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Avant-propos

Ce livre a pour origine un cours proposé en option aux étudiants de Maîtrise, puis
de première année de Master de sciences physiques de l’université de Strasbourg.
Cet enseignement se propose à la fois de présenter quelques domaines de l’astro-
physique actuelle, autour du thème de l’évolution des étoiles et de l’Univers, et de
montrer que ces phénomènes grandioses constituent une symphonie jouée par un
orchestre dont chaque discipline de la physique est un musicien. Ce livre souhaite
faire admirer cette œuvre magnifique et surprenante qu’est l’évolution du cosmos,
tout en faisant mieux connaître ses interprètes. 

Chaque aspect de la physique qui pourrait être nouveau pour le lecteur fait l’ob-
jet d’une présentation concise, mais néanmoins précise, dont le point de départ ne
requiert pas d’autres connaissances que celles que peut posséder un étudiant de
licence de cette discipline : quelques notions de base de mécanique classique, de
thermodynamique et de mécanique quantique. Les concepts nouveaux sont aussitôt
mis en œuvre dans le contexte astrophysique ayant conduit à les présenter. En ce
sens, ce livre est aussi un livre de physique qui invite à parcourir, et permet d’ap-
prendre, des sujets divers parmi lesquels : la mécanique statistique d’équilibre
thermodynamique ou hors d’équilibre, la relativité restreinte et générale, divers
aspects de la physique des particules élémentaires.

Chaque chapitre propose en conclusion un problème ayant pour objet d’étendre
le propos développé dans les pages qui le précèdent. La recherche de la solution pla-
cera le lecteur intéressé dans une démarche de découverte active et constituera un
moyen plaisant et utile de consolider les connaissances nouvellement acquises. Les
réponses et les quelques pistes indiquées lui permettront de surmonter les obstacles
qui pourraient se présenter.

Je remercie mes collègues de l’université de Strasbourg de m’avoir donné l’occasion
de présenter ce cours. L’intérêt qu’il a suscité auprès de nos étudiants, leur plaisir à
consolider et enrichir leur connaissance de la physique au spectacle de sa mise en
œuvre dans l’évolution de l’Univers ont été pour moi une source de grande satisfaction.
Qu’ils trouvent tous ici l’expression de ma reconnaissance et de ma sympathie.

Je dois à Pierre Hemmerlé d’avoir fait naître chez moi le souhait de rassembler
mes nombreuses notes polycopiées en une présentation plus cohérente qui puisse
être plus largement proposée : un livre. Je lui en suis très reconnaissant. Qu’il soit
vivement remercié aussi pour l’aide importante apportée tout au long de la prépara-
tion de cet ouvrage et pour avoir grandement contribué à ce qu’il se présente fina-
lement dans une forme littéraire digne de la langue française. Son soutien amical et
chaleureux et celui de son épouse m’ont été précieux. Maxime Viallet a aimable-
ment accepté d’intervenir pour la réalisation de quelques figures. Je l’en remercie
vivement.
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Introduction

L’astrophysique a pour objectif de comprendre la physique de l’origine, de la
structure et de l’évolution des astres et même celle de l’Univers dans son ensemble
(la cosmologie).

L’ambition de cet ouvrage est de donner une vision globale des principaux objets
astrophysiques – les étoiles, les galaxies, l’Univers – et d’établir la synthèse entre
leur nature d’une part, leur description et interprétation physiques d’autre part. Il
apparaîtra chemin faisant que des aspects différents de la physique y interviennent
simultanément. Cette complémentarité est l’un des attraits que peut présenter l’as-
trophysique pour qui étudie la physique.

Notre connaissance de l’Univers s’appuie sur des observations qui doivent être
comprises et interprétées. Aujourd’hui tout le spectre électromagnétique est obser-
vable, des ondes radio hectométriques aux rayons gamma d’énergie supérieure à
100 TeV. L’observation spatiale a permis de surmonter les difficultés causées par
l’opacité atmosphérique à certaines longueurs d’onde. 

Nous assistons maintenant au développement d’une astronomie non photonique,
qui détecte des messagers qui ne sont pas des photons. Depuis les années 1980 s’est
développée une astronomie des neutrinos. Les flux de neutrinos solaires ont été 
observés, tout comme ceux de la supernova SN1987A, qui a explosé dans le grand
nuage de Magellan. Depuis le milieu de la première décennie de ce siècle, l’obser-
vatoire Pierre Auger, situé en Argentine, détecte des particules cosmiques dont 
l’énergie dépasse 1019 électrons-volts ! Leur étude permettra d’identifier les plus
puissants accélérateurs de particules de notre univers proche. Des instruments des-
tinés à la détection des ondes gravitationnelles, les interféromètres Ligo et Virgo,
ont été mis en service à la même époque, aux États-Unis et en Italie respectivement.
Les ondes gravitationnelles, dont l’existence est prévue par la théorie de la relativité
générale, n’ont encore jamais été directement détectées. Elles témoignent des chan-
gements brutaux d’une gravitation très forte. Leur observation nous renseignera sur
le déroulement de phénomènes très exotiques comme la fusion de deux étoiles à
neutrons ou de deux trous noirs, qui ne dure que quelques millisecondes.

Nous nous sommes limités dans ce livre, d’une part à l’étude de la physique des
étoiles, des causes de leur évolution et de leur aboutissement à des formes d’astres
ultracompacts, et d’autre part à l’étude de l’Univers à des stades précoces de son
développement. La physique et l’exploration des astres du système solaire, la for-
mation des étoiles, la structure et l’évolution des galaxies ainsi que les questions
relatives à l’activité des astres ultracompacts ont été laissées de côté. L’espace limité
de l’ouvrage, mais aussi la volonté de concentrer l’étude sur des aspects très géné-
raux de l’astrophysique sont les raisons de ce choix. 
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X Valeurs numériques utiles

Valeurs numériques utiles

An 1 an = 3,15. 107 s

Constante de Boltzmann kB = 1,381. 10−23 J. ◦K−1

Constante de la gravitation G = 6,668. 10−11 m3.kg−1.s−2

Constante de Planck h = 6,626. 10−34 J.s

Constante de Planck réduite � = 1,054. 10−34 J.s

Constante de Stefan-Boltzmann σB = 5,669. 10−8 J.m−2.s−1.◦K−4

Charge du proton e = 1,602. 10−19 C

Luminosité du Soleil L� = 3,90. 1026 J.s−1 ≈ 4. 1026 J.s−1

Masse de l'électron me = 9,109. 10−31 kg

Masse du proton mp = 1,673. 10−27 kg

Masse du Soleil M� = 1,989. 1030 kg ≈ 2. 1030 kg 

Parsec 1 pc = 3,085. 1016 m 

Rayon du Soleil R� = 6,959. 108 m ≈ 700 000 km

Unité Astronomique 1 UA = 1,496. 1011 m ≈ 150.106 km

Vitesse de la lumière c = 299 792 458 m.s−1 ≈ 3. 108 m.s−1
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Chapitre 1

Les étoiles

1.1 UNE GRANDE VARIÉTÉ

Le Soleil est une étoile, beaucoup plus proche de nous que les autres. Ce fait, pres-
senti par Descartes, n’a pu être démontré que lorsqu’au milieu du XIXe siècle, la dis-
tance de certaines étoiles a pu être mesurée et que l’on a pu se rendre compte que
le Soleil placé à cette distance nous apparaîtrait avec un éclat comparable à celui de
ces étoiles. Nous pouvons distinguer des détails à la surface du Soleil, mais les étoi-
les sont généralement vues comme des points lumineux. Ce que nous savons 
d’elles repose sur l’analyse du rayonnement que nous en recevons, que nous pou-
vons étudier par photométrie ou spectrométrie.

Toutes les étoiles ne se ressemblent pas. Elles diffèrent tant par leur luminosité
que par leur couleur. Certaines sont simples et d’autres sont doubles (en orbite l’une
autour de l’autre). La plupart ont une luminosité et une structure constantes dans le
temps, mais certaines sont variables, parfois fortement, sur des échelles de temps
qui peuvent se situer entre le jour et des dizaines d’années. 

1.2 DISTANCES DES ÉTOILES

La distance des étoiles les plus proches peut être déterminée en mesurant un effet
de parallaxe prenant pour base le diamètre de l’orbite terrestre. La direction où 
l’observateur situe l’étoile dans l’espace varie un peu avec sa position sur l’orbite
terrestre, c’est-à-dire selon la période de l’année. Cet effet est indécelable pour les
astres les plus lointains et reste très faible pour ceux qui le sont moins. Il cause pour
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les étoiles les plus proches une faible variation (d’une fraction de seconde d’arc et
de périodicité annuelle) de leur direction apparente par rapport à celle des astres
beaucoup plus lointains. 
Ces derniers cependant ne restent pas fixes sur la carte du ciel en raison de l’aber-
ration de la lumière. Il s’agit d’un changement apparent, de période annuelle, de la
direction d’où semble provenir la lumière d’une étoile. Il résulte de la composition
de la vitesse de l’observatoire avec celle des photons reçus de l’astre observé.
L’aberration peut être retranchée des mesures et le mouvement parallactique, s’il
n’est pas trop petit, peut alors être mesuré. Les étoiles les plus proches ont un angle
de parallaxe de l’ordre d’une seconde d’arc. Une unité de distance, le « parsec », a
été définie : un parsec (pc) est la distance à laquelle le rayon de l’orbite terrestre est
vu sous une seconde d’arc :

1 parsec ≡ 1 pc = 3,09 1016 cm

L’étoile la plus proche de nous, Proxima Centauri, est à une distance de 1,3 parsec,
soit 4 années-lumière. Pour mesurer la distance d’étoiles trop lointaines pour que
l’effet de parallaxe soit décelable, il faut recourir à des méthodes indirectes qui ne
seront pas toutes décrites ici.

1.3 MASSES DES ÉTOILES

Pour mesurer la masse d’une étoile, il faut observer un effet de la gravitation dont
elle est la source, par exemple le mouvement orbital relatif des deux composantes
d’une étoile double. La loi de Kepler précise en effet que le demi grand-axe a de
l’orbite de l’une des étoiles par rapport à l’autre, sa période P (ou la pulsation orbi-
tale �) et les masses m1 et m2 de chacune des deux étoiles du couple sont liés par
la relation suivante, G étant la constante de gravitation :

�2a3 = G (m1 + m2) (1.1)

Cette relation s’établit facilement dans le cas particulier d’une orbite circulaire à
partir des équations du mouvement de chacune des étoiles par rapport au centre de
masse du système. Celui-ci peut être identifié car c’est le seul point qui divise le
segment joignant les deux étoiles dans un rapport fixe (m2/m1) et qui soit animé
d’un mouvement rectiligne uniforme. La mesure de la pulsation orbitale � est aisée
et celle de a est parfois possible, lorsque la distance du couple est connue. On en
déduit (m1 + m2), connaissant la constante de la gravitation G . Celle-ci doit être
obtenue par des mesures de laboratoire. 

2 1  •  Les étoiles
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1.4 LA LUMIÈRE DES ÉTOILES

1.4.1 Définitions photométriques

➤ Luminosité

La luminosité d’un astre est la quantité d’énergie qu’il rayonne par seconde. C’est
une puissance. La luminosité totale, cumulant les rayonnements électromagnétiques
de toutes fréquences, du domaine radio aux rayons gammas, est la « luminosité
bolométrique ». Si nous faisons référence aux pertes radiatives subies par l’étoile
dans une bande spectrale restreinte, appelons-la X, nous parlerons de « luminosité
dans la bande X ». Nous pouvons définir une densité spectrale de luminosité par
bande de longueur d’onde L(λ) de telle manière que L(λ)dλsoit la luminosité dans
la bande de longueur d’onde infinitésimale λ,λ+ dλ. De même pouvons-nous défi-
nir une densité spectrale de luminosité par bande de fréquence L(ν) , telle que
L(ν)dν soit la luminosité dans la bande de fréquence ν,ν+ dν.

➤ Flux reçu

L’éclat apparent d’un astre dépend de sa luminosité mais aussi et surtout de sa dis-
tance à l’observateur. L’éclairement F, ou flux, produit par l’astre au niveau de l’ob-
servateur est la puissance reçue par unité de surface collectrice de lumière orientée
perpendiculairement à la ligne de visée, hors atmosphère. L’éclairement est mesuré
en Watts m−2. Si l’émission est isotrope et qu’il n’y a pas d’absorption du rayon-
nement entre l’étoile et l’observateur, toute la luminosité L de l’astre passe à la dis-
tance D de façon uniforme à travers une sphère de surface 4πD2 . Il en résulte que
le flux produit par une étoile de luminosité L située à la distance D a pour valeur
F = L/(4πD2). Il est possible, comme pour la luminosité, de définir des flux rela-
tifs à diverses bandes spectrales ou des densités spectrales de flux. 

➤ Magnitude

La magnitude m d’une étoile est une quantité sans dimension qui porte la même
information que l’éclairement. Elle est à l’éclat des étoiles ce que les décibels sont
au bruit sonore. La magnitude, souvent appelée magnitude apparente, qu’un obser-
vateur attribue à une étoile produisant un flux F est définie par :

m = −2,5 log10(F/Fo)

L’éclairement Fo est une valeur de référence choisie de façon conventionnelle.
Notons l’analogie avec l’intensité acoustique I, exprimée en décibels, par définition
égale à I = 10 log10(W/W o) où W est le flux d’énergie acoustique et W o un flux
d’énergie conventionnel de référence (W o = 10−12 Watts m−2). Dans le cas d’une
magnitude, l’éclairement de référence dépend de la bande spectrale dans laquelle la
mesure est effectuée. Notons qu’une étoile ayant une plus petite magnitude qu’une
autre est plus brillante. 

1.4 La lumière des étoiles 3
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➤ Magnitude absolue

La magnitude apparente m d’un astre dépend de sa distance. Sa magnitude absolue
M est la magnitude qu’il aurait s’il était placé à une distance de 10 pc de l’obser-
vateur. Dans le vide le flux décroît avec la distance en 1/D2. Nous en déduisons que
la différence entre la magnitude apparente (celle de l’astre à la distance où il se
trouve réellement) et la magnitude absolue est de :

m − M = 5 log10(D(pc)/10(pc)) = 5 log10(D(pc)) − 5

1.4.2 Couleur et spectre des étoiles

➤ Indices de couleur

La couleur d’un rayonnement est caractérisée de la façon la plus fine par la distri-
bution de la lumière dans son spectre. Mais elle peut aussi être représentée de façon
plus grossière, quoique toujours quantitative, par le rapport de l’éclairement reçu
dans deux bandes de longueurs d’onde différentes. Précisément, l’indice de couleur
entre deux bandes photométriques A et B est par définition :

CAB = m A − m B

➤ Structure du spectre

Un spectre stellaire classique se compose d’un rayonnement continu auquel se
superposent des raies qui sont, au moins dans le domaine des longueurs d’onde
optiques, en absorption sur ce continu. Dans l’ultraviolet, les raies apparaissent par-
fois en émission. La figure 1.1 décrit schématiquement la distribution spectrale du
rayonnement d’une étoile comme le Soleil. 

Une étoile est un objet très opaque. Les photons ne peuvent s’en échapper libre-
ment qu’à partir d’une région très superficielle, sa « photosphère ». C’est pourquoi
le Soleil, bien qu’il soit gazeux, paraît avoir une surface. Celle-ci est une zone de
faible épaisseur (environ 1 000 km) comparée à son rayon (700 000 km). Schéma-
tiquement, le rayonnement émis a un spectre de corps noir dont la température est
celle qui règne dans la photosphère. La couleur du rayonnement est en rapport avec
la température de celle-ci ; « plus chaud » correspond à « plus bleu ». Une analyse
plus fine doit tenir compte de ce que les photons de diverses longueurs d’onde n’ont
pas tous la même section efficace d’absorption par la matière stellaire. Ceux pour
lesquels le gaz stellaire est plus opaque s’échappent à partir d’altitudes plus élevées.
Le gaz stellaire est plus opaque aux photons dont la longueur d’onde est celle d’une
raie d’un élément relativement abondant qu’elle ne l’est à ceux du continu voisin et
donc les photons de raie se dégagent de la photosphère à partir d’altitudes plus éle-
vées que les photons du continu. Le gaz est aussi plus opaque aux photons de lon-
gueur d’onde plus courte qu’aux photons de longueur d’onde plus longue que les
limites d’ionisation de Lyman ou de Balmer. Ces limites correspondent à des éner-
gies de photons tout juste suffisantes pour ioniser l’hydrogène atomique à partir du

4 1  •  Les étoiles
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fondamental (limite de Lyman à 912 Å , loin dans l’U.V.) ou du premier niveau ato-
mique excité (limite de Balmer à 3 646 Å). En effet, les photons de longueur d’onde
plus courte que la limite sont soumis à un processus d’interaction avec l’hydrogène,
l’ionisation à partir du niveau considéré, processus auquel échappent ceux de lon-
gueur d’onde plus longue que la limite. C’est pourquoi les premiers se dégagent de
la photosphère à partir d’altitudes plus élevées que les seconds.

Admettons – ce qui est vrai en première approximation – que l’intensité lumi-
neuse émise à une longueur d’onde donnée soit celle d’un corps noir à la tempéra-
ture de la région d’où ces photons s’échappent. À une longueur d’onde donnée, l’in-
tensité du corps noir décroît avec sa température. Si celle-ci décroissait
régulièrement avec l’altitude, l’intensité dans les raies, formées à plus haute alti-
tude, serait plus petite que dans le continu voisin (raies en absorption) et l’intensité
au-delà des limites d’ionisation serait plus faible qu’en-deçà. C’est bien ce qui est 
observé pour les raies optiques et la discontinuité de Balmer. Dans le cas du Soleil
et de certaines autres étoiles, la discontinuité de Lyman est de signe inverse : l’in-
tensité est plus faible aux fréquences inférieures à la limite de Lyman qu’aux fré-
quences supérieures. Ceci indique que dans ces étoiles-là, le gaz est plus chaud aux
altitudes élevées d’où s’échappent les photons de fréquence supérieure à la limite
de Lyman qu’aux altitudes d’où s’échappent ceux de fréquence inférieure à cette
limite. La température dans l’atmosphère de l’étoile remonte avec l’altitude à partir
d’un certain niveau ! Plus généralement, le contraste d’intensité aux limites d’ioni-
sation et entre raies et continu voisin révèle la distribution de la température dans la
photosphère. 
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Figure 1.1 Aspect qualitatif général de la distribution spectrale 
du rayonnement d'une étoile semblable au Soleil.

L'échelle des fréquences diffère de part et d'autre de 3646 Å pour faciliter la lecture du graphique. 
La température du spectre de corps noir qui représente au mieux la distribution du continu diffère 
un peu au-delà et en-deçà de la limite de Balmer à 3 646 Ångströms. En tirets apparaît le meilleur 

ajustement de corps noir pour λ > 3 646 Å, en pointillé le meilleur ajustement de corps noir 
pour la bande 912-3646 Å. Une discontinuité du continuum apparaît aussi à la limite de Lyman 

à 912 Å. Les raies sont en absorption dans le visible mais en émission en U.V. (voir texte).
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1.4.3 Classification spectrale des étoiles

➤ Nature et intérêt d’une classification

Il est possible de classer les étoiles, dans une démarche de botaniste, en se basant
uniquement sur des critères de présence ou d’absence dans leurs spectres de raies
de différents éléments et de rapports d’intensité de ces raies. L’intérêt d’une telle
classification est sa robustesse. La présence ou l’absence de telle ou telle raie dans
un spectre stellaire est une propriété qui ne dépend presque pas des phénomènes
affectant le rayonnement au cours de sa propagation entre l’étoile et nous-mêmes.
En effet, contrairement à ce que par simplicité nous avons suggéré jusqu’à présent,
l’espace intersidéral n’est pas vide. Il existe un « milieu interstellaire » qui est
responsable d’une certaine absorption en route. Ce phénomène sert d’ailleurs de
moyen d’étude de ce milieu (voir le problème du chapitre 3). 

➤ Spectre de raies et température

Nous pourrions penser que la présence de raies de tel ou tel élément dans le spectre
d’une étoile reflète la composition chimique de sa photosphère. Il n’en est rien, ou
tout au moins pas dans une forme aussi naïve. Les raies d’un élément totalement
absent de l’étoile n’apparaissent pas dans le spectre, mais celles d’un élément pré-
sent, voire abondant, peuvent rester invisibles à l’analyse spectrale si les conditions
sont défavorables pour qu’il émette ou absorbe dans le domaine de longueurs
d’onde observé. Ces conditions sont essentiellement sous le contrôle de la tempé-
rature. Que celle-ci soit trop élevée et l’élément n’existera pas dans l’atmosphère de
l’étoile sous sa forme neutre – ou celle d’un ion ayant des raies dans le domaine
optique – mais sous la forme d’un ion plus ionisé dont les raies se situent dans l’UV.
Si l’élément est moléculaire, il se dissocie au-delà d’une certaine température à par-
tir de laquelle il disparaît du spectre. Qu’au contraire la température soit trop faible,
le niveau supérieur de la transition donnant lieu aux raies sera inaccessible ou le

6 1  •  Les étoiles

Figure 1.2 Spectres d'étoiles, l'une chaude de type A1 (en haut) 
et l'autre plus froide, de type G0.

Les plus grandes longueurs d'onde sont à droite. Les raies de Balmer 
en absorption dominent le spectre de l'étoile de type A1. Elles sont bien moins visibles 

dans le spectre de l'étoile de type G0 où dominent les raies de métaux ionisés. 
Voir Jacoby et al. 1984 [11] ; figures présentées sur le site de l'Université d'Ohio : 

http://www.astronomy.ohio-state.edu/~pogge/Ast162/Unit1/SpTypes/
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niveau inférieur trop peu peuplé. Si par exemple le niveau inférieur de la transition
se situe par rapport au fondamental à une énergie supérieure à kB T, la proportion
d’atomes excités dans ce niveau est négligeable et les raies qui se forment en
absorption à partir de ce niveau deviennent inobservables. Tel est le cas des raies de
la série de Balmer de l’hydrogène, bien visibles dans le spectre des étoiles dont la
photosphère est à une température de l’ordre de 10 000 ◦K car le niveau n = 2 est
alors substantiellement peuplé, mais faibles dans le spectre des étoiles dont la tem-
pérature de surface est inférieure à 6 000 ◦K environ. Pourtant, l’hydrogène ato-
mique est tout aussi abondant dans ces dernières étoiles que dans celles qui ont une
plus grande température photosphérique. Le type spectral est donc avant tout un
indicateur de la température qui règne dans la photosphère. Il ne renseigne que
secondairement sur les abondances des éléments qui s’y trouvent. Seule une modé-
lisation minutieuse de l’atmosphère d’une étoile et de la distribution spectrale du
rayonnement qui en émane permet de déterminer les abondances des éléments dont
il est possible d’observer les raies.

➤ Les éléments de la classification

Le type spectral est désigné par une lettre, sans signification particulière. Des types
les « plus chauds » aux « plus froids », ces lettres se rangent dans l’ordre O B A F
G K M. Chaque catégorie est partagée en 10 subdivisions notées de 0 à 9. Par exem-
ple, le type A2 est plus proche du type B que du type suivant, F. Nous indiquons ci-
dessous les propriétés qui servent de base à cette classification, en les mettant en
rapport avec une valeur approximative de la température photosphérique. Une nota-
tion comme CaI désigne le calcium neutre, CaII le calcium une fois ionisé, etc. Le
type spectral et la couleur d’une étoile reflètent tous deux la température photosphé-
rique. 
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Figure 1.3 Les critères de la classification spectrale.
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1.5 LE DIAGNOSTIC DES RÉGIONS PROFONDES

La grande opacité du Soleil interdisant l’observation de son intérieur profond par
vision directe, sa structure interne, comme celle des étoiles, est restée longtemps un
sujet d’études théoriques. Aujourd’hui il est possible de faire un diagnostic de la
structure interne solaire par l’analyse du spectre en fréquence de ses oscillations
acoustiques et par l’analyse de son émission neutrinique.

Une étoile étant un objet de dimensions finies, ses oscillations acoustiques sont
semblables aux oscillations d’une cavité et se produisent avec des périodes discrè-
tes qui, dans le cas du Soleil, sont voisines de 5 minutes. En surface, ces oscillations
se traduisent par de faibles mouvements ou par de faibles fluctuations de tempéra-
ture qui les rendent détectables. Le spectre de fréquence des oscillations acoustiques
solaires est maintenant bien mesuré et de nombreuses fréquences propres sont
connues avec précision. Ces oscillations affectant le Soleil dans son ensemble, leur
spectre reflète indirectement la structure des régions internes dans lesquelles ces
ondes se propagent. Cette information a permis de reconstituer avec précision la
structure du Soleil presque jusqu’à son centre. L’observation des oscillations acous-
tiques globales de certaines étoiles est aussi possible et permettra bientôt de tester
les modèles de leur structure interne.

Par ailleurs, les réactions nucléaires ayant lieu au centre du Soleil produisent des
neutrinos qui s’en échappent directement. Malgré leur grande difficulté, des mesures
de ce flux de neutrinos ont été réalisées. Elles nous renseignent sur le déroulement des
réactions nucléaires internes à l’astre. Les flux de neutrinos observés sont inférieurs à
ce que prévoit la théorie. Cela impose des contraintes aux modèles de structure interne
du Soleil et a mis en question notre compréhension de la physique des neutrinos. Le
physicien a été ainsi amené à suspecter que le neutrino électronique possède une
masse, petite mais non nulle, et que les neutrinos subissent le phénomène « d’oscilla-
tion de saveur » qui les fait passer en cours de propagation alternativement de la
saveur électronique à la saveur muonique ou tauique, celles-ci échappant à nos détec-
teurs. Ce phénomène est décrit dans le problème du chapitre 13. Il est établi aujour-
d’hui que la masse des neutrinos n’est pas nulle.

1.6 DIAGRAMME DE HERTZSPRUNG ET RUSSELL

1.6.1 Construction d’un diagramme HR

À chaque étoile proche dont la distance peut être mesurée, nous pouvons associer
un point dans un diagramme Couleur sur Luminosité ou Type Spectral sur
Luminosité ou bien, et c’est physiquement équivalent, Température Photosphérique
sur Luminosité. La couleur, le type spectral et la température de la photosphère sont
en effet des variables reliées entre elles. Dans ce diagramme, appellé diagramme de
Hertzsprung-Russel ou diagramme HR, nous pouvons porter en ordonnée la lumi-
nosité ou tout aussi bien la magnitude absolue. 

8 1  •  Les étoiles
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De façon surprenante, les étoiles ne se distribuent pas n’importe comment dans
ce plan (figures 1.4 et 1.5). La plupart d’entre elles se rassemblent dans une zone
qui a la forme d’une ligne épaisse (épaisseur liée aux erreurs de mesure en plus
d’une dispersion réelle). Cette ligne s’appelle la Séquence Principale, SP en abrégé.
Il est aussi possible de reconnaître un groupe de géantes, bien plus lumineuses à
couleur identique que les étoiles de la SP, quelques rares « super géantes » plus
lumineuses encore, et enfin un groupe beaucoup moins lumineux à couleur égale
que les étoiles de la SP, les « naines blanches ». Les naines blanches sont moins
nombreuses dans ce diagramme car, très peu lumineuses, elles sont plus difficile-
ment détectables. Ces faits indiquent que les étoiles qui se situent sur la Séquence
Principale appartiennent à un ensemble « à un seul paramètre », dont la valeur les
situe le long de cette séquence. Ce paramètre est la masse de l’étoile car nous ver-
rons que c’est la masse qui contrôle la structure de l’astre. Un paramètre secondaire
devrait permettre de situer les étoiles dans l’épaisseur de la séquence ; sa nature sera
discutée plus loin.
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Figure 1.4 Diagramme de Herzsprung-Russell des étoiles proches.
En ordonnée, au choix, la luminosité, en luminosités solaires (à droite) ou la magnitude absolue 

dans la bande V « visible » (à gauche). En abscisse, la température de corps noir du continu (en bas), 
du plus chaud à gauche vers le plus froid à droite. L'abscisse peut aussi être un indice de couleur 

(non représenté ici) ou bien le type spectral (en haut). L'échantillonnage par type spectral est responsa-
ble du rassemblement des étoiles en paquets. D'après Struve, 1950 [38].
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1.6.2 Groupements d’étoiles : galaxies et amas

Les étoiles se groupent en galaxies dont il existe plusieurs types morphologiques,
variant d’elliptiques à spirales. Notre galaxie, la Voie Lactée, regroupe environ 
1011 étoiles. C’est une galaxie spirale. 

Dans une galaxie donnée, les étoiles peuvent être des « étoiles du champ » (elles
n’appartiennent à aucun sous-regroupement particulier) ou être membres de regrou-
pements plus restreints, les amas d’étoiles, dont il existe deux types distincts. Les
amas globulaires, liés par la gravitation, rassemblent entre 1 000 et 100 000 étoiles,
voire plus, et se caractérisent par une forte densité d’étoiles. Les amas ouverts, non
liés ou très peu liés, sont des groupes d’étoiles sans doute jeunes, « nées » ensem-
ble, qui ne se sont pas encore dispersées mais le seront dans le futur, puisque ces
amas ne sont pas gravitationnellement liés. 

1.6.3 Diagramme HR des amas d’étoiles

Nous ne pouvons construire le diagramme HR absolu, portant en ordonnée la
magnitude absolue, que dans la mesure où la distance des étoiles que nous y repré-
sentons est connue. Cependant, pour un amas, toutes les étoiles sont à peu près à la
même distance D de nous. Leurs magnitudes apparente et absolue diffèrent d’une
quantité commune à toutes les étoiles de l’amas. Il reste significatif de former pour
l’amas un diagramme HR relatif où l’on porte le type spectral en abscisse et la
magnitude apparente en ordonnée, car ce diagramme « relatif » se déduit du dia-
gramme « absolu » par une translation parallèlement à l’axe des magnitudes de

10 1  •  Les étoiles

Figure 1.5 Diagramme de Herzsprung-
Russell des étoiles proches établi 

à partir de 11 125 étoiles dont la distance a
été mesurée par le satellite HIPPARCOS. 

En abscisse, l'indice de couleur (B-V) mesuré entre
la bande bleue et la bande visible. En ordonnnée,
la magnitude absolue visible. L'aspect diffère de
celui de la figure 1.4 car c'est la couleur et non la
température qui est placée en abscisse. D'après

Perryman et al., 1995 [30].
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�m = 5 log10 D(pc) − 5 . La forme des diagrammes reste la même dans les deux
représentations. Si les diagrammes HR absolus de tous les amas étaient identiques,
leurs diagrammes relatifs se déduiraient les uns des autres par de simples transla-
tions selon l’axe des magnitudes. Mais en réalité les formes des diagrammes HR
d’amas différents sont diverses. Ils ne se déduisent pas les uns des autres par trans-
lation, sauf pour la partie la plus « rouge » et la moins lumineuse de la SP, partie
qu’il est toujours possible de reconnaître et de superposer à la SP du diagramme HR
absolu des étoiles proches par une translation verticale adéquate (figure 1.6). Cette
translation peut être interprétée comme un effet de la distance de l’amas. Sa valeur
permet de déterminer cette distance. L’explication la plus naturelle de ces observa-
tions est la suivante : il est vraisemblable que les étoiles d’un amas soient non seu-
lement toutes groupées dans l’espace mais aussi qu’elles aient toutes à peu près le
même âge. En effet, l’existence en tant qu’amas des systèmes ouverts ne peut 
qu’être brève puisqu’ils ne sont pas gravitationnellement liés, ce qui ne laisse que
peu de temps à la formation stellaire pour agir. Quant aux amas globulaires, ce sont
des systèmes liés bien plus réduits qu’une galaxie et qui ne peuvent retenir effica-
cement le gaz nécessaire à la formation de générations successives d’étoiles. Il ne
s’y est en général pas déroulé de formation stellaire conséquente sur de longues
échelles de temps après leur formation. 

1.6 Diagramme de Hertzsprung et Russel 11
©

 D
un

od
. T

ou
te

 r
ep

ro
d

uc
ti

on
 n

on
 a

ut
or

is
ée

 e
st

 u
n 

d
él

it
.

Figure 1.6 Superposition des diagrammes HR de différents amas d'étoiles.
Les étoiles rouges et peu lumineuses de la SP des amas ont été ramenées sur la SP 
du diagramme HR absolu. Les parties les plus lumineuses de la population stellaire 

des divers amas diffèrent, parfois considérablement. Le point où les étoiles de l'amas se séparent 
de la SP est un indicateur de l'âge de celui-ci. Adapté de Sandage, 1957 [35].
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