 000 2:59" 10!13

20 000 2:52" 10!13

electron – proton without recomb.d seffðcm2)

104 1:4" 10!15

105 1:4" 10!17

106 1:4" 10!19

electron – HI de-excitatione gLya ð2p!1sÞ
(cm3 s!1)

5000 6:0" 10!9

10 000 6:8" 10!9

20 000 8:4" 10!9

aCollisions between neutral H atoms. Here gH!H ¼ hviseff (Ref. [160]).
bCollisions between neutral H atoms that result in the de-excitation of the
hyperfine ground state (see Appendix C.4).
cCollisions between an electron and proton that result in recombination to HI. In
this case, gcoll is referred to as ar, which is the sum of an;L over all quantum levels,
n and L (Appendix C). Case B recombination (see Footnote 6 in Chapter 5 or Sect.
9.4.2) is assumed.
dCollision without recombination. A collision is taken to be an interaction that
significantly affects the trajectory of the electron. Taking e2=reff ¼ me v2 to be the
condition for a significant deflection (Ref. [160]), we find, seff ¼ p r2eff ¼
p ½e2=ðme v2Þ'2. Using Eq. (3.9), this leads to seff ¼ 1:4" 10!7=T2. A more
accurate derivation would include the cumulative effects of other particles in the
gas and would also use the Maxwellian distribution instead of Eq. (3.9). Therefore,
these results are meant to be ‘indicative’ only.
eCollisions that result in the de-excitation of the Lya line in the permitted
transition (see Appendix C.2) from 2p to 1s only. This has been computed from
Eq. (4–11) in Ref. [160] using data from www.astronomy.ohio-state.edu/
~pradham/atomic.html. Note that the value for excitation will not be the same as
for de-excitation nor will it be the same for the forbidden transition from 2s to 1s.

92 CH3 MATTER ESSENTIALS

TABLE 9.4 – Taux de collision, avec la notation : γcoll = 〈v〉σeff , où 〈v〉 est la vi-
tesse moyenne des particules, et σeff leur section efficace effective, qui peut diffé-
rer de la section efficace géométrique (par exemple si les particules sont chargées :
électrons-protons, électrons-électrons). σeff peut aussi être fonction de la vitesse.
Donc σeff dépend à la fois du type de particules et des gammes de vitesses consi-
dérées. Souvent on utilise le taux effectif de collision γcoll qui combine les deux.
(Crédit : Astrophysics, Decoding the Cosmos, Judith A. Irwin, John Wiles & Sons).


	Transfert radiatif
	Introduction
	L'intensité spécifique et ses moments
	L'intensité spécifique
	L'intensité moyenne et la densité d'énergie
	Le flux
	La pression de radiation P
	L'accélération radiative

	Interaction lumière - matière
	Le coefficient d'extinction
	Le coefficient d'émission

	L'équation de transfert
	Formulation générale
	La fonction source
	L'épaisseur optique
	La profondeur optique
	Solution formelle de l'équation de transfert

	Les coefficients d'Einstein pour les transitions liées-liées
	coefficients d'Einstein, d'extinction et d'émission
	Coefficient d'émission
	Coefficient d'extinction, corrigé de l'émission induite
	Fonction source


	Propriétés du rayonnement de corps noir
	Formule de Planck
	Intensité du corps noir
	Flux du corps noir
	Energie totale du corps noir
	Luminosité du corps noir

	Caractéristiques
	Comportement asymptotique: petites fréquences (grandes longueurs d'onde)
	Comportement asymptotique: grandes fréquences (petites longueurs d'onde)
	Maximum

	Application au soleil
	Température effective du soleil
	Température de Wien du soleil

	L'équilibre thermique
	L'équilibre thermodynamique local


	Corps noir et photométrie 
	Magnitude apparente
	Magnitude absolue
	Systèmes photométriques
	Filtres photométriques
	Correction bolométrique
	Indices de couleur

	Diagrammes couleur-couleur, rougissement interstellaire et extinction
	Perspective historique
	Extinction et rougissement
	Extinction interstellaire et nombre de grains le long de la ligne de visée

	La diffusion
	Diffusion élastique
	Diffusion inélastique: diffusion Compton par des électrons libres
	Diffusion par la poussière
	Remarques sur la diffusion


	 Introduction à l'astrophysique stellaire 
	Equations de base de structure stellaire
	Equilibre hydrostatique
	Théorème du viriel pour les étoiles
	Transport de l'énergie dans les étoiles
	Transport de l'énergie par le rayonnement dans les étoiles
	Transport d'énergie par la convection dans les étoiles

	Construction de modèles d'étoiles
	Relations simples entre paramètres stellaires
	La séquence principale, les géantes rouges et les naines blanches dans le diagramme HR
	Nucléosynthèse
	Taux de réaction nucléaires
	Réactions importantes dans les intérieurs stellaires
	La chaîne pp
	Le cycle CNO
	Taux de génération d'énergie de la combustion de l'hydrogène
	Réaction 3-

	Evolution stellaire des étoiles simples ("back of the enveloppe")
	Nucléosynthèse des éléments plus lourds que le fer
	Systèmes binaires
	Lobes de Roche
	Evolution de systèmes binaires en interaction
	Exemple: les étoiles symbiotiques


	Spectres stellaires et classification spectrale
	Types spectraux
	Classes de luminosité
	Composition chimique
	Diagramme de Hertzsprung – Russell
	Diagramme H-R du champ
	Diagrammes H-R d’amas stellaires


	Notre Galaxie
	Introduction historique
	Le paradoxe d'Olbers
	Le modèle de Shapley
	La rotation galactique


	Les phases du milieu interstellaire: Nébuleuses gazeuses et régions HII
	Les sources d'énergie du milieu interstellaire
	Le champ de rayonnement 
	Le champ magnétique
	Les rayons cosmiques
	L'énergie cinétique

	Les phases de l'ISM
	Les régions HI
	Les nuages moléculaires
	Nébuleuses gazeuses


	Astronomie extragalactique
	Démographie galactique
	Les galaxies actives
	Variation des constantes fondamentales

	Annexes

