
La distribution de masse des étoiles

Un paramètre fondamental de l’Univers

Patrick Hennebelle



Univers visible 

~15 milliards d’années
lumière 

Galaxies 

~100,000 années lumière

Nuages moleculaires

~100 années lumière 

Grandes Structures 

Cycle interstellaire et formation des étoiles

Planètes

Coeurs denses
Fraction d’al

Etoiles et disques

heure lumièrePlanètes extrasolaires



1) Des étoiles – c’est quoi ? 

2) Des étoiles – pour quoi faire ?

3) Des étoiles – comment elles se forment ? 
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Des étoiles :

-c’est quoi ?



La recette d’une étoile

Du gaz d’hydrogène

La gravité

La pressionH

He,C
N,O…Des réactions 

nucléaires

De la lumière



Des étoiles :

-c’est quoi ?

-les plus petites ?



Les plus petites étoiles ?

0.08 MS (85 MJ) : la limite de brûlage de l’hydrogène

0.013-0.08 MS : brûlage du deutérium => naine brune

En dessous de 0.013 MS, plus de réactions nucléaires 
possibles, on parle de alors de « free-floating planets » 
et de planètes géantes comme Jupiter



Des étoiles :

-c’est quoi ?

-les plus petites ?

-les plus grosses ?  



Les plus grosses étoiles ?

L’amas R136a1 dans la nébuleuse de la Tarentule

Masse record
~300 Ms

Pourrait-il y avoir des étoiles plus grosses ? Sans doute oui.
Y a t-il une limite ?



Des étoiles :

-c’est quoi ?

-les plus petites ?

-les plus grosses ?  

-pourquoi les étoiles brillent ?



Pourquoi les étoiles brillent ?
Qui brillent le plus ? 

La densité d’énergie lumineuse d’un corps noir : 𝑈!"# = 𝑎𝑇$

Le transport de l’énergie lumineuse : 𝐹!"# = 𝐷 %&!"#
%'

, 𝐷 ≈ 𝑐𝑙#() =
*
+,

L’équilibre mécanique : kT = -.
'
𝑚/

La luminosité : 𝐿⨀ = 4π𝑅1𝐹!"# ∝ 𝑀2

Une étoile brille car elle est chaude…

Les grosses étoiles sont plus chaudes
=> Elles brillent beaucoup plus !



Des étoiles :

-c’est quoi ?

-les plus petites ?

-les plus grosses ?  

-pourquoi les étoiles brillent ?

-combien de temps vivent-elles ?



Quelles étoiles vivent le plus longtemps ?

Une étoile rayonne donc perd de l’énergie…

Quelle source d’énergie ?
ÞLes réactions nucléaires car 𝐸 = 𝑀𝑐1…

Les grosses étoiles ont un plus gros « réservoir » 

mais elles « consomment » plus  car 𝐿⨀ ∝ 𝑀2 !

𝜏 ∝
𝐸
𝐿
∝ 𝑀31

Les plus grosses étoiles vivent 3-4 Ma
Le soleil 10 Ga
Les plus petites sont… presque… éternelles



1) Des étoiles – c’est quoi ? 

2) Des étoiles – pour quoi faire ?

3) Des étoiles – comment elles se forment ? 



Pourquoi s’intéresser aux étoiles ?

-elles produisent les éléments lourds (carbone, oxygène)



Les étoiles sont le siège de réactions nucléaires qui :

-chauffent leurs intérieurs (E=Mc2…) 

-synthétisent les éléments lourds tels que le carbone



Abondances  des éléments lourds

He/H~10-1

D/H~3 10-5

C/H~3 10-4

N/H~1 10-4

O/H~7 10-4

Métaux:  10-7 -10-5

Bien que leurs abondances soient relativement faibles, 
les éléments lourds jouent un rôle très important pour la 
physique du milieu interstellaire, en particulier pour le 
bilan thermique.



Sans élément lourd, pas de vie



Pourquoi s’intéresser aux étoiles ?

-elles produisent les éléments lourds (carbone, oxygène)

-elles abritent les planètes 





Existence des exo-planètes
en orbite autour d’autres étoiles…



De plus en plus de planètes découvertes

Sans doute plus de planètes que d’étoiles (100 milliards) 
dans la Galaxie



Pourquoi s’intéresser aux étoiles ?

-elles produisent les éléments lourds (carbone, oxygène)

-elles abritent les planètes qui se forment dans les disques 
protoplanétaires autour des étoiles !



Un disque protoplanétaire récemment observé par ALMA
Des sillons sont visibles…

D’autres exemples de disques récemment observés

Benisty+2015



Pourquoi s’intéresser aux étoiles ?

-elles produisent les éléments lourds (carbone, oxygène)

-elles abritent les planètes 

-elles sont “visibles”



Expansion de l’univers
Loi de Hubble

Décalage vers le rouge des galaxies



La matière noire

Begeman et al. 1991

Courbe de rotation des galaxies

Egalement mise en évidence dans les amas de galaxies.



Pourquoi s’intéresser aux étoiles ?

-elles produisent les éléments lourds (carbone, oxygène)

-elles abritent les planètes 

-elles sont “visibles”

-elles ont une grande influence sur les galaxies



La nébuleuse de Cassiopée : un reste de supernova



Une « cascade » turbulente dans les galaxies

La turbulence hydrodynamique joue un rôle fondamentale dans les galaxies
dans le gaz moléculaire des lois de puissance sont observées sur plusieurs décades.

Taille (année lumière)di
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Dispersion de vitesse
en fonction de la taille

Larson 1981
Falgarone 2000

Une simulation numérique
du gaz interstellaire turbulent

Kritsuk et al. 2007



Qu’est-ce qu’une simulation numérique ? 

Un algorithme qui résout avec une certaine précision les équations de la 
physique pertinente pour le problème étudié. Plusieurs étapes :

-définition d’une technique de discrétisation (grilles, particules…). Cet 
échantillonnage peut évoluer au cours du temps

-définition d’une méthode pour résoudre de manière approchée, les 
équations de la physique 

-une simulation doit être bien résolue => un grand nombre d’éléments 
de calcul (parfois plusieurs milliards voire centaines de milliards)

-pour être réalisé, le calcul nécessite plusieurs milliers (voire centaines 
de milliers) de processeurs travaillant en parallèle

-on a souvent recours à des modèles « sous-maille » pour décrire ce qui 
se passe à des échelles trop petites pour être décrites

Une simulation numérique est une longue suite d’approximations…



Densité du gaz intégrée
Vue de face

Les explosions des étoiles “agitent” la galaxie

3000 années lumière

Exemple d’un calcul sur ordinateur montrant l’influence des 
explosions sur une tranche de galaxie

Vue de profil

Iffrig&H 2017



1) Des étoiles – c’est quoi ? 

2) Des étoiles – pour quoi faire ?

3) Des étoiles – comment elles se forment ? 



Comment les étoiles se forment ?

-par effondrement gravitationnel d’un nuage de gaz



La gravité : force d’attraction universelle !

G = 6.67 10-11 kg-1 m3 s-2

𝐺×𝜌 ∶ s-2 r la densité du gaz (la masse par unité de volume)

!
"#
: s est un temps caractéristique, dit temps 

de chute libre 

C’est le temps au bout duquel un nuage de densité r, 
d’effondre sur lui-même et forme une singularité/étoile.



Un nuage interstellaire de densité, r

La gravité

La pression

Une bataille cosmique : la gravité contre la pression !
Une affaire de temps, le plus rapide gagne…

Si le temps de chute libre < temps de traversée le nuage s’effondre
4
-,
< '

5$%&
⇒ 𝑅 > 5$%&

-,
Le nuage doit être assez grand



la gravité et la pression ou comment passer d’un 
Univers presque homogène à un Univers structuré

temps de chute libre < temps de traversée
4
-,
< '

5$%&
⇒ 𝑅67"89 >

5$%&
-,

masse minimum, dite de Jeans :
𝑀67"89 ∝ 𝜌𝑅67"892 ∝ 𝜌34/1

La masse de Jeans diminue avec la densité !

Quand une masse de gaz se contracte, sa densité augmente, 
la masse de Jeans diminue et donc de nouveaux fragments 
apparaissent.

L’Univers se fragmente ! 
Des objets de plus en plus petits apparaissent.



Comment les étoiles se forment ?

-par effondrement gravitationnel d’une boule de gaz

-la distribution de masse des étoiles 



Comment détermine-t-on la fonction de masse ?
-La masse n’est, en général, pas accessible

-On mesure la luminosité

-Il faut un modèle pour « transcrire » la luminosité en masse

-On mesure alors la « present day mass function » - il faut ensuite corriger 
de l’âge (les étoiles massives peuvent avoir disparu)

-Il faut également tenir compte de la binarité

Baraffe et al. 1998



La fonction de masse initiale des étoiles 
(Salpeter 1955, Kroupa 2002, Chabrier 2003, Hillenbrand 2004, Moraux+2007, Bastien+2010, 
Offner+2014)

Deux caractéristiques principales :
-une loi de puissance (processus sans échelle caractéristique)
-un pic => une masse caractéristique

AA48CH10-Meyer ARI 23 July 2010 15:48

are often misinterpreted, but perhaps more pernicious are the subtle implications of confusing less
precise descriptions of the mass function slope: An IMF that is “flat” or “falling” in logarithmic
units can still be rising in linear units! A key reference point in this discussion is the relative
amount of mass contained within equally sized logarithmic mass bins. Taking the first moment
of the distribution described by Equation 2 with respect to mass, we can calculate the total mass
within a logarithmic interval. The critical slope is α > 2 (" > 1), where the amount of mass per
equal-sized logarithmic bin is larger for the lower mass bins.

The logarithmic formalism of the IMF is preferred by some researchers for two reasons: (a) It
provides a quick estimate of the relative stellar mass in decadal bins, and (b) it permits description of
the IMF as a log-normal function. The log-normal form of the IMF was first introduced by Miller
& Scalo (1979), and a theoretical explanation was offered by Zinnecker (1984; see also Larson
1973), who invoked the central limit theorem. The central limit theorem states that any function
resulting from the sum of an infinite number of independent variables can be described by a normal
or Gaussian distribution function. If we imagine star formation as a complex transformation where
stellar mass is determined by the product of several variables and then take the log, we have that
log m is the sum of a series of possibly independent distribution functions. If the series is infinite and
the variables are truly independent, we can then expect the distribution of log m to follow a Gaussian
form. In short, if star formation is very complex, it would not be a surprise if the distribution of
log m were Gaussian, that is, log-normal (see Adams & Fatuzzo 1996) and have the form

φ(m) ∼ e−
(log m−log mc )2

2σ 2 . (5)

Hereafter, we refer to the variable mc as the characteristic mass in a log-normal IMF. A log-normal
function is shown as a solid line in Figure 1 as the base of the IMF. It is useful to note that the
power-law form of the IMF (dN/d log m) is a straight line in this log-log plot. If we imagine that
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Figure 1
Schematic of an eight-parameter initial mass function (IMF). The “base” of the IMF is approximated as a
log-normal distribution (shown as a solid blue line) with a (1) characteristic mass and (2) dispersion (σ ). On the
high-mass side are the additional parameters of the (3) high-mass break, (4) high-mass slope (shown as a
dashed-dotted red line) and (5) upper mass limit (represented by a dashed dark yellow line). Parameters 6, 7, and
8 are the equivalent on the low-mass end.
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Pour des masses > 1-2 Ms : dN/dlogM a M-1.35

Bastien+2010



AA48CH10-Meyer ARI 23 July 2010 15:48

–4

log m (log M☉)

Associations
Dense clusters
Field

Open clusters
Globular clusters

–10
–2 –1 0 1 2 –1 0 1 2

–8

–6

–2

0

2

lo
g 

(d
N

/d
m

) +
 c

on
st

an
t
ρ oph

σ Ori

λ Ori

ONC

Pleiades
M35

Taurus

Chameleon I
IC 348

Field
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Figure 3
The derived present-day mass function of a sample of young star-forming regions (Section 2.3), open clusters spanning a large age
range (Section 2.2), and old globular clusters (Section 4.2.1) from the compilation of G. de Marchi, F. Parsesce, and S. Portegies Zwart
(submitted). Additionally, we show the inferred field star initial mass function (IMF) (Section 2.1). The gray dashed lines represent
“tapered power-law” fits to the data (Equation 6). The black arrows show the characteristic mass of each fit (mp), the dotted line indicates
the mean characteristic mass of the clusters in each panel, and the shaded region shows the standard deviation of the characteristic
masses in that panel (the field star IMF is not included in the calculation of the mean/standard deviation). The observations are
consistent with a single underlying IMF, although the scatter at and below the stellar/substellar boundary clearly calls for further study.
The shift of the globular clusters characteristic mass to higher masses is expected from considerations of dynamical evolution.

2008; Kruijssen 2009). Hence, there is an expected, and observed, correlation of mp with the cluster
relaxation time (G. de Marchi, F. Paresce, and S. Portegies Zwart, submitted).

2.3. Young Clusters and Associations
2.3.1. Primordial and dynamical mass segregation. An additional complication in IMF studies
comes from the spatial distribution of stars within a cluster or association. The most massive stars
in large, young clusters are often located in a cluster’s innermost regions. This phenomenon is
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Pourquoi la fonction de masse des étoiles est-elle « si » 
universelle ?

Ces données montrent que le spectre de masse des étoiles varie peu d’une région à 
l’autre quand bien même les conditions physiques sont parfois très différentes.

Même si des différences plus marquées commencent à apparaitre, l’universalité 
(relative) de l’IMF est surprenante. 

Bastien+2010



Pourquoi la fonction de masse des étoiles est-elle « si » 
universelle ?

H&Grudic ARAA, 2024



Comment les étoiles se forment ?

-par effondrement gravitationnel d’une boule de gaz

-la distribution de masse des étoiles

-idées physique et études de la distribution de masse par les 
simulations numériques 



Etude de la formation des étoiles grâce aux 
simulations numériques

~3
0 

lig
ht

 y
ea

r

Verliat+2022

Les points rouges représentent des
étoiles. Modèle « sous-maille ».



Une origine du pic de la fonction initiale de masse ?

Bhandare+2020

Au cours de l’effondrement gravitationnel, la densité du gaz augmente de 
pratiquement 20 ordres de grandeur. A « mi-parcours », la  poussière 
devient opaque à son rayonnement.
=> l’effondrement s’arrête pour un temps.
=> de la masse s’accumule et un cœur hydrostatique se forme
=> quand la masse est assez élevée, l’effondrement reprend et l’étoile se 
forme

Température en fonction de la densité

AA48CH10-Meyer ARI 23 July 2010 15:48

are often misinterpreted, but perhaps more pernicious are the subtle implications of confusing less
precise descriptions of the mass function slope: An IMF that is “flat” or “falling” in logarithmic
units can still be rising in linear units! A key reference point in this discussion is the relative
amount of mass contained within equally sized logarithmic mass bins. Taking the first moment
of the distribution described by Equation 2 with respect to mass, we can calculate the total mass
within a logarithmic interval. The critical slope is α > 2 (" > 1), where the amount of mass per
equal-sized logarithmic bin is larger for the lower mass bins.

The logarithmic formalism of the IMF is preferred by some researchers for two reasons: (a) It
provides a quick estimate of the relative stellar mass in decadal bins, and (b) it permits description of
the IMF as a log-normal function. The log-normal form of the IMF was first introduced by Miller
& Scalo (1979), and a theoretical explanation was offered by Zinnecker (1984; see also Larson
1973), who invoked the central limit theorem. The central limit theorem states that any function
resulting from the sum of an infinite number of independent variables can be described by a normal
or Gaussian distribution function. If we imagine star formation as a complex transformation where
stellar mass is determined by the product of several variables and then take the log, we have that
log m is the sum of a series of possibly independent distribution functions. If the series is infinite and
the variables are truly independent, we can then expect the distribution of log m to follow a Gaussian
form. In short, if star formation is very complex, it would not be a surprise if the distribution of
log m were Gaussian, that is, log-normal (see Adams & Fatuzzo 1996) and have the form

φ(m) ∼ e−
(log m−log mc )2

2σ 2 . (5)

Hereafter, we refer to the variable mc as the characteristic mass in a log-normal IMF. A log-normal
function is shown as a solid line in Figure 1 as the base of the IMF. It is useful to note that the
power-law form of the IMF (dN/d log m) is a straight line in this log-log plot. If we imagine that
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Figure 1
Schematic of an eight-parameter initial mass function (IMF). The “base” of the IMF is approximated as a
log-normal distribution (shown as a solid blue line) with a (1) characteristic mass and (2) dispersion (σ ). On the
high-mass side are the additional parameters of the (3) high-mass break, (4) high-mass slope (shown as a
dashed-dotted red line) and (5) upper mass limit (represented by a dashed dark yellow line). Parameters 6, 7, and
8 are the equivalent on the low-mass end.
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Considérons un nuage de rayon initial R. Modélisons la pression par un polytrope P = K rg

-si g<4/3, lorsque R décroît (le nuage se contracte) Etherm/Egrav diminue. 
L’effondrement s’amplifie. 

-si g>4/3, lorsque R décroît, Etherm/Egrav augmente. L’effondrement est stoppé. 

€ 

Etherm

Egrav

=
PV

GM 2 /R
∝ργR4 ∝R4−3γ

Le rôle critique de la thermodynamique pour la fragmentation

g=4/3 est un exposant critique



Une origine du pic de la fonction initiale de masse ?

Les simulations numériques mettent en évidence une corrélation étroite 
entre la masse du cœur hydrostatique et le pic de la fonction de masse des 
étoiles  

Spectre de masse obtenu dans 
une simulation numérique

Masse du pic en fonction de la 
masse du cœur hydrostatique

Lee&H+2018

pic



Au-delà du pic, un régime auto-similaire ?
Les simulations numériques mettent en évidence un régime en loi de 
puissance qui ne présentent pas d’échelle caractéristique

Spectre de masse obtenu dans une 
simulation numérique N(R) R3 = cst

dRN a R-4

Equilibre viriel 
(gravité = turbulence) :

GM / R = V2 a R2h

=> M a R2h+1

=>
dlogMN = M-3/(2h+1)  

Chabrier&H+2011Haugbolle+2018

Les fluctuations de densité induites par la 
turbulence et la « pression turbulente » 
peuvent expliquer cette tendance



Comment les étoiles se forment ?

-par effondrement gravitationnel d’une boule de gaz

-la distribution de masse des étoiles

-idées physique et études de la distribution de masse par les 
simulations numériques 

-des questions qui perdurent



Des questions qui perdurent…
Les simulations numériques prédisent que pour certaines conditions 
initiales, le spectre prédit est en assez bon accord mais pour d’autres 
conditions ce n’est pas le cas. 

Initial density~ 103 cm-3   (óE_turbulent / E_thermal)

Initial density ~107 cm-3 Lee&H 2018a



Des questions qui perdurent…
Un ingrédient possiblement important, les jets protostellaires. Les 
simulations numériques semblent indiquer que lorsque les jets 
protostellaires sont pris en compte, le spectre de masse trouvé est en 
meilleur accord avec les observations.  

Guszejnov+2021

sans jet

avec jet

ESO,McCaugrean

Un jet protostellaire



Comment les étoiles se forment ?

-par effondrement gravitationnel d’une boule de gaz

-la distribution de masse des étoiles

-idées physique et études de la distribution de masse par les 
simulations numériques 

-des questions qui perdurent

-les très petites masses : « free-floating planets »



Vers les très petites masses : « free-floating » planets

Les observations récentes révèlent une population d’objets dont la masse 
est inférieure à celles des naines brunes. Ils sont qualifiés de « free-
floating planet ».  

Miret-Roig et al. 2022

Upper-Scorpus cluster

Point rouges : free-floating planets
Points bleus : naines brunes
Points jaunes : étoiles



Vers les très petites masses : « free-floating » planets

La distribution de masse se prolonge vers les petites masses. 
Les simulations prédisent un nombre de ces objets bien inférieur à ce que 
les observations révèlent. 

Miret-Roig et al. 2022



Un scénario possible pour la formation des
« free-floating » planets

Un scénario envisageable la fragmentation des disques proto-planétaires.

Vorobyov & Basu 2015

Disques protoplanétaires
Certains se fragmentent et 
forment des free-floating
planets

Nombre d’objets formés



Comment les étoiles se forment ?

-par effondrement gravitationnel d’une boule de gaz

-la distribution de masse des étoiles

-idées physique et études de la distribution de masse par les 
simulations numériques 

-les très petites masses : « free-floating planets »

-des questions qui perdurent

-la distribution de masse des premières étoiles 



Quelle est la distribution de masse des premières étoiles ? 

Les conditions physiques au moment de la formation des premières étoiles 
étaient très différentes de ce qu’elles sont aujourd’hui.

Pas d’éléments lourds (seulement H, He et un peu de D et de Li)
=> refroidissement très difficile
=> température élevée
=> masse de Jeans élevée
=> étoiles massives ? 

Chon et al. 2021

Distribution de masse pour 
différentes « métallicités »



Conclusion

Le spectre de masse des étoiles est certainement l’une des quantités les 
plus structurantes de notre Univers :

-pour les galaxies à grande échelle via les processus de retro-action

-pour la composition du milieu interstellaire

-pour les systèmes planétaires

L’origine de cette distribution de masse est à chercher dans la physique du 
milieu : gravité, turbulence, refroidissement


