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| Introduction

La physique stellaire est la branche de I'astrsigjoe qui s'intéresse directement a
la structure et a I'évolution des étoiles. Ces diawettes -structure et évolution- sont
indissociables. La structure d'une étoile déteemen effet son évolution ultérieure et
réciproquement sa structure dépend directemerdrdéwlution antérieure.

La compréhension du fonctionnement des étoileshalcain essor considérable au cours
du 20 ieme siécle. Cette progression s'est apmyeles avancées scientifigues dans de
nombreux domaines de la physique et sur des agaeéhniques. Pour comprendre une
étoile il faut faire appel a différents champs dephysiqueUne étoile étant (sauf cas
pathologique) une énorme boule de gaz extrémenhanids, elle se comporte comme un
fluide. La physique stellaire exploite donc la méqgae des fluides. Autre exemple : les
étoiles sont presque toutes le siege de réactiocigaires. D'ou le recours aux données
de physique nucléaire. Ces deux exemples pourrétemtiargement complétés car sont
aussi utilisées la thermodynamique, la mécanigaatigue, la physique atomique, etc...
La physique stellaire constitue en définitive uniersce au carrefour de nombreux autres
domaines. Durant la premiére partie du siécle deras progrés de ces domaines ont
permis aux astrophysiciens de comprendre notamif@igine de I'énergie ou de la
longévité des étoiles.

Les calculs précis de structure ou d'évolutionlatel sont considérables et ne peuvent
étre menés a la main. La résolution passe paralesl€ lourds que seules les machines
peuvent faire A partir des années 1950 le développement fulgulas ordinateurs a
permis de franchir un pas supplémentaire. Il es$iaujourd'hui possible de connaitre
avec une extréme précision la structure du Soleflexplosion d'une étoile massive.

Ce bref expose a pour but d'expliquer la structtil&volution d'une étoile classique : le
Soleil. Notre étoile est a la fois typigue de E@tmasse et sa composition mais aussi du
fait de la phase évolutive sur laquelle il se teuls'agit d'une étoile tout a fait banale
qui permet donc de dégager les caractéristiquentsies de ces objets. Dans le méme
temps le Soleil est exceptionnel du fait de sa gésnde proximité sur le plan
astronomique ce qui nous a permis de I'étudieede adonnaitre avec un degré de détail
inaccessible pour les autres étoiles.

Apres avoir donné les caractéristiques généralesSalail je decrirai brievement sa
structure. Puis j'évoquerai son évolution depuisnassance a partir d'un nuage de
matiere interstellaire jusqu'au stade ultime deesastence : la naine blanche.




Il Carte d'identité solaire

Le Soleil est une étoilé€C'est un astre gigantesque 300 000 plus massihgtre
planete et 1 million trois cent mille fois plus uatineux.S'il nous parait si lumineux
c'est non seulement parce qu'il est -comme ondglate- extrémement chaud mais aussi
parce que sur le plan astronomique il est extrémepreche de la Terr&lous sommes a
150 millions de kilometres du Soleil ce qui est artpnt pour nos standard terrestres
mais reste tres faible devant les dizaines deearsllide milliards de kilométres qui nous
séparent des autres étoiles. Alors que la lumi@e7minutes pour nous parvenir de la
surface solaire, elle met au minimum quelques apéar nous parvenir des étoiles.

Méme s'il vous prenait I'envie (un peu) folle ld'amarcher sur le Soleil cela vous
serait impossible. Le soleil est entierement gazeture présente donc pas de surface
solide._Ses deux principaux constituants I'hydrege®1 % des atomes) et I'héliufm9
% des atomes) sont dans des proportions tout eefaiésentatives de la composition des
autres étoiles et donc de I'Univers dans son ernlsemb
L'age solaire est aujourd'’hui estime a 4.55 mdBad'année<Cette fraction notable de
'age de I'Univers nous montre I'extréme longédés étoiles. Cependant rien n'est
éternel._D'ici une durée voisine de celle écoulfgud sa formation le Soleil aura épuisé
ses réserves d'énergie.

Avant d'expliquer les changements ayant eut lieacaus de la vie solaire je vais décrire
sa structure actuelle.




lIl Structure des étoiles de type solaire

Avec un rayon de quelques centaines de milliergualques millions de
kilometres, une étoile est une énorme sphére deGmpgaz d'autant plus chaud et dense
gue l'on se rapproche du centre : actuellement fowBoleil la température centrale
s'éleve a 15 millions de degrés celsius et laitfeas 150 grammes par centimetres cube
c'est a dire 20 fois plus que le fer. Au contrdaesurface stellaire est (relativement)
froide et tenue. Le disque visible de notre éteffea 5530 degrés celsius et sa densité est
d'un dixieme de millionieme de grammes par centiesetube. Ces ordres de grandeur
pour le centre et la surface sont tout a fait regméatifs de la plupart des étoiles. En
remontant du centre on passe contindment par weession d'états intermediaires qui
avec la composition définissent la structure deil&

Pourquoi le gaz est-il si chaud et dense prés dtrez En fait le gaz s'organise sous

I'effet de deux forces qui agissent dans des dwrextopposees. D'une part la gravite fait

gue chaque parcelle du gaz est attirée par lessaBobalement elle tend a tirer vers le

centre de I'étoile les couches plus externes cotamieerre tend naturellement a nous

attirer. Cela explique les fortes température etsilé des régions centrales qui sont
comprimées. En retour ces fortes température esitderngendrees pres du centre y
produisent une pression énorme. La différence dsspyn avec les couches plus externes
ou la température et la densité sont moindres dempousser celles-ci ce qui finalement

compense l'effet attractif global de la gravité.

Pour aller plus loin dans la compréhension detdacture il faut évoquer les
guestions liées a I'énergie dans les étoiles etiradomposition. L'équilibre entre gravité
et différences de pression fait intervenir I'évétrade la température dans l'astre. Or en
un lieu la température mesure I'état d'agitatiomcd@nergie (de mouvement) des atomes
ou particules. La structure d'une étoile ne peutqomséquent étre comprise que Si on
comprend dans quelles conditions et dans quellgsopiions I'énergie est dégagée ou se
propage dans une étoile. Dans 90 % des étoilesrdiie est libérée dans les régions
centrales par des réactions nucleaires. Ainser®tieil transforme a chaque seconde en
son centre 600 millions de tonnes dhydrogéne diurhé L'énergie dégagée est
considérable comme on s'en doute : 400 milliardsndigards de mégawatts. Une fois
produite elle remonte sous forme de grains de lken(ies photons) vers la surface en
interagissant étroitement avec le gaz constitugtoile. La fagon dont I'énergie se
propage dans |'étoile se répercute donc directemersa structure.

'y a dans la nature trois modes de transportl'@®ergie (thermique) : la
conduction, la radiation et la convection. Nousrs/observe tous ces modes dans la vie
quotidienne. Par exemple un objet métallique clégaaff un endroit devient rapidement
entierement chaud par conduction. Le voisinage ed'lamme ou d'une source
incandescente chauffe par radiation. Enfin I'émesgi propage par convection (c'est a dire
par mouvement de la matiére) dans une bassine etedéboullition.

Les étoiles ne retiennent généralement que laatiadi et la convection pour
transporter I'énergie. Dans les régions profondesSdleil le milieu est relativement
transparent et le rayonnement transporte efficanehémergie. Ces régions constituent la
zone radiative solaire qui s'étend jusqu'au deeps tdu rayon. A partir de ce rayon la



diminution de température entraine une forte augatien de I'opacité du milieu et, le
rayonnement étant bloqué, la convection prendlé&sreans le transport de I'énergie. Le
tiers externe de notre étoile est donc animé des foyurants de matiere : d'immenses
paquets de gaz chaud montent tandis que des palgugéz plus froid descendent au sein
de cellules de convection. La surface solaire pitésene granulation caractéristique qui
n'est autre que le sommet, l'aboutissement, dkdesede convection : les rouleaux de
matiere circulant depuis les profondeurs vers taphére solaire.

IV Evolution des étoiles de type solaire

Les étoiles brillent. Elles rejettent dans le eliqui les environne de I'énergie
sous forme lumineuse. Il existe donc en leur s@i@ ou plusieurs source(s) d'énergie.
Ces sources sont limitées et leur consommationrggssiye entraine des changements
dans la structure de I'étoile. Les étoiles ne cesganc d'évoluer et en quelque sorte elles
naissent vivent et meurent comme les étres viv@usrtant elles nous paraissent figées.
La raison est que leur temps de vie est trés gganmégard du temps de vie humain. Nous
pouvons tout au plus compter sur une centaine éemr.es étoiles 'vivent' au minimum
guelques millions d'années et leur longévité peeiraire plusieurs milliers de milliards
d'années.

Dans la suite nous allons détailler la vie du $ajai est aussi représentative dans ses
grandes lignes de la vie des étoiles de faible en@sde 0.1 a 8 fois la masse solaire.

1) L'origine et la presequence principale

Toutes les étoiles se forment a partir du gaztidaast le milieu interstellaire. Ce

4
gaz s'organise en deux phases. La premiére estleluenue (T~10K, rho (densité)
1 -3
g.cm ). Elle occupe la quasi totalité du volume de lda&a. Nous ne nous en
8
préoccuperons pas ici. La seconde phase est fevidense (T~ qq 10 K, rho ~ 10 a 10
-3

~10

g.cm ). Cette phase est concentrée en nuages situededalnias spiraux de la Galaxie.

Ces nuages sont bien visibles car ils contiennetrtealu gaz des poussiéeres. Tantét le
rayonnement des étoiles situées derriere est blegoe voit le nuage comme une région
sombre et vide d'étoiles tantbt les poussiéresighfit la lumiére des étoiles proches et
illuminent le nuage. Au sein des nuages le gazddidyene est assez froid pour se

constituer en molécules HOnN parle donc de nuages moléculaires.
2

Les étoiles naissent dans ces nuages. Un nuageassane entité homogene. Certaines
régions sont plus froides et denses que d'auteessldimensions typiques varient de 0.1



a 0.01 années-lumiére et leur masses sont ded'oiel0.1 a 100 masses solaires. Ces
régions sont appelées coeurs denses. Les coewssdamt les parents directs des étoiles.

Comme nous l'avons dit plus haut la gravité temdssembler la matiére. C'est
son action (contraction et fragmentation) sur leuwodense qui forme ['étoile. Nous
décrivons dans la suite la formation d'une étodenthsse solaire, ce qui est représentatif
de ce qui se passe pour les astres de faible nfaB8se a 8 masses solaires). On peut
distinguer 5 étapes :

Phases proto-stellaires.

1) La matiere diffuse vers le centre du coeur deldéeoulement est lent : la gravité doit
en effet lutter contre I'agitation turbulente du ga le champ magnétique qui tendent a
s'‘opposer a la contraction. Il faut quelques milia'années d'années pour qu'un coeur
dense change significativement d'aspect. Le mildamnées est donc le temps typique
d'évolution durant cette phase.

2
2) Plus la concentration augmente plus l'intendéda gravite s'accroit (g~GM/R A

partir d'un certain moment le champ de gravité asstez fort pour que I'écoulement
s'emballe. On passe d'un régime de contraction régime d'effondrement et la matiére
s'accumule rapidement au centre du nuage sur ceagdévenir I'étoile. Une partie non
négligeable du gaz (~10 %) tombant sur |'étoiletreeve finalement éjectée par un
processus mettant en oeuvre le champ magnétiguexamité directe de I'étoile. Ce
phénoméne produit deux jets de gaz s'étendantddmndirections opposées par rapport a
la trés jeune étoile. A cette époque la majeurtigpdu gaz est encore froide et dans le
nuage entourant l'objet central : I'énergie énpae I'objet se trouve donc dans le
domaine radio. On parle d'objet de classe 0. Legggspar la classe 0 dure typiquement
dix mille ans.

3) L'objet de classe | : cette phase correspordfia Ide I'effondrement hydrodynamique
amorcé a |'étape précédente. 90 % de la massewse tmaintenant dans l'objet central.

Cet objet est véritablement une proto-étoile : diegensions (qq centaines de milliers a
-3
gq millions de km), sa densité (~ 1 g.cysont comparables a celle d'une étoile.

Autour de I'objet central la matiére s'organisessimume d'un disque épais dont la masse
est typiquement du dixieme de la masse solaire.jeétssd'éjection apparus a la phase
précédente sont toujours presents.

L'énergie provient de la contraction gravitatiommede ['étoile. Le rayonnement
globalement émis par le systeme étoile/disquessrs forme infrarouge et radio. Cette
phase dure typiquement cent mille ans.

Phases pré-stellaires

4) L'objet de classe Il. L'étoile est alors consgtit et le nuage qui I'entoure se dissipe. A
cet age le Soleil était une étoile environ dix fpigs brillante qu'aujourd’hui mais avec



une température de surface plus faible : envird04fkgrés celsius. Les objets de classe
Il présentent de forts exces UV / infrarouge parpoat aux étoiles 'adultes'. On les
appelle Ttauri du nom de I'étoile prototype dansdastellation du taureau. C'est a cet
age (~ un million a quelques millions d'années) Igeile devient optiquement visible et
sort de son nuage : c'est sa naissance.

5) L'objet de classe lll. La forte activité magnée typique de la phase précédente faibli
en méme temps que I'excés en lumiére infrarougas D@ méme temps la luminosité
descend et la température de surface monte :ld'ésa rapproche de la séquence
principale en subissant une lente contraction gd@ella température et la densité
centrales augmentent. Age : dix millions & quedagizaines de millions d'années.

Il est important de noter gu'au cours de toutegtages précédentes I'étoile ne tire jamais
son énergie de la fusion de I'hydrogene. Elle yermae que du fait de sa contraction
gravitationnelle.ll n'y a alors aucune réaction nucléaire (mis & pa bref épisode de
combustion du deuterium au début de la classedlrontraction gravitationnelle agit de
la facon suivante : du fait qu'il n'y a pas de seut'énergie contrebalancant le champ de
gravité, I'étoile tend a se contracter sous |'efeetson propre poids (cf la chapitre sur la
structure II). Or lorsque un gaz se comprime iti&iffe (essayez de gonfler un pneu de
vélo). L'étoile s'échauffant, elle rayonne. Depeigébut de la contraction du coeur dense
jusqu'a l'allumage de I'hydrogéne en son centravéar sur la séquence principale)
I'évolution de notre étoile Soleil aura demandérilons d'années.

2) La séquence principale

La quasi totalité des étoiles se situent commeen®oleil aujourd’hui au cours
d'une phase de combustion nucléaire de I'hydroganieurs centre?our cette raison,
cette phase a recu le nom de série ou séquenagppian Cette étape suit directement la
formation de I'étoile que nous avons décrit au itleprécédant. Pour les étoiles situées
sur la séquence principale la luminosité et la tnapire de surface sont étroitement liées
a la masse : plus I'étoile est massive plus etleleside et lumineuskes étoiles les plus
massives atteignent 100 masses solaires : elledesnempératures de surface de l'ordre
de 50 .000 degrés et des luminosites de plusieillisma de luminosités solaires. Les
étoiles les moins massives tournent autour de 1#E)@asses solaires : elles ont des
températures de surface de l'ordre de 2000 dedrékese luminosites de Il'ordre du
milliéme de luminosites solaires.

Bien que le Soleil brile 600 millions de tonndsydrogene a chaque seconde il
demeure au cours de sa vie 9 milliards d'annéedasséquence principale. Ces 600
millions de tonnes ne sont en effet qu'une pa#iesdire de la masse solaire totale qui est
de 2 milliards de milliards de milliards de tonn&ar conséquent la combustion de
I'hydrogéne est un phénomene tres lent ; cecigx@lia longévité et la stabilité solaire en
particulier et stellaire en generdlest d'ailleurs intéressant de noter que lede&t ont un




trés faible rendement énergétique : elle ne predaique trés peu d'énergie par unité de
masse. En son centre le Soleil ne dégage qu'liom@ime de watt par gramme c'est-a-
dire 100 millions de fois moins que le filamentrdduampoule classique (mais il y a
beaucoup de gramme dans le coeur du Soleil etpdestjuoi il est si lumineux!).

Le Soleil est en définitive trés peu different aupbhui de ce qu'il était a son arrivée sur
la séquence principale il y a 4.5 milliards d'aséSa température de surface n'a
augmenté que de 140 degrés pour atteindre 550@sd€yaujourd'hui (ie 5800 K). De
méme sa luminosité s'est accrue de 30 %. Celaspane a une augmentation moyenne
d'environ 7 millionieme de pourcent par millénagtereste trés faible par rapport a la
gamme de luminosités pour les masses d'étoilesuéesci-dessus.

On peut comprendre I'évolution de la températudeda luminosité de surface en
les rattachant a I'évolution interne et plus spge&@ment a I'évolution du coeur. Sous le
poids considérable de I'enveloppe, le coeur sostde siege de réactions nucleaires. Ces
réactions changent la composition centrale, cesguépercute sur la structure globale. Le
centre d'une étoile étant la région évoluant aea@s réactions nucléaires il constitue a
la fois le moteur évolutif et énergétique de I'étoi

Revenons sur la structure solaire. Sous la surfasible s'étend une zone
mélangée par la convection sur le tiers du raydairgosoit 230 mille kilométres. Plus
profond et jusqu'au centre (situe a 700. 000 kikesede la surface) se trouve la zone
dite radiative exempte de mélange efficace. L'éaeegt transportée par la convection
dans la premiere région et par la radiation darset@mnde. On peut comparer ce dernier
transport a de la diffusion : les photons (les igaile lumiere véhiculant I'énergie)
diffusent depuis le centre comme une goutte d'epeut diffuser dans de I'eau limpide.
Cette diffusion est d'ailleurs trés lente : remaht@du centre un photon met plus de cent
mille années a atteindre la limite de la régionveative (& comparer au 7 minutes qu'il
lui faut ensuite pour voler de la surface solaita @erre). Le flux lumineux est alimenté
par les réactions nucléaires qui ont lieu a moi@D® rayons solaires du centre. Ces
réactions transforment globalement 4 noyaux d'lgéime (4 protons) en un noyau
d'hélium plus de I'énergie. Comme la plupart deslest le Soleil tire son énergie de
réactions nucléaires : c'est un immense réacteuateave. La transformation de
I'nydrogéne en hélium s'accompagne d'une légerenentgtion en température et en

densité. Il y a 4.5 milliards d'années la tempéeatiolaire centrale était de 13 millions de
-3
degrés (15 millions aujourd’hui) et la densité d& @gcm (150 aujourdhui). Or

l'efficacité des réactions nucléaires dépend foetemde ces quantités, et plus
particulierement de la température : dans les tiomdi solaires centrales si la
température montai d'un facteur 2 le taux de priodln@nergétique nucléaire monterais
d'un facteur 16. Par conséquent alors que le cea@aire consomme son hydrogéne il
émet de plus en plus d'énergie. Cette augmentat®mrproduction se traduit par
laugmentation de la luminosité et de la tempéeatle surface que nous avons évoque
plus haut.




3) Géante rouge

Le Soleil a aujourd’hui consommé la moitié de sombustible. La fraction de
masse en hydrogéene central n'est plus que de 3& #&action de masse en hélium est
montée a 63 %. Initialement ces rapports étaieesqure inverses puisque I'hydrogéne
solaire initial était voisin de 70 % en massehglium initial voisin de 28 %.

D'ici quelque 4.5 milliards d'années les réservefygrogene seront épuisées. Le coeur
du Soleil alors constitué d'hélium pur sera prieésdurce d'énergie nucléaire. Il entrera
en contraction et s'échauffera. Remarquons queai@rhent a ce que I'on pourrait croire
l'arrét des réactions nucléaires provoquera unmantation de température. De méme si
on arrétais aujourd’hui (comme par magie) les i@astnucléaires dans le Soleil celui-ci
ne se refroidirait pas.. bien au contraire, il eat@acterait sous l'effet de son poids et la
compression entrainerait un échauffement du g&ontrairement a lintuition les
réactions nucléaires ont donc pour effet (entreejud'empécher le Soleil et les autres
étoiles de se contracter et de s'échauffer!

Ayant ce point a l'esprit, revenons au destinisolale coeur privé d'énergie
nucléaire se contracte et s'échauffe. Mais dangitgens légerement excentrées il reste
de I'hydrogene : celui-ci commence a brdler catdatraction éléve la température. La
combustion de I'nydrogene se déplace donc progerasnt du centre vers I'extérieur sur
une coquille sphérique toujours plus grande altdugrcher I'hydrogéne frais de plus en
plus loin du centre. Conformément a ce que nousng&de voir la combustion bloque en
partie la température dans la coquille et I'empé&cme de suivre la contraction du coeur.

L'étoile est alors dans une situation ou le cegucontraction est surplombé d'une
coquille de combustion de I'hydrogéne qui ne sdraote pas. La densité a la base de
cette coquille ne peut que diminuer au cours dupgeipuisque la matiére tend a se
rassembler plus profondément. Mais alors par cardup la densité doit aussi diminuer
au dessus de cette coquille. Pourquoi? Parce @ike sie diminue pas le gaz constituant
I'étoile termine fatalement dans une situation oumilieu plus dense se trouga-dessus
d'un milieu moins dense. Une telle situation n'pat stable et disparaitrais tres
rapidement : essayez donc de faire tenir du vieagur de I'huile dans un verre.
Impossible, le vinaigre, plus lourd glisse systéquegment au fond.

Que signifie cette diminution de densité dans Egions au-dessus de la couche de
combustion de I'hydrogéne ? Cette diminution desii@rveut dire que le gaz solaire se
dilate : les couches externes du Soleil gonfled#mhesurément et la luminosité solaire
montera en conséquence. Dans le méme temps la regomeéde surface diminuera a
4000 degrés celsius. Le globe solaire deviendra dmmense et beaucoup plus rouge
gu'il ne l'est aujourd'’huiLa surface de I'étoile dépassera l'orbite de Merquis de
Venus pour atteindre les environs de l'orbite Ttree un milliard d'années apres
I'épuisement de I'hydrogéne central. Toute vieetre aura alors disparu. Les océans se
seront évapores et I'atmosphére terrestre suré@wséf sera échappé dans I'espace. Notre
étoile occupera le tiers voire la totalité du t¢estestre.

A ce stade de son évolution le Soleil est une geenige. Il est 1000 & 2000 fois plus
lumineux qu'aujourd’hui. L'énergie rayonnée provedars a plus de 90 % de la fusion de
I'nydrogéne de I'enveloppe le reste étant fourmi lpacontraction gravitationnelle du




coeur d'hélium.
4) Géante rouge asymptotique

Aprés un milliard d'années de contraction le cosoiaire sera suffisamment
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chaud (120 millions de degrés) et dense (100 kgjcpour que la fusion de I'hélium
débute. Dans les étoiles de faible masse comme gttile, I'allumage de ces réactions
se fait de facon catastrophique : en raison deetaforte densité la fusion de I'nélium en
carbone s'emballe. A lieu dans I'étoile ce queomme un flash thermonucléaire : sur
une durée extrémement breve (peut-étre quelguesitesin quelques pourcents de
I'nélium central est consumé ce qui entraine uragément d'énergie de l'ordre d'un
milliard de fois I'énergie dégagée par secondeuadjoui par le Soleil. L'énergie libérée
par le flash de I'hélium n'est pas immeédiatemepbmaée vers I'extérieur (I'étoile ne
devient pas plus brillante) mais elle a pour effiencipal de dilater fortement le coeur.
Par contre-coup le couches externes solaires deactent et la luminosité de I'étoile
redescend de ~1000 luminosités solaires a ~ 10hasites solaires.

L'étoile entre alors sur une phase de combustiangtille’ de I'nélium qui dure environ
un milliard d'années. Cette phase est dix fois paugte que la phase de combustion de
I'nydrogéene en raison du rendement énergétiqua fiesion de I'hélium dix fois moindre
gue celui de I'hélium.

Une fois que I'hélium central est entierementsfamé en carbone (et aussi en
oxygene) sa zone de combustion se déplace ggtérleur : on passe a une combustion
en couche comme a la fin de la séquence princjpale I'nydrogene. Le coeur de |'étoile
se contracte a nouveau et I'évolution ultérieussamble beaucoup a celle au sortir de la
séquence principale : avec une luminosité montant Yes 5000 luminosites solaires
I'étoile redevient une géante roug®ur cette raison I'étoile est appelé étoile geruge
asymptotique.

De tels objets sont animés de pulsations de grang#eur. Le rayon de I'étoile
se met a varier d'environ 50 % avec une périodeugpde I'ordre de 300 jours. Ces
variations régulieres sont observables car ellegpercutent sur la luminosité de ces
étoiles qui sont appelées variables a longue périadtoile omicron Ceti de la
constellation de la Baleine correspond a cetteseld®bjets. Elle leur a donne son nom :
les étoiles Mira Ceti ce qui signifie 'la mervailte (mira) de la baleine (Ceti)' car son
éclat rougeoyant varie au fil des mois.

5) Naine blanche

Une fois au stade de géante rouge asymptotigil&dl perd trés rapidement de
la masseles couches superficielles de I'étoile sont &i@nt liées au centre (le champ
de gravite diminue en raison de l'inverse du cderéa distance au centre). De plus elles
sont froides : dans ce lointain futur I'atmosphsstaire est a 2800 degrés environ et par




conséquent des poussieres carbonées s'y formestpdlessiéres sont poussées par le
rayonnement de I'étoile et partent se perdre danslieu interstellaire. Avec elles, elles
entrainent du gaz et le Soleil perd jusqu'a unionikme de sa masse par an. Ce taux de
perte de masse est énorme : en quelques centanedliérs d'années (ce qui est tres
court a I'échelle d'une vie d'étoile) I'enveloppme est totalement soufflee.

Ne subsistent que les cendres de la combustionaterde I'hélium. Un coeur
stellaire extrémement chaud fait de carbone etydéme. Les dimensions de ce coeur
sont minuscules en regard d'une géante rouge owerdénsoleil actuel : le rayon de la
'nouvelle’ étoile est voisin du rayon terrestré 86D0 km. Dans le méme temps la surface
de I'étoile étant trés chaude (initialement 150 @eq@rés) celle-ci rayonne son énergie
sous forme rayons X, de radiation ultravioletteletumiére blanc bleutee. En raison de
sa taille et de son rayonnement ce type d'étoilepgselée naine blanche.

Le fort rayonnement ultraviolet de la trés jeunaine blanche ionise en
permanence le gaz provenant de l'enveloppe rejatée 'espace et avoisinant encore
I'étoile. Ce gaz se recombine en émettant du ragment lumineux et un équilibre
ionisation/recombinaison s'établit : le milieu gax diffus rayonne par fluorescence..
Apparait alors dans le ciel un nuage faiblementiri@ox que I'on nhomme nébuleuse
planétairel es nébuleuses planétaires s'étendent sur dassrdgd'ordre de 1 a 10 années
lumiére. Leurs formes sont souvent sphériques ¢degu a valu leur nom : dans les
premiers télescopes ces nébuleuses évoquaient isgsied de planetes. On sait
aujourd’hui que les nébuleuses planétaires n'guoureusement aucun lien avec des
planetes. Le gaz constituant une nébuleuse plan&taidisperse et s'éloigne de I'étoile
centrale avec une vitesse de l'ordre de quelquesndis de kilometres par seconde. En
moins de 100.000 ans la nébuleuse planétaire lanwgat disparu.

La ou se trouvait le Soleil ne reste qu'une étoidne blanche. Cette étoile
n'évolue pas sur le plan nucléaire. Cela est dwra extraordinaire densité mais
relativement faible température de son intérie@m estime aujourd’hui que la masse
contenue dans la naine blanche dont le Soleil &rfarest de 60 % de sa masse actuelle.
Si le rayon est de 6000 km cela signifie que lssdémmoyenne du gaz avoisinera les cent
tonnes par centimétre cube. Dans le méme temigsnigérature moyenne de l'intérieur
n'excédant pas les 200 millions de degrés la neasiéra dans un état dit dégénére.

Plus la densité d'un milieu monte plus les électroonstituant la matiére tendent
a occuper des positions rapprochées. Cela ne tengi@s un probleme dans la mesure
ou ces électrons se déplacent vite les uns pgrbrapux autres. La mécanique quantique
interdit en effet & deux électrons d'avoir des twss et des vitesses arbitrairement
proches. De ce fait si la gravité veut contracterobjet déja aussi dense qu'une naine
blanche ses électrons se rapprochent et leurssega®latives augmentent. Cela a pour
conséquence d'engendrer une forte pression qupasepa la gravité. Cette pression
essentiellement liee a un effet de mécanique oyamtiest appelée pression de
dégénérescence. Elle empéche la contraction déd'@ui serait nécessaire a l'allumage
des réactions de fusion nucléaire du carbone. lthike éaine blanche est donc un objet
figé et en équilibre : d'une part la gravité quideé comprimer la matiere vers le centre.
D'autre part la pression de dégénérescence deékeempéche la contraction.

Au cours du temps la naine blanche se refroidga: luminosité descend



rapidement au environ du dixieme de milliéme deihasité solaire. Au bout d'environ 5
milliards d'années le gaz est suffisamment den$mielt pour se transformer en solide.
Les noyaux de carbone et d'oxygéne commencentdésgeser les uns par rapport aux
autres pour constituer un réseau cristallin. Ceegtesition est tout a fait comparable au
phénomeéne de solidification de I'eau lorsque aglige transforme en glace a 0 degrés
celsius. La naine blanche devient finalement unrréeocristal de l'espace inerte et se
refroidissant indéfiniment. L'étoile rayonne de n®mien moins son éclat disparaissant
finalement totalement.

V Conclusion

La vie de I'étoile Soleil aura duré un peu plus @@ millions de siécles. Au cours
de cette vie le Soleil n'aura pratiguement jamassé d'étre le siege de réactions
nucléaires transformant I'hydrogéne en hélium ph&ium en carbone et en oxygene.
L'énergie dégagée par ces reactions lui aura petenimyonner avec une extraordinaire
stabilité pendant la plus grande partie de saltmégue évolution et donc d'assurer les
conditions qui ont permis a la vie terrestre ddé&eelopper.

Il est intéressant de se pencher sur les moyesi®€moeuvre par la nature dans le
Soleil en particulier et les étoiles en généralatfrs interactions (quatre forces) sont
connues a ce jour dans la nature. L'interactiomitgtgonnelle qui se manifeste sur Terre
par la chute des corps ; l'interaction électromtigné mise en oeuvre par exemple dans
les ondes lumineuses, les phénomeénes électriquedeuréactions chimiques ;
l'interaction nucléaire forte qui assure la stébiiux noyaux atomiques de la matiere ;
l'interaction nucléaire faible qui intervient ddas processus de désintégration nucleaires.
Ces quatres interactions fondamentales de la natirent directement en jeu dans les
étoiles.D'abord_l'interaction gravitationnell@ssemble la matiere et la concentre depuis
le nuage des origines. Ensuite cette méme grawitassure la cohésion de l'astre et
comprime les parties centrales jusqu'a ce queéastions nucléaires s'y déclenchent.
Mais la gravitation ne pourrai réussir a confireeighz si l'interaction electromagnetique
n'évacuait I'énergie thermique produite lors desmperes étapes de contraction.
L'électromagnétisme joue par ailleurs un role @npuisqu'il permet a I'étoile de
rayonner I'énergie dégagée par les réactions ritedéa l'interaction nucléaire forte
assurant la cohésion des noyaux résultant de i@nfsélium puis carbone et oxygene),
l'interaction nucléaire faibleontrélant quant a elle une ou plusieurs étapés fiesion.

Toutes les interactions fondamentales (connuasgiltent donc de concert dans
une étoile. Mais a quoi travaillent-elles? Le gainalement pris au milieu interstellaire y
retournera pour une bonne partie lors des ultintepesd de I'évolution du Soleil.
Cependant il aura été enrichi en éléments plugd$ogue I'hydrogéne par les réactions
nucléaires : hélium, carbone, oxygéne. Ces deuiatercomposes jouent un réle central
dans notre existence. Ainsi les étoiles participgntélaboration des briques qui ont
permis, permettent et permettront a la vie de seldpper. Nous sommes doublement
redevables aux étoiles : la Terre recoit du Saleil énergie, d'autres étoiles aujourd'hui
défuntes ont synthétisé les noyaux de la matieos gonstituant. Pour finir je ferai donc




un paralléle entre le phénoméne que I'on nommeelatvla vie d'une étoile comme le
Soleil. La matiére vivante est beaucoup plus ogganue la matiere inerte. Sur Terre le
développement d'étres de plus en plus complexeswas du temps peut étre rapprochée
de I'évolution d'une étoile. Car elle aussi emmknenatiere vers un plus grand état
d'organisation (techniqguement on dit que son ergrdjninue) : les réactions nucléaires
agencent par exemple en un seul édifice des ngyacédemment distincts. Les étoiles a
travers leur évolution participent donc a la terwdagénérale qui caractérise I'Univers. Du
simple au complique et du désordonné au structuré.
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