EO 13 RLA]%\T((;IE Chaire Galaxies et Cosmologie

o ETOILES et TROUS NOIRS

C
D

Cceur He 2 C/O
Synthese des metaux

Francoise Combes

@

Blouin et al 2023 o dftude du Rayonnement et de La Matiére en Astrophysique

//

VatO | I‘e """" 75 RMA L
%

de Paris //////////

SN




Plan de I'exposé

1- Abondances des ¢léements
Energie de liaison, stabilite
Formation primordiale

2- Fusion dans les étoiles
Cycles pp, CNO, en pelures d’oignon
Capture de neutrons, processus s, r

3- Application aux galaxies
Population II vieille, disque ¢épais, halo
Population I jeune, disque mince




Log (abondance relative) Si= 106

10

Abondances des elements dans le systeme solaire

Suess & Urey 1956

Fusion de I"hélium

Groupe du fer

50 100 150 200

Nbre de masse A

A partir des raies d’absorption dans le Soleil,
et les abondances dans les chondrites carbonées
(méteéorites)

0 20 40 60 80 100 120 140 160
Neutron Number N

Les noyaux les plus stables correspondent
aux nombres magiques A=28, 50, 82, 126
soit au remplissage des couches (Fe,Zr,Ba,Pb)

+ ¢léments p: déficients en neutrons
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Abondances et processus de formation

En fonction du nbre de masse A =7 + N (Z protons, N neutrons)

=10°)

Solar system abundances (28 Si

1011

107"

IH

A He

20

40

60

80

100 120
Mass number A

140

160

180

200

Stabilité=
Couches pleines

Fe,

Se, Kr, Zr,
Te, Xe, Ba
Pt,Au, Pb
Rapid, slow
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Energie de liaison par nucléon (MeV)

Energie de liaison des noyaux
H‘E

C O NeMgSi

Fe

T
- e N -
,HE fission T
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40 -
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Nombre de masse A

1 Fermi=10° A =10"m

Energie = (Nm+Zm -M,)c*/A

A=N+Z

nuc

Avant Fe, force attractive a courte
portée domine, croit avec A

Puis force coulombienne a
longue portée, répulsive,
croit avec A

Ecou= Z1Z,€%r



Effet tunnel quantique leV ~10¢K

Ecou= Z4Z, €*/r aux distances nucléaires r;= A3 1.4 10> Angstrom ~10-> m
Ecou ~ Z1Z, MeV L’énergie thermique pour T= 10 millions de K, qui enclenche
les premicres réactions nucléaires n’est que de kT = 1 keV

Relative probability

Gamow pea

Maxwell-Boltzmann
distribution Tunneling through
o exp(-E/kT) Coulomb barrier
« exp(-[(E¢/E)**]
product

k

Energy

E, <<E,,, on est sauvé par I’effet tunnel

La courbe de la barriere coulombienne (taille r)
Probabilite de traverser: exp(-kr) k=1/A

A =h/mv, Yamv?=E=7,7Z,¢e*r
k= 2mE /h r=Z,Z,e*E = kr=" (E./E)

Proba = exp[-(E4/E)!?]
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Stabilité des noyaux

Au début, equilibre N=7
Mais avec le nombre de protons

augmentant la répulsion coulombienne domine,
1l faut ajouter des neutrons pour assurer la stabilite

Jusqu’a Z=82 (Ba), N=126, A =208 =» le plomb
203Pp a 38 isotopes connus

Le bismuth 29°Bi Z=83

Au-dela, les noyaux ne sont plus stables, mais
peuvent étre fabriques artificiellement



Formation primordiale, D, *He, *He

Premiéres minutes apres le Big-Bang Température >> 10’K
L’essentiel de 1I’helium est fourni par le Big-Bang

La production dans les €toiles est négligeable, car
-- pour les faibles masses <8 Mg, le caeur reste
piégé dans les naines blanches 3He
-- pour les étoiles massives, I’hélium brale en C-0O,
puis Mg-S1,Fe avant explosion en supernova

= Trés peu d’He est rejeté b

D et L1 sont fragiles et detruits dans les étoiles \ .



Comparaison avec les =

1 — i 1
abondances observées T it
2h 10E b
Le ’Li observé a la surface des étoiles vieilles k= :
est un test du modéle du Big-Bang "—: I
E 104
Le plateau des Spite (ou plateau du lithium) a -
longtemps ¢ét€ un mystere: abondance constante = 1.3=.. L
pour les Popll, quelle que soit [Fe/H], ou T, g 1 =
Le probleme est complexe, 3 %
il y a convection ¥ &
et mélange dans 12 10 =
les étoiles, aussi N B %
ces ¢toiles de % 1 & "
PopllI ne sont pas ~ 1940 Lithium (L)
les premieres -
1012 10 o i 10k 10-7

(=>Poplll)

Density of Ordinary Malter {Relative 1o Photons)



Formation par spallation

L1, Be, B sont détruits dans les étoiles
Pour expliquer leur abondance: =>reformation par destruction de C, N, O, par CR

CR_|_ 1";‘1,N s 13Be + 5He + €™ + v, + produits de spallation

Le méme mécanisme (CR du Soleil) détruit 14N, 'O dans I’atmosphére
> 14C, 'Be, qui permettent de dater les organismes (1*C 5730ans 2> 12C)

Les rayons cosmiques sont essentiellement des protons
La réaction est endothermique (casser les atomes + lourds)

Cette énergie de 10 MeV vient des CR o — @
Qui peuvent aller jusqu’a 104 MeV P

N(Li, Be, B)/N(C,N,O) x 4 10* dans les CR




Réactions nucléaires H = He

E.*. ® Vv

Au début les réactions / v
commence T=10K par o9 \ 1y
la chaine ptp .\4 veas 1 second
‘® hE ¢
Etoiles de 1 Mg 'H \. EHE\ /
14 6
107 yedars .
La température croit ]
comme la masse TH H : *He
/. °H ‘/. i \‘
" e @ >
TocM -____g__—————.; 1 second
107 years / i 1y
i \ v v

Temps caractéristique
T T ————



Chaine PP1, prpt— Htet+v,

PP2 et PP3

Une fois “He formé
il peut catalyser
les autres réactions

Le temps
caracteristique
tombe a 1-10Myr

PP2 et PP3 se font
a des températures
plus élevées

99,77 % 0,23 %
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"Be J, 99,9 %
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] 0.1 %

"Bete——Litv,

‘Be+p*—3B+ v

l

‘He+*He—*He+2p*
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SB—a*Be*+et+v,

l
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10°

Températures et masses

10°
104 -
10°
L=4n R?aT* =
5 TS = 3 s 2irius o
Sur la séquence principale =2 Ragp = T3
10 LN
Z
L oc M* a2 ]
=
: E
Et pratiquement R ~cste = 01
(facteur 2-3) 0.0]
Dans cette partie T «c M 0.001
| l | - | 1 | | |
30,000 20,000 10,000 52,000 3,000

Temperature (Kelvin)
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Cycle CNO
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Ces reactions demandent une température Q \
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Reéactions nucleaires permettant de transformer
H en He

Carbone-Azote-Oxygene, ou cycle de Bethe

Les atomes C, N, O jouent le role de catalyseurs
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3 Cycles CNO + 3 cycles H-CNO
Cycle I
5C +H = Ny
10min1$N — 1%0 +e +v

13 1 14
6C t 4H — 4N + v

- Tg) eV eV
14 1 15
7N+ 4H — 30 + v
. . , ©_13
2m1n1go — 1?N + e+ v ¢ 015° C
© 2 P Y \ (p/
15 1 12 4

Ti_l_ . e+‘u‘
Bilan: @ 4
. ) | 17
4H - “He + 2e* +2v +3y ‘\__MO CYCLES CNO

Et gain de 25 MeV
Le défaut de masse est 26.7 MeV

Mais on perd par les v Temps caractéristique 10 Myr



La fusion de I’hélium commence a 102K, 10°g/cm?

A la sortie de la sequence principale

The Triple Alpha Process

; (Helium Fusion) (gamma photon) 8Be trés instable
zHe Y ) Y 16 Reforme “He
“Be o 0 . ,
4 P " en moins d’une
\ D SR PR . - | S, V. ' seconde
‘He / " Reversible L 3 Mais “He abondant
”OQ / —— / / et bascule vers C
(alpha particle) ;HEQ‘Q » ';He cn .t <lIs
Puis O

Seul ?Be est stable

Selon la masse de 1’¢étoile, instabilités,
coeur degeénére pour les petites masses (He flash)
ou non, temps caractéristique de qq Myr a 100Myr selon la masse (et T)



Nuclear buming occurs at the
boundaries between zones

Pour les €toiles massives, modele de 1’o1gnon

“. Massive star near the end
. of its lifetime has an
% "onion-like’ structure
*, just prior to exploding
% as a supermova

 Example of nuciear reactions
' that build neutron-rich isotopes

12

Calcul des taux de réactions (T), <ocv> [EB
des ¢nergies, des abondances, Am

n ]
- Willy
i 'ﬁﬂe Fowler
| Nobel prize ]
- o 1983 ]
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Le ccoeur est en

effondrement a

1000km/s
e-tp 2 n+v

=» Neutron core

T=7.6 10°K
p=10g/cm?

Loge (gem™3):log €, L (10" ergg~1s71)

Picde g =
Fusion nucléaire
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Woosley & Weaver 1986
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Fraction de masse
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Woosley & Weaver 1986



Simulations 3D de cceur brilant He

Quel est 1’¢tat de la convection, dans le cceur ou a la limite, pres
de la coquille de H=> He, pour une masse de 3 Mg

Hydro simulations de la partie interne de 0.45 Mg > Contraintes de
. . . I’ Astérosismologie
—> Convection dans le cceur et semi-convection autour
-> Souvent 1’overshooting, fait dépasser
la convection du ceeur, 14t Viad > Vg
Effectuant un certain mélange convection
1.2
Etoiles sur la branche géantes rouges, é’%
D) e e T
Red clump sur la HB 3
. . . >
Convection, semi-convection ou non?
0.8
Schwarzschild only
06 Maximal overshoot

Semiconvection
]

Blouin et al 2023 0.45 M, Mass coordinates



Simulations des vitesses du cceur  Over-shooting produit du mélange

R o= 700Mm - Supprime la semiconvection

Rayons

en Mega m

Ondes de ' Central plane

gravit¢ internes

a la frontiere Vtan Vrad, bleu inflow, rouge outflow

Blouin et al 2023 Convection dipolaire



Animation de
la turbulence
a I'intérieur du
coeur

Blouin et al 2023




Capture de neutrons

Deux processus: r: rapide, s (slow) lent, par rapport a la réaction de B-decay
1.e. ou un neutron perd un e- pour devenir un proton (1-5 ans)

Les neutrons permettent de
stable réduire la répulsion des protons

r-process nuclei
120 entre temps, due a leur charge
s’¢loigne de la
vallée de stabilite 20 L l\ Les noyaux a nombre pairs
Nucleosynthese < N (soit Z, soit A) sont plus stables
explosive v 60
£ solll. Pour déduire la vallée de stabilité,
s-process 3 Il faut calculer I’¢énergie de liaison
Z 920d4p
0

0 20 40 60 80 100 120
Protons (Z)



Plus loin que le Fer: capture de neutrons

Les réactions sont de plus en plus difficiles, a grand nombre de protons,
a cause de la répulsion de Coulomb, et demande des températures €énormes
—> Les neutrons peuvent procéder sans avoir ces problémes

A partir du Fe, 1’énergie de liaison baisse a nouveau, la reaction devient
endothermique

—> mais les neutrons arrivent avec une grande énergie,

bombardent les noyaux et peuvent

L . AZ
provoquer la réaction endothermique PE
Sb F—. Sb
Les noyaux capturent les neutrons avec ¥ e
: 1A In
des sections efficaces variées ] IR
48| cd | K
. = 78 ., ~betadecay (B7)
477 Ag | *

—@) neutron capture
. J




43Tc élement instable

Preuve de la capture de neutrons le plus leger (Mira)
- AGB s-process

/
/

” od
2/ odecay

Certains ¢léments sont formes au-dela de la limite de stabilité
(au-dela du bismuth) Ils sont instables avec des 2 vies
de millions a des milliards d’années

F:-.__ beta decay (B~)
Leur détection dans des vieilles étoiles d’age 10'%ans |
Montre que cette capture s’effectue encore récemment

——4@ neutron capture

(¥Technetium 1 Myr, $4Polonium 138 jours) AZ v « Positon decay
Po

Section efficace en 6=1/V, plus grande pour des neutrons lents i

o~102cm= pour V = 3000km/s (V thermique)

Processus-s: N(n) = 10° cm™ 82| Pb

Et le temps de capture T = 10°/N(n) = 10* ans 81
80

Processus-r : N(n) = 10%? cm™
Et le temps de capture T = 10"%sec <temps de beta decay




Capture de protons et neutrons

Processus: P capture d’un proton, explosion, ondes de choc, endothermique

e ) O

P S6F e 57Co

- Cobalt directement

Processus: S capture d’un neutron, lentement, a 1’intérieur des €étoiles

° . . _,‘ - Cobalt apreés éjection
d’un ¢lectron

1 57
,,Co

Semenov 2012



Réle du processus S

< 10™
i 56
?; vy r""* Fe
= Zr
‘c-éu ."]4"- IS fsBa Pb
= . I S
2 14
107 - }
0 100 200
Mass Number Ge
Ga
S lent devant B-decay %':] . C =
a le temps de revenir Ni M \
sur la zone de stabilité Eg = _L |
»—————— r-Process Region
%Fg
Seed for  s-Process s-Branchings
s-Process Reaction (%N, ®Se, ®Kr, ...)

Path

Kdppeler 2012



Capture rapide de neutrons

Processus: R explosion de supernovae, merger d’étoiles a neutrons

- . n
A — Cobalt indirectement
" ® 3 n (s J .
/ S Fe . 2o F o Fe sCo
*n

Un grand nombre de neutrons arrivent en méme temps, et sont tres rapides
Un grand nombre d’¢léments ne se forment que comme cela (lanthanides, actinides)

Dans les étoiles massives > 8M, surtout processus P et S, jusqu’au 2"Bi
Neutrons venant de >?Ne(a, n)*’Mg, et aussi ’O(a, n)*’Ne et 3C(a, n)'°O
Les processus R se font dans les supernovae et la fusion d’étoiles a neutrons

Semenov 2012



Role du Processus-r

C’est grace a ce processus que 1’on peut expliquer les pics
aux nombre magiques, 50 (Se,Kr), 82 (Te,Xe), 126 (Pt,Au)

Quand on atteint une T 5 RN -

L g © noyau .2 s.: a s
couche compléte, W g o e pcess s et N §
la probabilité de capture | 5 = £ \<

W= A8

devient plus lente que s}
la probabilité d’¢éjecter |
un neutron T

chemin du processus r

o=t
i l9 1.9
pour

S 1 1 00
e 0.5 s€C

o
‘_‘—“‘*-points d'arrét de

nombres magiques temrs
caractléstique = 3 sec

GOy

Il faut attendre
desintégration 3
7> 7+1

fIssion

N —>

2‘0 1 i 1 i | 1 i L 1 L 1 s 3 1 1 . I i I 4 t L i L _’_ i i

40 50 Gl 70 an 90 106 | BLY 20 I 30 140 150 gy 170 180



Les élements p, déficients en neutrons

Ce sont des ¢lements rares, observes dans le systeme solaire
Ils pourraient €tre formés par le processus p

Lors de phénomenes explosifs
Et ondes de choc

quelques noyaux stables produits
lors des processus s (vert), r (rouge)
- )

57
56
55
54
53
52
51

>

Nombre de protons
(élément)

Nombre de neutrons



Distribution des noyaux stables et déja mesures

Chaque horizontale correspond
a un ¢lément (Z)

S-process

-process
= stable
meassured Déja produit en laboratoire

= FAIR  Exotique, en cours de recherche

8 N Arcones & Thielemann 23



Compeétition entre processus

Processus-r peut aussi passer au-dessus d’un €lement instable
Comme 3Kr pour ensuite atteindre un stable °Kr
Certains sont des p-process uniquement

A=7+N
N4 /
84Sr EEENT; 87Sr
33 ORI | 644 d 7.0

37

Abundance (%)
Stable
. Instable
1 7min

64d Instable
64jours

1217

RI 1158 1149 I 57.0
46 47 48

49

Kappeler



E.C. Electron Capture (inverse de 3-decay)

Vers la fin de la stabilite

o-decay Z-2, N-2 (A-4)

[[] Stable
e cecay (a) 20pg [21pg
D EC /1.!3.331:[ 2;115 05168
[J o decay o mBi’ 20 v
s’ -,
[[] Target of the proposal ! AN
204 205 206 d 208 ¢’ 4
Pb—+ Pb-l>-Pb-| me—-. Pb-|>Pb
1.4 15Ma » B 24.1 22, 1 K 524 A.253h
: 2o S —
gy _[Bbdepy [y Tl' Tl
19.51\:. T0ATH 4.77Tm \
[ Hg "Hg | > Hg 12 AN
(ny) 2986 46.59d 6.87 5.2m \ N
S-process

path

205Pb - 205T1 en 15 Myr

Mass number A

Casanovas et al 2018




Stabilité et « drip line »

14F 15F 16F 17F 18F 20F Z21F 22F

A Z 1.0 MeV 40 FeW 54.45 5 168251 H 1107 3 4.158 3 4.23 5 F
P P 100003 P 10000% e 10000% < 100.00% p-:100.00% p-:10000% p-: 100.00%
f-n = 11.00%
120 130 140 150 150 200 210
.40 MeV 5.58 MS 70606 § 122.24 5 2688 3 13513 3425 O

p-:100.00% p-:10000% p-: 100.00%

P epz 10000% e 100.00% e 100.00%

e: 100.00% |

101N 11H 12M 13M 141 16M 17N 151 151N 20N

1.58 MeV 11.000 MS 92955 M STAELE 7133 4.173 5 824 MS 271 M3 130 M3

09 554% a6
P 100.002 P 100.00% e: 100.002% e: 100002 f-:100.00% p-:100.00% p-:10000% g-:10000% p=-: 100,00 N
f=e: 1 2ZE-3% P-n:95.1% P-n 1430% pf-n5460% p-n 57.00%

ac aC 10C 11C 14C 15C 18C 17C 18C 19C

230 EeV 126.5 M3 19200 3 20,334 M SO0 Y 2445 3 0747 S 193 M3S 22 MS 49 M3

F: 100,002 e: 100.002¢ e: 100.00% e: 100.00% f-:10000% f-:100.00% fp-:10000% F-:10000% p-:10000% B-n: 61.00%

o ¢p: 61.60% B-n:9900% Pp-n:3200% B-n: 31.50% B-
proton emission > N
positron emission or electron capture Soit un proton s’enfuit a gauche
Il stable isotope « proton drip line »
beta decay Soit un neutron a droite

neutron emission (neutron drip line)




Abundance (3i=106)

NSE
Nuclear Statistial

Provenance des éléments

BB Fusion NSE Neutron Reactions Equilibrium
1070 Aprés la fusion de Si
; QSE quasi equilibrium
10 mais pas global
10°
Abondance, (T, p, B))
104 et compétition entre
: Réactions
10
100 —> Favorise Fe
10~

50 100 ~ 150 200
Mass Number A Arcones & Thielemann 23



Elements formeés dans les fusions d’étoiles a neutron

““““““““ Big Dying . Exploding
Ban low-mass = massive
fusion stars — ctars

Cosmic ~ Merging Exploding
Eﬁ ray ﬁ neutron white
fission “ stars dwarfs

Wikipedia: Cmglee
Data: Jennifer Johnson (OSU)



Prototype fusion d’etoiles
a neutron: GW170817

Sursaut Gamma

1750 4 Lighteurve from Ferma/GBM (50 — 300 keV)

1500 1

1250 A

1000 1 ||_|| i ! | | “ i ] N i AT .l“ I
i Ty -T ’

S '1 T'""Wr'r'u Yl

Event rate (counts/s)

- Lightcurve from INTEGRAL/SPI-ACS

% 120000 4 (> 100 keV)

=

E 117500 - l

2115000 ] ‘l i IIHL NJH Il I.‘I.u ..... ll. N” il ) _

: !" BRI LR L U m
NGC 4993 (MUSE) ERIET

Lyman et al 2017

Gravitational-wave time-frequency map

D=38.9 Mpc

M Frequency (1z)

GRB + BNS merge
Abbott et al 2017 o -8 6 4 2 0 2 1 6

Time from merger (s)




Le rayonnement
remanent

Aug 17, 2017

Rayons gamma
Tlanvir et al 2017

NGC 4993
HST ACS WFC3

WFC3/IR F160W

| Aug 22, 2017

Aug 26, 2017

Aug 28, 2017




Prédictions d’une kilonova TH R S,
Li & Paczynski 1998 (LP98) Metzger et al 2010 shock heating
Aprés le sursaut-y —>accrétion de matieére dans

tore en rotation+ faisceau dirige vers 1’observateur

Emission plus 1sotrope, die a la radioactivité

des éjecta, comme dans une SNIa (°°Ni) tidal torques iy
ot MN
dynamic ejecta neutrino-driven wind viscous ejecta
La capture de neutrons ne dure que qques sec, 1 10 100
mais la radioactivité peut étre bep plus longue ARRTEdmDEE tmescale Ims]
Mode¢les

=>10%! erg/s, ou 103 L(Eddington) pour 1Mg

=»Kilonova, car une nova ~ L(Eddington)

Ejecta dynamiques, forces de marée durant la fusion

Puis ¢jecta seculaires, provenant du disque d’accrétion du remnant



Z:‘ Zi

> AiY

=

Ye fraction d’électron

L'objet central fusionné soutenu par
I'énergie thermique et rotationnelle
forme une étoile a neutrons
hypermassive, puis un trou notr.

Un disque d'accrétion se forme qui

conduit a des jets axiaux (+sursaut gamma).

Le vent alimenté par des neutrinos
augmente Ye <0.1 jusqu'a 0.3 via des
captures de neutrinos sur des neutrons

V+n—p-+e
En raison de la densité plus ¢levée des
ctats €lectroniques dans les €léments
lanthanides et actinides = aspect rouge
Les autres = aspect bleu

on-axis GRB orphan X-ray
(unnbsel\?\." adio aftergli
A -r+r*}ﬂ*n ObserVEI’
off-axis GRB ;l
r>>1" ‘32c- o
light L™ day ,2n e 235

r-nuclei

o "

@@ disk /winds
. O

heavy
-nuclei

Metzger et al 10



Enrichissement du milieu interstellaire

Les faibles masses <8Mg, bien que plus nombreuses > faible role
Elles rejettent leurs enveloppes en phase PN

Et aussi bien plus tard, dans la phase naine blanche, en cas

de binaire avec une étoile massive = SNla

Les ¢etoiles plus massives, de 8 a 25 Mg vont exploser

en SNII (comme le Crabe)

Pour M> 25 M, alors on passe par des WR, puis SN-Ib si
enveloppe H perdue, ou SN-Ic si enveloppe He perdue

Encore plus massives (> 80M), les PISN
« Pair instability »SN, pour une métallicite
Faible-- pratiquement PoplII

Tycho en X-- 1572



Supernovae sur ordinateur

Pendant longtemps, les €toiles n’explosaient pas
dans les ordinateurs Physique insuffisante?
1D seulement, 3D nécessaire = trés complexe

t=0.107s 200 km M12.5-3D3D t=0497s 3000 km

SN-II
SN-Ia
Enrichissement
en >>Co (17h)
radioactif

Travaglio

Vartanyan + 2022



Apport des différentes étoiles

Dans quel pourcentage les ¢toiles enrichissent le milieu en éléments lourds (Yield)
Vents stellaires, et surtout explosion de supernova, = dépend de leur rotation

B T T T O PNy 8
Pondérant par ” Vi = 0 km s~ |
leur présence 6 5
dans I’IMF ' |

[ Total

Stellar yields x IMF (Salpeter)
Stellar yields x IMF (Salpeter)

Avec ou sans 4 B (BINsWind)
rotation
ol 2
0 i ‘-___~-'_;‘$.- o
" 0 I —
910 20 30 40 50 60708090 100 910 20 30 40 50 60708090 100
Hirshi et al 2005 Initial Mass [Mg] Romano 2022 Initial Mass [Mg)]



Modele avec 2 accrétions de gaz a 4.3Gyr

Metallicite et a/Fe > Explique les Hamr

Les éléments a sont O, Ne, Mg, S1 = ¢éjectés par les SNII, ou Ibc, donc étoiles massives
en 10Myr. Fe par contre, doit attendre qq Gyr, ¢jecté par SNIa, ¢toiles peu massives

Hamr= high-a metal-rich
M::}Iecular bandsl o
_ 1.2 + ¢ Atomic lines ©
P e MWG-11 rev
2 09 |
‘ D 06 |
0.4 | L.
MWG Romano et al. 2020) ' Q
04 | -11 rev (Romano et al. ) _ 03 |
0.0
o
=5 = 03¢} | | | |
. 3.0 2.0 1.0 0.0
0.6 | I ]
| | | Modele et data [Fe/H]
1.0 05 0.0 %5 Voisinage solaire Romano 2022

[Fe/H1



0.8

[C/Fe]

[O/Fe]

-0.8 t

-1.0 -0.5 0.0 0.5

Courbe noire: voisinage solaire
Orange: bulbe: pointillés sans rotation

Comparaison modele-observations

0.4 ‘l

[C/O]

12 08 04 00 04
[O/H]
Les points sont les €toiles
du bulbe de la Voie lactée
La couleur indique I’age des ¢toiles
(rouge plus agee, bleu plus jeune) , 5,5,
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Utilisation des populations stellaires dans M33

M33 nous apparait comme une spirale flocculente, avec 2 bras dominants

Smercina 2023



Diagramme CMD (HR) dans M33

Les ¢toiles sont résolues une par une avec HST (0.17°=0.36pc) vu la proximité
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F814W

Sélection des populations les plus agées

Les étoiles fusionnant I’Helium, de méme les AGB sont tres évoluées, plus agées
que sur la séquence principale
On obtient 1’histoire du SFR, 1l est possible d’¢éliminer les jeunes ¢toiles
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Structure de barre dans M33

Finalement, 1l existe une barre dans les vieilles étoiles
qui affecte la formation d’étoiles
Rassemble les vieilles étoiles

11.0

0.3

0.1

0.03

Smercina 2023



Tidal Disturbance
M33 a de plus un environnement ALY KR '

dans le groupe Local
en interaction avec M31

=>» Warp du disque d’étoiles
et de gaz atomique Gits (

Qui explique 1’asymetrie des
populations stellaires

. Asymmctry
in Stellar
Populations
B 1—2 Rt‘f[" :

Large-Scale-

Warp
>10 R

HI +




Gradients dans Andromede (M31)

Contrairement a la Voie lactée, derni¢re fusion il y a 8Gyr > gradients
M31 est toujours en interaction, a subi des fusions récentes

Pan-Andromeda Archaeologlcal Survey ‘ ’
44z (McConnachie et al. 2009)
(Figure adapted from Mamn et al. ”DT 4)
43
MSE Survey Strategy
S n for M31 and-M33)
o {
=
E 41
g
40
39
38 =
RA [deg. ]2000] : . .
] ar W _ Eey Giant Stellar Stream
PNe avec V mesur¢e par [OIII] AR, VA ' - -

Bhattacharya et al 2022
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Abondances dans M31
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Bhattacharya et al 2022

Gradient plat pour
le disque épais
=>» détruit par fusion
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Simulations des abondances dans M31

SeIR

Reproduire les gradients d’abondance, o fom T
la distribution de gaz et SFR '

SFE varie avec rayon o S T S

(wolo+31 SIQISN NS

PP T B L B R L I mais constant pour 1””*\%;%%
- Foet = 10 £
8 [ > t< 12.8 Gyr N T
6 C ..‘.‘ Mot % =, pr— L S EL L B B B T T L
C 3 : I e £ e SO
4 - _z 100 E T ' T T T 1 T T T 1 LI gg E o ————
- 18 0 p e ———— e BAE N
2 C ] I“ 15 T‘I" ......--:-:—:-:-:-:-:-T‘..‘ruﬂM. —————————— 1] B2E, | | v v e L
- . e S R Rt a0 7
0 C 1 | I L1 1 1 I L1 1 1 | I | I I 0.1 i T 1 1 1 l 1 I I 1 | 5 1o (k 1)5 <0
100 f & el T ] 3 T e
9-2 : I [ I I I 1 | I | | | I | I [ I I I I I I : 10;_ :::-‘L ."“... _;-h _____ _;%
3 | 35 L 3 S i —
9F ﬁ o D‘;:grj L 1 17 1= ,4,8€t 13 Gyr
8.8 a1+ ' — . —T -
8L T3 too | Tt iE
o R 10 T T T T Lo
X S N = —
C i o . . el
8.4 :_ + _:E ndé: T T -'__:_-a-ﬂ ——————— :__.___!_.-- -
82 i S T T TN NN T T TS AN SN N NN NN NN N M 5_52— ':1‘4""‘-':““_.““1.»#'-“_ — - E
5 10 15 20 sf | /..»-'" S
r (kPC) 76 E uhijf R R t|_) [ 1|ﬂ PR B r: ,8, 13 et 23 kpc
t (Gyr)

Robles-Valdez et al 2014



Fusion

Résume

12C
20Ne
.u 285j S6Fe

1- Abondances des éléments
Les pics d’abondance représentent bien la
stabilité (nbr magiques), la décroissance avec A
la répulsion coulombienne
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Big Bang
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2- Fu§1on dans les éetoiles | Kr, Sr, Zr, Te, Xe, Ba Au, Pb
Les divers processus et modeles de fusion en pelures

d’oignon représentent bien les observations,
de méme capture de neutrons, slow, rapid (s,r) > SN

3- Application aux galaxies
L’¢jection des supernovae et des vents stellaires qui
enrichissent le milieu, permettent de retracer les épisodes
de formation stellaire, en distinguant disque €pais, halo
disque mince

-

CasA —en X- 1667
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