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Introduction

L’astrophysique est une science récente. François Arago est le premier à avoir mon-
tré, en 1811, que la surface du Soleil est un gaz incandescent, et non un solide ou
un liquide ; plus tard, il montrera que c’est aussi le cas pour les autres étoiles. En
1860, Robert Bunsen et Gustav Kirchhoff découvrent dans le spectre du Soleil les
raies de plusieurs éléments terrestres, ce qui est souvent considéré comme le début
de l’astrophysique. Puis on voit cette science naissante suivre les progrès de la phy-
sique, jusqu’à ce que soit définitivement établie par Hans Bethe et Carl Friedrich von
Weiszäcker l’origine de l’énergie des étoiles, juste avant la dernière guerre mondiale.
Quant à l’évolution des étoiles, elle n’a commencé à être comprise qu’après 1950 ;
la naissance et la mort des étoiles conservent encore pour nous bien des aspects
mystérieux.

Le présent ouvrage fait le point, d’une manière que nous espérons aisément
accessible à un lecteur ayant des connaissances en physique, sur les différents aspects
de la formation, de la nature, de l’évolution et de la mort des étoiles. Bien que ce
livre ne soit nullement destiné aux spécialistes, nous n’avons pas hésité à y insérer
des formules et des démonstrations simples, quand elles nous ont paru plus parlantes
qu’un exposé vulgarisé fait « avec les mains ». Une bonne compréhension de la
physique stellaire passe par là.

Le premier chapitre décrit succinctement le milieu interstellaire à partir duquel
se forment les étoiles et les différentes étapes de cette formation, jusqu’à ce que se
stabilisent les réactions nucléaires qui fournissent leur énergie. Ce sont des sujets où
l’on ignorait tout avant l’avènement des radiotélescopes, puis des satellites artificiels
qui permettent l’observation dans l’infrarouge ; bien des observations nouvelles nous
apportent encore leur lot de surprises.

On aborde ensuite les principes de la physique des étoiles. Il y a ici moins de
mystères que dans le chapitre précédent : on parvient en effet à rendre compte très
convenablement des propriétés observées des étoiles par des modèles numériques,
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mais au prix de l’introduction de paramètres plus ou moins arbitraires qui décrivent
de façon empirique des phénomènes physiques mal connus, comme la turbulence et
la convection. Il est donc nécessaire de confronter continuellement le résultat des
modèles aux observations, ce que nous ne manquerons pas de faire.

Le troisième chapitre décrit l’évolution temporelle des étoiles, en commençant
par celle du Soleil. Elle dépend beaucoup de leur masse : on constatera que les étoiles
de grande masse consomment leur combustible de façon effrénée, et ne vivent que
quelques millions d’années, tandis que celles de petite masse, plus économes, ont
une durée de vie qui peut atteindre plusieurs milliards d’années.

Cependant toutes les étoiles finissent par mourir, par épuisement de leur combus-
tible nucléaire. Cette mort, qui fait l’objet du chapitre 4, est relativement douce pour
les étoiles de faible masse, mais se traduit pour les grandes masses par une explosion
spectaculaire, dont on est loin de comprendre encore toute la physique.

Les étoiles ne sont pas toujours isolées : près de la moitié font partie d’un système
double ou plus complexe, et nous verrons ce qui leur arrive dans le chapitre 5. Ce
n’est que depuis l’avènement de l’astronomie spatiale en lumière ultraviolette, puis
en rayons X et gamma, que l’on a vraiment observé les phénomènes étranges et
spectaculaires que provoque le transfert de matière entre les composantes de ces
systèmes. Tout n’est pas encore compris dans ce domaine, où les découvertes se
succèdent à un rythme soutenu.

Comme les étoiles, les galaxies évoluent, et cette évolution est déterminée par
leur contenu stellaire. En effet, les étoiles consomment continuellement du gaz in-
terstellaire, qu’elles restituent partiellement à la fin de leur vie, enrichi en éléments
lourds par la nucléosynthèse qui se produit dans leurs profondeurs ou lors de leur
explosion finale. Puis d’autres étoiles naissent à partir de ce gaz, qu’elles enrichiront
encore, tandis que la matière qu’elles n’ont pas réussi à éjecter subsistera éternel-
lement sous la forme de restes inertes. C’est cette évolution qui est décrite dans le
dernier chapitre, où nous montrons comment on peut l’observer.

Nous espérons que le lecteur aura autant de plaisir à découvrir le monde passion-
nant des étoiles que nous en avons eu en écrivant ce livre.

8 Introduction
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Encadré. La nomenclature des étoiles.
De l’Antiquité au XVIIe siècle, les étoiles étaient seulement désignées par un nom. On a
conservé cette habitude pour les étoiles les plus brillantes, en utilisant des noms qui sont
généralement d’origine arabe, tels Sirius, Aldébaran, Bételgeuse, etc. Quelques noms plus
récents sont également utilisés, par exemple Mira Ceti qui désigne une étoile variable par-
ticulièrement remarquable de la constellation de la Baleine (Cetus). Cependant, cette no-
menclature a assez vite paru insuffisante et peu pratique. En 1601, l’allemand Johann Bayer,
dans son atlas céleste l’Uranometria, a désigné les étoiles par une lettre grecque suivie du
génitif de la constellation auxquelles elles appartiennent. En principe, α est la plus brillante
de la constellation (par exemple α Cygni = Deneb), suivie de β , γ, etc. Mais il y a bien
souvent plus d’étoiles visibles à l’œil nu dans une constellation que de lettres dans l’alpha-
bet grec, si bien qu’au XVIIIe siècle l’anglais John Flamsteed a introduit un nouveau système,
où les étoiles de chaque constellation sont désignées par un nombre entier croissant avec
l’ascension droite. Ce système est encore utilisé : par exemple, l’étoile 51 Pegasi est la pre-
mière autour de laquelle a été découverte une planète extrasolaire. Mais les astronomes qui
ont construit de grands catalogues d’étoiles à partir du début du XIXe siècle, par exemple
Lalande qui en a catalogué 50 000 en 1801, ont trouvé cette nomenclature encore insuffi-
sante et peu commode. Ils ont le plus souvent classé les étoiles par ordre d’ascension droite
sans tenir compte des constellations. C’est le cas pour le célèbre catalogue d’Henry Draper
(HD). Le catalogue Bonner Durchmusterung (BD), qui contient énormément d’étoiles, est
divisé en zones de 1° en déclinaison, dans chacune desquelles les étoiles sont classées par
ascension droite. Pour compliquer encore la situation, les étoiles variables sont souvent dé-
signées par une ou deux lettres romaines majuscules précédant le nom de la constellation.
De surcroît, le nombre et les limites des constellations ont changé au cours du temps : ce
n’est qu’en 1930 que l’Union astronomique internationale a fixé définitivement les limites
des constellations, ce qui a amené quelques changements. À l’heure actuelle, on tend plutôt
à désigner les étoiles, comme d’ailleurs les autres objets célestes, par leur position (ascension
droite et déclinaison) ; encore faut-il préciser à quelle date se rapporte cette position, car les
coordonnées d’un astre varient au cours du temps en raison de la précession des équinoxes :
la lettre B qui précède ces coordonnées, ou l’absence de lettre, précise qu’il s’agit de 1950,
tandis que la lettre J indique qu’il s’agit de 2000.

De la coexistence entre tous ces systèmes résulte une grande confusion. Une même
étoile peut posséder un très grand nombre de noms différents : par exemple, Bételgeuse
est désignée par une bonne quarantaine de noms, dont voici quelques exemples : α Orioni,
58 Orioni, HD 39801, BD+07 1055, IRAS 05524+0723, 2MASS J055108+0724255, etc.

Pour s’y retrouver dans cet imbroglio, il faut consulter la base de données d’accès gratuit
SIMBAD du Centre de données de Strasbourg (http://simbad.u-strasbg.fr/) où l’on peut
retrouver à partir d’une désignation quelconque tous ces différents noms et les catalogues
auxquels ils se rapportent, avec en prime énormément de données sur l’étoile recherchée.

NAISSANCE, ÉVOLUTION ET MORT DES ÉTOILES 9
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1
La naissance des étoiles

1 La matière interstellaire

1.1 Les différentes phases de la matière interstellaire

Les étoiles naissent à partir de la matière interstellaire. Celle-ci est composée de gaz
et de poussières. Ces poussières, qui sont des silicates ou de la matière carbonée, et
peuvent être couvertes de glace d’eau, de monoxyde de carbone ou d’autres produits
gelés, renferment 1 à 2 pour cent de la masse de la matière interstellaire. Elles sont
constituées essentiellement d’éléments plus lourds que l’hydrogène et l’hélium : le
gaz interstellaire est donc en partie déficient en éléments lourds par rapport à la
composition chimique de la Galaxie au voisinage du Soleil, qui est donnée dans le
tableau 1.1. Cette déficience du gaz a une grande importance pour la physique du
milieu interstellaire, mais importe peu pour la composition chimique des étoiles : en
effet, lorsque celles-ci se forment à partir du milieu interstellaire, elles en englobent
aussi bien les poussières que le gaz.

Il existe plusieurs phases dans le milieu interstellaire, qui sont déterminées par
la densité, ainsi que par la nature et l’intensité du rayonnement ambiant.

Sauf dans ses régions les plus denses, le milieu interstellaire est soumis au rayon-
nement des étoiles. Ceux des photons ultraviolets stellaires dont la longueur d’onde
est plus petite que 91,2 nm ionisent l’hydrogène, qui est le constituant de loin le plus
abondant du gaz interstellaire. Comme la section efficace d’ionisation de l’hydrogène
est très grande, cette ionisation est en pratique un phénomène de tout ou rien. L’hy-
drogène est donc presque complètement ionisé dans un certain volume autour des
étoiles chaudes ; au-delà de cette zone, le rayonnement qui provient de ces étoiles est
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Élément (X) 12+ log(nX/nH) Élément (X) 12+ log(nX/nH)

H 12,00 Si 7,27

He 10,99 P 5,57

Li 3,31 S 7,09

C 8,56 Ar 6,56

N 7,97 K 5,13

O 8,77 Ca 6,34

Ne 8,03 Ti 4,93

Na 6,31 Fe 7,50

Mg 7,40 Ni 6,25

Tableau 1.1. Composition chimique de la galaxie au voisinage du Soleil ; seuls les éléments les plus
intéressants sont listés. nX et nH désignent respectivement le nombre d’atomes de l’élément X et le nombre
d’atomes d’hydrogène, qui sert de référence. Conventionnellement, on donne les abondances par rapport à
l’hydrogène dans une échelle logarithmique augmentée de 12. Les proportions en masse
sont approximativement : hydrogène : X = 0,70 ; hélium : Y = 0,28 ; éléments lourds : Z = 0,02.

privé par cette ionisation des photons de longueur d’onde inférieure à 91,2 nm : l’hy-
drogène est alors presque entièrement neutre. Il y a donc dans le milieu interstellaire
des régions où l’hydrogène est pratiquement ionisé à 100 % : ce sont les nébuleuses
gazeuses, aussi nommées régions HII 1. En se dilatant, ces nébuleuses remplissent l’es-
pace environnant d’un gaz ténu, où les ions et les électrons mettent longtemps à se
recombiner ; c’est le milieu ionisé diffus. Les régions où l’hydrogène est essentielle-
ment neutre et à l’état atomique sont les régions HI, qui peuvent avoir des densités
et des températures très variées, depuis des nuages relativement denses et froids à
un milieu diffus ténu et tiède. Si la densité du milieu neutre est grande, disons plus
de 1 000 atomes par cm3, l’hydrogène s’y trouve à l’état de molécules : on parle alors
de nuages moléculaires (figure 1.1). Enfin, il existe des régions qui sont remplies de
gaz ionisé très chaud (de l’ordre de 106 K) et très dilué (quelques 10−3 ion par cm3)
éjecté par des étoiles en fin de vie : ces régions très chaudes occupent plus de volume
que toutes les autres phases réunies, mais ne contiennent que peu de masse.

1 Les astronomes ont l’habitude de désigner comme suit les degrés d’ionisation d’un élément X. Neutre :
XI, ionisé une fois : XII, deux fois : XIII, etc. L’hydrogène neutre H0 est donc HI, et l’hydrogène ionisé
H+, HII.

12 Chapitre 1. La naissance des étoiles
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Figure 1.1. Le nuage moléculaire B68. À gauche, image en lumière visible, prise avec un des télescopes de
8 m de diamètre du Very Large Telescope (VLT) de l’Observatoire européen austral (ESO). La lumière visible
des étoiles d’arrière-plan est totalement obscurcie par les poussières que contient ce nuage. À droite, image
composite en fausses couleurs obtenue dans l’infrarouge aux longueurs d’onde de 1,25 μm (bleu), 1,65 μm
(vert) et 2,17 μm (rouge). L’extinction étant plus faible dans l’infrarouge que dans le visible, on voit apparaître
les étoiles situées dans ou derrière le nuage, surtout à 2,17 μm. © ESO Education and Public Relations
Department.

Les différentes phases de la matière interstellaire neutre sont approximativement
en équilibre de pression les unes avec les autres et avec les régions très chaudes :
cette pression est proportionnelle au produit de la densité n par la température
absolue T , avec nT de l’ordre de 3 000 atomes cm−3 K au voisinage du Soleil. En
revanche, la pression est plus grande dans les régions HII, car leur température est
de l’ordre de 10 000 K, si bien qu’elles sont en expansion, et sont entourées d’un
front d’ionisation et éventuellement d’un choc. Le tableau 1.2 résume les propriétés
de la matière interstellaire dans notre Galaxie.

Dans les régions neutres, circulent des photons ultraviolets de longueur d’onde
plus grande que 91,2 nm, qui sont susceptibles d’arracher des électrons aux grains
de poussière qu’ils rencontrent et à ceux des atomes dont l’énergie d’ionisation est
inférieure à celle de l’hydrogène (13,6 électron-volts, eV) : le carbone, le soufre et les
métaux, mais pas l’hélium, l’azote et l’oxygène. Cela a une grande importance pour la
physique du milieu. Le chauffage des régions HI est produit par l’ionisation des pous-
sières : les électrons arrachés, qui ont une énergie d’une dizaine d’eV, se mettent en
équilibre thermique avec les électrons déjà présents, qu’ils chauffent, puis l’équilibre
thermique s’établit plus lentement entre les électrons et les autres particules. Dans
les régions particulièrement peu denses du milieu neutre, une source de chauffage

NAISSANCE, ÉVOLUTION ET MORT DES ÉTOILES 13
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Milieu Densité Température Masse totale

(atome cm−3) (K) (Masses solaires)

Atomique (HI) Froid ≈25 ≈100 1,5 109

Tiède ≈0,25 ≈8 000 1,5 109

Moléculaire �1 000 5–100 2 109 ?

Ionisé Régions HII 1–104 ≈10 000 5 107

Diffus ≈0,03 ≈8 000 109

Chaud ≈6 10−3 ≈5 105 108 ?

Tableau 1.2. La matière interstellaire dans la Galaxie.

supplémentaire provient des rayons X émis par les restes de supernovae et par cer-
taines étoiles doubles. Le refroidissement est essentiellement produit par l’émission
d’une raie du carbone ionisé CII à 158 μm de longueur d’onde.

Le milieu interstellaire est dans un état d’agitation permanente, par l’effet méca-
nique des explosions des étoiles les plus massives à la fin de leur vie (supernovae)
et des vents violents émis par les étoiles de grande masse, dont le vent solaire n’est
qu’un pâle reflet. La turbulence ainsi engendrée lui donne une structure fractale,
bien visible en radio dans les cartes du milieu HI obtenues par l’observation de la
raie de l’hydrogène atomique à 21 cm de longueur d’onde, ou dans les cartes du
milieu moléculaire observées dans les raies de CO (figure 1.2), ou enfin dans celles
de l’émission thermique des poussières dans l’infrarouge lointain. Le champ magné-
tique galactique affecte aussi le milieu, qui est toujours plus ou moins conducteur de
l’électricité et est donc sensible à ce champ : il en résulte des structures en nappes ou
en filaments, lesquels suivent les lignes de force du champ. La gravité joue également
un rôle, en produisant des condensations plus au moins importantes de matière in-
terstellaire : c’est ainsi qu’apparaissent les nuages moléculaires au sein desquels se
forment les étoiles par effondrement gravitationnel. Nous allons donc examiner de
plus près la physique de ces régions denses, car ce sont celles où se forment les
étoiles.

1.2 Les nuages moléculaires

Les processus de chauffage et de refroidissement dans les régions moléculaires
denses diffèrent profondément de ceux dans le milieu HI. En effet, les photons
ultraviolets ne peuvent plus y pénétrer car ils sont absorbés par les poussières des

14 Chapitre 1. La naissance des étoiles
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Figure 1.2. En haut, carte d’un complexe de nuages moléculaires obtenu dans la raie de la molécule CO à
115 GHz (longueur d’onde : 2,6 mm). En bas, simulation d’un nuage fractal de dimension fractale D à
3 dimensions2. Il y a une bonne ressemblance globale entre l’aspect observé et l’aspect du nuage avec
D = 2 à 2,5. On pourrait faire des constatations semblables quelle que soit l’échelle considérée, ce qui est
typique d’une structure fractale. D’après Ungerecht, H. et al. (2000) Astrophysical Journal 537, 221, avec
l’autorisation de l’American Astronomical Society (AAS), et Pfenniger, D. & Combes, F. (1994) Astronomy &
Astrophysics 285, 94, avec l’autorisation de l’ESO.

2 La dimension fractale D est telle que le nombre N (> L) de structures de taille supérieure à L est donné
par l’expression N (> L)∝ L−D.

NAISSANCE, ÉVOLUTION ET MORT DES ÉTOILES 15
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régions périphériques, et la composition chimique est différente. Il n’y a plus
d’atomes isolés, sauf ceux des gaz rares, car ils se sont combinés en molécules
qui sont présentes soit sous forme de glaces à la surface des grains de poussières,
soit à l’état gazeux : on en a observé plus de 130 grâce à leurs raies de rotation
millimétriques et submillimétriques, sans compter les molécules symétriques qui
sont inobservables de cette façon car leurs transitions de rotation sont interdites
par les règles de sélection. Le chauffage est maintenant assuré par les rayons cos-
miques, qui sont des particules chargées de haute énergie et peuvent se propager
dans ces nuages denses. Les plus efficaces ont des énergies de quelques millions
d’électron-volts (MeV). Leurs collisions avec les molécules arrachent des électrons
qui se mettent en équilibre thermique, comme pour le milieu HI, avec les électrons
déjà présents et chauffent ainsi le gaz. Dans les régions les plus profondes des nuages
moléculaires, où même les rayons cosmiques ont du mal à pénétrer, la seule source
de chauffage du gaz est la collision des molécules avec les grains de poussière, qui
sont eux-mêmes bien difficiles à chauffer : la température est alors extrêmement
basse, de quelques degrés K seulement. Le refroidissement provient principalement
de l’émission de raies de rotation des molécules du milieu, surtout le monoxyde de
carbone CO qui est particulièrement abondant. Les transitions dipolaires de rotation
de l’hydrogène moléculaire sont interdites puisque cette molécule est symétrique :
les raies de rotation sont seulement quadrupolaires et extrêmement faibles, et ne
participent que très peu au refroidissement bien que cette molécule domine la
composition chimique.

Il y a bien entendu des zones de transition entre le milieu extérieur et les nuages
moléculaires. En particulier, les étoiles chaudes émettrices d’ultraviolet se trouvent
souvent au voisinage de tels nuages. Leur rayonnement pénètre plus ou moins dans
le nuage moléculaire selon son énergie, et il en résulte une structure en couches
de composition différente les unes des autres, représentée figure 1.3. Ces régions de
photodissociation reçoivent beaucoup d’énergie de l’étoile, énergie dont une grande
partie est re-rayonnée dans différentes raies spectrales, en particulier dans l’infra-
rouge lointain la raie de CII à 158 μm, celle de l’oxygène neutre OI à 63 μm et
celle du carbone neutre CI à 370 μm. On y observe également des raies de rotation-
vibration et même de rotation de l’hydrogène moléculaire dans l’infrarouge proche
et moyen, et de nombreuses raies moléculaires en ondes millimétriques et submilli-
métriques, dont les plus fortes sont celles de la molécule CO. Enfin, les poussières,
fortement chauffées par le rayonnement ultraviolet, produisent une émission intense
dans l’infrarouge. Les régions de photodissociation jouent un rôle important dans le
bilan énergétique de la Galaxie. Elles sont aussi le siège d’une chimie très active, qui
diffère de celle qui se produit dans les nuages moléculaires, car la température peut
y atteindre des valeurs plus élevées, de l’ordre de 1 000 K.

16 Chapitre 1. La naissance des étoiles
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Figure 1.3. La région de photodissociation M 17. Cette image composite en fausses couleurs a été obtenue
dans l’infrarouge aux longueurs d’onde de 1,25 μm (bleu), 1,65 μm (vert) et 2,17 μm (rouge), avec le
télescope NTT de l’ESO. À droite se trouve un nuage moléculaire totalement opaque (les quelques étoiles
visibles sont à l’avant). À gauche, les étoiles les plus brillantes sont des étoiles chaudes qui ionisent le gaz de
cette région. Entre les deux, la région de photodissociation très brillante, dont l’émission est dominée par le
continuum du gaz ionisé. Elle a une structure très fragmentée. © ESO Education and Public Relations
Department.

Le schéma précédent est en réalité simpliste en raison de l’extrême complexité et
de la fragmentation du milieu interstellaire. Le principal effet de cette fragmentation
en ce qui nous concerne est de permettre au rayonnement ultraviolet de pénétrer
plus profondément dans les nuages moléculaires, augmentant d’autant l’épaisseur
de la région de photodissociation qui les entoure. Mais elle ne modifie pas profondé-
ment ce qui se passe à l’intérieur.

2 La formation des étoiles

Les étoiles se forment dans les nuages moléculaires par effondrement gravitationnel
de leurs parties les plus denses. L’observation indique que les nuages les plus froids
sont le siège de la formation d’étoiles de faible masse que l’on observe d’abord en
infrarouge à l’intérieur de ces nuages, puis qui apparaissent à leur surface au fur et à
mesure qu’ils se dissipent (figure 1.4). Les nuages moléculaires géants, plus chauds,
sont le siège de la formation d’étoiles de toutes masses : on peut observer les plus
massives en infrarouge avant même qu’elles aient dissipé le nuage qui leur a donné
naissance, et aussi par des phénomènes secondaires dont les plus remarquables sont
les émissions maser naturelles observées dans certaines molécules (OH à 18 cm de

NAISSANCE, ÉVOLUTION ET MORT DES ÉTOILES 17
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