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NOTE SUR LA STRUCTURE
- ET LA COMPOSITION INTERNE DU SOLEIL

!
par Paul LeEpoux
Institut d’Astrophysique de I'Université de Liége
Présenté par Pol SWINGS

SOMMAIRE. — L’étude des modéles composés d’un noyau convectif et d’une enveloppe radiative de poids
moléculaires moyens différents p; et p., est justifice et étendue au cas ou I'abondance de U hélium
est considérable. On trouve encore que st w; [w, devient'appréciab\lement plus grand que 1, une
zome de transition @ p. variable est formée par mélange turbulent a la surface de séparation. Cepen-
dant, pour les mémes valeurs de w; [u,, elle joue un role moins important que lorsque I’ abondance
de Uhélium est négligeable.

Dans le cas du Soleil, pour obtenir I'accord entre Uénergie libérée et Uénergie rayonnée, on
dott adopter un modéle dans lequel les abondances de I'hydrogéne et de Uhélium sont respectivement
égales & X, = 0,56 et Y, = 0,40 dans U'enveloppe et X; = 0,26 et 'Y, =0,70 dans le noyau con-
vectif. 3 on suppose que la composition chimique initiale du Soleil était uniforme et identique &
celle de Uenveloppe, on trouve que le temps nécessavre pour créer la différence de composition actuelle
est de Uordre de 5.10° anndes, ce qui est du méme ordre de grandeur que les autres estimations de
Pdge du Soleil.

1. INTRODUCTION.

Dans un article précédent, auquel nous nous référerons désormais par [1], nous
avons discuté les effets d’une discontinuité du poids moléculaire moyen 3 lintérieur
des étoiles, en particulier quand cette discontinuité se produit & la surface de séparation’
entre le noyau convectif et Penveloppe radiative.

Une telle discontinuité doit résulter de la transformation progressive de I’hydro-
géne en hélium au cours des réactions nucléaires (cycle de BETHE) qui prennent place
danslenoyau convectif. En effet, le noyau étant continuellement brassé par des courants
de convection rapides, sa composition chimique peut étre considérée comme uniforme
a chaque instant. D’autre part, a la base de 'enveloppe radiative, la température est
déja assez basse pour que les modifications de la composition chimiqae due gux réac-
tions nucléaires y soient négligeables. Par conséquent, le poids moléculaire moyen ,
de ’enveloppe peut étre considéré comme constant au cours du temps, tandis que le
poids moléculaire moyen y; du noyau doit grandir sans cesse.

Cependant, la plupart des étoiles sont animées de mouvement de rotation et dans
ce cas, d’aprés le théoréme de Vo ZErpeL [2], il n’existe pas d’état d’équilibre pure-

ment statique. Les déviations par rapport & celui-ci doivent prendre la forme de grands

courants dans les plans méridiens de I’étoile et on a souvent fait appel & ceux-ci pour
justifier unie uniformité compléte de la composition chimique & intérieur des étoiles. -
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Cependant, il est certain qu’un méme coarant ne s’étendra pas dua centre 3 la surface
de I’étoile. En particulier, la différence de régime entre le noyau convectif et Penve-
loppe radiative suffit pour forcer cette circulation méridienne & se diviser en deux
cellules indépendantes séparées par la sarface du noyau convectif.

Dans le noyau central en équilibre convectif, la turbulence générale sera toujours
suffisante pour que le fluide puisse y étre considéré comme autobarotrope, auacun
champ de solénoides ne pouvant y apparaitre. Si de petites circulations cellulaires sont
superposées a la turbulence générale dans cette région, elles seront entretenues par
Pénergie qui devient disponible du fait deVinstabilité de I’équilibre radiatif et s’arré-

. teront naturellement & la limite de cette zone d’instabilité.

La rotation peut déformer légerement le noyau convectif et créer une certaine
asymétrie du flux d’énergie & sa surface [3]. Dans la partie adjacente de I'enveloppe
radiative, ceci conduira & une légére diminution de la température le long d’une surface
de niveau, du pole vers I’équateur, et & apparition d’un champ de solénoides normaux
aux plans méridiens, ce qui tendra & créer une circulation dans ces plans [4]. Dés que
ces circulations s’amorcent, la force de Coriolis leur communique une composante
zonale. D’autre part, dans une région ou le gradient de température radiatif est stable,
un petit élément de matiére qui se déplace, disons dans le sens opposé & Pattraction
gravifique, comme aux environs de axe, devient rapidement plus froid et plus lourd
que la matiére enviropnante au repos ou en provenance d’un niveau plus.élevé. Ceci
limitera fortement les déplacements dans la direction du rayon et créera, sur une sur-
face de niveau un peu plus élevée, une distribution de température inverse de celle
régnant & la surface du noyau convectif. De cette fagon, la circalation méridienne
tendra & se décomposer en une série de cellules & circulation hélicoidale, superposées
les unes aux autres et entre lesquelles aucun mélange ne se produira. De plus, dans la
premiére cellule de I’enveloppe radiative contigué au noyau convectif, la matiére, qui
s’échauffe en descendant dansles régions équatoriales, tendra a créer ala surface du noyau
convectif une conche de température un peu plus élevée (inversion) que dans I'état primi-
tif, et ceci stabilisera considérablement les conditions & la surface du noyau convectif.
Par conséquent, méme dans le cas d’une étoile en rotation, une différence peut exister
entre la composition chimique du noyau convectif et celle de enveloppe radiative.

Entenant compte de la condition de continuité de la luminosité [5] 4 la surface de
séparation, il a été établi dans [1] que, si y, /p, devient appréciablement plus grand
que Punité, une couche de transition, o w est variable, se forme par mélange turbu-
lent entre le noyau convectif et Penveloppe radiative.

On a obtenu ce résultat sans tenir compte de la rotation del’étoile, mais I'influencede
celle-ci sera négligeable. En effet, si, dans une étoile en rotation, nous introduisons, & la
base de ’enveloppe radiative, de la matiére de poids moléculaire moyen p supérieura u,
dontla'quantité de mouvement moyenne le long des méridiens des surfaces de niveau soit
nulle, la circulation méridienne sera freinée le long de ces surfaces et beaucoup plus encore
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dans les régions ou les lignes de flux s’en écartent (mouvements ascendants et descen-
dants). Dans ces régions, I’énergie cinétique disponible se transformera rapidement en
énergie potentielle et, aprés quelques oscillations, la matiére de poids moléculaire
moyen supérieur a ., se stabilisera & la surface du noyaa convectit. On peut d’ailleurs
imaginer facilement, pour cette couche, un état d’équilibre statique entiérement com-
patible avec la rotation. En effet, d’une part il suffit que la composition chimique y
varie légérement le long des surfaces de niveau pour que le théoréme de VoN ZEIPEL
cesse d’y étre applicable, d’autre part, si le long d’une surface de niveau p diminue
légérement du pole vers I’équateur, ceci nous permet d’avoir des températures un peu

plus élevées au pole qu’a ’équateur, tout en gardant les surfaces isostéres et isobares

confondues avec les surfaces de niveau, c¢’est-a-dire sans qu’aucun champ de solé-
noides apparaisse dans la couche en question. La turbulence qui crée cette couche de
transition sera légérement favorisée aux.environs de ’axe de rotation, c’est-a-dire
justement 13 ot il est nécessaire de mélanger & la matiére de ’enveloppe un peu plus de
la, matiére plus dense du noyau, pour obtenir la distribution.du poids moléculaire
moyen requise par notre raisonnement précédent. Comme, dans une étoile, la diffusion
est pratiqguement nulle, une fois cet état atteint, il peut subsister indéfiniment. Par
conséquent, nous pouvons considérer les modéles qu’on obtient en négligeant la rota-
tion, comme constituant une bonne premiére approximation pour les étoiles réelles.

Dans [1], les propriétés de ces modéles ont été étudiées pour le cas ou ’abondance
de ’hélium est négligeable. Cependant, P'interprétation du spectre de © Scorpii con-
duisit Uxsorp [6] & des abondances en poids de I’hydrogéne et de ’hélium égales res-
pectivement & 0,56 et & 0,41 et depuis, cette grande abondance de I’hélium dans les
atmosphéres d’étoiles a été confirmée dans différents cas.

D’autre part, depuis longtemps déja, les tentatives [7] d’ajuster exactement I’éner-
gie rayonnée et I'énergie libérée' dans le cas du Soleil ont conduit maints aunteurs &
suggérer une abondance considérable de I’hélium & Pintérieur de celui-ci. Récemment
M. ScawARrzscHILD [8] a -montré que ’accord pouvait étre réalisé de cette facon,
pourvu que ’on adopte, pour les abondances en masse de ’hydrogéne et de ’hélium
respecﬁvement, les valeurs 0,47 et 0,41. Cependant, dans sa discussion, la composition
chimigue du noyau convectif est supposée identique & celle de ’enveloppe radiative.
Mais nous venons de voir que y. doit étre plus élevé dans le noyau convectif que dans
Penveloppe radiative. ’

La méthode développée dans [1] peut étre adaptée facilement au cas ou abon-
dance de ’hélium est considérable. ‘

v

2. MODRELES OU y,; /i, > 1 ET OU L’ABONDANCE DE L’HELIUM EST CONSIDERABLE.

; Siles abondances en poids de H et He sont désignées respectivement par X et ¥,
le poids molécualaire moyen est donné en premiére approximation par

— 176 —

C.N.R.S. ¢ Provided by the NASA Astrophysics Data Systelh



L11..174L

1948AnAp. .

t. 11, 0o 3, 1048 STRUCTURE ET COMPOSITION INTERNE DU SOLEIL 4
. , 2
(1) “ET13X 057

et le coefficient d’absorption par: |
2) % = ng(l + X) (1 — X — ¥)pT'—35.

Comme la perte de masse correspondant & 1’énergie émise lors de la transformation
de quatre noyaux d’hydrogéne en un noyau d’hélium est négligeable, la masse totale
Jpar gramme de ces deux éléments a dii rester constante au cours de I'évolution. Par
‘éonséquent puisque 'enveloppe radiative n’est pas affectée par ces réactions, on doit
avoir & chaque instant et en chaque point de I’étoile :

3) . X+Y=X+7,

&l on suppose que la composition chimique initiale était uniforme. Dans ce cas, le
facteur (1 — X — Y) figurant dans I’expression (2) du coefficient d’opacité est donc
constant.

Comme dans [1], nous emploierons les variables

U — d log m(r),
“) d log r
7 2dlog P P
 5dlogr’
et I’ mdex polytroplque effectif n, deﬁnl par

: d log P
5 N . _ .

(5) (m+1) =4 log 7

On peut mener la discussion tout & fait parallélement & celle du £ 6 de [1] en rem-
placant partout le facteur (1 — X2)par (1 + X)(1 — X — Y).

Dans une région en équilibre radiatif ou le flux total d’énergie peut étre considéré
comme constant, on vérifie facilement que les équations différentielles pour U, V et n
peuvent s’écrire :

dlog U 5 n d log p
6 =3 U —=
(6) dlogr 3—U 2n + 1 dlgP
‘dlogV_ 5 1 ‘ 5 ,dlogpu

™ dlogr _‘U+§n+1'V I= ‘ZlegP

o dlog (n + 1) 5 /6,6 — 20 dlogy.(l—}-X)(l—X Y)
(8 bt -3 S A4 A Bl e o
(8) d log r =t 2<n+1 )V+2V dlog P

De méme, & la surface de discontinuité de y, la condition de continuité dela luml—
nosité devient :

(9) (e + Dige(l + X)(1 — Xo — Yo) = (m + Dpy(1 + X)(1 — X; — Y3).

Nous ne pouvons plus, comme dans [1], négliger les variations du facteur (1 + X)
(I — X — Y) vis-3-vis de celle de u. Cependant, si 'on prend pour (X + Y) une valeur
comparable & celle qui résulte des abondances de UNs6LD, soit (X 4+ ¥) = 0,96, les
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variations de w(l 4+ X) pour X compris entre 0,60 et 0,20 peuvent étre représentées
d’une fagon tres approchée par celles de u!/>° . Dés lors, ’équation (8) peut s’écrire :

dlog(n +1) dlogy.
d log r =U— 2< >V g P’

(10)

On trouve encore que si la condition (9) n’est pas satlsfa,lte, une région de transi-
tion en équilibre radiatif stable ol w varie et ou n est égal & 3 /2 sera créée par mélange
turbulent entre les régions de poids moléculaire moyen p; et p,. Par conséquent, dans
cette région, 7 et P doivent, d’aprés la définition (5), étre reliés entre eux par

(11) T = C,P25, ‘ .

Introduisant n = 3 /2 dans I’équation (8) et tenant compte des définitions de U

et V, nous obtenons aprés intégration :
(12) : w(l + X) = Cym(r)P75.

- En éliminant d log p/d log P et d log r entre les équations (6), (7) et (10) o =
est pris égal & 3 /2, nous obtenons > \

- (13) dV__(V 450 —1125V —1

dU \U) 250 — 13,75V + 3’

qui est ’équation différentielle des courbes représentant la zone de transition dansle
plan des (U, V). Les isoclines (dV /dU = Cte) sont des hyperboles qui passent toates
par le point singulier U = 1,407, V = 0,474. Les solutions de (13) sont eacore des spi-

rales qui s’enroulent autour de ce point smguher
Dans une région ot y varie, la condition de stabilité peut s’écrire (voir [1], éq. 8) :

d log 1 2
14 g =2 .
(14) . dlgPT w1 5

Dans la zone de transition, puisque n = 3 /2, cette condition se réduit a

d log .
dlogP~ & | :

(14)
Mais d’apreés (10), le long d’une des spirales,
d log p . 7/ 7
ﬁ@?—*ﬁKU*Q@’
et les points de ces spirales qui tombent en dessous de la droite
(15) ‘ 22U —TV =0

ne peuvent pas correspondre a des solutions stables. Par conséquent, seules les portions
de spirales situées au-dessus de la droite (15) sont utilisables.

D’autre part, d’ apres Péquation (10), la variation de n, quand p est constant est
donnée par ‘

N

(16)

dlog (n + 1) 6,56 — 2n \
~ dlogr ‘*U—Qﬁn+l>V'

— 178 —

C.N.R.S. ¢ Provided by the NASA Astrophysics Data System



L11..174L

1948AnAp. .

t. 11, n° 3, 1948] STRUCTURE ET COMPOSITION INTERNE DU SOLEIL 6

En‘parficulier, si nous voulons en un point (U, V) continuer vers le centre (dr
négatif) une solution spirale (n = 3 /2) par une solution pour laquelle y est constant,
la variation de 7 juste au deld de ce point est égale & ' * ' :

(dn)e = g (:—: [UC —-—% VC].

Ainsi, si le point (U, V,) ou la solution spirale s’arréte est au-dessus de la
droite \‘(15), n commence par grandir a
nouveaa et prend des valeurs supé-
rieures & 3 /2. Par conséquent dans ce
cas, la solution aa deld de r, serait
ane solution radiative stable. 15

Dans notre cas, nous voulons que
le noyau convectif succéde & la région
de transition représentée par cette spi-
rale et par conséquent, il faut que le ~
point (U, V) tombe exactement sur la
droite (15), puisque, d’autre part, nous
ne pouvons dépasser cette droite versle os
bas le long d’une des solutions spirales.
De plus, la solution polytropique d’Em-
den E 3, qui représente le noyau con- |
vectif ne coupe cette droite qu’en uan ®%9 . 15 20 25 3,0
seul point (U = 2422; V = 0,692), ’ Fi16.' 1. — Solution spirale

. . représentant dans le plan des (U, V)
avec lequel le point ( Uc’ Vc) doit donc la zone de transition & poids moléculaire moyen variable.

2,0

coincider. Ceci détermine complétement /
la portion de spirale S, (voir figure 1) qui peut représenter la zone de transition entre
le noyau convectif et Tenveloppe radiative. /

Le tableau I contient les coordonnées de S, déduites de l’intégration numeérique
de I’équation (13).

TABLEAU I

SOLUTION SPIRALE S,

U 14 U B

2,422 0,892 1,422 0,636

2,322 0,746 1,322 0,590

2,299 0,760 , 1,222 0,544

2,022 0,761 1,122 0486 - .
1,822 0,741 1,052 0,415 :

1,622 0,604 1,122 0,376

1,522 0,672 1,222 0,375
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N

Dans ce cags, comme p(1 + X) varie beaucoup plus lentement que pu(l — X2), la
variation de n correspondant par I’équation (9) & une discontinuité doanée de . sera
appréciablemerflt plus petite que dans [1]. On doit donc s’attendre & pouvoir combiner
directement 1’enveloppe radiative au noyau convectif, jusqu’a des valeurs du rapport

; /e Plus grandes que dans [1].
Pour ces modéles, le rayon et la luminosité sont données par les formules sui-

vantes :
| _2GM T (4 Xome 27 6,
(17) R = 5 SRT’m He [J'ts(l -+ th)mc] Tl:’
: \ L 256 mdac 2G\7 . (1 + Xeg)me |7 [wo\ Y2, 12
8 = - 5y 7| R - T =
(18 L=¢ 3ug(l + Xo)(1 — X, — V) (52}%) Mo w(l + Xi)ms:l o) Im

ou @ représente la valeur numérique du facteur

3ol + Xe)(1 — Xe— Yo) 5% \75 LROS ’
256 acp..™ 2 G M55

(19) Q =

!

adoptée pour intégrer les équations de I’équilibre radiatif dans 'enveloppe extérieure.
Les différents symboles figurant dans ces expressions ont la signification suivante:
G : constante de gravitation ; % = k /m,, ou k est la constante de Boltzman et m,_ la
masse de I’atome d’hydrogéne ; a : constante de Stefan ; ¢ : vitesse de la lumiére ; X, :
abondance en poids de I’hydrogéne dans enveloppe extérieure ; M : masse totale de
Pétoile ; mg : masse du noyau convectif m; + masse de la zone de transition.

Le paramétre 0 est relié & la température 7' dans I'enveloppe radiative par

(20) e=% on 1, =2t O

i

et O est la valeur de 0 du c6té extérieur de la surface 7 séparant enveloppe radiative
(i = y,) de la zone de transition (p variable). La valeur de p du c6té intérieur de cette
surface est représentée par .. " S

. Le paramétre u est relié & la température dans le noyau convectif par w = 7'/T,,
ou T est la température centrale. '

La formule (17) se déduit facilement de la définition (20) appliquée du c6té exté-
rieur de 7,, si on exprime 7', en fonction de T, en tenant compte des lois de varia-
tion (11) et (12) de 7' et w dans la zone de transition. '

Pour obtenir la formule (18), il suffit de remplacer R par sa valeur (17) dans la
définition (19) de Q. '

En suivant la méme méthode que dans [1] et gréce & tine série de solutions & sources
ponctuelles (employées pour représenter 'enveloppe radiative) mises & notre dispo-
sition par le Professeur S. CHANDRASEKHAR, nous avons calculé les caractéristiques
de quelques configurations construites sur ce modéle et pour lesquelles

M =My, T.=20.10°degrés, X.= 056, Y.=0,40, x, = 10%.

Le tableau II résume les résultats principa,ux de ces calculs.
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TABLEAU II

Camctemstzques des modéles composés d’un noyau convectzf et d’une enveloppe radiative de poids molé-
culaires moyens différents ., et p., dans le cas d’une grande abondance de Uhélium. -

W/ elwe  mo/M 7T/R mg | M r/B R/By L/Lo X; logQ  o,/p

1,0 - 0,150 0,171 — — 0,719 0,661 0,560 4,9900 36,7
1,076 — 0,151 0,163 = — — 0,760 0739 0,488 3,0499 44,67
1,21 — 0,155 0,150 — — 0864 0873 0362 3,499 62,67

1,374 1,364 0,150 0,130 0,155 0,132 1,006 1,018 0,248  3,2499 90,41
1,47 1,418 0,138 0,120 0,153 0,126 1,067 1,083 0,187 3,2894 107,6

3. APPLICATION DE CES MODELES AU SOLEIL.

Si nous introduisons dans la formule (19) les valeurs numériques relatives au
Soleil, L = L, M = M, et prenons pour X, et Y, des valeurs de ordre de celles pro-
posées par UNSOLD Xe = 0,56, Y, = 0,40 et pour x la valeur 1025, nous obtenons
log Q = 3,2408. Par comparaison avec I'avant-derniére colonne de la table II, on
voit que le modéle approprié pour représenter I’état actuel du Soleil est proche de celui
qui est décrit par la quatriéme ligne de cette table. Par interpolation, on trouve que
les valeurs correspondantes des différents parameétres sont :

o = 0,713, B = 2,188, on/5 = 89, mo/M = 0,155, m/M = 0,151, /e = 1,345.

et
p.i/p.e = 1,352.
D’apreés les équations (1) et (3), on déduit pour X; et Y, les'valeurs
(21) X; =026 et Y;=0,/70.

Avec ces valeurs, les équations (17) ou (18) nous donnent pour la temperature
centrale :
(22) - Tw = 19,7.108 degrés.

L’énergie totale libérée & I'intérieur d’une étoile est donnée par
- To
L= / 4mperidr.

' 8i nous introduisons dans cette expression la valeur de ¢ correspondant au cycle

du carbone [9], nous pouvons encore 1’écrire sous la forme
M2 1 [em _ 15.250

(23) L = ;—TE—R—:; q—yn?‘/% <—_§> EOCNXi>/0‘ ’Lb7/33 Tpl/8ul/s xzdx,
ou g, est une constante del’ordre de 8.10%1 et O représente I’abondance en poidsdel’azote.

Si nous introduisons dans I’expression (23) les valeurs (21) et (22) et prenons pour
C, la valeur suggérée par les travaux d’UNs4LD, soit C, = 0,0053, nous obtenons :

(24) ‘ / ; L =11 Lg. \
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| Evidemment, seul Pordre de grandeur de P'accord que nous obtenons ainsi est
significatif, car il subsiste une certaine incertitude sur les vitesses des réactions nu-
cléaires intervenant dans le cycle du carbone, ainsi d’ailleurs que sur Ja valeur de x,.
De plus, nous avons négligé les variations du facteur de guillotine dans la loi d’opacité.
Seule une intégration numérique détaillée pourrait tenir compte de 'influence de ce
dernier facteur. Cependant, aucune de ces causes d’erreur ne peut avoir d’effets que
nous ne puissions balancer par un réajustement minime de la composition chimique de |
Penveloppe radiative et du noyau convectif. \

Un autre critére peut &tre appliqué & ce modéle. En effet, puisque la matiére du
noyau convectif et celle de 'enveloppe radiative ne se mélangent pas, et que seule la
premiére est affectée par les réactions nucléaires, la différence de composition entre
elles doit étre reliée & ’age du Soleil. '

La quantité d’énergie AE libérée par la formation d’'un atome d’hélium & partir

de quatre atomes d’hydrogéne est

\ AE = (4mg — mpue)c?. 7
D’autre part, si nous négligeons la variation de p, qui est trés faible dans la zone
de transition du modéle proposé ici, la masse totale d’hydrogéne qui a été transformée
en hélium est égale % : ‘
mg(.X _— Xi)
si la composition initiale était uniforme.
Par conséquent, ’énergie totale libérée est

. ms(Xi e) /4mH
B =S an = wo P (X — ) _»1>

G: my,

Comme, d’ apres la table 11, la luminosité varie peu au cours de I’évolution consi-
dérée, la luminosité moyenne au cours de cette période peut en premiére approxima-
tion étre prise égale a la, lumlnosﬂ:e actuelle du Soleil et la durée de cette évolution est
donnée par |

A L=y

Si on introduit les valeurs numériques dans cette expression, on obtient
¢~ 5.10° anndes. '
Ce résultat est en bon accord avec le reste des données concernant 1’age du Soleil,
puisque I’évidence géologique indique qu’il a dii exister dans un état voisin de son état
actuel pour une durée de ’ordre de 2. 10° années et que I’évidence cosmologique intro-

~duit une limite supérieure de I’ordre de 10'° années pour I’dge de 'univers. Les mémes

remarques s'imposent en ce qui concerne la précision de la valeur (26) que celles faites
précédemment & propos de l'accord entre 1’énergie libérée et I’énergie rayonnée

[é9. (24)]. Néanmoins, il est remarquable que la condition de compatibilité entre notre

modele et 'état actuel du Soleil permette & elle seule de retrouver, pour I’dge de celui-ci,
une valeur de ’ordre de grandeur correct.
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Nous avons traité le probléme comme si toute la variation de ’hélium dans le -
noyau convectif était- due au cycle du carbone, alors qu’en réalité, d’autres réactions.
nucléaires conduisant & la formation de ’hélium ont dii se prodaire au début de 1’évo-
lution. Cependant, si nous passons en revue les réactions possibles entre éléments légers
et protons, nous voyons que la plupart d’entre elles (L;, B,, °B) laissent le poids molé-
culaire moyen inchangé et tombent par conséquent en dehors de la période considérée.
Cependant, la fraction de la vie d’une étoile qui y correspond doit étre trés petite, car
& en juger par I’évidence tant empirique que théorique, les abondances cosmiques de
ces éléments ont toujours di étre trés faibles.
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Fia. 2. — Représentation dans le diagramme de Hertzprung-Russell
de I’évolution du Soleil depuis le début du cycle du carbone.

Seule la réaction proton-deutéron accroit également le poids'moléculaire moyen

et se produit pour une température centrale plus petite que celle adoptée ici, tou-

tefois il est probable qu’a part le cas des étoilts de masses appréciablement plus petites

“que celle du Soleil, cette réaction ne joue un réle important que durant une période

trés courte, ou la réserve éventuelle de deutérons formée 3 un sﬁade préstellaire s’épuise
rapidement. b ‘

Ainsi, les modéles donnés dans le tableau IT peuvent servir dreprésenter 'évolution

du Soleil durant la plus grande partie de la période de 5.10° années obtenue plus haut.
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On pourrait déterminer la variation de la température centrale 7', au cours de cette
évolution en exprimant que, & chaque instant, I'énergie libérée doit étre égale & I’éner-
gie rayonnée. Mais comme 7' intervient & une puissance trés élevée (=~20) dans I’ex-
pression de I’énergie libérée, il est évident que, en pratique, ses variations seront tout a
fait négligeables. .

Dans ce cas, réajustant la luminosité et le rayon aux valeurs observées pour y, /i,
= 1,352, nous pouvons dresser le tableau ITI.

TABLEAU III

Variations de L et R aw cours de I’évolution du Soleil

(i /te L/Lg E/Rg
1,0 0,656 0,729
© 1,076 0,733 0,772
1,210 0,866 0,877
1,352 1,000 1,000
1,374 1,020 1,010

Si nous transformons ces luminosités et rayons en magnitudes absolues et tempé-
ratures effectives, nous pouvons représenter I’évolution du Soleil dans un diagrammede
HEerTzPRUNG-RUSSELL (fig. 2). On voit quele déplacement du point représentatif est trés
petit au cours de cette évolution, bien que sa durée soit cependant trés longue. Comme
beaucoup d’étoiles sont dans le méme cas que le Soleil, elles doivent donc passer une
grande partie de leur existence dans une bande étroite du diagramme de HERTZPRUNG-
RuUssELL et ceci pourrait servir & expliquer la grande concentration des étoiles dans la,
séquence principale. c
Manuscrit recu le 19 mar 1948.
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