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CE QU'IL CONVIENT DE REVISER AVANT D'ABORDER CE CHAPITRE :

* Chapitre IX : La classification spectrale ; I'effet Doppler-Fizeau ;
identification des raies dans un spectre

* Chapitre X : La structure du Soleil (composition chimique de I'atmosphére)
¢ Chapitre X1 : Magnitude apparente ; magnitude absolue ; indice de couleur ;
détermination de la distance ; mesure de la vitesse des étoiles ;

le diagramme de Hertzsprung-Russell ; I'évolution stellaire
 Chapitre XII : Le rougissement interstellaire ; les amas d'étoiles ;
la structure d'ensemble de notre Galaxie.

ON POURRA AUSSI SE REPORTER A :
* Livret de Diapositives : diapositives n°44 et n° 51.
* Documents de Travail : planches TAIX -2aTAIX - 10




On a vu dans Ia partic A de ce cours, comment, au cours de la premiére moiti€é du XX° siécle, Je
cheminement des idées et I'évolution des concepts avaient permis de comprendre que le Soleil,
€toile parmi les autres, était une sphére de gaz constituée principalement d'hydrogéne et d'hélium
dont le rayonnement a pour origine les réactions nucléaires de fusion qui se produisent en son
centre.

Parallélement & ce cheminement théorique, les observations, grice a la mise en service de nouveaux
telescopes, dont le télescope du Mont Wilson (USA) avec 2,5 métres de diamétre (en 1918),
permirent l'obtention de données stellaires plus nombreuses et surtout plus précises dans le
domaine des vitesses radiales, des parallaxes et des mouvements propres conduisant au concept de
Population stellaire par W. Baade en 1944,

I -1- MOUVEMENTS DES ETOILES

I-1-1- Vitesse spatiale des étoiles

Pour tout repérage de mouvement le probléme fondamental réside dans la définition du systéme de
référence. Le repére choisi ici est attaché au Soleil.

La vitesse d'une étoile est déterminée par ses deux composantes : la vitesse radiale (v;), projection
de la vitesse le long de la ligne de visée et la vitesse tangentielle (v;), perpendiculaire 2 la ligne de
visée (Figure I - 1).

La valeur de la vitesse radiale s'obtient grice a l'effet Doppler-Fizeau. Les valeurs de (v;) ainsi
mesurées vont de quelques kms! & environ 300 kms-! avec une précision en moyenne
de 0,5 km s-1. Les mesures de (v;) sont corrigées du mouvement de la Terre autour du Soleil.

Le mouvement d'une étoile se traduit, sur des clichés pris 2 deux dates différentes, par un
déplacement de I'image de I'étoile. Ce déplacement, dont la valeur est réduite a 1'échelle d'une
année, est appelé le mouvement propre (u) ; il correspond 2 la vitesse tangentielle.

L'angle u (Figure I - 2) se mesure par comparaison de clichés pris & des dates différentes. Ces
mesures sont trés vite limitées par les perturbations dues a l'atmosphére terrestre car cet angle est au

plus égal 4 quelques secondes de degré par an.

Ce n'est qu'avec le satellite HIPPARCOS que des progrés qualitatifs et quantitatifs considérables
ont été faits a la fin du XX° siécle puisque les mouvements propres mesurés avec ce satellite ont une
précision égale a 1 10-3 seconde de degré.

Si la distance de I'étoile peut étre par ailleurs mesurée, on peut calculer (en km s-1) la valeur de la

vitesse tangentielle.

Question I - 1 : On observe une étoile, située dans le plan de I'écliptique, dans la direction du
mouvement de la Terre sur son orbite. En supposant que l'orbite terrestre est circulaire, calculer la
correction a appliquer aux observations faites a la longueur d'onde de 500 nm.

Discuter une autre correction possible.

La connaissance du mouvement propre, de la vitesse radiale et de la distance d'une étoile détermine

omplétement sa vitesse dans l'espace. Cependant, les directions qui portent les composantes de la
vitesse varient puisqu'elles sont associées a la direction de 'étoile ; il a été nécessaire de définir un
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systéme de coordonnées ayant des directions indépendantes de I'étoile visée. Ce systéme de
coordonnées associé au Soleil a ses axes définis par rapport au plan de la Galaxie avec comme
direction privilégiée la direction Soleil-Centre de la Galaxie. La Figure 1 - 3 représente ces axes.

On peut ainsi déterminer la vitesse spatiale d'une étoile, rapportée au Soleil.

Question I - 2 :

a) Calculer la valeur de la vitesse tangentielle de Véga dont la parallaxe vaut 0,1 23 seconde de
degré et son mouvement propre 0,346 seconde de degré par an. La vitesse radiale de Véga
vaut 13,7 km s~1; en déduire le module de la vitesse spatiale de cette étoile.

b) Mémes questions pour l'étoile 61 Cyg A, dont la parallaxe vaut 0,293 seconde de degré et le
mouvement propre 5,2 secondes de degré par an ; la vitesse radiale de cette étoile a pour
valeur 64 km s1.

On pourra utiliser le résultar de la question I - 3 de la partie A.

I-1-2-Le mouvement du Soleil par rapport aux étoiles

On définit un systéme local de référence en considérant l'ensemble des étoiles situées dans un
volume de quelques dizaines de parsecs de rayon autour du Soleil. Ce systéme local de référence
désigné par les initiales LSR (Local Standard of Rest) est lié au centre de masse de ces étoiles
(Figure I - 4). Cet ensemble a un mouvement képlérien autour du centre de la Galaxie. Le
mouvement des étoiles, dans ce volume, peut étre considéré comme étant aléatoire. Si le Soleil était
au repos, par rapport au LSR, la moyenne des vitesses spatiales des €toiles mesurées par rapport au
Soleil, serait nulle. Ce n'est pas ce qui est observé.

En effet, le mouvement d'une étoile par rapport au Soleil peut étre décomposé de la fagon suivante :

vitesse d'une étoile par rapport au Soleil = vitesse de l'étoile par rapport au LSR - vitesse du Soleil
par rapport au LSR.
Lep

Appliquons cette relation a toutes les étoiles définissant le LRS et faisons la somme puis la moyenne
de ces vitesses. Le second membre de cette équation a un premier terme qui s'annule en faisant la
moyenne car les vitesses sont aléatoires, alors que le second terme ne peut avoir une moyenne nulle
puisqu'il est le méme pour chaque étoile : c'est la vitesse du Soleil par rapport au LSR ; ce terme
est égal au premier membre de I'équation. Ainsi, par la mesure des vitesses spatiales on peut
déterminer le mouvement du Soleil.

En 1936 en utilisant un catalogue de 3238 ctoiles plus brillantes que la magnitude 6,
H. Nordstrom montra que le Soleil avait une vitesse de 19,5 km s-! par rapport au LSR.
Cependant il faut remarquer que si on change d'échantillon d'étoiles on va modifier le LSR ainsi
que la description du mouvement du Soleil ; c'est effectivement ce qui est observé, néanmoins tant
que le volume du LSR reste du méme ordre de grandeur, la valeur de la vitesse du Soleil n'est pas
affectée.

11 faut maintenant définir dans quelle direction s'effectue ce mouvement local du Soleil.

Pour les étoiles du voisinage solaire on a mis en évidence un effet similaire a celui observé par les
passagers d'un train ol les objets extérieurs sont animés de mouvements opposés a celui du train
(Figure I - 5). Si le Soleil était immobile, la vitesse des étoiles pouvant étre considérée comme
aléatoire, la valeur moyenne des mouvements propres serait nulle ; ce n'est pas ce qui est
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Figure I - 3 : Systeme de coordonnées associé au Soleil.
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Figure I - 5 : Mouvement apparent des €étoiles du voisinage solaire.
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dépend de la direction de la lignf:.de
u train. L'analyse de la répartition
naitre la direction vers laquelle se
la constellation d'Hercule.

et par ailleurs ces mouvements propres ont une orientation qui
visée. Ce résultat traduit l'impression que ressent le passager d
des mouvements des étoiles autour du Soleil permet donc de con
déplace le Soleil. Cette direction, nommée l'apex, se trouve dans

Question I - 3 : Quelle distance, exprimée en unité astronomique, parcourt le Soleil en un an par

suite de son mouvement par rapport au LSR ?

I -1-3- Les parallaxes stellaires

Jusqu'au lancement du satellitt HIPPARCOS (en 1989), la mesure de la distance d'une étoile par
effet parallactique résultant du mouvement de la Terre n'était possible que pour les étoiles
relativement proches, environ 30 parsecs, a cause de la précision limitée des mesures
parallactiques, environ 0,01 seconde de degré.

On voit donc que la méthode des parallaxes trigonométriques est insuffisante pour la détermination
des distances sur une grande échelle. En principe, il est possible d'utiliser une base plus grande
encore que celle de l'orbite terrestre. La Terre participe en effet au mouvement de translation vers
I'apex. En 10 ans par exemple, la distance parcourue est 20 fois plus grande que la base utilisée
pour la parallaxe trigonométrique (Figure I - 6). Si les étoiles, autres que le Soleil n'avaient pas

 elles-mémes de mouvements propres, on pourrait ainsi déterminer leur parallaxe avec une tes

bonne précision. Toutes les étoiles sont animées de vitesse les unes par rapport aux autres et,,
lorsqu'on observe le déplacement apparent d'une étoile particuliére, on ne sait pas distinguer l'effet
parallactique produit par le mouvement de translation du systéme solaire, du déplacement apparent
dii au mouvement de 1'étoile.

Cependant, si on considére un grand nombre d'étoiles, dans la mesure ol 1'on peut considérer leurs
mouvements comme aléatoires, on peut mettre en évidence, statistiquement I'effet parallactique par
l'analyse des mouvements. On calcule ainsi statistiquement une parallaxe qui permettra d'en déduire
une distance moyenne pour les étoiles de ce groupe.

Cette méthode statistique appliquée aux mouvements propres est appelée "parallaxe séculaire”. Une
méthode statistique similaire peut étre aussi développée 4 partir des vitesses radiales et s'appelle
"parallaxe statistique".

Pour préciser comment ces parallaxes sont calculées, nous allons exprimer la vitesse de 1'étoile par rapport au LRS,
appelée vitesse particuliere, en fonction de sa vitesse spatiale (vitesse de I'étoile par rapport au Soleil) et du
mouvement du Soleil (par rapport au LRS) représenté par une vitesse ¢’ dans la direction de l'apex qui fait un angle 8
avec la ligne de visée (Figure I - 7).
La vitesse particuliere de I'étoile est: Vpec = V+% ol V représente la vitesse spatiale de [I'étoile
(paragraphe I - 1 - 1). Projetons cette relation vectorielle sur la ligne de visée :

Vrpec =Vr+#cosl.
Pour une projection sur un axe perpendiculaire 2 la ligne de visée, il faut tenir compte du fait que le vecteur vitesse de
I'étoile n'est pas forcément dans la plan défini par la ligne de visée et la direction de I'apex. On décompose la vitesse
tangentielle de I'étoile vy en deux composantes : V' qui se trouve dans le plan défini par la ligne de visée et l'apex et
v", qui est projeté sur un axe perpendiculaire 2 ce plan. Les vitesses particuliéres données par ces deux projections
sont donc : v+ ¥ sind et v"; puisque la projection de la vitesse du Soleil est ici nulle car cet axe est perpendiculaire
au plan contenant le mouvement du Soleil. On a donc :

Vipee= '+ #sin@) + (v"92)1i2
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Figure I - 6 : Quand le Soleil se déplace de la distance s suite & son mouvement vers |’apex,
la direction vers laquelle on voit I"étoile depuis le Soleil a changeé : les deux directions font un

angle u. Cet angle u est & rapprocher de la parallaxe trigonométrique et s, de la distance Terre-Soleil.
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L e e
En réalité ce qui est mesuré c'est l'angle p correspondant au mouvemsn‘l’ [pmpre Ceest-a-dire ol d est la dle»dnCe. de
I'étoile & l'observateur (Figure I - 1). Notons par p la parallaxe : p = 4,74 vak) et T
que u (voir la question I - 3 dans Ia partie A).
La composante de la vitesse particuliére de I'étoile dans le plan qui contient la ligne de visée et I'apex (v'i+ # sin@)

donne un mouvement propre particulier correspondant qui s'écrit :
o P gl
w =p'+ —4‘7-
€N notant par p' la composante du mouvement propre par rapport au Soleil correspondant a v';.

Cette relation s'écrit -
4.74 (' - u)
p:

¥ sinf
La composante o' ne peut pas étre mesurée individuellement pour chaque étoile. Par contre, si on calcule la moyenne
des valeurs obtenues par I'observation d'un ensemble d'éroiles, la moyenne des valeurs de la composante ' est nulle
car elle correspond au mouvement aléatoire des étoiles par rapport au LSR et on aura alors :

(- w ) 4,74 - S T
Pmoyvenne = —*%—-d‘oﬁ une valeur estimée de la parallaxe séculaire pour l'ensemble d'étoiles considéré.

On peut se demander quel intérét i Y a a déterminer la distance moyenne d'étoiles situées i des
distances trés différentes les unes des autres. Si on dispose d'une information complémentaire
permettant de s'assurer que toutes les étoiles sélectionnées ont la méme luminosité intrinséque, par
exemple parce qu'elles ont les mémes caractéristiques spectrales, on peut déterminer les distances
relatives entre les étoiles de I'échantillon i partir de leur éclat apparent et déduire ensuite la distance
absolue de chacune d'elle a partir de la parallaxe séculaire qui fournit la valeur moyenne des
distances individuelles des étoiles. Cette méthode fut utilisée par H. Shapley en 1917/1918 (voir
partie A, chapitre I1I - 2) pour calibrer la relation Période-Luminosité des céphéides.

I -2 - MOUVEMENT DU SOLEIL DANS LA GALAXIE

L'étude des vitesses particulires des étoiles par rapport au LSR a permis dés 1910 de mettre en
€évidence I'existence d'une famille d'étoiles dites a grande vitesse : leur vitesse étant de I'ordre
de 250 3 300 km s°! & comparer a une valeur de 60 km s-! pour les autres étoiles.

Parmi ces étoiles 4 grande vitesse on trouva des étoiles variables RR Lyrae, des étoiles naines ou
géantes de type spectral G ou K, mais pas d'étoiles de type spectral O ou B. La comparaison de Ia
direction des vitesses entre ces deux groupes d'étoiles mit en évidence une autre propriété : les
€toiles a4 grande vitesse ont une composante de la vitesse perpendiculaire au plan de la Galaxie
(axe Z : Figure I - 3) qui vaut en moyenne 70 4 90 km s’1, & comparer 4 la valeur moyenne de 10

@ 20 km s°! pour les autres étoiles.

Les étoiles RR Lyrae sont des étoiles variables dont le prototype est I'étoile RR Lyrae elle-méme :
ces variations sont analogues  celles des étoiles céphéides, mais avec une Ppériode beaucoup plus
courte : de I'ordre de quelques heures. De par leurs propriétés Spectroscopiques, ces étoiles ont été
trés vite considérées comme formant un groupe homogéne, et leur parallaxe statistique a été calculée

permettant ainsi de déterminer une magnitude absolue visuelle moyenne <My>.

Ces observations des vitesses conduisirent B. Lindblad et J.H. Oort, dans les années 1920-1930, a
développer un modéle du mouvement des étoiles dans la Galaxie en considérant que les étoiles ont
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des orbites képlériennes autour du centre de la Galaxie, orbites situées dans le plan de la Galaxie,
L'étude faite par J.H. Oort est schématisée Figure I - 8.

Soient des étoiles situées, d'une part entre le centre galactique et le Soleil, et d'autre part au-dela du
Soleil par rapport au centre galactique. On suppose que les étoiles ont des orbites circulaires et que
leur mouvement est képlérien. Pour chacune des 4 directions représentées, on étudie pour un
groupe d'étoiles voisines les unes des autres, la valeur moyenne des vitesses radiales. Dans Ia
mesure ou on fait intervenir un groupe d'étoiles la détermination de la vitesse moyenne permet
d'éliminer les mouvements particuliers aléatoires et il ne reste qu'une vitesse radiale moyenne qui
correspond au mouvement d'ensemble du groupe ; le méme raisonnement est appliqué pour les
mouvements propres.

L'analyse de ces vitesses pour un ensemble d'étoiles dont on peut déterminer la distance, par
exemple des étoiles céphéides auxquelles fut appliquée la relation Période-Luminosité, permit d'en
déduire la vitesse du Soleil par rapport au centre de la Galaxie. Il s'agit d'un probléme de géométrie
dans lequel la seule hypothése est le mouvement circulaire et le seul parameétre la distance du Soleil
au centre de la Galaxie ; ce demier avait été estimé a 10 kpc a partir de la distribution des amas
globulaires. J.H. Oort montra que le Soleil est en mouvement autour du centre de la Galaxie avec
une vitesse de 250 km s!. Le volume exploré autour du Soleil dans cette étude s'étend jusqu'a
environ 2 kpc.

centre galactique

Figure 1 - 8
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Soulignons que les étoiles a grande vitesse ne sont pas des étoiles qui se déplacent trés vite dans |a
Galaxie, Jeur grande vitesse refléte seulement la différence de leur vitesse par rapport au mouw_amem
du Soleil autour du centre galactique car la vitesse d'une étoile est mesurée par rapport au Soleil.
Ces étoiles du halo ont des petites vitesses sur leur orbite ; cette orbite n'est pas située dans le plan
de la Galaxie mais inclinée par rapport a celui-ci.

Question I - 4 - Calculer les vitesses sur leur orbite supposée circulaire, des deux planétes

Mercure er Pluton,

Comparer les valeurs obtenues. L

Mercure : distance au Soleil : 0,39 UA, période : 88 jours i+ ‘i‘“"h-i ’
;;;,;\ Hiee '1

Pluton : distance au Soleil : 39 UA, période : 248 ans

I-3.LE CONCEPT DE POPULATION STELLAIRE

Parallélement 2 I'observation des étoiles dans la Galaxie, la galaxie Androméde, de part sa
proximité, a pu elle aussi étre résolue en étoiles. Ces observations, ainsi que celles des galaxies du
Sculpteur et de Fornax, conduisirent Walter Baade a introduire en 1944 le concept de population:
stellaire, concept basé sur les propriétés du diagramme de Hertzsprung-Russell (diagramme HR en
abrégé) pour ces ensembles d'étoiles (Figure I - 9).

Deux populations furent définies : population I et II.
Les étoiles dites dq_populaﬁon I'(zone ombrée dans la Figure I - 9) sont caractérisées par un

diagramme HR construit avec les €toiles du voisinage solaire : les amas ouverts appartiennent i
cette population I oi se trouvent ¢également les étoiles O et B trés lumineuses.

.

Figure I -9 : Diagramme HR de D. Baade (1944) définissant les deux populations stellaires.




Les étoiles de population 1§ (zone hachurée de la Figure I - 9) sont celles des amas globulaires dont
le diagramme HR est trés différent et ne contient pas d'étoiles lumineuses O ou B. Par contre op y
trouve les €toiles variables RR Lyrae.

Les propriétés cinématiques de ces deux populations sont trés différentes, les étoiles de
population II ayant une grande vitesse spatiale, en particulier une valeur importante pour la
composante de cette vitesse, perpendiculaire au plan galactique, alors que les étoiles de population I
ont une faible vitesse par rapport au Soleil.

I est important de souligner que, pour la premiére fois, la description des étoiles dans la Galaxie
fait appel non seulement a une différenciation de position dans le diagramme HR, mais aussi 3 des
propri€tés différentes en terme de cinématique.

~+ i

I-3-1- Diagramme HR d'amas ouvert - . [ .. A

Les amas ouverts sont des groupements de quelques centaines, 3 un millier, d'étoiles, localisés

dans le disque de la Galaxie.

Dans la pochette de documents on prendra les fiches correspondant aux 4 amas ouverts :
NGC 752, NGC 2632, NGC 2682 et les Hyades. On remarquera les graduations portées sur les g }{
axes. En abscisse figure l'indice de couleur (B-V) (voir Annexe I), en graduation inférieure, et F-"
(B-V)o en graduation supérieure, cette derniére étant positionnée compte-tenu du rougissement de
I'amas. L'indice (B-V), représente la valeur de l'indice de couleur (B-V) aprés correction de
I'extinction interstellaire (voir Annexe I). En ordonnée figure la magnitude apparente V dans le P-”ﬁ
systéme photométrique UBV, graduation c6té gauche, et de l'autre cote la magnitude absolue
visuelle My.

Si on compare ces diagrammes d'amas avec la Figure I - 6 (Annexe I), on note que certains d'entre -1ﬂ/
eux n'ont que des étoiles sur la série (ou séquence) principale notée SP en abrégé, alors que
d'autres ont des étoiles dans la région des géantes. NGC 752 et NGC 2682 présentent un coude
prononcé en haut de la série principale. Pour NGC 2632 et les Hyades, ce coude est moins
apparent. Les graduations en (B-V)q et My ont été obtenues en utilisant une s@g}lt}_nce de référence.
¥ Clest 'amas de Hyades qui a fourni cette référence car on connait la distance de cet amas - donc la
magnitude absolue - grice 4 une détermination de la ﬁra]lue Sur le diagramme HR de I'amas des P
Hyades, la graduation a droite en ordonnée résulte du module de distance de cet amas. Pour les 7~
Hyades E(B-V) = 0,0 d'ou les deux graduations semblables en ’atbs;iiss:l\(ﬁ—\/) et (B-V)o.
Question I - 5 : Se reporter aux diagrammes HR des amas NGC 752, NGC 2632, NGC 2682
et les Hyades se trouvant dans la pochette de Documents de Travail.
a) Avec le diagramme des Hyades, retrouver le module de distance de cet amas.
b) En utilisant la vitre d'une fenétre éclairée par derriére, on cherchera a faire coincider, au
mieux, la série principale de chacun de ces amas avec celle des Hyades. Cette coincidence se
fait en faisant glisser successivement sur le graphique de chacun des amas celui des Hyades
parallélement a l'axe des ordonnées pour tenir compte de l'effet de la distance entre les amas,
et en s'autorisant un décalage paralléle a I'axe des abscisses pour tenir compte de ['absorption
interstellaire sur l'indice de couleur (B-V).
¢) Calculer pour chague amas le module de distance.
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Si on superpose ces 4 diagrammes HR d'amas en mettant en coincidence les axes des abscigges
gradués en (B-V), et les axes des ordonnées gradués en My (Figure I o ”?) on retrouve
graphique semblable 2 celui de I'Annexe I (voir Figure 1 - 6) avec une série principale et fjes étoileg
dans la région des géantes. La Figure I - 10 est & rapprocher de la Figure III - 2 de la partie A ; cette
derniére Figure a été construite de la méme fagon que la Figure I - 10.

I-3-2. Diagramme HR d'amas globulaire

Les amas globulaires, localisés surtout dans le halo de la Galaxie, doivent leur nom 2 leur forme
sphérique ; ils regroupent plusieurs centaines de milliers d'étoiles, Les diamétres linéaires des amas
globulaires sont de I'ordre de 20 a 100 parsecs, ou plus. La densité dans les régions centrales y est
€levée : de 100 a 10 000 étoiles par Rfi C'est la forte densité stellaire d'un amas globulaire qui Juj
confére son importante luminosité. La masse d'un amas globulaire est estimée a 2 000 000 fois
celle du Soleil. Le grand nombre d'étoiles présentes dans un amas globulaire implique des forces
gravitationnelles mutuelles importantes rendant ces systemes trés stables, par opposition aux amas
ouverts qui sont des structures temporaires. Un amas globulaire est une structure quasiment
permanente, méme si quelques étoiles de la périphérie peuvent s'échapper selon le méme processus
que celui qui conduit 3 'évaporation des atmospheres planétaires.

La Figure I - 11 représente le diagramme HR d'un amas globulaire. On y trouve la séquence
principale comme dans un amas ouvert, un coude, de nombreuses étoiles dans la région des étoiles
géantes d'oll le nom donné i cette zone - la branche des géantes rouges, une région appelée
branche horizontale et le domaine oii I'on trouve les étoiles variables RR Lyrae.

%4

La région du diagramme HR ol se trouvent les étoiles variables RR Lyrae contient trés peu
d'étoiles, par contre toute étoile qui s'y trouve est variable. Cette zone a une étendue en indice de
couleur, donc en température de surface de I'étoile, trés limitée,

On remarque que la dispersion des points dans le diagramme HR de I'amas globulaire est beaucoup
plus grande que dans Ie cas d'un amas ouvert. Un amas globulaire est un systtme complexe de par
ses dimensions, le nombre et la densité des étoiles qui s'y trouvent. Ce demnier facteur rend la
détermination des magnitudes difficile : les images stellaires proches les une des autres se
perturbent mutuellement et introduisent une dispersion inévitable dans les mesures des magnitudes.
D'autre part, compte-tenu des distances des amas globulaires, la magnitude apparente des étoiles est
trés faible, ce qui augmente notablement I'imprécision de toute mesure de magnitude.
a} Pour permettre la comparaison des diagrammes d'amas globulaires aux séquences théoriques
N d'évolution, on définit pour chaque valeur de la magnitude apparente V la valeur moyenne
©  correspondante des indices (B-V) mesurés. La Figure I - 12 représente ces valeurs moyennes pour
i I'amas Messier 68 (M68) représenté Figure I - 11.
Pour construire un diagramme HR d'amas, des images sont obtenues avec un systéme électronique
¢/ 4 transfert de charges (CCD) ou une plaque photographique en utilisant les filtres d'un systéme
;\ : étrique, UBV par exemple. En utilisant un logiciel approprié, les magnitudes sont mesurées
be pour les étoiles qui sont considérées comme appartenant a I'amas ; celui-ci est défini visuellement
/ comme correspondant a la plus grande densité d'étoiles dans le champ. Des étoiles qui se trouvent
sur la ligne de visée Terre-amas sont également observées et figurent dans un tel diagramme mais a
- T'écart de la séquence propre a l'amas, leur module de distance étant différent. La détection de
I'appartenance ou non d'une I'étoile a un amas nécessite plusieurs criteres qui ne sont pas faciles a
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Figure I - 10: Diagramme HR composite de 4 amas ouverts: NGC 752, NGC 2632, NGC 2682 et les
Hyades.
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Figure I - 11: Diagramme HR de I'amas globulaire Messier 68 (M 68).
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Obtenir. Ces critéres feposent sur I'analyse des mouvements des étoiles, mouvements qui sont Jeg

émes pour les étoiles formant I'amas.

Les étoile d'un amas ont les mémes propriétés cinématiques, c'est-a-dire la méme vitesse ; cette demniére 2 deux
composantes, I'une qui correspond a la vitesse densemble de I'amas et 'autre qui est le mouvement propre a I'étoile 3
Vintérieur de 'amas. L'analyse de ces vitesses permet de définir une probabilité d'appartenance de I'étoile 2 'amas,
Ce critére d'appartenance 2 Famas nécessite la mesure, pour chaque étoile, de sa vitesse radiale et du mouvement
Propre. La collecte de ces données, dans le cas des amas globulaires oil un trés grand nombre d'étoiles sont impliquées,
nécessite de nombreuses heures d'observation car les étwiles doivent étre observées une par une alors que I'obtention
des magnitudes se fait 3 partir d'une seule pose, c'est-a-dire une image. Un autre critére est utilisé qui est cefui de la
Proximité de I'étoile par rapport  la séquence de I'amas telle qu'elle se dessine par I'observation de nombreuses étoiles,
Ce critére est souvent utilise dans le cas des amas globulaires. Dans le cas des amas ouverts le nombre d'étoiles
impliquées est beaucoup plus faible et fes mesures de vitesses individuelles peuvent étre faites ; par ailleurs jes
€toiles des amas Ouverts sont plus brillantes que celles des amas globulaires ce qui facilite les mesures.

r"‘l LGRS EE ST G b e ek o A s
15 A
> : :
20 |- e
25 A ] L TSI ey ]
0 0.5 1 1.5
B-v

Figure I - 12: Diagramme HR de I'amas M 68 aprés calcul des valeurs moyennes.

I-3- 3. Diagramme HR historique des populations I et II
Nous allons montrer comment fut construit le diagramme HR de chaque population.

1-3-3-1-Lséquencedelapoplﬂationl

Cette séquence (Figure I - 9) regroupe un ensemble d'étoiles de population I pour lesquelles un type

spectral a été attribué ainsi qu'une valeur de la magnitude absolue visuelle,
- L'attribution d'une magnitude absolue a une étoile repose sur les travaux de classification spectrale
effectués entre 1925 et 1935. _ ny

On sait que, pour un méme spectral, l'intensi certaines raies métalliques varie en foncti
@u#qm g.ﬁdumceﬁﬁm,mumugemdesmsmmpmiﬁ
m«-wwll‘ﬁdﬂaﬂmwml'mm&mmudma
iv 'm,}ﬂ,ﬁﬂul).cmm on peut mesurer I'intensité de ces raies et,
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en utilisant les étoiles pour lesquelles la magnitude absolue visuelle a pu étre calculée, on établit des
relations qui permettent d'attribuer une magnitude absolue a n'importe quelle étoile dont on a le type
spectral et la mesure des raies caractéristiques de leur classe de luminosité.

Les étoiles de calibration en magnitude absolue sont celles pour lesquelles la parallaxe
trigonomeétrique a été mesurée, mais afin d'augmenter le nombre d'étoiles de I'échantillon, on utilise
aussi des magnitudes absolues calculées a partir des parallaxes séculaires et statistiques.

En 1935, Adams et ses collégues publiérent ainsi un catalogue de plus de 4 000 étoiles avec une
détermination de magnitude absolue. Adams détecta, parmi ces étoiles, six dentre elles qui
présentaient des spectres particuliers auxquelles la calibration ci-dessus ne pouvait pas s'appliquer.
Ces €toiles étaient toutes  grande vitesse, mais leur parallaxe trigonométrique ayant par ailleurs été
mesurée, leur magnitude absolue pouvait étre déterminée.

Cest alors qu'on remarqua que ces €toiles étaient moins lumineuses que les étoiles du voisinage
solaire de méme type spectral : la différence étant d'environ 2 magnitudes.

Dans un diagramme HR, ces étoiles se placent sous la série principale, d'oll leur nom : étoiles
sous-naines (cette dénomination ne fut attribuée que plus tard).

I-3-3-2-La séquence de la population II

Les étoiles variables détectées dans les amas globulaires permettent, en utilisant la relation Période-
Luminosité calibrée par Shapley (chapitre III - 2 ; partie A), d'estimer la distance des amas
globulaires. C'est ainsi que la séquence de la population II qui correspond au diagramme HR d'un
amas globulaire, fut calibrée en magnitude absolue.

Question I - 6 : Comparer les diagrammes HR des amas globulaires (Figure I - 11 et
Figure - 13) a la Figure I - 9 : discuter les ressemblances et les différences.
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Figure I - 13: Diagramme HR de I'amas globulaire M 22.
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De .nombn-uscs étoiles variables ayant été observées durant les années 1930, I'analyse de la relation
Pérfodc-!,uminosité fut reprise en 1939 3 partir d'une nouvelle détermination des parallaxes
Stat_lstique et séculaire pour un nouvel €chantillon d'étoiles variables RR Lyrae et céphéides. Cesg
€toiles qui ne sont Pas situées dans un amas sont appelées "étoiles du champ". Cette étude confirma
le r?sﬂmt de Shapley qui attribue My = 0,0 aux étoiles variables d'amas globulaires qui ont des
Vangtions analogues i celles des RR Lyrae. Pour les étoiles RR Lyrae on ne peut pas parler de
relation "Période-Luminosité" Puisque ces étoiles ont la méme magnitude absolue, quelle que soit
leur période de variation.

Cependant Baade, tout en publiant le diagramme présenté Figure I - 9, en souligna les limites quant
a son interprétation dues -

* au manque de précision de la calibration Période-Luminosité, en particulier I'utilisation de 1a
valeur My = 0,0 pour les étoiles variables d'amas globulaire
* au manque d'observations permettant de définir la séquence principale d'un amas globulaire et
de la comparer a celle des €toiles de population I.

A cette époque, I'hypothése sous-jacente a une telle comparaison était que ces deux séquences se
superposaient.

Dans le cadre de cette hypothése, la séquence principale des étoiles de population I ayant une
calibration fiable grice aux mesures de parallaxes trigonométriques, peut étre utilisée pour calibrer
la magnitude absolue des étoiles variables d'amas globulaires, aprés avoir superposé la séquence
principale de I'amas globulaire i celle de population I.

Un programme d'observation des amas globulaires fut lancé ; il aboutit dés 1953 au constat que les
diagrammes HR des amas globulaires eux-mémes ne coincident pas (Figure I - 14). Un effet di au
rougissement interstellaire mal corrigé fut éliminé. L'écart subsistant fut attribué a une différence de
composition chimique entre les étoiles des deux amas. Cette interprétation fut proposée & partir de la
détermination théorique de la structure d'une étoile aboutissant 2 la conclusion que deux étoiles de
méme masse, mais de composition chimique différente, avaient des luminosités et des températures

différentes.
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Les premiéres observations spectroscopiques faites sur quelques étoiles parmi les plus brillantes des
amas globulaires permirent de détecter des différences entre les spectres d'étoiles de chaque amas,
étoiles ayant le méme indice de couleur. Ce n'est que quelques années plus tard que ces différences
purent étre attribuées a des compositions chimiques différentes.

La comparaison entre le diagramme HR de l'amas globulaire M3 et les étoiles du voisinage solaire
(Figure I - 15) ne montre pas de différence notable entre les séquences principales des deux
populations stellaires. Ce résultat est surprenant car dés 1955 on a de fortes présomptions pour que
les séquences soient différentes ; il est attribué a l'imprécision des mesures des magnitudes
apparentes, conduisant a cette superposition des séquences. Ce résultat pouvait aussi provenir
d'une calibration erronée en magnitude absolue des étoiles variables des amas globulaires ; celle-ci
Ne pouvant cependant pas étre remise en cause faute d'éléments nouveausx, et c'est bien ce qui avait
motivé initialement la comparaison entre les séquences principales. Néanmoins il restait encore une
piste a explorer : la comparaison des étoiles d'amas globulaires avec les étoiles sous-naines, qui
semblent étre aussi de population II et pour lesquelles on va chercher 4 définir une séquence de
référence, qui sera comparée a la série principale des amas globulaires. Clest cette €tape qui est
développée dans le paragraphe suivant.

2=

-8

FigureI- 15: Superposition des diagrammes HR de I'amas M3 au diagramme HR des étoiles de population
I défini par les étoiles du voisinage solaire. La magnitude absolue My = 0,0 a été attribuée 4 la région
des étoiles RR Lyrae pour I'amas M 3. Aucun décalage en abscisse n'a été fait.

I -3 .4 . Composition chimique des étoiles de populations I et II

En 1944, la détermination de la composition chimique de l'atmosphére des étoiles en est encore a
-ses débuts, et I'idée générale qui prévaut est plutdt une uniformité de la composition chimique dans
la Galaxie, mais cette conclusion va étre radicalement modifiée en quelques années.
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Jusqu'alors les différences observées entre les spectres RR Lyrae ou les sous-naines et les étoiles
du ansinage solaire étaient attribuées a des conditions physiqucs différentes régnant dans leur
atmospheére.

En 1951, pour Ia premiére fois, il est démontré, i partir de l'analyse du spectre de dﬂl_lx €toiles
SOus-naines que leur composition chimique est différente de celle des étoiles de populatlc.mi :les
€léments autres que I'hydrogéne et I'hélium sont dix fois moins abondants. En astrophysique, leg
€léments autres que I'hydrogéne et I'hélium sont appelés métaux, et parfois encore "€léments
lourds". Lorsque ces éléments sont moins abondants que dans les étoiles de population I, on parle
de "déficience d'abondance des métaux" ou en abrégé de "déficience des métaux".

Ce résultat fut bientdt suivj par de nombreuses observations d'étoiles sous-naines mettant en
€vidence leur déficience d'abondance des métaux par rapport aux étoiles de populationI. Ep
quelques années on acquiert Ia certitude que les étoiles sous-naines sont similaires aux étoiles des
amas globulaires car :
- les observations Spectroscopiques des étoiles les plus brillantes des amas montrent des
caracteres semblables aux étojles Sous-naines
- les €toiles sous-naines et les €toiles variables RR Lyrae du champ ont en commun avec les
€toiles d'amas globulaires une déficience d'abondance des métaux et une grande vitesse
spatiale par rapport au Soleil
- les €toiles variables a courte période des amas globulaires, localisées au niveau de la branche
horizontale sont similaires aux étoiles variables RR Lyrae du champ.
Un nouveau parameétre est ainsi introduit dans la différenciation des deux populations stellaires : la
composition chimique.

Les étoiles de population I se distinguent aussi de celles de la population II par leur composition
chimique. Les étoiles de RQE‘JL&@QELQ@LS!Q‘@!E@EEUEEé@?.fPEEQS_iEiQR.£@"£ﬁ9£ﬂ_“_‘il§.§9§¢il
alors que les étoiles de population IT ont une abondance des métaux plus fEEQ!E que dans
l'atmosphére solaire ; elles sont déficientes en métaux. ;

La Figure I -16 montre I'aspect des spectres d'étoiles de population II ol on remarque la trés faible

intensité des raies comparée au spectre solaire.

Au fur et a mesure que les observations s'accumulent, la vision dichotomique de la répartition des
€toiles en deux populations aux caractéres trés différenciés, qu'il s'agisse de composition chimique
Ou de cinématique, est mise en défaut, les observations conduisent a définir plusieurs sous-
ensembles de population dans le disque et le halo de la Galaxie dont les propriétés varient de I'un

l'autre de maniére plus ou moins continue.

De 1950 a 1960, parallélement au développement de l'analyse spectrale qui conduisit 4 la mise en
place des outils de la physique permettant de comprendre les interactions photon-matiére menant i la
détermination des abondances, les premiers modéles d'évolution stellaire étaient développés. Ceux-
ci permirent de comprendre dés 1955 les grandes étapes de I'évolution stellaire et d'interpréter la

Figure III - 2 de la partie A comme présentant une séquence d'amas en fonction de leur ige.

*pqgﬂ,m stellaire s'est peu & peu construit et aboutit 4 la mise en évidence que
je différencier les étoiles dans la Galaxie lw ;&,‘,
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Figure I - 16: Spectres de 3 étoiles déficientes en métaux comparés au spectre solaire, dans un domaine
spectral (5160-5190 A) riche en raies métalliques. L'intensité de chaque spectre a été normalisée a la valeur
1,0 pour faciliter la comparaison. Le spectre de la lumiére solaire a été obtenu a partir de la lumiére du
Saleil réfléchie par ’astéroide Junon, de telle maniére que le spectre de la lumiére solaire soit obtenu avec
le méme spectrographe que celui des étoiles. On remarque que I'intensité de toutes les raies est trés faible
comparée au spectre solaire. L'intensité d’une raie est mesurée par sa surface: voir raie “A” ombrée. Dans

les spectres de I'étoile CS 29518-43 cette raie n’est pas observable car il y a un défaut dans le spectre a
~cette longueur d’onde.
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%-L:s isochrones sont définis comme suit : on calcule I'évolution d'étoil

I -4.L'AGE D'UNE ETOILE

E v, Méthodologie

Les grandes €tapes de la découverte de la nature des étoiles et l'aboutissement au concept
d'évolution stellaire sont Présentés dans la partie A, Chapitre 1 - 1 - 1 - 2, mais c'est seulement
aprés la premiére description par C. Von Weizsicher et H. Bethe en 1937-38, de réactions
thermonucléaires de fusion conduisant a la transformation de I'hydrogéne en hélium que l'on
commenga a pouvoir donner un age aux étoiles.

Les lois de la physique - les mémes que celles utilisées dans les laboratoires terrestres - permettent
de construire une éroile théorigue grice a4 un modéle de la structure interne de |'étoile.
Fondamentalement, un modéle de structure interne détermine le taux)de production d'énergie
thermonucléaire au centre de I'étoile ; cette énergie, essentiellement sous forme de photons, se
Propage vers la surface de I'étoile par de multiples interactions avec la matiére. Il est alors possible
de calculer la quantité d'énergie rayonnée par cette étoile théorigue c'est-a-dire sa luminosité ainsi
que sa température effective.

Les réactions nucléaires modifient progressivement la composition chimique des régions centrales,
Ia ou ont lieu les réactions de fusion, induisant une évolution de I'étoile. Cette modification n'est
pas directement observable car il n'y a pas - en général - de méelange de matiére entre le noyau et les
régions superficielles de I'étoile. Cependant les étoiles ont une vie différente selon leur masse.

On calcule des modeles d'étoile pour des masses différentes et on fait "évoluer” ces modeéles afin de
représenter la vie des étoiles. Faire évoluer ug modéle d'étoile revient i calculer les modifications de
structure qui se produisent au fur et 3 mesure que se succédent les réactions nucléaires.

Les modifications de structure affectent la température superficielle et la luminosité du modéle
d'étoile d'une maniére qui peut étre mise en correspondance avec I'age ; or ces grandeurs sont
observables. Ainsi ce sera en comparant ces mémes paramétres pour des étoiles et ceux calculés par

des modéles qu'on attribuera un age a une étoile.

Attribuer un 4ge 2 une étoile isolée est difficile car les incertitudes sur les paramétres observés et la
détermination de My sont trop grandes, tout au moins en 1955. Par contre les étoiles d'amas qui ont
néme age, car elles se sont formées simultanément, permettent d'attribuer un age a celui-
ci{ Pour cela,)on compare le diagramme HR de I'amas i un réseau d'isochrones et la meilleure

e b C ISOCHI
ce donnera I'age de I'amas.

es de différentes masses ce

qui se traduit par des couples de valeurs (luminosité, température effective) pour chaque étape.
Cette évolution, en fonction de la masse est représentée dans un diagramme HR, qu'on pourra
lifier de di nme HR théorique (Figure I - 17). En joignant les points correspondant a un dge
jonné sur une série de trajets évolutifs calculés pour des masses différentes, on obtient un

chrone qui est "un amas théorique”.
m o isochrone = lieu des éioiles de méme dge
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Pour tous les modeles, l'origine, pour le calcul des dges, est le moment ol les réactions
thermonucléaires de fusion commencent a se produire : c'est 'l'age 2€1d". Les réactions de fusio;m -
se déclenchent lorsqu'a la fin de la phase de contraction gravitationnelle d'un nuage de matiére la
température dans les régions centrales atteint 10 millions de degrés.

Sur I'isochrone de la Figure I - 17 on voit se dessiner le coude observé dans les diagrammes HR
d'amas (Figure I -10 ; Figure I - 11). Les calculs d'isochrones montrent que la position de ce
coude dans le diagramme HR est caractéristique de son dge.
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les trajets évolutifs

Figure I - 17: Tracé d'une isochrone théorique. Les courbes en pointillés représentent
ans. La courbe

de modéles de différentes masses. La courbe en trait plein épais est I'isochrone pour 410°
en trait plein fin est la séquence principale d’age zéro (ZAMS).

I-4-2-L'age des amas ouverts

La Figure III - 2 (partie A) regroupe les diagrammes de plusieurs amas ouverts : on remarque ﬁ;_s__‘f_
comment les coudes de chaque amas sont placés séquentiellement, les uns en dessous des autres, le

long de la série principale.

Comparé  des calcul théoriques d'évolution stellaire, ce diagramme permit en 1956 d'attribuer un

4ge & ces amas. Cependant ces ages ne furent pas considérés comme définitifs étant donné le degré
dimprécision des calculs théoriques, par contre la Figure III - 2 (partie A) montre I'état relatif
d'évolution des amas entre-eux : NGC 2362 est le plus jeune et M 67 le plus vieux.
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Question I - 7 Développer les arguments permettant de dire, a partir de la Frgure -3
(partie A) que I'amas Praesepe est plus jeune que M 67 (NGC 2682). On pourra ausst se reporter

au diagramme HR de ces amas se trouvant dans la pochette de Documents de Travail.

La détermination de I'dge d'un amas se fait en trois étapes :

1°) transformation des paramétres observés : magnitude apparent V et indice de couleur (B-V)
en magnitude absolue My et indice de couleur dérougi (B-V)o; cette transformation
correspond & la mesure de la distance de 1'amas.

2°) transformation des paramétres calculés : luminosité et température effective en magnitude
absolue et indice de couleur. Les amas ouverts appartiennent 4 la populationI et ay
chapitre (I - 3 - 3 -1) on a évoqué la méthode qui permettrait d'attribuer une magnitude
absolue Mv i partir d'observations spectroscopiques ; ces observations (en 1956) ne sont
pas disponibles pour les étoiles des amas de la Fi gure III - 2 (Partie A).

3°) ajustement du diagramme HR de I'amas a un isochrone.

La détermination de la distance d'un amas revient 4 comparer la série principale de l'amas i une
séquence de référence calibrée en magnitude absolue. Une premiére approche consiste a faire
coincider la séquence principale de I'amas & celle qui est définie par les étoiles proches, pour
lesquelles les parallaxes tri gonométriques sont mesurées (voir Figure I - 6 de I'Annexe I). b AR
Le décalage entre I'échelle des ordonnées en My de la séquence de référence et I'échelle des
ordonnées en V des observations de I'amas donne le module de distance, a condition d'avoir au
préalable corrigé I'indice de couleur (B-V) du rougissement (voir Annexe I). Cette méthode n'est
pas cormrecte car les étoiles proches qui définissent la séquence principale de la Figure I - 6
(Annexe I) peuvent étre Iégérement évoluées et commencer i s'éloigner de la séquence principale.
La largeur de la séquence principale sur la Figure I - 6 (Annexe I) en est la preuve.

Une méthode empirique fut alors développée avec I'amas des Hyades, pour lequel le module de
distance a été calculé (en 1952) grice 2 la détermination d'une parallaxe a partir des mesures des
mouvements propres et des vitesses radiales pour un grand nombre d'étoiles de I'amas.
Une séquence de référence My, et (B-V)o) fut définie a partir de I'amas ouvert des Hyades, mais
en ne considérant que les étoiles telles que My > 3.5 pour s'affranchir de tout effet d'évolution.
¥ - Clest en prenant cette séquence des Hyades comme référence que le diagramme Figure III - 2
F (partie A) a été construit (voir Question I - 5)

Une hypothése sous-jacente quant 2 la composition chimique des amas est faite en 1956 -
‘ e différence de composition chimique entre les amas ouverts ne produit aucune différence entre
4 les séquences principales des amas.
~—>Cette hypothése commencera a étre réfutée 4 partir de 1960.

Question I - 8 : Quelles observations faut-il faire pour tester cette hypothése ?

paraison de 'état évolutif des amas ouverts entre eux ne nécessite aucun calculs théoriques
t la détermination de leur distance. Par contre la détermination de l'dge d'un amas fait
de I'évolution et & la ransformation de (L Tegr) en (My, (B-V)) ce qui implique
st e s
sk , de duta : tha  oclede, LU«EL*&.W
: & Ut A” &iuma

m,..‘_w.n_-.v.u -
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l'utilisation de calibrations ; (L,Tesy) sont des quantités déduites des modgles de structure interne
alors que (My. (B-V)) sont des grandeurs résultant de I'observation.

La Luminosité [ est transformée en magnitude bolométrique (Myq) puis en magnitude visuelle
(My) en appliquant une correction bolométrique correspondant au type spectral et 4 la classe de
luminosité de 1'étoile "théorique”. La température effective est transformée en indice de couleur
(B-V). 1l est inutile d'utiliser l'indice "0" du dérougissement, car la relation théorique est
nécessairement non-rougie. Les méthodes utilisées pour calibrer sont présentées dans I'Annexe I,

Il est aisé de concevoir que, si I'on dispose d'une bonne théorie de I'évolution stellaire, la séquence L
principale d'dge zéro calculée théoriquement (Figure I - 17) peut étre utilisée - 4 la place de Ia 7
séquence des Hyades- pour déterminer le module de distance d'un amas. Cette séquence |
principale d'dge zéro est souvent désignée par son abréviation anglaise ZAMS (zero age

main sequence)

En 1956, tout ce qui se rattache & la théorie de I'évolution stellaire est encore relativement imprécis
et la ZAMS n'est pas utilisée pour calculer le module de distance d'un amas.

I-4-3- L'dge des amas globulaires

L'age d'un amas globulaire est déterminé avec les mémes méthodes que celles utilisées pour un
amas ouvert.

L'incertitude sur 1'age, dans les années cinquante, résulte de la difficulté a déterminer le module de
distance d'un amas globulaire par manque de séquence de référence.

On a vu précédemment comment on avait acquis petit a petit la certitude que les étoiles de la série
» principale d'un amas globulaire étaient similaires aux étoiles sous-naines dont la composition
chimique est différente de celle des étoiles de population 1.

Dés 1960, les calculs théoriques d'évolution montrérent comment la position de la ZAMS reflétait
une variation de composition chimique ; théoriquement on montra qu'une déficience en métaux ...
conduisait 2 une ZAMS moins lumineuse pour une méme température effective : c'est bien ce qui
était observé avec la position des étoiles sous-naines dans le diagramme HR.

Parallélement, les observations d'amas globulaires ont montré que la composition chimique était
variable, d'un amas 2 l'autre. Ainsi le probléme est-il posé : comment définir, observationnellement
des séquences de référence correspondant i différentes compositions chimiques permettant de
calculer les modules de distance des amas globulaires.

En 1982, seules 8 €toiles sous-naines ont des parallaxes trigonométriques mesurées et une
composition chimique déterminée avec assez de précision pour permettre d'établir une séquence de
référence. Ce probléme de la définition d'une séquence de référence avec les étoiles sous-naines
n'aura une premiére solution satisfaisante qu'en 1997 grice au satellite HIPPARCOS.

Jusqu'en 1997, les étoiles RR Lyrae resteront le calibrateur unique de la distance des amas
 globulaires avec la difficulté de déterminer la valeur de leur magnitude absolue alors quaucune de
ces €toiles n'a de mesure de parallaxe trigonométrique.
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I-5.CONCLUSION

Cette bréve Présentation, sous I'angle chronologique, a permis de montrer commgnt s'est mise ep
place la méthodologie de la détermination de I'dge des étoiles et quel était |'état des lieux en 1960),

1 - Elle repose tout d'abord sur Ia mise en évidence, en 1944, de deux populations stellaires dans |5
Galaxie. Ce résultar fut acquis grice au formidable développement de [I'astronomie
observationnelle durant la premiére moitié du XX° siécle et au grand nombre de données
obtenues dans le domaine des vitesses radiales, des mouvements propres et des parallaxes,

2 - L'analyse des propriétés globales de chaque population stellaire s'appuie sur l'utilisation de
calibrateurs pour estimer les distances. Plusieurs calibrateurs sont utilisés en fonction de T'objet
dont on veut estimer Ja distance : les étoiles proches ayant une mesure de leur parallaxe, la
séquence principale des Hyades et Ia relation Période-Luminosité pour les étoiles variables RR
Lyrae. Le probléme de l'adéquation du calibrateur est posé, en particulier, disposer d'un
calibrateur dont la nature physique est la méme que l'objet étudié.

3 - L'analyse des spectres en termes de grandeurs physiques : température, abondance et [e
développement des premiers modéles de structure interne des €toiles, conduisant aux premiers
scénarios réalistes d'évolution stellaire, ne datent que des années 1950-1960. Cette nouvelle
orientation de I'astronomie nécessite le développement de lois physiques d'une part dans le
domaine de linteraction matiére-rayonnement et d'autre part dans celui de la fusion
thermonucléaire.

A ce moment-1a tous les ingrédients sont préts pour attribuer un 4ge aux étoiles, tout en insérant ce
parametre dans une analyse plus globale de I'évolution galactique : les étoiles se seraient tout
d'abord formées dans le halo, puis dans le disque galactique apres I'aplatissement du systéme. Les
€toiles de formation plus récente - étoiles de population I - sont plus riches en métaux que les
€toiles de population II car le milieu interstellaire s'est entre-temps enrichi en éléments lourds issus
d'une premiére génération d'étoiles. Les amas globulaires sont ainsi les systémes les plus vieux de
la Ga]aXie. e ot - e - -

Les étapes suivantes sont associées d'une part & de nouvelles observations résultant de progres
techniques (télescopes plus grands, récepteurs €lectroniques plus sensibles) et d'autre part A des
progreés dans la compréhension des mécanismes qui régissent la structure d'une €toile, ceux-ci étant
le fruit de réflexions théoriques, d'expériences en laboratoire et aussi du développement
d'ordinateurs de plus en plus puissants.

Au cours des chapitres suivants, nous allons développer le premier outil pour la détermination de
l'age des étoiles: le modéle de structure interne. Les premiers chapitres vont décrire ‘les ‘lois
physiques qui permettent de construire un modele d'étoile ainsi que le m§camsme des réactions
thermonucléaires, source de I'énergie stellaire. Puis les processus qui c‘ontnbuent au transport de
I'énergie du centre vers la surface, d'oli elle rayonne, seront abordés, en insistant sur les paramétres
nécessaires au calcul théorique des différentes étapes de la vie d'une étoile. La valeur de certains de

ces paramétres n'étant pas fixés, au départ, par I'observation, on verra comment le Soleil permet de

s mﬂ:ﬁamm de I'dge des amas globulaires, s'appuiera d'une part sur ces séquences évolutives
i M part sur les mcﬂes calibrations des distances des étoiles sous-naines et des étoiles

RR Lyrae, calibrations acquises grice & de nouvelles observations.
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REPONSES AUX QUESTIONS

Question I - 1 :
En supposant un mouvement circulaire et uniforme, la vitesse de la Terre sur son orbite vaut :

S Tou Ry est le rayon moyen de l'orbite terrestre (Rt = 150 x 10° m) et P la période du

e 150 x 109
x 1
mouvement (P=1an). Dot % = gégt o g 60xx g0 o Z =30x103 m s’!

On suppose qu'au moment de l'observation, la ligne de visée est dans la direction du mouvement de

L i
;\ C

30 x 103
Maies T
et AA=5x10"2 nm
En toute rigueur il faut aussi tenir compte du mouvement de la Terre sur elle-méme.
En prenant pour le rayon de la Terre 6 400 km, la vitesse équatoriale vaut :

W_Zx:l‘l: x 6400 x 103
= 24 x 60 x 60

soit # =0,46 x 103 m s°! : l'effet sera donc beaucoup plus faible. Cependant cette
correction est nécessaire quand on fait des mesures précises de vitesse radiale. Pour le calcul de la
vitesse, il faut alors tenir compte de la latitude et de I'altitude pour une valeur exacte du rayon.

uestion I - 2 : F-r. |
\Qf' : L A% ;”‘"
éga : o ,Auﬁf‘ : =
o o AP o (_AI- — ___‘:Y'.;.;;-‘ . ﬁaA/r,...

| A

La vitesse tangentielle vaut : L f
Ptang = 1,46 x 103 p.di )
(voir partie A, Question I - 3) avec u en seconde de degré par an et !2 istance d en a. l
ufmq lac. eA-a
Ytang = 1,46x103x 0,346 x m’g‘x.’ilﬁ

‘Vtang = 13,4X103 m shl

Le module de la vitesse spatiale est: ¢ = ((13,4.)2 + (13,7)2)”2 l--;.,.f & =
¢ =19x103 m s’! i,
61 Cyg A :
Vitesse tangentielle :

Plang = 1,46x103x5,2 x b-'%g':,;x 3,26
Vlang = 84,5x103 m s°!

Le module de la vitesse spatiale vaut: # = ((84,5)2 + (64)2)112
# =106x10% m !



Question I - 3 :
Distance parcourue en un an : 9
19.5x 10° x 365 x 24 x 60x 60 = 615 x 10° m soit ; 41 va (1 us. » 1302 SEH)

Question I - 4
Soir R le rayon d'une orbite et P la période du mouvement ; la vitesse # vaut :
2a R

P

2xm x 0,39 x 150 x 10°
88 x 24 x 60 x 60

J (e
22 i 4800 1y ! Litoes s

=

Mercure: ¢ =

20w x39z 150 10°
248?(365):24::601&60 L0 |

HAQO Wia
¥ =46x102 m s°! £

Pluton : =

Par suite du mouvement képlérien, la planéte la plus loignée a une plus petite vitesse sur son orbite
que celle de la planéte la plus proche du Soleil.

Question I - 5 :
a) En comparant les graduations en ordonnée de l'amas des Hyades, on remarque que la
graduation V = 3,0 est au méme niveau quc Mv 0.0.
Le module de distance est : V - My = 3,0 - P »_;.~ 8o

b) En effectuant ces glissements, on doit retrouver la superposition des graduations (My, (B-V)g)

de chaque amas avec celle du graphique des Hyades. Les extinctions interstellaires valent :

NGC 2632 : E(B-V)=0 -

NGC 752 : E(B-V)=0,03—

NGC 2682 : E(B-V)=0,06 -~
On remarque la difficulté pour les deux derniers amas a trouver une bonne coincidence car les
séquences principales des amas sont courtes. Ceci résulte d'une limitation observationnelle
pour I'amas NGC 752, seules les étoiles jusqu'a la magnitude apparente 12 ont été observées
et 15,5 pour NGC 2682. L'accés a une instrumentation plus sensible est nécessaire pour
observer les étoiles les moins lumineuses.

: i dedistance: NGC 2632 :V-My =60 en lisant sur le graphique la coincidence

~ des échelles 3 My = 0,0.

Mwmmm il faut tenir compte du rougissement et le module de distance vaut -
Y I ERY) MY

752 :79- 31:0035'73
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Question I - 6 :

a) Les observations de M68 (NGC 4590) vont jusqu'a la magnitude 25, permettant d'observer les
€toiles qui sont sur la série principale.
Les observations de M22 (NGC 6656) ont une limite en magnitude: V = 15 d'aprés la
FigureI- 13 et on ne voit pas sur cette figure la séquence principale : les étoiles d'éclat trop
faible n'ont pas été observées
Rappelons que les amas globulaires sont situés dans le halo de la Galaxie : ce sont des objets
trés éloignés du Soleil.
A titre d'exemple, une étoile dont la magnitude absolue vaut : My = 0,0 aurait une magnitude
apparente de V = 14,5 si elle était située a la distance de 8 000 parsecs.

V-My=510g(8000)-5 doa V=145

D'ou la difficulté pour obtenir le diagramme HR d'un amas globulaire.

b) Surla Figure I -9 les amas globulaires correspondent a la partie hachuree On remarque que la
séquence principale est manquante : c'est le probléme observationnel signalé ci-dessus.

Question I - 7 :

Sur la série principale, les étoiles les plus massives sont les plus lumineuses. Les étoiles les plus
massives sont celles qui restent le moins longtemps sur la série principale. Dans un amas, ce sont
d'abord les étoiles les plus massives qui quittent la série principale et évoluent vers les géantes.
L'amas de Praesepe a encore sur la série principale des étoiles plus lumineuses que M67, donc il est
plus jeune.

Question I - 8 :

Il faudrait pouvoir mesurer les parallaxes pour d'autres amas ouverts de fagon & ce que les modules
de distance puissent étre calculés indépendamment les uns des autres. La comparaison directe des
diagrammes d'amas permettrait de vérifier une telle hypothese.

Ces observations ne purent étre faites que 35 ans plus tard par le satellitt HIPPARCOS. Ces
résultats seront développés dans un chapitre ultérieur.
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Une étoile est une sphére gazeuse en équilibre ol des réactions nucléaires de fusion se prodmsent
dans les régions centrales. L' énergie ainsi produite se propage du centre de I'étoile vers les régions
externes, d'oll le rayonnement observé.
Aucune observation ne permet de voir directement ce qui se passe & l'intérieur des étoiles, mais les
lois de la physique permettent de décrire les mécanismes mis en jeu et de construire un modéle
d'étoile que nous appellerons modele de structure interne.
Les lois de la physique utilisées pour décrire la structure d'une étoile sont I'expression mathématique
des effets suivants :

- I'étoile est une sphére gazeuse en équilibre

- I'énergie est produite en son centre par les réactions nucléaires et se propage vers la

surface d'oii le rayonnement observé.

Dans ce chapitre nous allons décrire I'équilibre de cette sphére gazeuse. Les réactions
thermonucléaires seront abordées dans le chapitre suivant, puis les processus de transfert de
I'énergie.

On représentera |'étoile comme ayant une symétrie sphérique, c'est-a-dire que tous les parametres
utilisés seront fonction de la seule variable "r" qui est la distance du point considéré au centre de
I'étoile.
Les paramétres suivants seront utilisés :

r = distance d'un point quelconque au centre de I'étoile ; r = 0 au centre et

r =R ala surface
R = rayon de I'étoile
L = luminosité de 1'étoile
'M = masse de I'étoile
M(r) = masse contenue 2 l'intérieur d'une sphére de rayon r
P = pressian'au niveaur

T(r) = température au niveaur

p(r) = masse volumique au niveau r

coquille sphérique
de masse dM(r)
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La masse comprise dM(r) dans une coquille sphérique (Figure II - 1) limitée par les sphéres de rayon
ret 1+ r est égale au produit du volume de cette coquille soit 4 7 12 d r par la masse volumique p(r)
s0it :

dM(n=4nrpndr

Cette équation s'écrit : %admr’- p(
Elle représente la distribution de la masse & l'intérieur de la sphére. On a :
' Mo=[ianpdr (<R
m_hmmil'intéﬁwdelasphéredemyonretpouriamassetomledel'émiie:
M=[§4nr? piddr

II - 1 - EQUILIBRE D'UNE SPHERE GAZEUSE

Une étoile est une sphére gazeuse en équilibre : c'est-a-dire qu’elle ne se contracte ni ne se dilate.
On dit qu'elle est en équilibre hydrostatique.

L'image, simple, que l'on peut avoir de cet équilibre est celle d'un ballon en suspension, immobile
dans l'air.

La Figure II - 2 représente une étoile, sphére gazeuse de rayon R.
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Cet élément de volume est soumis A I'action de deux forces :
- les forces de gravité
- les forces de pression.

Il - 2 - LES FORCES DE GRAVITE

Chaque atome du petit élément de volume subit une force d'attraction gravitationnelle de la part de
tous les autres atomes de la sphére gazeuse. Sur la Figure II - 2 on a représenté quelques — de s
forces : on note que certaines sont dirigées vers l'intérieur de la sphére et d'autres vers I'extérieur.
On remarquera que les longueurs des fléches qui représentent ces forces sont d'autant plus courtes
que les deux atomes sont €loignés I'un de I'autre (1a force d'attraction gravitationnelle est en ;5).

La force d'attraction résultante sur le petit élément de volume est la somme de toutes ces forces.
Divisons la sphére en 3 régions : un anneau compris entre les rayons r et R séparé en 2 zones (A) et
(B) et la sphere interne de rayon r (Figure II - 3).

Figure II - 3 : Force d’attraction gravitationnelle résultante.

e T e s

. que la résultante des ms dattraction exercées par les particules de la région (A) sur
ment de volume est équilibrée par la résultante des forces d'attraction dues aux particules de la
: mm@msphém(mﬁeﬁm)demmrmmfmm'?
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Le bilan des actions gravitationnelles sur I'élément de volume v se traduit par une force résultante
¥ 1 2 LM H .
dirigée vers le centre de I'étoile, d'intensité : G M(r) p(r) v

F(grav) = )
v = volume du petit élément situé a la distance r du centre
G = constante de la gravitation
M(r) = masse contenue dans la sphére intérieure de rayon r

p(r) = masse volumique
le produit p(r) v représente la masse du petit élément de volume

Ce résultat a été démontré pour la premiére fois par Newton.

A lintérieur d'une étoile, la masse volumique n'est pas constante : elle diminue trés fortement du
centre vers la surface. Les Figures II - 4 et II - 5 montrent la variation de la masse volumique et de la
masse M(r) en fonction de r, a l'intérieur du Soleil. Nous verrons ultérieurement comment ce résultat

est obtenu.
¥ L] I ¥ f
150 < = Figure II - 4 : Variation de la masse
L < volumique a I'intérieur du Soleil en
E 1 fonction du rayon ; la valeur du rayon
e 100 » —{ estnormalisée a la valeur du rayon
= 5 | solaire (R o)’ p(r) est en g/cm 3
Q [ 5
50 -
0 1 i 1 f fik
0 0.5 1
r/R,

Figure II - 5 : Distribution de la masse

a I'intérieur du Soleil ; les valeurs en
abscisse et en ordonnée sont normalisées
i la valeur du rayon (R, ) etde la

masse (M) solaires.

M(I‘)/ M,
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Question II - 1 : Calculer la masse volumique movenne du Soleil et comparer ce résultat a la
Sigure II - 4,

Question II - 2 : Pour Ie Soleil, calculer la force de gravitation s'exergant sur un €élément de
volume de masse unité situé a la distance /R o du centre pour les valeurs suivantes : v = 0,8 ; 0,6 ;
0.3 ;0,2 ; 0,1 en urilisant les valeurs de M(r) données par la Figure II - 5.

Il - 3 - LES FORCES DE PRESSION

L'observation montre que les températures a la surface des étoiles varient entre 2500 K et
50 000 K environ.

A l'intérieur d'une étoile la température est beaucoup plus élevée. En anticipant sur des résultats qui
seront obtenus ultérieurement, la Figure II - 6 montre la variation de la température en fonction de la
distance au centre r pour un modéle d'étoile ayant la masse du Soleil.

Figure II - 6 : Distribution de la température
a I'intérieur du Soleil ; la valeur du rayon
est normalisée a la valeur du rayon solaire

®R)-

T(r) (K)

lllllll]]llllll

Le paramétre température d'un gaz traduit le fait que les particules sont animées de mouvements ;
ceci se traduit mathématiquement par une relation entre la température T et I'énergie cinétique des
particules de masse m et de vitesse ¢ : 3 1

T 5kT=-2—m o2 (k : constante de Boltzmann)

 La vitesse ¢ ainsi déterminée pour les particules de masse m est une valeur moyenne. Toutes les
~ particules de méme masse n'ont pas la méme vitesse : il s'agit de la vitesse de la majorité des
particules, mais il y a des particules qui ont des vitesses plus petites et d'autres des vitesses plus
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force due a la pression gazeuse
Figure IT - 7

II - 3 -1 - La pression gazeuse
Dans les milieux gazeux tels que les nuages de matiére interstellaire, I'atmosphére des planetes,
I'atmospheére des étoiles, les régions internes du Soleil et de la plupart des étoiles, les valeurs de la
température et de la masse volumique sont telles que les particules ont de I'espace pour se MOuVoIr :
c'est-a-dire que ce gaz est compressible puisque tout l'espace n'est pas occupé par les atomes.

Question II - 3 : On caractérise I'atmosphére du Soleil par une température de 5 800 K et une
masse volumique de 2,5 107% kg m3.
a) On suppose que latmosphére est constituée seulement d'hydrogene ; calculer le nombre
d'atomes d'hydrogéne par unité de volume.
b) Calculer le volume moyen dont dispose un atome d'hydrogéne.
¢) Sachant que le rayon d'un atome d'hydrogéne est de 0,53 10710 m comparer le volume d'un
atome d'hydrogéne a l'espace dont il dispose.
d) Calculer I'énergie cinétique moyenne d'une particule, puis sa vitesse moyenne.

Les conditions de température qui existent a l'intérieur des étoiles sont telles que les atomes sont
ionisés. Ce gaz est compressible. Dans I'exercice précédent on a vu que les particules ont de l'espace
pour se mouvoir et 1a valeur de la pression gazeuse (par unité de surface) est donnée par la loi
des gaz parfaits:

P=NkT
N : nombre de particules par unité de volume
T : température du gaz
On remarque que N est le nombre de particules par unité de volume quelle que soit la nature de ces

particules.




Question IT - 4 : Soit un nuage de matiére interstellaire composé d'hydrogéne pur. Soit N le

nombre d'atomes par unité de volume. 2 2
a) On suppose que la température de ce gaz est de 1 000 K. Ecrire l'expression de la pression

gazeuse dans I'hypothése des gaz parfaits.
b) On suppose maintenant que la température du nuage est de 10 000 K, mais que l'abondance
de I'hydrogéne est la méme. Ecrire dans ce cas l'expression de la pression gazeuse.

Sur la Figure I - 7, supposons que le petit volume v soit délimité par des parois.

La pression gazeuse qui s'exerce sur les parois du volume v provient de la force résultant des chocs

produits par les particules en mouvement.

La température T au niveau de la surface A est telle que T(A) > T(B) (Figure II - 6), donc la pression

sur A est plus forte que sur B ; par ailleurs, la densité des particules au niveau de B est plus faible
qu'au niveau de A (voir Figure II - 4 : 1a masse volumique en fonction de la distance au centre).

Sur les parois latérales les pressions se compensent, niveau par niveau.

Ainsi, il y a une pression plus forte vers l'extérieur de l'étoile que vers !'intérieur, d'oll une force sur
I'lément de volume v dirigée vers l'extérieur de la sphére gazeuse résultant de la pression gazeuse.

La force qui s'exerce sur I'“lément de volume est la différence entre les deux pressions sur les
surfaces unités A et B (Figure II - 7) :

F(gaz) = N(A)k T(A) - N(B)k T (B) oii N(A) et N(B) sont les densités en nombre de
particules au niveau de la surface A et de la surface B.

Dans les régions centrales de V'étoile la matiére est ionisée, c'est-a-dire qu'il y a un grand nombre
d'électrons : ils sont plus nombreux que les noyaux ; en effet l'ionisation du noyau de I'hydrogéne
libére un seul électron, mais l'ionisation du noyau d'hélium en libére 2, celle du carbone 6, etc....

La différence entre les pressions sur les surfaces unité en A et B s'éerit :
N(r) k T(r) - N(r+£) k T(r+0) = P(r) - P(r+£) e
£ est un petit élément de longueur tel que £ =d r, d'olr : P(r+d 1) -P(r) = -agld T

Dans les régions centrales des étoiles, de part leur nombre, ce sont les électrons qui contribuent le

plus a la pression gazeuse.
On remarque aussi que les électrons sont les particules les plus rapides.

Question I - 5 :
a) Calculer la vitesse cinétiqgue moyenne d'un proton dans les régions centrales du Soleil (masse
du proton : 1,67 1027 Kg) ou la température est de 1,5 107 K. Comparer cette valeur a celle
~ trouvée question Il - 3.
b}H&mqmmonpawI‘é’lectmn (masse de l'électron 9,11 10731 Kg)

ultérieurement dans ce chapitre que, pour de fortes densités, la loi des gaz parfaits
_wduaﬁmqumuqmumnfestem.
[ Wléﬂuﬁmeﬁ le gaz d'électron devient dégénéré
qxﬂm!ekpresaon.




Il - 3 -2 - La pression de radiation
Les photons, considérés sous leur aspect corpusculaire, exercent aussi une pression, appelée
pression de radiation.

T4

W&
el e

La pression de radiation a pour expression :  P(rad) =

: 1 40
soit encore : 34 T4 avec a=-—

Cette pression dépend trés fortement de la température, et ne jouera un role que dans les régions ot la

température est €levée.
Cette relation est analogue a celle de la pression d'un gaz parfait si l'on considére l'aspect

corpusculaire du photon.

Nous allons montrer, empiriquement, le lien entre ces deux expressions.
La densité dans les intérieurs stellaires est telle que l'on peut considérer le rayonnement comme étant celui d'un Corps

Noir.
Placons-nous dans le cas monochromatique : la loi de Planck nous donne la valeur de l'intensité de I'énergie rayonnée

sous forme de photons de fréquence v ou de longueur d'onde . par une surface unité, cette énergie étant rayonnée

e
NG i

perpendiculairement 2 la surface (Figure II - 8).

photons

a7 ité
surface unité surface uni

photons

Figure I - 8:

Le nombre de photons qui sortent de cette surface est égal a:

_Bv.D)
NV = )

o h est la constante de Planck et B(v,T) la fonction de Planck pour un gaz a la température T.
Par analogie avec la pression gazeuse, on écrira que la pression exercée par les photons, considérés comme des
particules, est proportionnelle au nombre de particules par unité de volume multiplié par I'énergic moyenne d'une
particule, en remarquant que dans l'expression de la pression gazeuse, k T est une valeur trés proche de I'énergie d'une
m-:%n




N(v) est le nombre de photons qui sortent de la surface unité en 1 seconde, Ces photons se trouvaient dans le cylindre
de longueur ¢ (Figure I - 8), donc leur nombre par unité de volume est : E%—’l :

D'oﬁlapressiondweacesphotons:
Nv)y, soit E_,_l\;T .

c

Cette valeur de la pression est due seulement aux photons de fréquence v ; pour calculer la pression de tous les
photons, il faut faire la somme sur tous les photons quelle que soit leur énergie. Or, d'aprés la loi de Stefan o T4
représente la somme de I'énergie des photons rayonnée par une surface unité, d'oli une valeur calculée pour la pression d

radiation égaleazoc

Si on compare le résultat de ce caleul a la valeur de P(rad) on remarque quils sont égaux au facieur % prés. Cette

différence provient de la démonstration qualitative que nous avons faite.

A partir du calcul fait ci-dessus, on peut aussi trouver I'expression de la densité d'énergie par unité de volume.

N :

*-?-)-ut le nombre de photons par unité de volume, ce qui correspond a une énergie de :

hv ﬂcﬂ = E‘—;’Il * Pour avoir I'énergie totale par unité de volume, nous devons faire la somme sur toutes les

o T 4014
c

- La vraie valeur est

soita T4,

fréquences, et en faisant comme ci-dessus, on a
Ici encore, la différence provient de la démonstration qualitative.

Pour les mémes raisons que celles évogquées i propos de la pression gazeuse, c'est-a-dire la variation de la température
dans I'étoile, la pression de radiation donne naissance & une force sur I'élément de volume v, force dirigée vers

I'extérieur, et qui s'ajoute 2 la pression gazeuse.

Reprenons la Figure II - 7 : sur les parois latérales, les pressions se compensent ; la force de radiation résulte donc de
Ia différence des pressions sur les surfaces A et B.
Frad)=2 £ [rea) - T4@)

‘ ﬂm T(A) > T(B) la force F(rad) est dirigée vers I'extérieur comme F(gaz)..
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La Figure II - 9 représente ces forces ; la variation des forces de pression sur I'‘élément de volume v
est calculée entre deux points trés peu distants I'un de I'autre. Si on se reporte a la Figure II - 7, cela
signifie que la longueur £ est trés petite devant le rayon R de I'étoile.

Figure I1- 9 :

Comme élément v considérons un cylindre (Figure II - 7) de hauteur £ et de section (surface A ou B)
égale & l'unité : v=1x¢
L'équation qui décrit cet équilibre s'écrit :

G M(r) p(r) £

= = P(1) - P(r+f)
G M(r) p(r) _P(r) - P(r+f)
2 e i

oil la Pression est la somme de la pression gazeuse et de la pression de radiation : :
P = P(rad) + P(gaz). C'est I'équation d'équilibre hydrostatique (ou équilibre mécanique).

P(r) - P(r+d 1) ;
£ étant un petit élément de longueur, on pose £ --dretonadomzﬁmr - =""'—"'() aF U’P‘?“o‘

G M(r) p(r =_dﬁ5|;1

avec P(r) = N(r) k T(r) + -;-a T4(r) ot N(r) est le nombre de particules par unité de volume.

Le signe "-* dans 'équation rappelle que les forces sont de sens opposé.
Cene équation est léquation d'équilibre hydrostatique.
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Il - 4 - 1 - Application au Soleil o de s o il 1
On peut utiliser équation de I'équilibre hydrostatique pour estimer f'ordre de E7aT .
«centre du Soleil & partir de grandeurs observées.

Ecrivons cette équation pour dew: points extrémes : le centre du Soleil et 12 surfac:. ce C‘liu‘; r:":‘"m- Par fapport 3

Figure I1 - 7. & mettre la surface B 2 la surface du Soleil et la surface A au eeRnIN- - Om': représena E"a"’:mw
e cela est

pour un point situé 4 mi-distance entre le cceur et la surface de I'étoile soit a5, comme Figure 11 g

ol le point est au milieu du volume "v".

Reprenons I'expression de I'équilibre hydrostatique :

G Mﬂfl grl = P(l') - P(I“FO
[2 =

£

P(r+£) pression a la surface
P(r) = pression au centre de 1'étoile
£ = le rayon de I'étoile.

La pression gazeuse 2 la surface est considérée comme étant nulle car la densité y est trés faible et la pression de
radiation sera aussi considérée comme étant nulle, car la température est beaucoup moins €levée que dans les Tégions

 centrales. On notera par Pc la pression au centre de I'étoile.

On ne connait pas la densité de la matiére dans I'étoile, mais on peut estimer une densité moyenne :

Prmoyen = 2 %WH’-'\

E:H: R3

MlavalenrdeM(%) : M(%-)::%:‘r (%)spmoyen

- L'équation de I'équilibre hydrostatique s'écrit donc :




Ainsi une €toile est un systéme autogravitant et la force qui s'oppose a la force de gravitation,
donc qui contrecarre toute contraction, résulte de l'existence d'une variation de la température 3
I'intérieur de I'étoile (gradient de température).

Ce gradient de température peut étre modifié si les conditions dans les régions centrales de I'étoile
changent.

En anticipant sur le chapitre suivant, supposons que la production d'énergie thermonuciéaire diminue
notablement : I'équilibre hydrostatique n'est plus assuré et la force de gravitation I'emporte ; les
régions centrales se contractent, la température augmente (voir partie A, chapitre I -1 -1 - 2) et de
nouvelles réactions nucléaires vont se produire créant un gradient de température suffisant d'oit une
variation de la pression qui permet, 2 nouveau, un équilibre avec la force de gravitation.

La vie d'une étoile est une succession de phases d'équilibre hydrostatigue et de
phases de contraction.

Cependant, les phases de contraction engendrent une augmentation de la densité du gaz, dans les
régions centrales, et des phénoménes de nature quantique se produisent, créant une pression qui va
s'opposer a la contraction, sans que la température ait suffisamment augmenté pour qu'il y ait
déclenchement des réactions nucléaires : le gaz est dit : dégénéré.

Dans ce cas, c'est cette dégénérescence du gaz qui s'oppose a la contraction.

II - 5 - LA MATIERE DEGENEREE

I - 5-1 - La découverte de Sirius B

En 1838, Friedrich Bessel publia la premiére mesure de parallaxe stellaire : celle de I'€toile 61
Cygni. Poursuivant les observations systématiques d'un certain nombre d'étoiles pour en mesurer la
parallaxe, il observait entre autre, Sirius. Bessel mit alors en évidence, une variation de la position de
Sirius. Aprés de nombreuses années d'observations systématiques, Bessel conclut en 1844 que ce
mouvement résultait de la présence d'une seconde étoile, non observable car trop faible : il s'agissait
d'un systtme binaire dont les deux composantes sont liées par leur interaction gravitationnelle
mutuelle.

A partir de ses observations, Bessel calcula les propriétés de ce systéme d'étoiles doubles et trouva
une période de 50 ans pour le mouvement orbital. 1l prédit les positions relatives des deux étoiles et
le compagnon fut effectivement observé en 1862 par Clark, la séparation était alors a son maximum :
10" (seconde d'arc).

L'étude de ce systéme d'étoiles binaires a permis de montrer que la masse de Sirius B est de
1,05 masse solaire et son rayon 5,5 106 m soit environ 0,008 rayon solaire.

La masse volumique moyenne de Sirius B est donc égale & 3 10% kg/m? : Sirius B a le rayon d'une
planéte, une masse comparable 2 celle du Soleil, mais une masse volumique considérable : de I'ordre
de la tonne par centimétre cube .
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Ces propriétés sont totalement différentes de celles d'une étoile de la séquence principale : ces objets
sont appelés naines blanches.

Nous verrons ultérieurement que la naine blanche représente la derniére étape de I'évolution stellaire
de certaines étoiles.

Les naines blanches ont :
- de petites dimensions, leur rayon est de I'ordre de grandeur du rayon de la Terre
- une masse volumique trés élevée, de l'ordre de grandeur de la tonne par cm?
- une faible luminosité : 10 & 100 fois moins lumineuses que le Soleil

Sur la F;gur; )IN: 9 on remarque la position des naines blanches sur le diagramme HR.

Cependant le qualificatif de "blanche" n'est pas représentatif des objets de cette classe, car dep}hf la
découverte de Sirius B on a détecté des naines blanches dont la température de s-urfac? pouvait étre
soit plus €levée (30000 K par exemple) soit plus faible, anquel cas le qualificatif de_cou‘leur
"blanche" ne peut pas s'appliquer. Néanmoins ce terme générique de naine blanche est celui qui est
utilis€ indépendamment de leur température de surface.

I - 5 - 2 - L'équilibre d'une naine blanche : la dégénérescence du gaz d'électrons

Question II - 8 : Estimer la pression au centre de Sirius B en utilisant la relation trouvée précédemment entre la

pression centrale, la masse et le rayon :
G M2

A
e (8 R4

Question II - 9 : En se placant dans I'hypothése du gaz parfait, calculer la pression gazeuse et la pression de
radiation en prenant une température égale a 1,5 107 K et une densité égale a la densité moyenne de Sirius B ; on

supposera que le gaz est de I'hydrogéne pur.

Les résultats obtenus ci-dessus montrent que les forces de pression dues a un gaz parfait ne permettent pas d'assurer

I'équilibre d'une sphére gazeuse aussi dense. u : :
Nous avons précédemment évoqué des phénomenes de nature quantique dans un milieu & forte densité pour expliquer

I'équilibre d'une telle sphere gazeuse.

La mécanique quantique nous apprend que dans un certain volume, le nombre de particules, et en particulier le nombre
" d'ions ou d'électrons, ayant les mémes propriéiés est limité.

; mm@mgﬂmmmnuacﬁon:onadeplusenp]usdepesﬁculesparunitédevolm

e Sunt mduolmdﬁﬁmpariaméwuqueqmunqm.m:moummm
i M”n;mwmmmismwmﬂwﬂmthm ; ceci revient a dire que
' 'mgmm“mmmemmwmmwm
sse de la particule. Quand toutes les "places” sont occupées dans I'élément de volume, il est
4 : _-_mamummmtum

F
d
f
L
1
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Plus précisément, la mécanique quantique impose que lorsque deux particules (ion ou électron) sont trés proches 'une
de T'autre, leur différence de vitesse doit étre supérieure & une valeur fixée par la mécanique quantique, valeur qui est
fonction de la distance entre les deux particules. Plus cette distance est petite, plus I'écart entre les vitesses doit &tre
grand. Donc plus les particules sont forcées de se rapprocher, plus la gamme des vitesses doit étre étendue. Ce qui
revient a dire que I'on a un nombre limité de combinaisons pour les vitesses de deux particules "voisines”.

Ce sont les électrons, particules plus légéres que n'importe quel ion, qui ressentiront cet effet les premiers, lors de la
compression du milieu.

Considérons un gaz & une température donnée. Comprimons ce gaz ; la densité augmente et les €lectrons vont occuper
tous les états énergétiques autorisés : on a alors un gaz d'électrons dégénéré. Cette dégénérescence, 2 température
donnée, commence & se produire pour une densité critique (Figure II - 10). Cette densité est d'autant plus basse que la
température est plus faible car dans ce cas la gamme des vitesses est peu étendue.

NNy o .;
Non-dégénéré 7
8.0 L .
e /
o 3’
B o
2 r
e A e ¥ dégénéré
o A
’l
'I
£ i o
I | L1 L l I I
0 1 2 3 4 5 6 5

3
Log 0P (8cm )

Fig. II - 10 : Densité critique pour laquelle se produit la dégénérescence.

Quand le gaz d'électrons est dégénéré, cet état particulier du gaz s'oppose & la contraction et assure I'équilibre
hydrostatique de la naine blanche.

Il - 5-3- Les états dégénérés de la matiére
Le comportement d'un gaz dégénéré est trés différent de celui d'un gaz parfait.

La relation qui donne l'expression de la pression gazeuse, dans le cas d'un gaz dégénéré est
~ indépendante de la température : le role principal est joué par la densité.
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ntre la vitesse d S a]’t‘(‘" es et Iﬂ tculpéldturc.
4 . d‘ :nuplﬂge el l eSS c p 1 I
Onnﬂn[: al()lS quf: la matjclc (‘)rdin i

es blanches les plus massives sont celleg qui
étés de la matiére dégénérée, '

Cette dégénérescence conduit & un résultat, a priori ét
occuper un volume proportionnel 4 sa masse, les nanes !
ont le plus petit rayon. Ceci est une conséquence des propr
Plus on comprime une masse de gaz importante, plus la P}' ession pour ctnglrzrzr:?é g';aVltF doit g,
importante. Or dans le cas d'un gaz d'électrons dégénérés farternen > uep e A Vitesse g
électrons sera de plus en plus grande pour respecter la h""t_‘mon qu:.n % t; f qu:ja pou.r effet
d'augmenter la pression de dégénérescence et donc de pouvoir équilibrer une force de gravigg,,

plus élevée.

Cependant il existe une limite & la pression créée par un gaz degcnel:e fj(’:lCCtTO.nS. _Dans le c‘as ol [
masse de gaz est trop importante, la pression du gaz d'électrons dégEénere ne reussit pas a s'oppoge,

a la force gravitationnelle et la contraction se poursuit. : 2.
La masse en dessous de laquelle le gaz d'électrons dégénéré pourra contrebalancer la gravitation vaut

1,4 masse solaire : c'est une masse limite dite masse de Chandrasekhar.

S. Chandrasekhar (prix Nobel de Physique en 1983) est l'astrophysicien qui le premier, en 1931, ,
développé la théorie de la structure des naines blanches.

Ainsi une naine blanche ne peut pas avoir une masse supérieure a 1,4 masse solaire,

Pour une masse supérieure 4 1,4 masse solaire, la contraction, quand elle est amorcée ne peut pas

étre stoppée par la force de pression due au gaz d’électrons dégénéré.

La densité augmente alors d'une maniére tellement importante que les électrons vont se combiner aux
protons et peu a peu les noyaux sont "neutronisés" (voir le chapitre suivant pour un rappel de la
constitution du noyauy).

Pour une densité trés élevée (de I'ordre de 4 1014 kg/m3), les neutrons ne sont plus liés aux noyaux
mais forment un gaz de neutrons libres qui 4 leur tour sont soumis a des effets quantiques tout
comme précédemment le gaz d'électrons ; alors une structure d'équilibre peut s'établir oi la force de
gravitation est équilibrée par la force de pression qui résulte du gaz dégénéré de neutrons.

Un tel objet s'appelle étoile a neutrons. La densité centrale est de l'ordre de 1017 & 1019 kg/m?® et
le rayon peut atteindre 15 km environ pour une masse de 1,5 masse solaire.

Pour une masse supérieure & 2 ou 3 fois la masse du Soleil, 1a pression du gaz dégénéré de neutrons
ne suffit pas pour compenser l'ffet de la force gravitationnelle et I'étoile continue indéfiniment 2

 contracter et constitue ce qu'on appelle un trou noir. Up te] objet échappe a I'observation & partf
du moment ol la vitesse d'évasion est supérieure 3 la vitesse de la lumiére c.

La vitesse d'évasion est la vitesse nécessaire pour échapper a I'attraction S .
: 8.5 : s
N Vgu(% nRuMmmpomvemcmlamasseeﬂemyonde]-objn_
- Dans le cas d'un trou noir aucun signal électromagnét;
p: i mqmmmmmwm"ﬂumw“’
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Question IT - 10 : Dans le cas dune masse égale & 5 fois la masse du Soleil calculer le rayon R pour que la vitesse
dévasion soit égaledc. '

1 n'est donc pas question de détecter directement des trous noirs par leur rayonnement, mais leur
présence va se manifester par l'action gravitationnelle quils exercent sur leur environnement, en
particulier lorsquiils constituent l'une des composantes d'un systéme binaire (composante
"invisible"). :




-:ﬁ.
REPONSES AUX QUESTIONS
mﬁ S A
Masse volumique moyenne du Soleil :
<L p>= .;_ P Ré)

Mg = 1,99 10% kg et R = 6,96 10° m, donc
P =141 10° kg m™> (MKS), ou p = 141 g cm™* (cgs), soit approximativement la mags,

volumique de I'eau. ;
Cette valeur est celle de la masse volumique & 50% du rayon solaire.

Question II - 2: ; . ;
L’élément de volume ayant une masse unité, la force de gravitation s exercant sur cet élément

est exprimée par:
G M(r)

72

Fo =
- Les valeurs sont données dans le tableau suivant:

r/Ro M( )/Mp Fg (N)

0,8 0,990 4,177 107
06 0940 7,050 10*
0,3 0.605 1,815 10°
0,2 0,330 2,228 10°
8,1 0,080 2,160 10°
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Un volume moyen disponible par atome d’hydrogéne de 6,68 107'% cm?® signifie
’ que la fraction
de I'espace effectivement occupé est de I’ordre de 1/107, soit 0 00%1%'

_d) L’énergie cinétique est donnée par

E. = ng =1 2109

On en déduit la vitesse v grace a la relation:

1 3
Em,qu = EkT
3kT
= /— =1,2010"m/s
my

Question II - 4 :
a) Pour un gaz parfait d’hydrogéne pur a la température T = 1 000 K, la pression est d(mnae

par P = NkT
b) A 10 000 K, le gaz est ionisé, le nombre de particules est doublé (1 proton + 1 électron) La.
pression devient P = 2 NkT.

Question II - 5:

a) Pour calculer la vitesse d’un proton au centre du Soleil, on utilise la relation
iy es '
G

Avec m, = 1,67 10~2 kg et T = 1,5 107 K, on obtient v = 6,10 10° m/s.
b) Pour I’électron (m, = 9,11 107), on obtient v = 2,61 10" m/s.

o ﬁ}Medemvﬂemmsup&meaceuetmvéeﬁhmmH
=~ ._émt plus élevée, l'agxtat:m the:m:quemtpiwm

3{1,23 m“
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Question IT - 7:
L’équation de I'équilibre hydrostatique :
GM(r)p(r) _ P(r) = lP(r+I)
l"2

est écrite en prenant pour le calcul de la force de pression:
P(r) = pression au centre de I’étoile,
soitr =0 et P(0) =

P(r + 1) = pression 4 la surface de 1'étoile,

soit P(R) = 0.
D’ou:
P(r)-P(r+1) P
——M-E-——--ﬂ-— = R
La force due i la gravitation :
GM(r)a(r)
50

est calculée en se plagant & mi-distance entre le coeur et la surface de I'étoile, soit & R/2. L,
valeur de p(r) est prise égale & celle de la densité moyenne:

_ MR
= @3)nRe

La valeur de M(r) est donc M(R/2). Pour calculer cette valeur, on utilise la relation

Mir) = g-‘.'rrsﬁ

MR/ = $n(Zpp

3_ M (R)
(4/3)nR? 3)nR3

e - Ly (D

mm; s ?...{:’i‘).

o M(’R/z)a-()
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Or P, = NkT, en négligeant la pression de radiation. Pour le calcul de N se reporter 4 |a

Question I - 4.
: =22 _ MR 1
my  (4/3)mR¥my
e
P. = NkT. = T. = 5
7 _ Pel4/3)nR my
T EMR)2
dloui:
T. = 5,710°K.
Question II - 8:
' 3 .G M?
= e

3 6.67107!1(2,110%)2

e u 22 =
S 3,8410% N m

Pa=1

Question II - 9: : :
Les caractéristiques de Sirius B sont les suivantes: p = 3 10° kg m™3, T = 1,5 10" K. La
% pression gazeuse vaut Pp,, = 2NKkT = 2(p/mg)kT, soit Pp: = 7,43 10%° N m~2. Cette
valeur est plus faible que celle trouvée & la question précédente, montrant qu'on ne peut pas
; - applique I'hypothése de gaz parfait. : b o

La pression de radiation est donnée par: : e

P = %aT‘ = 1,2810°Nm?

Gk
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e Soleil et les étoiles a monFré que I3 SOurce
Deux types de réaction nucléaireg

La recherche de I'origine de I'énergie rayonnée par |
t les réactions de fusion. Ceg Féacn'%

cette énergie se trouve dans les réactions nucléalms.;)"s &
susceptibles de libérer de I'énergie : les réactions de fissions

mettent en oeuvre le noyau des éléments.

II - 1 - LA STRUCTURE DE L'ATOME

s 4'é harge électri st
Rappelons qu'un atome est constitué d'un noyau entouré d'électrons de charg que négatiy,

Le noyau comprend des protons, de charge électrique positive et desbl:e::r:;su_:;?mq“"mtm
neutres. Le nombre de protons est représenté par la lettre Z, et le nombr Par N. 1,

somme Z+N est appelée A : c'est le nombre de nucléons du noyau (A=Z+N).

- e '
11y a autant de protons que d'électrons, d'oi une charge électrique nulle pour I'atome neutre,
Le nom donné 2 un atome dépend seulement du nombre de protons dans le noyau.

Les propriétés chimiques d'un corps sont dues pour I'essentiel au nombre d'électrons.

La notation utilisée pour désigner un noyau est de représenter le nombre de nucléons en exposant e
de protons et neutrons en indice ;XN. La notation courante est : AX ce qui suffit pour en déduire 7

et N car la charge électrique du noyau correspondant a X est connue.

La force électrique entre les protons et les électrons est attractive : c'est elle qui assure la cohésion de
I'atome.

La cohésion des nucléons (protons et neutrons) qui constituent le noyau est assurée par les forces

nucléaires.

Les forces d'interaction nucléaires n'agissent qu'a trés courtes distances et le role des neutrons est
d'assurer la cohésion du noyau en maintenant ensemble les protons, alors que la force électrostatique
entre les protons est répulsive.

Un noyau qui ne contiendrait que des protons ne peut pas exister : les neutrons sont indispensables &
la cohésion des nucléons ; la seule exception est I'hydrogéne dont le noyau le plus courant a un seul

proton.

Un méme élément peut avoir des noyaux avec des nombres différents de neutrons: il sagt
d'isotopes.

Ainsi le noyau d'oxygéne, qui comprend 8 Qrotons, peut avoir 8, 9 ou 10 neutrons: il sagt
disotopes ciifférems que l'og notera par 4O, O, ou bien 12 G Diiec £ 3
B 1 M scpuon, H avec wn newron of 1 aved. 3 nokrens. 1H est le plus courant, H
est appelé Deutérium et | H est le Tritium.

}H est souvent noté : p (proton), fH : d (deutérium) et i’H : t (tritium).




Y, 045 & 9
¢ Aa™ o8

Les propriétés chimiques des différents isotopes d'un_méme corps sont identiques, les isotopes
différent seulement quand des propriétés nucléaires sont mises en jeu ; les niveaux d'énergie des
différents isotopes sont trés voisins les uns des autres, ce qui revient a dire que les raies produites par
les différents isotopes d'un méme corps sont les mémes, mais a des longueur d'onde trés légérement
différentes.

On a vu que I'hydrogéne a 3 isotopes ; dans un volume d'hydrogéne, on trouve : 99,985 % de 'H,
0,015 % de 2H et a peine un millioniéme de 3H.

Un élément comme le cobalt n'a pas d'isotope naturel ; dans la nature on ne trouve qu'une seule
configuration de son noyau. On peut, au laboratoire, par expérimentation, introduire artificiellement
un ou plusieurs neutrons dans son noyau et fabriquer un isotope, mais celui-ci est instable et se
désintégre en émettant de 1'énergie (c'est un noyau radioactif).

Le nombre de neutrons dans le noyau est tel que les €léments lourds contiennent plus de neutrons que
de protons ce qui assure leur stabilité. Néanmoins, comme les forces nucléaires s'exercent a tres
courtes distances, il existe une taille limite pour que le noyau soit stable : ainsi le plus gros noyau
stable connu est celui du Bismuth qui contient 83 protons et 126 neutrons (2;3) 33126).

Le noyau le plus massif qui existe a I'état naturel est l'uranium : il contient 106 protons. Il y a 3
isotopes naturels de l'uranium tous radioactifs : c'est-a-dire que de tels noyaux se désintégrent
spontanément et se transforment en un nouveau noyau avec émission d'énergie. Par exemple 12380
se désintégre, aprés plusieurs étapes intermédiaires en un atome de plomb 206Pb et plusieurs atomes
d'hélium.

IIl - 2 - LA MASSE DE L'ATOME

La masse d'un noyau n'est pas simplement égale a la somme des masses de ses constituants : elle est
plus petite que la somme des masses individuelles de chaque nucléon. L'énergie qui lie les nucléons
- énergie de liaison nucléaire - peut étre considérée comme une masse, par la relation :
E—mc"

Ce résultat est aussi valable au niveau de l'atome : la masse d'un atome est inférieure a la somme des
masses du noyau et des électrons, car il y a I'énergie de liaison electrons-noyau. Ainsi dans le cas de
l'atome d'hydrogéne, la différence des masses correspond donc a I'émergie de liaison
électronique. Si I'atome est dans I'état fondamental, cette énergie de liaison vaut 13,6 eV : clest
I'énergie nécessaire pour ioniser HI 2 partir du niveau fondamental.

Question III - 1 : Calculer la masse équivalente & 13,6 eV. Comparer cette masse a celle de

l'atome d'hydrogéne. Pour détecter cette différence de masse, avec quelle précision faut-il mesurer

les masses ? Ezwmce® o wm JELE ,‘ = 4 6fs. A R 4
4,60 45Tk 18,8 /¢ =

La Figure III - 1 représente le nombre de neutrons dans un noyau, en fonction du nombre de protons.

hphysaqmmmhsedcsumtéspmﬁcuuemspourlesmassesdespammleséumdonnﬂwr
échelle microscopique. Les masses sont exprimées en unité de masse atomique, (en abrégé: u,
anciennement uma), définie comme le douziéme de la masse de l'atome !2C.

 1u=1,6605402 1027 kg N
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Figure III - 1 : Relation entre le nombre de protons et le nombre de neutrons
pour les isotopes stables.

Question III - 2 : Dans ce systéme d'unités, calculer :
: masse du proton (1,6726231 10-27 kg)
) la masse du neutron (1,674929 10-27 kg)
' électron (9, }09389? 16'27 kg)
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Les masses nucléaires sont reliées a celles des nucléons qui composent le noyau par la relation -
Mpyel (AZ) =Z my + N m,, - B(AZ)

ol : m,, = masse du proton
m, = masse du neutron
B(A,Z) = énergie de liaison nucléaire

Les énergies de liaison électroniques sont beaucoup plus faibles que les énergies de liaison nucléaires
et on les négligera dans tout bilan énergétique. La connaissance des masses nucléaires est
fondamentale pour connaitre I'énergie de liaison nucléaire. Cependant les masses généralement
tabulées sont les masses atomiques (noyau plus électrons) car elles proviennent de mesures
expérimentales rarement faites sur des atomes totalement ionisés.

Question III - 3 : Calculer la somme des masses des constituants de l'atome d'hélium et comparer
cette valeur & la masse de l'atome d'hélium qui vaur 4,002603 u. Calculer I'énergie de liaison (un
atome d'hélium est constitué de 2 neutrons, 2 protons et 2 électrons).

On peut calculer la masse moyenne par nucléon pour chaque atome en divisant la masse de chaque

atome par le nombre de nucléons : cette valeur n'est pas constante puisque d'aprés la Figure m-1
" on remarque que le nombre de neutrons n'est pas égal au nombre de protons.

Le résultat est montré Figure I11 - 2.
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Figure III - 2 : Masse par nucléon d’un atome en fonction de Z. La masse
est exprimée en unités de masse atomique. .

On note Figure 111 - 2 que les atomes au voisinage du Fer (Z=26) ont la plus petite masse moyenne
par nucléon.
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La Figure I11 - 3 représente la valeur de I'énergie de liaison par nucléon en fonction de Z. Elle a été
obtenue en divisant I'énergie de liaison totale (nucléaire et électronique) par le nombre de nucléons

dans le noyau.
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Fig. III - 3 : Energie de liaison par nucléon en fonction de Z. L'énergie est

exprimée en MeV.

Question III - 4 : Expliquer pourquoi le maximum de la courbe représentée Figure III - 3
correspond au minimum de celle Figure III - 2.

III - 3 - LES REACTIONS NUCLEAIRES

On appelle réactions nucléaires, les réactions qui mettent en jeu le noyau des atomes.
ﬂ y a deux types de réactions nucléaires : les réactions du fission et les réactions de fusion.

. 1 - Réaction de fission

d fission est la rupture d'un noyau sous I'action d'une - idend
1 mmmmlm&mh&mdeswamu

1ent) deux noyaux, plus légers.

wm«mm mwmwm
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On appelle période radioactive la durée au bout de laquelle la moitié des noyaux initialement
présents, se sont désintégrés. Par exemple, pour le 282Thorium, la période radioactive est de

14 milliards d'années.

Cette méthode a permis de dater la Terre et le systéme solaire (voir partie A, chapitre I).
Ainsi & partir du moment oil une roche se solidifie, les seules modifications des rapports isotopiques

proviennent de la désintégration naturelle des éléments.
L'uranium (238U) se désintégre en 206Pb avec une période radioactive de 4.5 milliards d'années ;

ainsi un kilogramme d'238U se transforme-t-il en un peu moins de 500 grammes de 206Pb en

4,5 milliards d'années.
A partir de la mesure des rapports isotopiques de divers €léments on a pu aftribuer un age de

4,55 milliards d'années a des météorites.  ,,, 3 s’ 5p Ma a gun A% =
Q'cﬂ«g«u' ees }u-utu ;
III - 3 - 2 - Réactions de fusion

Dans les réactions de fusion deux noyaux se combinent pour former au moins un nouveau noyau.

Pour qu'une réaction de fusion puisse se produire, il faut vaincre les forces électrostatiques,
répulsives, des noyaux ; I'énergie nécessaire provient de I'énergie cinétique des noyaux, autrement

dit, il faut que la température du milieu soit élevée.
Ces réactions sont celles qui se produisent dans les intérieurs stellaires.

Une réaction du fusion s'écrit :
noyau (A) + noyau (B) -—--> noyau (C) + noyau (D)

La charge électrique est conservée au cours de la réaction.
Notons par m(I) la masse du noyau. Si :
m(A) + m(B) > m(C) + m(D), alors de I'énergie est libérée au cours de cette réaction.

La quantité E d'énergie produite est donnée par la relation :
E = [(m(C) + m(D) - m(A) -m(B)] 2

L'énergie libérée provient du défaut de masse entre la masse des noyaux réagissants et les noyaux

créés.
Cette énergie est libérée sous forme d'un photon dont la fréquence est dans le domaine du

Tayonnement gamma.

Question III - 5 : Calculer l'énergie (en MeV) produite lors de la réaction de fusion d'un noyau de
Deutérium avec un proton qui donne un noyau de SHe.

Prendre comme masse atomique : m(deutérium) = 2,014102 u, m(proton) = 1007275 u et
m (3He) = 3,016029 u. asee Am = 4,68 . A heg (ps?)
Quelle est la longueur d'onde du photon émis ?

On remarque, d'aprés la Figure III - 2, que pour les réactions de fusion mettant en jeu des noyaux
avec Z < 26, et qui produisent un noyau dont le Z est plus petit que 26, il y a, en général, un "défaut
de masse" positif et la réaction produit de I'énergie.
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Par contre si des noyaux ayant des valeurs de Z > 26 fusionnent, le noyau produit sera plus lourd que
la somme des noyaux incidents, le défaut de masse est négatif, et il ny aura pas de production
d'énergie par le mécanisme décrit ci-dessus.

Une réaction qui produit de |'énergie est dite exothermique, le défaut de masse est positif.

Une réaction qui absorbe de I'énergie est dite endothermique, le défaut de masse est négatif,

Une réaction de fission qui & partir de I'uranium (238U) produit du plomb (206Pb) est une réaction
qui produit de I'énergie, elle est exothermique.

Question III - 6 : Les réactions suivantes sont-elles exothermiques ou endothermiques ?
J e 24
a) L+ ;C——->7,Mg
: 4
B) '+ —3"%04 22 He)
avec en unités de masse atomique les masses suivantes :

m(3He) = 4,002603 u.
m('%0) =15994915 u
m (13Mg) = 23,98504 u

IIl - 4 - REACTIONS THERMONUCLEAIRES DE FUSION DE
L'HYDROGENE DANS LES ETOILES

Lorsque la température est de l'ordre de 10 millions de degrés, dans les régions centrales, a la fin de
la contraction du nuage de matiére interstellaire, les premiéres réactions de fusion seront de type
proton-proton car c'est pour ce type d'interactions que la force de répulsion €lectrostatique est la
plus faible, le noyau n'ayant qu'un proton.

Pour qu'un noyau puisse vaincre la force de répulsion électrostatique, il doit &tre animé d'une grande
vitesse ; cette vitesse provient de la température élevée du gaz. Ces réactions nucléaires liées a la
température sont dites thermonucléaires.

Cependant dans le cadre de la mécanique et de l'€lectrostatique classiques, on montre que cette
température n'est pas suffisante pour que les noyaux s'approchent suffisamment et que la réaction de
fusion ait lieu. Pour décrire ce mécanisme de fusion il faut se placer dans le cadre de la mécanique
quantique ol intervient la nature probabiliste des événements. Dans ce cas, il existe une probabilité,
trés faible mais non nulle, pour que deux protons fusionnent. C'est cette probabilité qui permet a ces
réactions de fusion de se produire a des températures aussi "basses” que 10 & 15 millions de degrés.

La source d_lémfgie d'une étoile en début de vie pl'OVieIlt des réactions de fusion p@’OtOﬂ-PmtOﬂ ql.ﬂ
peuvent se résumer par :
Kt - (fusion de 4 protons) ------- > 1 noyau d'Hélium

III - 7 : Evaluer la quantité d'énergie libérée par la fusion de 4 protons.
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La réaction de fusion de I'hydrogéne ne se produit pas aussi directement.

1l y a 2 chaines de réactions de fusion de noyaux légers, commengant par les protons qui aboutissent
au noyau d'hélium ; suivant la température du milieu, c'est I'une ou l'autre de ces chaines qui est la
source essentielle de I'énergie.

Quand la température centrale est: T < 20 106 K c'est la chaine proton-proton (chaine p-p)
qui est la source essentielle de I'énergie, pour T > 20 106 K c'est le cycle du carbone (cycle
CNO).

IIl - 4 -1 - La chaine p-p ou chaine proton-proton

Nous allons décrire les étapes de cette chaine pour montrer quels sont les paramétres qui interviennent
dans le calcul de I'énergie produite par cette fusion.
proton + proton -—-—- > deutérium + positron + neutrino + énergie (0,157 Mev)
Soit :
:H + iH ------ > ?H + et + v, + énergie (0,157 Mev)

L'énergie disponible, 0,157 Mev résulte du défaut de masse entre les particules mises en jeu avant et
aprés la réaction. Cette énergie est libérée sous forme de rayonnement gamma. :

On remarque que :H n'ayant pas de neutron, lors de la réaction de fusion donnée ci-dessus, un des
protons s'est transformé spontanément et quasi-instantanément en un neutron.

Le positron (e*) est semblable a I'électron mais sa charge électrique est positive, d'oil son nom.

Déas sa formation au cours d'une réaction nucléaire, le positron s'annihile avec un électron en
produisant du rayonnement (photon gamma).

Le neutrino (v.) est une particule sans charge électrique, qui n'interagit pratiquement pas avec la
matiére, mais qui transporte de I'énergie ; ainsi un neutrino peut parcourir 1018 m avant d'interagir
avec la matiére ce qui signifie qu'un neutrino sort du Soleil quelques secondes aprés sa création.
L'énergie du neutrino dépend du type de réaction de fusion qui le produit.

La masse d'un neutrino est trés faible, voire méme nulle, et sa vitesse de propagation est voisine de
celle de la lumiére.

Les neutrinos sont des particules extrémement intéressantes car ils ne sont pas piégées l'intérieur du
Soleil. Si on réussit a les capter ils peuvent donner des informations directes sur les réactions
nucléaires qui se produisent 2 ce moment méme au centre du Soleil. Leur faible interaction avec la
matiére les rend extrémement difficiles 4 détecter. Leurs propriétés sont trés mal connues ce qui est
une source d'incertitude quant  la valeur du bilan énergétique de cette relation.

Dans le cas de la chaine p-p la mauvaise connaissance des propriétés des neutrinos n'est pas cruciale
car |'énergie emportée par ces particules n'est pas trés importante. Mais il n'en est pas de méme,
comme nous le verrons plus loin, lorsqu'il s'agit de 1'évolution des étoiles massives.

La fusion de 2 protons me peut se produire que si deux événements trés rares surviennent
simultanément.

Dans la plupart des cas, deux protons qui entrent en collision voient seulement leurs trajectoires
u:_mdiﬁées par les forces électrostatiques de répulsion. Pour qu'il y ait fusion, il faut que I'énergie
cinétique d'un des noyaux soit suffisante pour que son mouvement I'améne dans une zone ol les
forces nucléaires du second proton soient sensibles par suite des effets quantiques. Malgré la



température €levée (1,5 107 K ) dans les régions centrales du Soleil, tous les protons n‘ont pas cette
possibilité car I'énergie cinétique requise pour une telle fusion correspond a une vitesse envirgp
1 400 fois supérieure i celle donnée par une température de 15 millions de degrés ; seul 1 proton gy,
100 millions a une telle vitesse et pourra donc fusionner. Ce nombre peut paraitre étonnamment petit
mais il ne faut pas oublier le trés grand nombre de particules dans le Soleil.

Mais ce facteur n'est pas le seul. II faut également que, pendant la bréve durée (102! s) oii ce proton
est dans le voisinage immédiat d'un autre proton, la ot les forces nucléaires dominent, 1'un des deux
protons se désintégre en un neutron plus un positron et un neutrino de fagon a ce que le neutron en
s‘associant avec l'autre proton forme un noyau de Deutérium.

Ce processus est trés rare : environ une collision sur 1020 conduit & la création d'un noyau de

Deutérium.
Le positron s'annihile avec un électron en créant du rayonnement gamma

positron + €lectron ----> rayonnement gamma (1,022 Mev)
et +e -——>v (1,022 Mev)

Le noyau de Deutérium réagit trés facilement, aussi sa durée de vie n'est-elle que de %uelques
- secondes. Le noyau de Deutérium fusionne avec un proton et un noyau de ;He (isotope de ,He) est
formé.

TH + |H > 3He +7 (5,493 Mev)

Les noyaux de gHe vont ensuite fusionner, mais beaucoup moins facilement que le Deutérium. 11 se
formera alors un noyau de gHe et 2 protons.
>He + JHe -——> 2He + 'H+ 1H+ énergie (12,859 Mev)

Un noyau de gHe n'a qu'une chance tous les 10 ans de rencontrer un autre noyau isotope de
I'hélium, avec lequel il fusionnera. Cette réaction extrémement peu fréquente l'est cependant
beaucoup plus que la premiére réaction de fusion entre les protons, puisqu'un proton n'a qu'une
chance tous les 10 milliards d'années de fusionner avec un autre proton.

11 faut remarquer que la production du noyau d'hélium nécessite que la premiére réaction se produise

2 fois.
2(H+H) ——>2(H+e" +v) +(0314 Mev)

2(et+e ) >y (2,044 Mev)
2 (*°H + 'H) ——>23He +v (10,987 Mev)
3He + 3He -—> yHe + {H + [H + (12,859 Mev)

 Soit un bilan qui sécrit:
e i by & .-.__._5-{}1{)4.23- -——---:-‘,‘He+2}H+2-ve+(26.204MeV)

e w 2x0,263 =0,526 Mev.




L'énergie totale produite par cette chaine est : 26,204 Mev+ 2 (énergie des neutrinos), mais seule la
quantité 26,204 Mev est disponible a I'intérieur de 1'étoile car les neutrinos s'échappent librement de
I'étoile, ce qui représente environ 2 % de la production d'énergie.

Cette chaine de réactions qui aboutit & la création d'un noyau d'hélium en partant de la fusion de
protons n'est pas la seule qui se produise, mais c'est celle qui libére le plus d'énergie.

Nous ne décrirons pas dans le cadre de ce cours les autres réactions.

Pour chaque réaction les charges électriques sont les mémes dans les deux membres. A la premiére
réaction, pour qu'il ait création d'un noyau de Deutérium (un proton et un neutron), il a fallu qu'un
proton se transforme en un neutron. La charge positive du proton est emportée par le positron.

IIl -4 -2 - Le cycle CNO

Lorsque la température des régions centrales est supérieure 2 20 millions de degrés, une autre chaine
de réactions de fusion des protons peut se produire. Cette suite de réactions est appelée cycle CNO
car les noyaux de carbone, indispensables pour démarrer le cycle, sont reconstitués et n'agissent que
comme catalyseur. Au cours de ces réactions, le carbone est successivement transformé en azote,
puis en oxygéne avant de redevenir du carbone.

Pour qu'un tel cycle se produise il faut que des atomes de carbone soient déja présents dans I'étoile :
ils ont été formés par une génération antérieure d'étoiles au cours de réactions nucléaires que nous
décrirons ultérieurement. Ceci impose que des étoiles plus massives que le Soleil aient vécu avant la
formation du Soleil.

Le bilan du cycle du carbone est similaire a la chaine p-p :
6 (\H) +2 ¢ ———>3He +2 |H + 2 v, + (25,02 Mev)

mais dans ce cycle, I'énergie emportée par les neutrinos est plus grande (1,71 Mev) soit environ 6%
de ce qui est produit.

Question III - 8 : Comment peut-on comprendre qualitativement que le cycle CNO se produise a
des températures plus élevées que la chaine p-p ?

Toutes les étoiles commencent leur vie par les réactions de fusion de 1'hydrogéne.
Selon leur masse, I'énergie est produite par la chaine p-p ou par le cycle CNO.

Nous anticiperons sur le chapitre suivant en disant que toutes les étoiles situées sur la
séquence principale du diagramme HR sont dans la phase de fusion de I'hydrogene
quelle que soit leur masse.

III - 5 - CONSEQUENCES DES REACTIONS THERMONUCLEAIRES
SUR L'EQUILIBRE DE L'ETOILE

Rappelons que I'équilibre d'une étoile est assuré par I'égalité entre la force de gravitation et les forces
résultant du gradient de la pression.




Au fur et & mesure que I'hydrogéne est convertie en hélium par la chaine p-p ou par le cycle CNO, |e
nombre de particules est modifié : il diminue puisque 4 protons se transforment en un noyay
d'hélium.

On a alors un épuisement progressif du "fuel” nucléaire, sans jamais atteindre I'étape de |4
transformation compiéte de tout I'nydrogéne en hélium. Comme nous l'avons vu au paragraphe
précédent, les réactions de fusion ne se produisent pas nécessairement méme si deux noyaux sont trag
proches.

Quand il n'y a plus assez de "fuel” nucléaire, la production d'énergie baisse et la pression de radiation
diminue.

Par suite de la modification du nombre de noyaux dans le milieu, la pression gazeuse diminue.

Ainsi ces deux facteurs concourent-ils 4 rompre 1'équilibre hydrostatique.

La force de gravitation I'emporte et le noyau va se contracter. Cette contraction a pour effet
d'augmenter la densité et la température, un nouvel équilibre hydrostatique va s'instaurer.

Comme la température augmente il y aura, non seulement, une modification de la pression mais aussi
une modification de la nature des réactions thermonucléaires.

Nous allons maintenant examiner quelles autres réactions thermonucléaires de fusion se produisent en
fonction de la température.

IIl - 6 - AUTRES REACTIONS NUCLEAIRES DE FUSION DANS LES
ETOILES

Le type de réactions thermonucléaires dépend de la température du milieu, mais aussi de la densité qui
doit aussi étre suffisante pour permettre les réactions de fusion. Ainsi dans un gaz dilué, méme tres
chaud, avec une température de l'ordre de quelques millions de degrés, les réactions nucléaires ne
peuvent pas se produire.

Nous allons brievement présenter quelques unes des réactions thermonucléaires en fonction de la

température du milieu.

Plus les noyaux, qui vont fusionner ont de protons, plus élevée devra étre la température : ceci est
une simple conséquence de la valeur de la force de répulsion électrique qui est d'autant plus intense
que les noyaux ont plus de protons. Il faut donc une température de plus en plus élevée pour que des
noyaux de plus en plus lourds puissent fusionner.

III - 6 - 1- La fusion de I'hélium (T > 100 10° K)
Quand la température des régions centrales atteint 100 106 K les noyaux d'hélium fusionnent en
produisant des noyaux de carbone et d'oxygéne.

Les principales réactions qui se produisent sont :
3 (3He) -—-> 2C+y
1204 4He —> 150 +7 A

T T
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IIl - 6 - 2 - La fusion du carbone (T > 0,6 10° K)

Les réactions de fusion du carbone se produisent a partir d'une température de I'ordre de 600 millions
de degrés. Plusieurs types de réactions sont possibles, en voici quelques exemples :

12 12 20 4

LR R e > olNe + ,He
3

2+ 12C > BNa+H

12 12 2
C+ C > i;LMg +Yy

II - 6 - 3 - La fusion de I'oxygéne (T > 10° K)

Les réactions de fusion de 'oxygeéne se produisent lorsque la température est de l'ordre du milliard de
degrés.
Voici quelques exemples de réactions qui fabriquent des noyaux de Silicium, de Phosphore et de
Soufre.

16 16 2R
g0+ g0 ——>] 451 + ,He

III - 6 - 4 - La fusion du silicium (T > 3 10° K)

A une telle température, il y a aussi dans le milieu un trés grand nombre de photons, trés
énergétiques, qui vont interagir avec les noyaux et les désintégrer. On a par exemple la réaction :

Y+ . - O 24Mg + ;Hc

Une telle réaction est appelée réaction de photo-désintégration. Puis on a une réaction de fusion :

; 32
Heid e Liis g

Ce sont les noyaux d'hélium créés par photo-désintégration qui contribuent, par fusion, 2 la création
de noyaux de plus en plus lourds.

Ainsi sont produits les noyaux jusqu'au fer. Au-deld les réactions deviennent fortement
endothermiques. Si une étoile arrive a l'étape de la création d'un noyau stellaire riche en fer, un
déséquilibre va brutalement se produire car les réactions sont endothermiques. Ce contexte sera
analysé dans un chapitre ultérieur, & propos de I'évolution des étoiles massives. Néanmoins la
question se pose : comment sont synthétisés les éléments plus lourds que le fer ?

IIl - 7 - AU - DELA DU FER

Les noyaux lourds (Z>26) sont fabriqués & partir de noyaux plus légers qui capturent des neutrous.
Ces neutrons sont produits au cours des réactions de fusion.



A partir de la fusion de I'oxygene, il y a de nombreuses réactions de photo-désintégration C'est-a-dire
que les photons vont eux aussi interagir avec les noyaux et libérer des nucléons (protons et neutrong )
et des noyaux d'hélium,

Ces neutrons pourront étre capturés par des noyaux et ce d'autant plus facilement qu'il n'y pag g

répulsion électrique a vaincre.

Si un noyau posséde trop de neutrons par rapport &4 son nombre de protons, un "déséquilibre” eXiste

qui se traduit par la transformation spontanée d'un neutron en un proton avec émission d'un €lectron,
pour conserver la neutralité €lectrique de I'ensemble. On aura ainsi la création d'un noyau plus lourq,
c'est-a-dire ayant plus de protons que le noyau initial qui a capturé des neutrons.

Ce processus de transformation d'un neutron en un proton s'appelle le processus béta moins (-),

Le processus inverse qui correspond i la transformation d'un proton en neutron s'appelie |e
processus beta plus (B+).Nous I'avons déja rencontré lors de la réaction de fusion proton-proton,

Ce processus de capture de neutrons est capital car c'est celui qui aboutit 4 la création des noyaux

des éléments au-dela du fer.
Ceest ainsi que des éléments tels que I'uranium ou le thorium sont fabriqués.

IIl - 8 - LE TAUX DE PRODUCTION D'ENERGIE

Pour construire un modéle d'étoile nous avons besoin de déterminer quel est le taux de production
d'énergie par les réactions thermonucléaires, afin de pouvoir calculer la valeur de la luminosité de

cette étoile théorigue.

La détermination de I'énergie produite, en une seconde par kilogramme de matiére nécessite le calcul

de :
- du nombre de réactions par seconde et par unité de volume, pour chacune des réactions qui

interviennent dans une chaine, par exemple la chaine p-p ou bien un cycle de réactions, par

exemple le cycle CNO
- de la quantité d'énergie libérée par chacune des réactions mises en jeu.

Dans le cas de la chaine proton-proton, nous avons vu que les différentes réactions ne se produisent
pas au méme rythme. Ce qui détermine le rendement énergétique d'une chaine de réactions, c'est la
probabilité de se produire pour la réaction la plus lente. Dans le cas de la chaine proton-proton, la
réaction la plus lente est la fusion de deux protons en un noyau de deutérium,

La quantité d'énergie libérée, par unité de masse, pour un type de réaction donné, dépend de la
réaction, de la masse volumique, de la composition chimique et de la température.

Les paramétres nécessaires 4 la détermination de I'énergie produite sont calculés & partir
d'expériences faites en laboratoire, dans les accélérateurs de particules. I1 s'agit de résultats obtenus
dans des conditions physiques différentes de celles des intérieurs stellaires et les valeurs ainsi

obtenues sont ensuite extrapolées.
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Dans le cas de la chaine proton-proton et du cycle CNO les taux de production d'énergie (¢)
s'écrivent respectivement :

Epp =Appp X2 TP
Eno =Aano p X Zen T

App et Acno sont des constantes qui dépendent du type de réactions
p : masse volumique (en fait p(r))
X : abondance de I'hydrogeéne par unité de masse (X(r))

Zcw : abondance du carbone et de 1'azote par unité de masse (Zon(r))
T : température (exprimée en unité de millions de degrés) (T(r))

L'exposant "n" est de l'ordre de 4 pour la chaine proton-proton et de l'ordre de 15 pour le cycle
CNO. La dépendance de la production d'énergie avec la température est beaucoup plus forte dans le
cas du CNO ce qui implique qu'aux températures €levées ce sera ce type de réactions qui prédominera
devant la chaine proton-proton.

La Figure III - 4 représente le débit d'énergie par seconde, fourni par un gramme de matiére, en
fonction de la température, pour une composition chimique qui est celle du Soleil.
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Figure Il - 4 : Taux de production d’énergie par les réactions nucléaires de fusion de
I’hydrogéne en fonction de la température du coeur de 'étoile. Le modéle solaire
est indiqué par la ligne en pointillé.
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Question III - 9 : alculer le rendement de la chaine proton-proton.

Question III - 10 : Le Soleil rayonne chaque seconde 4 1075 joules. On suppose qu'il tiy, son
énergie de la chaine p-p :

a) Calculer la masse Pperdue chaque seconde par le Soleil.

b) Calculer la masse perdue depuis sa formation.

Question III - 1] -
_ a) Supposons que le Soleil soit uniquement constitué d'hydrogéne. Calculer la durée Pendan;
laguelle il pourra rayonner a son rythme actuel.
b) Méme question pour une éoile naine dont la masse est 15 fois celle du Soleil (voir la tabj, dy
chapitre VII - 1, pour la valeur de la luminosité).

Le résultat des questions ci-dessus montre que la durée pendant laquelle I'énergie est produite, par yp
type de réactions donné est inversement proportionnelle & la masse de 'étoile. Ceci provient du fajt
que plus une étoile est massive, plus la température des régions centrales est élevée, donc les
réactions nucléaires se produisent 3 un rythme plus rapide. Le "fuel" nucléaire est consommé plus
vite que dans une étoile moins massive, méme si la quantité de "combustible" est plus importante.

Ce résultat a pour conséquence que les étoiles les plus massives ont une phase de combustion de
I'nydrogéne d'autant plus courte que leur masse est plus grande ; elles évolueront donc plus vite que
les étoiles de petite masse tel que le Soleil.

Nous avons vu précédemment, que pour un type de réactions nucléaires donné, le "fuel” nucléaire
finit par se tarir et la production d'énergie va donc diminuer; par ailleurs, les réactions
thermonucléaires modifient la composition chimique 12 ou elles se produisent, et la pression gazeuse
est affectée : tout contribue i ce quun état de déséquilibre soit créé et la force de gravitation
I'emporte. Les régions centrales vont alors se contracter sous l'action de cette force. En se contractant
la température s'éleve et de nouvelles réactions nucléaires peuvent se produire avec la fusion des
noyaux plus lourds créés au cours de I'étape précédente : la pression augmente a nouveau dans les
régions centrales, la contraction est stoppée. Une nouvelle phase de stabilité se produit.

Nous pouvons ainsi résumer la succession de ces étapes :
- contraction gravitationnelle d'un nuage de matiére interstellaire ———-> augmentation de la
température
- déclenchement des réactions de fusion de I'hydrogéne
- stabilisation de la contraction et phase de production d'énergie nucléaire par fusion de I'hydrogéne
- épuisement de I'hydrogéne, augmentation de I'hélium ---—> déséquilibre
- contraction gravitationnelle ———> nouvelle augmentation de la température
- déclenchement des réactions de fusion de I'hélium
- stabilisation de la contraction et phase de production d'énergie nucléaire par fusion de I'hélium
- épuisement de I'hélium, augmentation de C, N et O —-> déséquilibre
- contraction gravitationnelle ——---> nouvelle augmentation de la température
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L'ensemble de ces étapes décrit les phases par lesquelles passera une étoile au cours de sa vie. Nous
verrons ultérieurement comment ces différentes étapes s'articulent et donnent lieu a des caractéres qui

pourront étre mis en évidence par I'observation.

Nous avons vu, dans le chapitre précédent, que dans certaines conditions de température,

l'augmentation de la densité conduisait a la dégénérescence du gaz.
Dans ce cas on peut se demander si I'enchainement des étapes décrites ci-dessus est toujours valable.

IIT - 9 - STABILITE DES REACTIONS DE FUSION

Aprés avoir calculé le débit d'énergie, une question se pose : pourquoi le Soleil n'a-t-il pas explosé
dés sa formation ?

En effet dés que la température des régions centrales du Soleil eut atteint 10 millions de degrés tout
I'hydrogéne était disponible pour que les réactions de fusion se produisent d'un seul coup et que le
Soleil explose. Or cela ne s'est pas produit. Supposons que les réactions nucléaires produisent un
excés d'énergie. La température des régions centrales va augmenter par suite de ce surplus de
photons créés, d'odl une pression plus élevée et en conséquence une expansion de ces régions. Le
‘milieu étant un "gaz parfait" il s'ensuit une diminution de la température qui ralentit le taux de
réactions nucléaires et le calme revient.

Supposons au contraire que les réactions nucléaires produisent moins d'énergie : I'étoile va se
contracter par suite de la diminution de la pression, la température va augmenter donc le taux des
réactions thermonucléaires va croitre et I'équilibre sera rétabli.

Ainsi le systéme est auto-stabilisé du moment que le gaz est un gaz parfait c'est-a-dire que la
pression gazeuse est fonction de la densité et de la température

Que se passe-t-il si le gaz est dégénéré ?

S'il y a un excés d'énergie, 'augmentation de température ne se traduit pas par une modification de la
pression puisque la pression est indépendante de la température dans un milieu dégénéré (voir
chapitre précédent).

Dans ce cas les réactions s'emballent.

Par exemple, si la phase de fusion de I'hélium se produit aprés une contraction du noyau qui a
conduit 2 un état de dégénérescence du gaz d'électrons, les réactions s'emballent : on parle alors de
I'hélium flash. Cette situation ne tourne pas a la catastrophe, car l'augmentation de température
dues aux réactions nucléaires, raméne le gaz dans une situation "non-dégénérée”. La Figure II - 10
montre qu'a densité constante la température augmente. On passe d'un état dégénéré a un état non-
dégénéré, et la situation redevient stable et calme.

Par contre s'il s'agit de la fusion du carbone, selon la masse mise en jeu, on a une détonation du
carbone qui conduit 4 la destruction de 1'équilibre.

g:hphues seront & nouveaux présentées lors de la description des différentes étapes de la vie d'une
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III - 10 - EQUILIBRE ENERGETIQUE

Dans une phase stable de fusion thermonucléaire, I'étoile est en équilibre énergétique, c'est-a-dire 4,
la perte d'énergie représentée par le rayonnement de Iétoile est compensée par la productio,
d'énergie & I'intérieur de I'étoile. Cette production dénergie est caractérisée par le terme e(r) qy;
représente I'énergie produite, par seconce et par unité de masse de matiére stellaire, par les réactiopg

L'énergie produite par seconde dans une coquille sphérique (voir Figure I - 1) située a la distance ¢
du centre, d'épaisseur d r, de masse volumique p(r) vaut: &(r) 4 = 12 p(r) d r. Cette expressiop
représentant un accroissement de la luminosité on écrit :

dL=em4nrpmdr :
Dans une région ot il n'y a plus de réactions nucléaires, on a : &(r) = 0.
La somme de I'énergie ainsi produite dans les zones centrales ou les réactions nucléaires se
produisent, est la luminosité de I'étoile : L.

On a donc:

L=[Fanr?ewpar
Danslesphmoﬁilyaunchangementrapidedz!aswcnneinwrnedel'émiie,parexempleparsmtede la contraction
gravitationnelle, I'équation représentant la variation de luminosité s'écrit :

dL(n) = [enucl() + egrav(®] 4 = 2 pndr
ot :

€nucl(r) = énergie thermonucléaire
ggrav(n) = émrgre gravitationnelle




REPONSES AUX QUESTIONS

Question III - 1:
La masse équivalente & 13,6 eV est donnée par E = me?.

13,6 x 1,60210°1°
(3 108)2

m = 2,421107% kg
La masse de 1'atome d’hydrogéne vaut mg = 1,67410~% kg. On a donc

m

— = 1.4510 %s0it 1,45107%%

myg
Il est donc nécessaire d’avoir une grande précision sur la détermination des masses: celle-ci doit
étre meilleure que le millioniéme.

Question III - 2:
1u= 16605402 10727 kg

Particule Masse en kg Masse en u
a) Proton 1,6726231 10727 1,007275

b) Neutron 1,674929 1027 1,008664

c) Electron 9,1093897 10~3! 5,485793 10~*
d) Atome d’hydrogéne 1,673534 10~2" 1,007824

; Remarque: la précision des masses données dans ce tableau ne permet pas de retrouver
i I’énergie de liaison du niveau fondamental de I'atome d’hydrogéne entre proton et électron telle
| qu'elle a été calculée & la question III - 1. Il n'y a pas assez de chiffres significatifs pour les
masses.

e)
E = 1,6605402107% x (2,997925 10°)?
E = 14,924195107'* J
1 MeV = 1,602177 1072 J, on a donc E = 931,495 MeV.

Question III - 3:
Un atome d’hélium est constitué de 2 protons, 2 neutrons et 2 €électrons. La masse de ses

constituants vaut :

(2 x 1,007275) + (2 x 1,008664) + (2 x 5,485793107%) = 4,032975u

La masse de I'atome d’hélium vaut 4,002603 u. La somme des constituants a donc un exces de
masse de:
Am = 4,032975 — 4,002603 = 0,030345u




=0 .
L'é‘nergie de liaison vaut :
E = Amc® = 0,030345 x 1,6605402 107" x (2,99792458 10°)* = 4,542005210~12

soit E = 28,3 MeV. Cette énergie de liaison représente I'énergie qui lie les électrons ay nNoyay

et I'énergie qui lie les nucléons dans le noyaux.
L'énergie de liaison électronique est faible: pour I'hélium, on rappelle que le potensig
d’ionisation de Hel vaut 24,6 eV et celui de He II vaut 54,4 eV. La valeur de 283 Mey est

dominée par 1'énergie de liaison des nucléons.

Question IIT - 4 :
L'énergie de liaison est proportionnelle & la différence :

Zmp+Nmn — Mnpoyau

AVeC Mpoyau = AX(masse moyenne d'un nucléon).
E, énergie de liaison par nucléon, sera d’autant plus élevée que la masse moyenne par nucléop

sera plus petite.

Question III - 5:
: d + p — *He

L’excés de masse de cette réaction vaut:

Am = m(d) + m(p) — m(*He) = 2,014102 + 1,007275 — 3,016029 = 0, 005346 u

L’énergie correspondante est:

E = Amc® = 0,005346 x 1,6605402 107" x (2,99792458 10%)> = 7,97847210°13J

‘Soit E = 4,980 MeV.
£ kmgueur d’onde du photon émis est :

e 09792458108
Lo o TR0 e

E 7,97847210-13

- 2,490 10~ A, c'est--dire un rayonnement 7 ou X “dur”.
action de fusion, ce sont les noyaux qui sont impliqués alors que les valeurs des




Am > 0, cette réaction est exothermique.
b)
20 4+ 20— 10 4 BHe
Am = (2 x 12,000) — (15,994915 + 2 x 4,002603) = —0,000121 u

.;7?1 < 0, cette ‘I‘E'aCt:lOIl est endo'.chermique; elle a besoin d'énergie pour se produire, cette
energie est trouvee grace aux réactions exothermiques.

Question III - 7:

4p — JHe
Am = 4 x 1,007275 — 4,002603 = 0,026497 u
E = Amc® = 0,026497 x 1,6605402 10727 x (2,99792458 10%)2 = 3,954463 1012 J

Soit E = 24.68 MeV.
Pour les raisons données a la question III - 5, ce sont les masses des atomes qui sont prises en
compte dans ce calcul.

Question III - 8:
Au cours du cycle CNQ, il y a fusion du carbone 12. Or, sa charge électrostatique est plus

grande que celle du proton. Il faut donc une énergie cinétique plus grande pour vaincre la
répulsion, d oli une température plus élevée pour une plus grande agitation thermique.

Question 111 - 9:

défaut de masse de la réaction
masse initiale

rendement =

On néglige les pertes par neutrinos.

4 x 1,007275 — 4, 002603
4 x 1,007275

rendement = =[-00%

Le rendement est donc de 0,7%.

Question III - 10:
a) L'énergie rayonnée de 4 10% J correspond & une masse de:

410%

9

Le Soleil perd environ 4 million de tonnes par seconde.
b) L’age du Soleil est 4,55 10° ans, depuis que les réactions thermonucléaires se produisent il a

perdu:
4,4109 x 4,5510° x 365,25 x 24 x 3600 = 6,3810% kg

Comparé & sa masse actuelle (2 10 kg), cela représente 0,03%: cette perte de masse est

~ négligeable.
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Question IIT - 11 .
Le rendement de la réaction de fusion de 4 protons en un noyau d'hélium étant de 0,7%
(cf. question I17 - 9). le Soleil pourrait libérer au total I'énergie correspondant & 0,7% de ga
masse, soit :

210% x 0,007 x (310°)2 = 1,2610% J
Sa luminosité étant de 3,83 10 W, sa durée de vie serait

1,2610%
3,8310%

Une valeur plus réaliste serait obtenue en tenant compte du fait que seules les régiong
centrales avec une température supérieure a 107 K subissent la fusion. D’aprés la figure II - 6,
cette condition correspond a un rayon de 0,18 Ry, au maximum, soit 0,25 M, d’oli une durée

de vie de 2,5 10! ans.
Cette valeur est encore supérieure 4 la vraie valeur (10'° ans), car on n’a pas tenu compte

de la modification de la composition chimique au cours du temps.
b) Pour une étoile de 15 Mg, la table du chapitre VII - I de ce tome, donne:

= 3,2910'¥ s ~ 10" ans

L
—) =43
log( L@)

Si on suppose que Vefficacité des réactions de fusion est la méme dans le cas d‘_l cycle CNO
que pour la chaine p-p (pour une étoile de 15 Mg, c’est le cycle CNO qui se produit), on a une
durée de vie qui est dans le rapport des masses et des luminosités, soit 15/20 000, d'ott

15
= 10" x —— = 7,510 ans.
t .10 X 70 : ans
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Comment I'énergie produite par les réactions thermonucléaires au centre des étoiles se propage-t-elle
vers la surface 7

L'énergie est produite sous forme de neutrinos et de photons.

Nous avons vu que les neutrinos interagissant extrémement peu avec la matiére, quittent I'étoile dés
leur création. Par contre les photons ont une interaction forte avec la matiére ; nous allons décrire leur
transfert du centre de I'étoile, oul ils sont produits, vers la surface, d'ot ils s'échappent librement

créant le rayonnement observé. i
La fagon dont les photons se propagent du centre vers la surface doit étre pris en compte quand on

fabrique un modéle d'éroile.

Il y a trois mode de transport de I'énergie :
- transport par conduction
- transport par rayonnement
- transport par convection

IV - 1 - TRANSPORT PAR CONDUCTION

Le mode de transport par conduction nous est familier, tout au moins quant a son résultat : c'est celui
qui chauffe les parois d'une casserole posée sur une source de chaleur. Dans les métaux, ce mode de
transport de la chaleur, trés efficace, est assuré par les électrons libres du métal.

Dans une €toile comme le Soleil, la conduction ne joue aucun role dans le transfert de 1'énergie car les
ions et les électrons sont confinés dans un petit volume, comparé au rayon de I'étoile.

Par contre dans la matiére dégénérée ce mode de transport de |'énergie peut devenir important. En
effet un €lectron dégénéré peut traverser une grande distance avant de perdre son énergie lors d'une
collision avec un noyau : ne pouvant occuper qu'un état d'énergie bien précis il doit "voyager" sur
une longue distance avant de trouver un état d'énergie possible. Cette possibilité est définie par les
regles de la mécanique quantique, comme nous l'avons vu précédemment.

IV - 2 - TRANSPORT PAR RAYONNEMENT

Compte tenu des valeurs de la température et de la pression, les régions centrales d'un étoile seront
considérées comme étant 4 1'équilibre thermodynamique. On peut calculer dans quel domaine spectral

est émis le maximum du rayonnement associé 4 un milieu dont la température est de plusieurs
millions de degrés ; on utilise pour cela les lois du Corps Noir.

Question IV - 1 : Considérons un milieu dont la température est de 3 106 K. Supposons que ce
milieu rayonne comme un Corps Noir. Calculer la longueur d'onde a laguelle se produit le maximum
de rayonnement.

Le champ de rayonnement 2 l'intérieur des €toiles est essentiellement composé de photons X. Le
rayonnement X interagit trés fortement avec la matiére : en moyenne, dans les régions centrales, un
photon X parcourt 0,5 cm avant d'entrer en interaction avec la matidre. I peut alors, soit voir sa
trajectoire modifiée, soit étre absorbé. Dans le cas ol il est absorbé, il y a ré-émission du photon par
la matiére, mais 4 une longueur d'onde différente et de toute fagon moins énergétique. Le photon est
ré-émis dans une direction différente de celle du photon incident. Finalement la trajectoire du photon,




si on pouvait la suivre au cours de ses multiples transformations, est constituée de multiples aller
retour : elle est totalement aléatoire et présenterait I'aspect d'un zigzag. Bien qu'ils se déplacent 2 la
vitesse de la lumigre, c'est seulement quelques 105 ans aprés I'émission des photons dans les régions
centrales que ceux résultant des multiples transformations arriveront a la surface.

Au cours de cette marche au hasard, le photon subit de nombreuses transformations puisqu'il est
"dégradé” d'un photon X en photons du domaine spectral ultraviolet, visible et infrarouge qui
correspondent au rayonnement essentiellement émis par les étoiles.

Clest l'opacité du milieu gazeux situé entre le coeur de I'étoile et sa surface qui joue un role
fondamental dans le transfert de I'énergie. Si le milieu est "transparent” les photons s'échappent
rapidement ; si le milieu est opaque, I'énergie met plus longtemps a sortir. Ainsi, d'une certaine
facon, l'opacité contrdle aussi le débit d'énergie.

On appelle opacité du milieu la maniére dont l'interaction photon-matiére se produit, et plus
précisément, la quantité de photons qui sera absorbée par unité de masse de matiére. L'opacité
dépend de la composition chimique, de la masse volumique et de la température. Le calcul d'opacités,
réalistes, est I'un des problémes de I'astrophysique moderne ; de grands progrés ont cependant été
faits ces derniéres années.

Les noyaux seuls ne jouent aucun role dans l'opacité du milieu ; seuls les électrons, ou les noyaux
ayant gardé quelques électrons, contribuent a I'opacité du milieu. Méme dans un milieu ayant une
température trés €levée, il y a des recombinaisons électrons-noyaux qui se produisent, quitte a ce que
leur durée de vie soit trés bréve et a ce quelle soit remplacée immédiatement par une autre
recombinaison ce qui se produit toujours dans un milieu globalement a 1'équilibre.

Une étude des différents modes d'interaction entre la matiére et le rayonnement sort du cadre de ce
cours ; nous allons, dans deux cas simples, montrer quelle est sa nature.

IV - 2 - 1 - Section efficace et libre parcours moyen

Considérons un gaz constitué d'hydrogéne pur. Nous allons calculer quelle distance peut parcourir
un atome avant d'entrer en collision avec un autre atome.
Cette distance s'appelle le libre parcours moyen

Notons par ag le rayon de l'atome d'hydrogéne. Deux atomes entreront en collision si leurs centres
sont 4 une distance inférieure a 2a.

Nous allons calculer le nombre de collisions en supposant que, dans le milieu, un seul atome est
mobile, les autres étant fixes. Sur la Figure IV - 1 on a représenté le volume balayé par l'atome se
déplacant a la vitesse v, les autres atomes, immobiles étant schématisés par la position de leur centre.
Pendant la durée dt, le volume balayé par I'atome en se déplagant est : 7t (2a9)? v dt : c'est le volume
dans lequel une collision est possible.

Le nombre de collisions est égal au nombre d'atomes présents dans le volume balayé, en supposant
que ceux-ci ne se fassent pas écran, situation schématisée Figure [V - 2.

Si (p) est la masse volumique et si le gaz est constitué d'hydrogéne pur, on a comme densité en
nombre d'atomes : n = — (my = masse de I'atome d'hydrogéne).

Le nombre de collisions est : n 1t (2a0)2 v dt.




- -

2a, 5

vdt

Figure IV - 1 : Libre parcours moyen d’une particule.




51

La distance moyenne parcourue entre deux collision est donc :
o v dt
T n 7w (2ap) v dt
1
(=
n 1t (2ap)?

{ est appelée le libre parcours moyen.

Question IV - 2 : On se place dans l'atmosphére du Soleil ou la masse volumique vaut :
2,5 104 kg m-3. Calculer le libre parcours moyen d'un atome d'hydrogéne sachant que le rayon ag
vaut : 5,29178 10-11 m.

L'expression de £ calculée ci-dessus est égale au rapport de la valeur 1, c'est-a-dire de la surface
unité divisée par une grandeur n 7t (2a0)? qui représente la surface totale occupée par tous les atomes
"cibles" si ceux-ci étaient mis les uns a coté des autres (Figure IV - 3), 4 une extrémité du cylindre.
Clest la fraction de la surface qui fait obstacle & la propagation de I'atome.

o= (2ap)2 est la section efficace de l'atome HI

La section efficace représente la probabilité pour l'interaction de se produire. Un paramétre "section
efficace” est calculé pour tous les types d'interactions qui se produisent entre les photons et la
matiére.

1

On définit le libre parcours moyen du photon par: f =——
no

ol o est la section efficace de la particule "cible" pour l'interaction considérée et n le nombre de ces
particules par unité de volume. Comme nous allons le voir dans le paragraphe suivant, £ est fonction
de la longueur d'onde car l'interaction photon-matiére dépend de la longueur d'onde du photon.

Question IV - 3 : On considére une molécule d'azote dont le rayon sera pris égal a 1 Angstrom.
La molécule est constituée de 14 protons et 14 neutrons.

a) Calculer le libre parcours moyen de cette molécule dans un environnement correspondant &
l'atmosphére terrestre : densité de l'air p = 1,2 kg m™3 et l'azote constitue 78% en masse de
l'atmospheére.

b) Quel est l'intervalle de temps entre deux collisions pour un lieu on la température est de
20 degrés Celcius ?

c) Comparer le résultat ci-dessus a ce qui se passe dans I'atmosphére du Soleil en se reportant a la
question IV - 2 et en prenant une température de 5 800 K pour cette atmosphére.

IV - 2 - 2 - Interaction photon-électron

La Figure II - 6 montre qu'a l'intérieur du Soleil la température augmente rapidement ; la plupart des
atomes sont ionisés et il y a de nombreux électrons libres.

Si un photon rencontre un €lectron libre, deux processus d'interaction peuvent se produire.

Dans le cas oi I'électron est au voisinage d'un ion, le photon est absorbé par 1'électron dont I'énergie
augmente. Plus tard I'électron peut perdre une partie de son énergie en émettant un photon dans une

autre direction ; ce photon n'a pas nécessairement la méme longueur d'onde que celui qui a ét€
absorbé.
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seulement un changement de direction de |4

Un second type d'interaction, appelé diffusion, produit RO
pelée diffusion Thomson_

trajectoire du photon, sans qu'il y ait eu absorption. Cette interaction est ap

1l y a d'autres types de diffusion par les électrons libres. Nous ne les aborderons pas ; dans leg

intérieurs stellaires c'est la diffusion Thomson qui prédomine.

Question IV - 4 : Calculer le libre parcours moyen d'un photon dans Ie.sj re’gionS centrales dy
Soleil, en supposant que la densité vaut : 150 10° kg m™? en considérant la diffusion Thomson don
la valeur de la section efficace est : 0 = 0,6652 1028 m?

IV - 2 - 3 - Interaction photon-atome

L'interaction entre un photon et un atome dépend de la structure de l'atome.
Nous allons décrire le principe de cette interaction en utilisant comme atome de référence celui de
I'hydrogéne.

On représente les différents niveaux d'énmergie possibles par un diagramme (Figure IV - 4) oi
I'ordonnée des niveaux est proportionnelle a leur énergie, par rapport au niveau fondamental. Ce
diagramme des niveaux d'énergie a été simplifié : on n'a pas représenté des sous-niveaux qui
caractérisent, par exemple, les deux orientations possibles pour I'axe de rotation de 1'électron sur lui-
méme. L'énergie notée en électrons-volts sur la Figure IV - 4, & droite, correspond 2 1'énergie &
fournir pour ioniser I'atome a partir du niveau considéré. Ces valeurs permettent de calculer la
longueur d'onde entre deux transitions. Par exemple la transition entre les niveaux n =3 etn=4se
produit & la longueur d'onde 18 751 A. La différence entre les deux niveaux d'énergie correspond & :

hc 300 000 000
Lol . sagiad e b L 1S
5 Ona: 6,621034x 18751 % 1010 (1,51-0,85)x 1,6 10

Schématisons sur la Figure IV - 4 I'absorption d'un photon €nergétique par un atome.

Supposons par exemple que cette absorption fasse passer I'électron du niveau fondamental au niveau
n = 6. Le choix du niveau fondamental comme niveau de départ ne représente pas une situation
générale : I'atome peut se trouver déja sur un niveau excité "n" par suite d'une collision avec un autre
atome.

La durée de vie des niveaux est en général trés bréve et I'atome se désexcite par une suite de cascades
successives d'un niveau a un niveau inférieur, s'il n'est pas perturbé entre-temps par des collisions
qui lui font regagner de I'énergie.

A chaque changement de niveau il y a émission d'un photon, dont la longueur d'onde correspond i 12
différence d'énergie entre les deux transitions. La fagon dont se produit cette cascade, dépend de 12
probabilité qu'a telle ou telle transition  se produire.

Ces photons sont ré-émis dans une direction aléatoire par rapport a la direction du photon
incident absorbé par l'atome.

Ainsi le photon incident, énergétique, a été transformé en plusieurs photons, moins énergétiques
Cependant la somme de |'énergie des photons ré-émis est égale i celle dy photon initial.
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Figure IV - 4 : Absorption d’un photon puis réémission par cascade.
L'atome représenté est 1'hydrogéne, seuls les premiers niveaux
figurent sur ce schéma.

Dans les régions profondes du Soleil, oil la température est élevée (voir Figure II - 6) les atomes sont
ionisés, mais certains ont encore un électron périphérique. Comme il y a de nombreuses collisions
entre les atomes, ceux-ci sont dans des niveaux élevés d'énergie. Si l'un de ces atomes rencontre un
photon, celui-ci sera absorbé et I'électron libéré, car a ces températures, les photons sont trés
énergétiques. Plus tard, |'électron se recombinera avec un ion, il perdra de I'énergie et un photon sera

ré-émis dans une direction aléatoire, et de longueur d'onde différente de celle du photon incident
absorbé.

C'est ainsi que les photons trés énergétiques, créés par les réactions thermonucléaires sont dégradés
en photons de plus grande longueur d'onde mais d'énergie plus petite,




IV - 2 - 4 . L'opacité e s
se produisent les ipt :
Au cours des paragraphes précédents, nous avons vu comment p Eraction,

essentielles entre photons et matiére. e
: i ar unité de vol
L'opacité traduit numériquement le nombre de photons qui interagissent, p Ume, avee

la matiére.

Pour tous les types d'interaction photon-électron et photon-z.ltome il faut ca}c:'lct:.;dl: zzztfu;n efficace,
Celle-ci dépend non seulement de I'atome (ou ion) mais aussi de la longueur ans le cag

de certaines diffusions avec les électrons. I :
Pour calculer I'opacité d'un gramme de matiére, il faut faire la somme de toutes les sections efficaee,

en tenant compte de la composition chimique du gaz. : ' L
Si le gaz est neutre, c'est-a-dire que tous les électrons sont liés a I'atome, I'absorption des photons 5,

se fera que pour ceux qui ont une longueur d'onde bien précise ou bien pour ceux susceptible
d'ioniser l'atome (photo-ionisation).

Question IV - 5 : Calculer le libre parcours moyen d'un photon dans le cas du mécanisme g,
Photo-ionisation de [I'ammosphére - solaire. On considérera que l'atmosphére est composé,
d'hydrogeéne pur et que la masse volumique vaut : 2,5 10-# kg m™ . La section efficace de photo.
ionisation & partir du niveau fondamental vaut : o= 7,6 10-22 m2. Précisez quels seront les photons

affectés par cette opacité.

Quand le gaz est partiellement ionisé, il y a des électrons libres et ceux-ci vont interagir beaucoup plus
librement avec des photons de n'importe quelle longueur d'onde. Ainsi le gaz neutre est plus
transparent aux photons qu'un gaz partiellement ionisé : son opacité est plus faible car seuls certains

photons seront affectés

Quand le gaz est totalement ionisé I'interaction photon-particules est quasiment indépendante de la
longueur d'onde car ce sont les interactions avec les électrons qui dominent.

Les mécanismes  l'origine de I'opacité du gaz décrits précédemment s'appellent :
- les transitions liées-liées : I'atome absorbe un photon et change de niveau d'énergie
- la photo-ionisation (ou transition liée-libre) : conduit 2 I'ionisation de l'atome
- les transitions libre-libre : les électrons libres absorbent des photons
- la diffusion électronique (diffusion Thomson) : les photons sont diffusés par les électrons libres

La Figure IV - 5 montre la valeur de l'opacité en fonction de |a température pour une densité donné‘j’
et une composition chimique qui est celle de I'atmosphére solaire. L'opacité ainsi représentée a ete
moyennée sur les longueurs d'onde.

On note que le maximum d'opacité correspond a I'ionisation partielle du gaz ; quand la températu®®
augmente I'ionisation augmente et |'opacité diminue pour garder ensuite une méme valeur quelle g€
soit ]a température quand tout le gaz est ionisé,
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Figure IV - 5 : Variation de I'opacité en fonction de la température pour deux

valeurs de la densité : logp=-5etlogp =-8(p: g/cm3 )
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Pour calculer I'opacité en tout point de la sphére gazeuse qui “"p‘"‘?se"te Iétoile, il fa'ft YR Comp,
du fait que la densité et la température varient en fonction de la distance au centre (r:‘gUTE‘é -4
I - 6). De méme, la composition chimique se modifie au cours du temps dans les F_eglons Centraje,
ol se produisent les réactions nucléaires. En tenant compte de tous ces paramétres et g, lewr
variation, on calcule l'opacité en tout point de I'étoile.

Pour calculer la valeur de I'opacité en tout point du gaz stellaire, il faut cajculc::, en fonf:tion de
température et de la composition chimique, le nombre d'atomes neutres,\ d'atomes 10nisés, o
d'€lectrons, et connaitre les valeurs des sections efficaces. Ce dernier parametn.’: n'a Pas €té megyy
ou calculé pour tous les types d'interactions possibles et tous les e’léments,‘ C!U'llS Solent neutreg (,
ionisés. Il s'en suit que pour certaines conditions de température et de densité le calcul des Opacités
est encore imprécis.

Nous verrons au cours des chapitres suivants comment les incertitudes sur le calcul de l'opacité o
modifié les modéles d'étoiles.

Dans tous les cas la trajectoire du photon depuis les régions centrales jusqu'a la surface est modifiée
de facon aléatoire.

IV - 3 - TRANSPORT PAR CONVECTION

Lorsque les photons au cours de leur trajet entre les régions centrales et la surface de I'étoile vont
rencontrer des zones ou le gaz est trés opaque, I'énergie ne s'échappant pas par l'entremise des
photons va s'accumuler dans ces régions ce qui produira des mouvements de matitre appelés
mouvements convectifs.

Ces mouvements sont similaires a ceux qui se produisent dans une casserole de sauce chauffée : on
voit des remous se produire. La sauce, chaude, monte du fond de la casserole vers la surface; ¢
sont ces mouvements de matiére qui assurent le transport de I'énergie du fond vers la surface.

Il en est de méme dans I'atmosphére d'une étoile oi de tels mouvements peuvent se produire : on di
que l'énergie est transportée par convection.

Dans le cas du transport par convection ce sont les mouvements de matiére qui transportent I'énergie
d'un endroit 2 un autre. Dans un milieu convectif, les mouvements de matiére sont représentés pf
des bulles de gaz, plus chaudes que I'environnement, qui se déplacent vers les régions plus froides:
dans les étoiles ces mouvements se font vers l'extérieur, Ces bulles cédent leur énergie (chalew)
gaz environnant, elles se refroidissent et retombent vers l'intérieur de I'étoile.

La convection est un mode de transport de I'énergie, et de mélange de la matiére, trés efficace.

Le Soleil a une zone convective en surface et ces mouvements de matiére y sont effectivemet
observés.

Pour exprimer comment Iénargic et tansporée. par Jg. maridee an cours de ces mouvements, il
les décrire par des équations qui font appel  la dynamique des fluides. Aujourd'hui il n'existt
aucune théorie satisfaisante qui décrive correctemeny la convection dans une €0

En général la convection est traitée en utilisant up parameétre p Qi
traduit la distance au bout de laquelle une bulle a cédé sop énumép:z:igueur m;i:t :OUSW
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dans un chapitre ultérieur comment la valeur de ce paramétre doit étre adapté empiriquement au
modeéle de I'étoile.

IV - 4 - CONCLUSION

La Figure I'V - 6 résume schématiquement les modes de transport qui se produisent dans une étoile.
Nous n'avons pas représenté toutes les situations possibles mais il n'existe pas de grands
mouvements convectifs susceptibles de brasser toute la matiére de 1'étoile, et d'amener ainsi du centre
jusqu'a la surface le produit des réactions thermonucléaires. Certains brassages de matiére peuvent
néanmoins se produire dans quelques cas trés particuliers qui seront mentionnés dans le chapitre qui
décrit les différentes étapes de I'évolution d'une étoile selon sa masse.
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REPONSE AUX QUESTIONS

Question IV - 1: : .
Pour un Corps Noir, on a la relation suivante entre la longueur d onde du maximum du rayon-

nement et la température:
AmaeT = 2,9107° (mK)

Pour un Corps Noir de 3 10° K, on a donc

s

A cette température, le maximum d’émission se situe donc dans le domaine X.

Question IV - 2: .
Dans I'atmosphere du Soleil (p = 2,5 10~* kg/m?®), le libre parcours moyen d’un atome d’hy-

drogéne (a, = 5, 29178 10" m) est donné par | = 1/(no), avec

‘o= r(dE it =8 5110 X m’

et ;
- e,
eem lamae
D'on :

1
I=—=19110"m
no

Question IV - 3:
a) Pour a, = 1 A, la section efficace vaut

o = m(2a,)° = 1_,26 1071 2

' '.mssse_d'me molécule d’azote (N3) est_. 14 111%,.‘,._@%{,!:ﬁ +34 mneu . soit my
0 kg o el i ™
mbre de particules par unité de volu
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S01t

[ 3kT

g = 1 = 509 ﬂ?ff’.‘:‘
\ my,
D’ou l'intervalle de temps moyen entre deux collisions
L - ~10
t= - = 1,8[} 10 8
v
¢) Dans 1'atmospheére solaire, on a
1 4 3
—muv: = —kT
2 2
soit
|3kT

E = \/—— = 1,2010*m/s
myg

L’intervalle de temps entre deux collisions pour un atome d’hydrogene dans I'atmosphere solaire

est l
t=—-=15910"%s
v

L’atmosphere terrestre est plus dense que ’atmosphére solaire et cette différence n’est pas
compensée par la différence de température.

Question IV - 4:
Dans le cas de la diffusion Thomson, les photons sont assimilés & des particules solides. On a
donc encore

L=

no
ol n désigne le nombre moyen de noyaux d’hydrogéne par unité de volume, qui seront les
“cibles” des collisions.

-~ 1 10° e
" - 167107 8,9810 m”
Donc,
! : =1,6710"*m

= 3.9810% x 0,665210-2

Question IV - 5:
Le nombre moyen d’atomes d’hydrogéne dans |'atmospheére solaire est
-4
o P e 1,4910%m™3
my 1 673102
Le libre parcours moyen d'un photon dans le cas du mécanisme de photoionisation est donné

par
1 1
= — = = 8,83107°m
no 1,49102% x 7,610-22
Le libre parcours moyen est petit, mais seuls les photons ayant A < 912 A sont impliqués dans
la photoionisation de '’hydrogene. Ces photons sont rares dans I'atmosphere solaire (cf. loi de

Planck a 6 000 K, fig. I - 3 de I’Annexe I).
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Nous allons dans ce chapitre montrer comment on peut TCPTéSCFth théorjque[]ment - €toile par 4
modele mathématique qui tient compte des différentes lois physiques présentees I_’TéCEdemmem_ Cs
modele va nous permettre de suivre "théoriquement” une étoile au cours de sa vie et de metre en
évidence les critéres qui permettront d'attribuer un age aux étoiles.

V - 1 - STRUCTURE INTERNE D'UNE ETOILE

Connaitre la structure interne d'une étoile, c'est pouvoir déterminer, en tout point a l'intérieur de |,
sphére gazeuse, la valeur de la température, du flux d'énergie, de la pression, de la masse volumique
et de la composition chimique. :
Ces paramétres sont liés mathématiquement par 4 équations qui décrivent physiquement I'intériey,
des étoiles :

- distribution sphérique de la masse

- loi de I'équilibre hydrostatique

- loi de I'équilibre énergétique

- modes de transport de I'énergie du centre vers la surface de I'étoile par conduction, convection

et rayonnement.

A ces €quations s'ajoutent les relations décrivant les processus physiques se déroulant dans [es
intérieurs stellaires.
Ce sont :
- I'équation d'état qui relie température et pression (gaz parfait, gaz dégénéré et pression de
radiation).
- le taux de production d'énergie par les réactions thermonucléaires

Les équations mathématiques correspondantes sont :

- distribution, sphérique, de la masse : %: 4m rzp(r)

- équation d'équilibre hydrostatique : 10— & g M(r

- équation d'équilibre énergétique - %fl =4n oM e

- équation décrivant le transport de 1'énergie
* par convection
* par rayonnement
* par conduction

Cette équation décrit la variation de la température en fonction de r. C'est une €quation différentielle en CZT m
r

L'opacité est calculée en tout point du milieu et la convection est décrite par le paramétre "longueur de mélange”.

Les équations de liaison qui représentent les conditions physiques prévalant a lintérieur des étoiles sont :
- I'équation d'état :
P() = P(rad) (r) + Pgaz (1)



93

P(rad) (1) = 1/3aT4@®

gaz parfait  : P(gaz) (r)
gaz dégénéré : P(gaz) (r) = une équation dans laquelle la température n'intervient pas

1}

N() k T(r) (N(r) = nombre de particules par unité de volume)

- le taux de production d'énergie nucléaire €n,,c1(r) est fonction de p(r), de T(r) et de la composition chimique. Dans
certaines phases de la vie de I'étoile, il faut ajouter 1'énergie due a la contraction gravitationnelle du noyau

€grav(D).

Mathématiquement on a un systéme de quatre équations différentielles dont les fonctions inconnues sont : M(r), P(r),
T(r) et L(r) est résolu avec les conditions aux limites suivantes : au centre r=0, M(0) = 0 et L(0) = 0 et a la surface :
r=R, M(R) = M, P(R) = 0 et T(R) = 0. Les conditions a la surface P(R) = 0 et T(R) = O peuvent ne pas sembler
réalistes, €crites ainsi elles montrent seulement que ces valeurs superficielles sont négligeables devant celles a l'intérieur
de I'étoile. Pour avoir des valeurs plus réalistes de P et T en surface, on ajoute au modéle de structure interne, une
description spécifique du transfert du rayonnement dans les couches superficielles de 1'étoile, ol l'opacité n'est pas
moyennée sur les longueurs d'onde, mais varie en fonction de celles-ci. On a vu au chapitre IV comment les transitions
entre deux niveaux d'énergie, donnaient lieu nécessairement & une opacité fonction de la longueur d'onde correspondant 2
la différence d'énergie entre les niveaux (voir Figure IV - 5).

Cette description détaillée des interactions matiére-rayonnement dans les couches extérieures constitue le domaine de la
théorie des atmosphéres stellaires : on construit un modgle d'atmosphére qui s'ajoute au modéle de structure interne.

Seules les valeurs de deux grandeurs doivent étre choisies initialement pour résoudre ce systéme de
quatre équations; il s'agit de la masse et de la composition chimique.

Ces deux valeurs ne sont pas arbitraires, ce sont celles de 1'étoile dont on cherche i décrire
I'évolution.

La résolution de cet ensemble d'équations permet de calculer en tout point & l'intérieur de 1'étoile la
valeur de paramétres tels que : la température, la pression, la masse volumique. Remarquons que le
rayon R de I'étoile résulte de la solution de ces équations.

Un résultat important fut démontré en 1926 : pour unme composition chimique donnée et
pour une masse de gaz donnée, 1'ensemble de ces équations a une seule solution.
Ce résultat est connu sous le nom de théoréme de Russell-Vogt.

V -2 . LA COMPOSITION CHIMIQUE DE L'ATMOSPHERE
SOLAIRE

V - 2 - 1 - Méthodologie
Cest a partir du spectre stellaire qu'on calcule I'abondance relative des différents éléments car aucune
mesure d'abondance directe par analyse du gaz n'est possible. Le spectre (Figure V - 1) d'une étoile,

représente les demniéres interactions des photons avec le gaz avant de s'échapper librement ;
I'atmospheére est la derniére région de I'étoile traversée par les photons (Figure IV - 6).

Les raies d'absorption sont le résultat de ces interactions et leur intensité est fonction de l'opacité du
milieu donc de sa composition chimique. La composition chimique sera déterminée  partir de la
mesure de l'intensité des raies, dans le spectre, par comparaison avec un spectre théorique.




Le calcul d'un spectre théorique correspond a la théorie du tmnsfen_ (ou transport) du Tayonnemen
présentée dans le chapitre précédent. C'est la méme théorie qui s'applique P(’“Ir calculer un modgje de
structure interne ou un modéle d'atmosphére. Mais dans ce dernier cas il n'y a pas de Productiy,
d'énergie et l'opacité est calculée en fonction de la longueur d'onde et non pas moyennée sur Je
domaine spectral. ;

Le modele d'atmosphére est calculé par itérations successives jusqu'a obtenir un bon accord entye |,
spectre observé et le spectre théorique.
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Figure V - 1: Spectre de I'étoile HD 223385 au voisinage de la raie d’hydrogéne H,. En haut de la figure
est représentée une portion de la photographie du spectre. Les raies, en absorption, apparaissent comme
des bandes sombres. En dessous figure 'enregistrement de l'intensité du spectre, normalisé la valeur
arbitraire de 100. A I’emplacement des raies, on remarque la brusque diminution de I'intensité. Les “zig
zag” au niveau de la valeur 100 sont dus au noircissement irrégulier de la plaque photographique; c’est
un effet purement instrumental.

La gravité, la température effective et la composition chimique sont déterminées simultanément. Rappelons que 12
température effective peut aussi étre déterminée par d'autres méthodes (voir Annexe I) et on doit bien évidemment avOir
le méme résultal entre ces deux déterminations. La gravité peut rarement étre déterminée indépendamment par 3
relation : g =R—2,mrMetRnesumpasdimctemcmmmmés.

Pour les étoiles naines de la série principale, la région extérieure appelée atmosphére a une extensio?
tout a fait négligeable devant le rayon de I'étoile et la masse volumique y est trés faible (pour le Soleil
elle est en moyenne de 2,5 104 kg m~3) donc on pourra considérer que la gravité y est constante.




La région qui est appelée atmosphére a une épaisseur, dans le cas du Soleil, d'environ 700 km. Cette
épaisseur peut étre estimée a partir du libre parcours moyen £ du photon, cette distance étant, en
moyenne, celle que parcourt un photon entre deux interactions. Cette épaisseur de 700 km n'est
qu'un ordre de grandeur car on rappelle que ¢ est fonction de la longueur d'onde du photon.

Dans le calcul d'un modéle d'atmosphére, il y a, comme pour un modéle de structure interne, la
difficulté de représenter le mode de transfert des photons par la convection (voir chapitre IV).
Indépendamment de ce probléme qui n'a pas encore de solution totalement satisfaisante, des progrés
importants ont été réalisés, ces dix derniéres années, dans le calcul des opacités des atomes et des
molécules.

V - 2 - 2 - Les abondances dans l'atmosphére solaire

La composition chimique de référence pour les étoiles est celle du Soleil, car c'est la seule €toile dont
le spectre peut étre observé avec autant de précision : la résolution en spectroscopie pouvant atteindre
1 million (voirV -3 - 1)

Comme il n'y a pas de mélange entre les couches de I'atmosphére et les régions cenfrales ot les
réactions thermonucléaires se produisent, on considére que la composition chimique mesurée
représente celle de la matiére 2 partir de laquelle le Soleil et les planétes se sont formés il y a quatre
milliards et demi d'années.

La composition chimique de l'atmosphére solaire est la composition chimique du
Soleil a l'dge zéro.

Cette conclusion est valable pour toutes les étoiles qui sont sur la série principale comme le Soleil. On
verra que, lorsqu'une étoile est dans la phase des géantes, des mélanges de matiére peuvent se
produire.

Tous les léments n'ont pas des raies détectables dans le spectre solaire. On peut mesurer aussi les
abondances dans les météorites chondrites carbonées (type I) considérées comme €tant celles ayant
subi le moins de modifications au cours des étapes primordiales de la formation du systéme solaire.
Les météorites sont supposées étre contemporaines du Soleil, elles se sont formées a partir de la
méme matiére interstellaire par conséquent l'abondance des éléments déterminée a partir de leur
analyse doit &tre similaire 2 celles provenant de l'analyse du spectre solaire.

La table V - 1 (voir 4 la fin de ce chapitre) donne 'abondance des €léments déterminée A partir du
spectre solaire et a partir des météorites. L'accord entre les deux déterminations est obtenu a 10%
prés. On remarque que les incertitudes sont plus grandes pour les mesures & partir du spectre que
pour les abondances météoritiques car les paramétres de physique atomique nécessaires au calcul de
lintensité d'une raie, ne sont pas connus avec la méme précision pour toutes les raies analysées.

Dans cette table I'abondance d'un élément Ag¢ est donnée en nombre d'atomes par rapport a
I'hydrogéne dont la valeur est normalisée 4 12 :
Nel
Agl =log Speas 12
Les valeurs de cette table sont en logarithme & base 10. Le choix de I'échelle logarithme résulte de la
grande variation des abondances relatives.




La table ci-dessous reprend ces valeurs pour quelques éléments d'une fagon plus l"““}‘ﬁe oil I'op
donne la valeurs de I'abondance en nombre d'atomes cette fois-ci ltszn prenant cromﬂlle référence yp
nombre d'atome d'hydrogéne fixé & un million (et non pas 10!2 comme c'est le cas dang la

table V- 1)

Elément Nombre d'atomes
H 1 000 000
He 98 000
0] 740
C 350
Ne 120
N 90
Mg 40
Fe 30
Si 30
S 20

V-2-2.1- L'abondance de I'hélium dans le Soleil

L'abondance de I'hélium, donnée dans la Table V - 1, ne résulte pas d'une mesure directe, ce qui
semble paradoxal puisque son nom vient de "hélios" ; I'hélium a été découvert sur un spectre pris
lors d'une éclipse solaire en 1868. Il n'a été identifié sur Terre qu'en 1895.

Lors d'une éclipse ce sont les régions les plus externes de l'atmosphére solaire - appelée
chromosphére - qui sont observées. En dehors des éclipses ces régions ne sont pas observables
depuis la Terre et aucune raie de I'hélium n'est décelable dans le spectre solaire, la température y étant
trop basse. Des raies de cet élément sont présentes dans I'atmosphére des étoiles chaudes, par
exemple de type spectral B.

L'abondance de I'hélium (Table V - 1) résulte de la calibration du modgle de structure interne du
Soleil : on cherche I'abondance d'hélium a mettre dans le calcul du modgle solaire pour obtenir un
rayon, une luminosité et un ige qui correspondent aux valeurs de ces parameétres mesurés pour le
Soleil. Nous reviendrons sur ce point important dans le chapitre suivant.

V-2.2.2. L'ahondance solaire du lithium, du béryllium et du bore

Pourquoi mentionner spécialement ces éléments alors que leur abondance étant faible, ils ne vont pas jouer un rdle
important dans I'opacité du gaz donc dans le transport de I'énergie 7

Le lithium (Li), le béryllium (Be) et le bore (B) ont la particularité d'étre détruits par des réactions nucléaires qui s
wwuimimmmpemmmodaesmuezewmuuonmdegm.usmmummommﬁvc{ﬁgwe!V- 6)
qﬁmimmwmmmaymdeuleswmp&mm
LWMmmmmla&Mmmmeﬁmwm@mmwm&h
mamnmmmamqnmmammwummmm@hmu
suffisamment élevée pour que le Li, Be et B y aient é1é détruits.
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L'abondance de ces éléments, telle qu'elle est déduite de l'analyse du spectre solaire, ne refléte pas la composition
chimique de la matiére 4 partir de laquelle s'est formé le Soleil

Ceci explique les différences d'abondance observées pour ces éléments entre les météorites et l'atmosphére du Soleil.
Ainsi I'abondance du Li, 140 fois plus faible dans l'atmosphére solaire que dans les météorites (Table V - 1), résulte de
ce mécanisme, néanmoins on n'a pas encore une modélisation totalement satisfaisante de ce phénoméne. L'abondance
atmosphérique du bore est trop incertaine pour en tirer une conclusion aussi nette ; l'effet du béryllium est beaucoup
moins prononce.

L'étude de I'abondance de ces éléments, non seulement dans le Soleil, mais aussi dans les étoiles de masse telle qu'une
zone convective puisse se développer 2 partir de la surface de I'étoile est un outil formidable pour comprendre le
brassage de la matigre dans ces régions.

Une modélisation correcte de cette zone est nécessaire car elle joue un role important dans le transfert de I'énergie du
centre vers la surface.

L'interprétation de I'abondance du lithium a conduit au développement de travaux concernant les mouvements de
turbulence susceptibles de se produire dans une étoile, mouvements beaucoup plus complexes que la simple convection

évoquée dans le chapitre précédent.

V -2 -2-3- L'abondance solaire du carbone, de 1'azote et de
l'oxygéne

Ces trois éléments C, N et O sont les plus abondants parmi les éléments plus lourds que I'hélium. Iis
contribuent pour plus de 75% a la masse des "métaux" c'est-a-dire des éléments autres que
I'hydrogéne et I'hélium. Ils ont un réle prépondérant dans l'opacité du gaz. La détermination précise
de leur abondance est cruciale ; cependant étant trés volatils, leur abondance n'est pas mesurée dans
les météorites.

Leur abondance atmosphérique est déterminées a partir des atomes C, N et O mais aussi des
molécules (CH, NH, CN et CO) de fagon a obtenir des mesures aussi précises que possibles a partir
de transitions entre les niveaux d'énergie trés différents, minimisant ainsi les erreurs systématiques.

V - 3 - LA COMPOSITION CHIMIQUE DES ETOILES

La détermination de l'abondance des éléments dans I'atmosphére d'autres étoiles que le Soleil, est
trés importante pour :
- vérifier que les abondances solaires sont bien représentatives de tout un ensemble d'étoiles,
c'est-a-dire vérifier que le Soleil n'est pas une étoile particuliere
- étudier les variations d'abondance d'une étoile a l'autre
- trouver les étoiles ayant la plus faible métallicité.

Les variations d'abondance de certains éléments parmi différents types d'étoiles fournit des
informations sur :

- I'évolution des étoiles

- la relation entre la composition chimique et la position de I'étoile dans la Galaxie

- le ou les modes de transport dominants dans certains types d'étoiles.




¥ - 3 - 1. Limitations observationnelles de la détermination des abondances
ummrmmnmmmmmwmmmmmaﬂMammm::u.,,
grande précision en y incluant les analyses météoritiques car I'intensité du rayonnement est tel quil y a pey 4,
limitation observationnelle.

Une analyse précise d'abondance nécessite |'utilisation d'un spectrographe permettant d‘avoir un spectre détaillé,

Dans un spectre stellaire les raies sont nombreuses (Figure V - 1) et une mesure précise de leur intensité nécessite yne
bonne résolution spectrale, c'est-a-dire que le spectrographe utilise une grande surface du détecteur pour un petit domaine
spectral afin que les raies soient discernables les unes des autres.

La Figure V - 2 schématise cette situation et montre que l'intervalle en longueur d'onde entre deux points consécutifs de
mesure doit étre d'autant plus petit que les raies sont plus fines. Ce paramétre s'appelle la résolution du spectre et et
mesuré par le rapport : A/A} ; ce rapport varie de 50 000 & 100 000 pour des observations dans le visible. Cependan;
les raies ne pourront pas toujours étre séparées quelle que soit la résolution du spectrographe utilisé car les raies om de

toute fagon une largeur intrinséque.
FluxT

Spectre observé
X : points ol I'intensité est mesurée.

I 1 | 1 1 sl
A
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La largeur intrinséque des raies dans les spectres stellaires est la somme de plusieurs effets :

- un élargissement naturel de la raie, conséquence directe de la mécanique quantique

- un élargissement résultant de la densité du milieu ; cet élargissement est d'autant plus important que les
collisions sont plus nombreuses. Cet effet permet de comprendre pourquoi une classification en "classes de
luminosité” existe : dans les spectres des étoiles géantes les raies sont plus fines que pour une €toile naine car
la masse volumique dans I'atmosphere d'une étoile géante est plus faible que dans une étoile naine

- un élargissement Doppler di a I'agitation thermique des atomes dans l'atmosphére

- un élargissement Doppler produit par la rotation de I'étoile

V - 3 - 2 - Elargissement thermique d'une raie

Sur la ligne de visée les atomes ont des vitesses variées par suite de I'agitation thermique. Chacun des atomes absorbe
ou émet des photons & des longueurs d'onde bien précises correspondant aux niveaux d'énergie mis en jeu. L'observateur
percoit ces photons 2 des longueurs d'ondes différentes, correspondant par effet Doppler-Fizeau aux décalages liés aux
vitesses relatives des différents atomes par rapport a l'observateur (Figure V - 3). Ainsi méme en l'absence de
mouvement relatif source-observateur, la raie observée sera élargie en fonction de ces vitesses. Ces vitesses ont des
directions aléatoires mais plus la température est élevée plus ces mouvements sont importants et la raie sera d'autant

plus élargie que la température du gaz est élevée.
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Figure V - 3 : Elargissement thermique d’une raie. La raie est élargie de maniére symétrique
car la répartition des vitesses est aléatoire.



Dans un milieu en équilibre, 1a vitesse moyenne des particules est reliée a la température par la relation :
1 23
kS =-kT
oSy

Dans ce méme milieu, on peut aussi calculer la vitesse du plus grand nombre de particules, c'est cette vitesse qy; va

contribuer le plus a I'élargissement de la raie.

17 v
2k T) , m= masse de la particule
m
Considérons une raie & la longueur d'onde Ae : les atomes de vitesse radiale nulle émettent un rayonnement percu i Ia
longueur d'onde A ; ceux dont la vitesse radiale est vr émettent un rayonnement pergu a :

=
A=Re(1+ ‘Eg
Comme les vitesses ont des directions aléatoires il v a des atomes qui ont une vitesse telle que v=vr et v = vp et la
raie sera €largie d'une quantité :

vitesse du plus grand nombre de particules : vg = (

172
= &0

Question V - I : Calculer I'élargissement Doppler-Fizeau d'une raie de I'hélium située a 480 nm pour une
armosphére dont la tempérarure vau T = 25 000 K

V - 3 - 3 - Elargissement da a la rotation de 1'étoile

L'observation du déplacement journalier des taches solaires a permis 4 Galilée de mettre en évidence la rotation du
Soleil. Toutes les étoiles ont un mouvement de rotation sur elle-méme, et ce mouvement affecte la largeur des raies
observées.

Pour I'observateur, les étoiles sont des sources ponctuelles ; on recoit donc simultanément du rayonnement provenant
des régions de I'étoile qui semblent s'€loigner de l'observateur et de celles qui au contraire semblent s'approcher.
Supposons que Ia rotation de I'étoile se fasse autour d'un axe perpendiculaire 2 |'axe de visée, la Figure V - 4 schématise
l'observation. La raie résultante observée est la somme des profils élémentaires décalés de la quantité A correspondant
4 la vitesse radiale des régions d'oil est issu le rayonnement. Le profil résultant est toujours centré sur he mais il est
€largi en fonction de la rotation de I'étoile (Figure V - 5). La mesure de cet €largissement permet de déterminer la
vitesse de rotation de I'étoile si on suppose qu'elle tourne comme un corps solide. En fait I'inclinaison de l'axe de
rotation est quelconque et le seul paramétre que I'on puisse mesurer est vsin i o v est la vitesse équatoriale de I'étoile et
i I'angle entre la ligne de visée et I'axe de rotation (Figure V - 4).

Question V - 2 : Calculer | ‘élargissement produit sur une raie @ 480 nm par une étoile en rotation dont la vitesse
equatoriale est de 200 km s! : on supposera la ligne de visée Perpendiculaire & 'axe de rotation.

Ainsi I'élargissement dii 4 la rotation peut-il étre important et conduire  un spectre ol les raies se "mélangent”
(Figure V - 5) rendant toute mesure d'abondance beaucoup plus imprécise.

Cependant ce mouvement de rotation a d'autres conséquences que la déformation du spectre : I'étoile n'est plus sphérique
mais ellipsoidale par suite de la force centrifuge. Ce résultat fut montré par Newton comme conséquence de la loi de 12

gravitation.
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L'axe de rotation de I’étoile est perpendiculaire
ala ligne de visée.

Imaginons que nous puissions observer le disque
stellaire et ainsi isoler par un diaphragme approprié
différentes zones de I’étoile, dans la région
équatoriale. La région C est telle que la vitesse
radiale est nulle, d’ot une raie centrée sur  Ae
Les régions A ou B ont une vitesse radiale
maximale : elles donnent lieu aux plus grands
décalages AL. Larégion D donne un décalage
intermédiaire. La raie observée est la somme de
tous les profils élémentaires définis a partir de tous
les points de la surface de I’étoile, d’ol une raie

¢largie pour une étoile en rotation.
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Figure V - 5: En haut: profils calculés illustrant 1’effet d’élargissement di 3 la rotation; les nombres
indiquent la valeur de la vitesse de rotation. En ordonnée, les unités sont arbitraires. En abscisse, 'échelle
est en Angstroms et représente 1’écart par rapport a la position en longueur d’onde du centre de la raie
prise comme référence. En bas: spectres de deux étoiles de méme type spectral illustrant Pélargissement
des raies par rotation.

La Figure V - 6 rappelle comment la rotation de la Terre donne lieu 3 des effets centrifuges qui en se combinant avec
l'attraction exercée par la Terre crée une force de pesanteur qui n'est plus la force gravitationnelle. La surface de la Terre
€tant perpendiculaire 2 la direction de cette force, la Terre est aplatie et prend la forme d'un ellipsoide. La gravité est plus
forte aux péles qu'a I'équateur.

1l en est de méme pour les étoiles. Dans ce cas les zones d'égale masse volumique seront ellipsoidales ; dans le cas
simple ol le transport de I'énergie est assuré par le rayonnement, l'isotropie de celui-ci entraine une variation de la
température le long des lignes de méme masse volumique et il se crée un mouvement de la matiére de I'équateur vers le
pole ol la gravité est plus grande. Ce mouvement est appelé circulation meéridienne.

D'une fagon plus générale, la rotation va créer un milieu turbulent qui se combinera a la convection produisant des
mouvements de matiére, mouvements complexes a expliciter avec des équations. Actuellement aucun modéle
d'évolution stellaire n'intégre totalement ces mécanismes.
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dans les modeles de structure intere car d'une part ils participent au transport de I'énergie et d'autre part ils sont
susceptibles de jouer un réle capital en mélangeant - éventuellement - la matiére entre des régions ol les réactions
thermonucléaires se produisent et celles oil la matiére n'a pas €té transformée alimentant ainsi en "combustible” les
régions centrales ; ils peuvent aussi amener en surface des éléments produits par les réactions nucléaires en profondeur,

modifiant ainsi la composition chimique en surface.

Figure V - 6 : Forces qui s’ exercent sur une masse m a la surface de la Terre.
£ : force due 2 la gravitation.

]

B : force centrifuge.

P = mg : pesanteur.

V - 3 - 4 - Abondance des éléments dans les étoiles

La composition chimique déterminée 2 partir de l'analyse spectroscopique des €toiles d'amas
globulaires ou des étoiles sous-naines a permis de mettre en évidence leurs différences d'abondance
par rapport au Soleil : les "métaux" y sont moins abondants . Ce résultat est la conséquence directe
de I'évolution stellaire. Les étoiles, au cours de leur évolution, synthétisent divers corps chimiques
restitués au milieu interstellaire lors d'épisodes de perte de masse ou de phases explosives. Le milieu
interstellaire s'enrichit ainsi progressivement en éléments lourds.

Nous avons vu (Table V - 1) que, pour le Soleil, l'abondance des éléments est rapportée a
I'hydrogéne, qui a toujours une abondance fixée arbitrairement a la valeur 12 (en logarithme a base
10) ; cette convention est utilisée quelle que soit I'étoile.

Pour caractériser |'abondance d'une étoile, on mesure I'écart de sa composition chimique par rapport
a l'abondance cosmique qui est la composition chimique du Soleil.
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La notation utilisée est :
[Fe/H] = log(Fe/H)¢oi1e - log(Fe/H)o

ou Fe/H est I'abondance relative, en nombre de particules par €lément de volume, entre le fer o
I'hydrogéne, d'une part dans I'étoile et d'autre part dans le Soleil, le logarithme étant 4 base 10,

VY% Question V - 3 ; On considére une étoile telle que [Fe/H] = -2,2. Calculer pour cette étile, |,
"N il nombre d'atomes de Jer. Se placer dans un systéme ou le nombre d'atomes d'hydrogéne vaur

1 000 000 (Table du paragraphe V - 2 - 2),

Ainsi une valeur telle que : [Fe/H] = - 1,0 signifie que I'étoile 4 une abondance relative en fer 10 foig
moins grande que celle du Soleil.

Les étoiles pour lesquelles [Fe/H] est négatif sont dites déficientes en métaux. C'est parmi ces étoiles
que se trouvent les étoiles les plus vieilles de la Galaxie.

Dans les étoiles d'amas globulmres la déficience extréme mesurée est: [Fe/H] = 2,7 : la précision
de cette détermination est de +0,2.

Pour quelques étoiles du champ, c'est-a-dire non situées dans un amas globulaire, des déficiences
allant jusqu'a [Fe/H] = 4.0 ont été détectées, mais I'dge d'une étoile isolée ne peut pas étre déterminé
avec preécision. La Figure I - 16 montre le spectre de quelques €toiles déficientes en métaux.

Dans une €toile donnée, globalement tous les éléments n'ont pas nécessairement la méme différence
d'abondance par rapport au Soleil, c'est-a-dire que [€lem./H] n'a pas la méme valeur que [Fe/H], ou
“€lem." est n'importe quel élément autre que I'bélium.

L'hélium est I'élément le plus abondant apres I'hydrogéne. Il joue un réle important dans I'opacité du
milieu gazeux constituant les étoiles. Nous avons vu que l'abondance de I'hélium ne pouvait pas étre
mesurée directement dans I'atmosphére solaire. Il en est de méme pour les autres étoiles, sauf les
€toiles chaudes (type spectral O et B) oi les raies de I'hélium sont observées. Mais dans |'atmosphére
de ces étoiles, l'intensité des raies de I'hélium est affectée par des conditions locales propres 4
I'atmosphére (champ magnétique, diffusion etc...) et I'abondance ainsi déduite ne représente pas
celle du gaz a partir duquel I'étoile s'est formée.

Pour caractériser 1'abondance des éléments utilisée pour faire un calcul d'un modeéle d'étoile, on note
classiquement la composition chimique par :

X = masse en hydrogéne

Y = masse en hélium

Z = masse en "métaux" ou encore "éléments lourds"
avec : X+Y+Z = 1 ot 1 représente un kilogramme de mélange.

Question V - 4 : Les valeurs de X, Y et Z sont-elles les mémes en tous point & l'intérieur du
Soleil ?




Pour le Soleil, les paramétres de composmon chlmlq ue utilisés ont pour valeurs :

X =0,738
‘I =0,244
Z=0,018

La seule grandeur mesurée a partir de 1'analyse des spectres est la valeur du rapport Z/X = 0,0244.
Z/X est la somme de toutes les mesures individuelles (élem./X). La valeur de Y est déterminée a

partir du modéle solaire, donc dépendra des hypothéses utilisées.

Dans le chapitre I le concept de populations stellaires a été défini : les étoiles dites de population I

ont une abondance plus riche en métaux que les étoiles dites de population II.
Le fait que la composition chimique ne soit pas la méme partout dans la Galaxie a été a I'origine de la

notion d'évolution chimique de la Galaxie. La composition chimique évolue avec le temps du fait

qu'il existe un perpétuel échange de matiére entre les éioiles et le milieu interstellaire. Les étoiles
jeunes sont plus riches en éléments lourds que les étoiles vieilles, le milieu interstellaire s 'étant entre-

temps enrichi en éléments lourds créés dans les étoiles et éjectés dans le milieu interstellaire.

Pour le calcul des modéles de structure interne correspondant a la population I c'est un mélange en
- (X,Y.Z) comparable a celui du modéle solaire qui sera utilisé.

Pour les étoiles de population II le mélange est moins riche en éléments lourds et en hélium :

Y =0,23 et Z = 0,001 seront les valeurs types.

Notons que la valeur de I'nélium pour les étoiles vieilles de la Galaxie ne vaut pas zéro.

La théorie de I'évolution stellaire ne permettrait pas de rendre compte de 1'abondance de 1'hélium
mesurée actuellement si 1'abondance initiale était nulle. L'hélium est produit a I'intérieur des étoiles et
la plus grande partie reste piégé dans les naines blanches, résidus de la fin de la vie d'une étoile peu
massive ce qui ne permet pas d'augmenter notablement le contenu en He du milieu interstellaire. En
réalité, I'nélium est produit au moment du Big-Bang et son abondance n'est pas fortement modifiée

par la vie des €toiles.

V - 4 - CALCUL DES SEQUENCES EVOLUTIVES

Pour construire un modéle d'étoile, nous devons fixer la quantité de matiére et sa composition
chimique, or cette derniére se modifie au fur et 2 mesure que se produisent les réactions nucléaires au
centre de I'étoile. Cette modification de composition chimique au cours du temps est
I'essence méme de 1'évolution stellaire.

Le point de départ du calcul des modeles de structure interne est la fin de la phase de la contraction
gravitationnelle 4 partir du nuage de matiére interstellaire, lorsque la température dans les régions
centrales est suffisamment élevée pour que s'y déclenchent les réactions nucléaires de fusion de H en
He. A ce moment-la la composition chimique du gaz est la méme dans toute la sphére de gaz.

Ce début des réaction nucléaires est 1'dge zéro i partir duquel les durées des phases
successives sont additionnées. A chaque modgle correspond un dge qui est la somme des durées des
€tapes antérieures 2 partir de 1'dge zéro.



Si le premier modéle d'étoile calculé comme point de départ a une composition chimique homogene
cette situation ne dure pas : les réactions thermonucléaires modifient la composition chimique dans
les régions centrales alors que les autres zones ne sont pas affectées, sauf dans quelques situationg
trés particuliéres que nous développerons ultérieurement.

Il est important de noter qu'a sa surface I'étoile garde la méme composition chimique que
celle du modéle initial, tout au moins quand elle est sur la séquence principale cariln'y a pas
de brassage général du gaz.

Lorsque la composition chimique du noyau aura été suffisamment modifiée, il faudra calculer yn
nouveau modéle, avec une nouvelle composition chimique qui cette fois-ci ne sera plus homogéne
dans toute I'étoile mais tiendra compte des modifications précédemment calculées.

Le paramétre masse est constant car 1'équivalent en masse de I'énergie perdue par le rayonnement est
négligeable devant la masse totale de I'étoile. Il existe cependant des phases de la vie d'une étoile ou
de la matiére est expulsée en quantité importante : cette situation est alors intégrée dans le calcul des
modéles.

On est ainsi amené & construire pas a pas une séquence de modeles stellaires qui vont décrire
I'évolution d'une étoile au cours du temps. Ces modéles seront calculés pour des époques séparées
par des durées suffisamment petites pour que les modifications de structure ne soient pas trop
importantes d'un modéle a l'autre.

Pour chacun de ces modéles, on calcule les paramétres observables: le rayon, la température
effective et la luminosité.
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REPONSES AUX QUESTIONS

Question V - ] :

L'élargissement Doppler vaut :
-9 x =23 103 172
Ax =380 10 (2 1,38 10 -275 )
3108 4 1,67 102

€n prenant pour masse de I'hélium 4 fois la masse de I'atome d'hydrogéne on a : AL = 0,016 nm

Question V - 2 :
Calculons le décalage Doppler maximal di 4 un point équatorial situé en A ou B (voir Figure V - 4)

%:%ﬁ Ae = 480 nm T = 200 km 5!
200
= S
AN = 48010 "3 105
AA = 0,32 nm

Question V - 3 :
108 (7)., - 108 (5,

F F
oe (.., = top (B, - 22

2.2

D'aprés la table du paragraphe V -2 -2 :

Fe _ _ 30
H = 1000 000
d'oi log(}), = -452-22
Fe
log (F)émﬂ! = -6,72

Pour cette étoile le nombre d'atomes de Fe par élément de volume est :
(Fe) = 1000000 106.72
(Fe) =-0.19

valeur & comparer au cas solaire oi (Fe) vaut 30.

Question V - 4 :
Les valeurs de X, Y et Z ne sont pas les mémes en tout point, a l'intérieur du Soleil. Dans Jes régions
centrales ol ont lieu les réactions de fusion de I'hydrogéne, la valeur de X a diminué et celle de Y a

augmenté,
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CE QU'IL CONVIENT DE REVISER AVANT D'ABORDER CE CHAPITRE :

e Chapitre IX : L'effet Doppler-Fizeau ;
e Chapitre X : Le Soleil tel qu'on le voit
o Chapitre XI : L'évolution stellaire

ON POURRA AUSSI SE REPORTER A :
» Livret de Diapositives : n°40




Les considérations développées dans les chapitres précédents permettent de calculer un modéle de
Structure interne pour n'importe quelle étoile puis de déterminer son ige en faisant évoluer Je modale
Jusqu'a ce que la luminosité et la température de surface représentent les paramétres obserysg
Cependant la complexité des mécanismes mis en jeu pour calculer ce modéle impose de le valider par

*#- des tests appropriés. Le Soleil, dont on a pu évaluer I'dge indépendamment des modeles, fournit ce
test.

VI - 1 - TESTS DE VALIDITE DU MODELE SOLAIRE

Rappelons que pour le calcul d'un modéle d'étoile nous avons besoin de la masse et de |

composition chimique, c'est-a-dire la composition chimique initiale donnée en hydrogéne X, e

hélium Y et en éléments lourds Z avec X+Y+Z = 1.

Nous avons vu, dans le chapitre précédent, que pour le Soleil, Y est inconnu, seul le rapport Z/X

peut étre mesuré. D'autre part la description du transport de I'énergie a l'intérieur du Soleil, par |a

convection, nécessite la connaissance d'un paramétre appel€ longueur de mélange, parameétre dont on

ne connait pas la valeur a priori.

I y a donc au départ 2 paramétres inconnus.

Dans le cas du Soleil on peut mesurer 5 grandeurs : la masse, le rayon, la luminosité, le rapport Z/X
et I'dge. Ceci permet de déterminer les deux parameétres manquants : I'abondance initiale en hélium
(Y) et la longueur de mélange.

La méthode est Ia suivante : on se donne les valeurs de Y et de la longueur de mélange et on fait
évoluer le modéle de départ qui correspond a l'age zéro du Soleil, ce modéle ayant pour masse, la
masse du Soleil et pour composition chimique celle mesurée de I'atmosphére solaire. Au fur et i
mesure de la transformation de la composition chimique des régions centrales par les réactions
nucléaires, des modifications de structure se produisent : le rayon et la luminosité changent. Quand
I'age du modéle est de 4,55 milliards d'années, les paramétres du modeéles : rayon et luminosité
doivent correspondre 4 ceux du Soleil actuel sinon les parametres choisis au départ, Y et la longueur
de mélange, doivent étre modifiés jusqu'a ce que I'accord soit obtenu, T

| Ainsi les valeurs des deux paramétres, Y et la longueur de mélange, sont obtenus & partir du modele
X solaire qui représente au mieux le Soleil actuel. Ces grandeurs seront celles utilisées pour les calculs
des modgles de structure interne des autres étoiles.

Cependant le Soleil offre deux possibilités de "voir" indirectement les régions internes et donc

d'ajouter un test supplémentaire 2 la validité du modeéle. Tl s'agit de :
"4  -la détection des neutrinos qui nous renseigne directement sur les réactions nucléaires se

[
fav déroulant a l'intérieur du Soleil
L}}\_ - I'héliosismologie, qui permet de sonder les couches profondes du Soleil comme on le fait sur
. . Terre & partir des ondes sismiques détectées lors des tremblements de Terre.
'I

Un modéle solaire permet de calculer le flux de neutrinos et le type d'ondes sismiques susceptibles de
se propager, offrant ainsi deux tests supplémentaires de la validité du modéle.

On peut évidemment se demander si ce qu'on appelle le "meilleur" modele, construit dans ces
conditions, n'est pas correct seulement par hasard. La réponse  cette question est extrémement




difficile & formuler ; quoiqu'il en soit un "bon" modéle ne doit pas contenir d'hypothéses ad hoc
pour rendre compte de tel ou tel paramétre observé, il doit, simultanément, représenter "au mieux"
toutes les observations. Un tel modéle s'appelle le modéle standard du Soleil.

Nous allons discuter la précision des différents parametres impliqués dans ce test.

VI - 2 - LES NEUTRINOS SOLAIRES

Les réactions thermonucléaires de fusion de 1'hydrogéne en hélium (chaine proton-proton) produisent
des neutrinos. Ce sont des particules qui n'interagissent pratiquement pas avec la matiére, ce qui
signifie qu'ils s'échappent du Soleil, sans modification, dés qu'ils ont été créés. Ainsi l'observations
des neutrinos peut nous renseigner quasi instantanément et directement sur ce qui se passe dans le
noyau. C'est ce qu'on pensait il y 40 ans.

Or, comment détecter les neutrinos s'ils ont une trés faible probabilité d'interaction avec la matiére ?
Si on dispose d'une source trés importante de neutrinos, on pourra capter, de temps en temps, un
neutrino et,  partir de la probabilité d'interaction de la particule, calculer le débit de la source.

Clest ce qui se passe pour le Soleil.

Question VI - 1 : Calculer le flux de neutrinos regus sur Terre, chaque seconde, par m2, en provenance du Soleil.
On se reportera au chapitre Il - 4 - 1.

La premiére expérience pour détecter les neutrinos solaires a €t€ développée en 1968, aux USA, au fond d'une mine dans
la Dakota, & 1600 m de profondeur.

11 est nécessaire de placer le détecteur sous une grande épaisseur de roches, pour éviter d'avoir des réactions parasites dues
aux rayons cosmiques. Le rayonnement cosmique est un rayonnement produit par I'atmosphére terrestre suite a l'impact
par des particules a grande vitesse.

Les particules incidentes sont des protons 2 trés grande vitesse, donc trés énergétiques, qui vont désintégrer une particule
de I'atmosphére terrestre en produisant des photons de grande énergie, des électrons ou des neutrons ; le rayonnement et
les particules ainsi produites, qui pourraient induire des mesures parasites dans le détecteur a neutrinos, sont absorbés
par la grande quantité de roche placée au-dessus du détecteur.

Le détecteur consiste en un réservoir de 400 000 litres de perchloréthyléne (liquide détachant utilisé en teinturerie).
L'isotope 37CL qui représente environ un atome de chlore sur quatre dans ce produil, se transforme en argon radioactif
par capture d'un neutrino. Ce sont ces atomes 3 7Ar qui sont détectés quand ils se désintégrent.
Dés le début de I'expérience on constata un déficit par un facteur 3 du nombre de neutrinos détectés par rapport au
nombre prédit par la théorie de la chaine proton-proton. Cette expérience a fonctionné pendant 25 années, avec un
résultat similaire.
Plusieurs causes peuvent expliquer ce déficit en neutrinos captés :

- incertitudes expérimentales

- estimation incertaine de la probabilité de capture d'un neutrino par le chlore

- estimation incertaine du taux de production des neutrinos & l'intérieur du Soleil.

Le flux et les énergies des neutrinos produits par les réactions nucléaires dépendent des particules mises en jeu: ainsi
dmhcm?mproton-pmmnilyaémisaiondcmuu'inusdediffémnmsamgies.Cetteexpéﬁemedu Dakota ne
permetiait de mesurer que des neutrinos relativement énergétiques (énergie > 0,816 Mev) d'une des réactions nucléaires




qui participent a la chaine proton-proton. Malgre les raffinements successifs du modéle solaire depuis le début de cette
expeérience, le déficit subsiste : on peut bien évidemment calculer un modéle ad hoc qui donnera un bon accord entre |e
flux produit et ce qui est mesuré mais un tel modele viole d'autres contraintes observationnelles, entre autres celles
données par I'héliosismologie.

Ceci a conduit au développement, dans les années 1987, de nouvelles expériences pour capter les neutrinos ayant deg
énergies différentes donc produits par des réactions de fusion différentes mais qui font toujours partie de la chaine protop,.
proton.

A Kamioka au Japon, le piége 2 neutrinos (€nergie > 7 Mev) est composé d'eau pure. Lorsqu'un électron de I'eay
intercepte un neutrino, I'électron est trés fortement accéléré et il y émission d'un rayonnement qui est capté. Les
neutrinos concernés par cette expérience proviennent d'une autre famille de réactions nucléaires: ils sont plus
énergétiques, mais il y a toujours un déficit de neutrinos mesurés, dans ce cas d'un facteur 2 environ.

Cependant cefte expérience permit de mesurer, pour la premiére fois, la direction du neutrino incident. En effet dans
l'expérience du Dakota la mesure des atomes radioactifs ne donne aucune indication sur la direction du photon incident,
par contre dans I'expérience au Japon, le rayonnement est émis sous forme d'un pinceau lumineux trés directionnel, qui
correspond 4 la direction de propagation du neutrino qui 2 communiqué son énergie a I'électron qui rayonne. C'est ains;
que pour la premiére fois on a eu la preuve que les neutrinos captés provenaient du Soleil car la direction des électrong
€tait celle de I'axe Terre-Soleil.

Ces neutrinos énergétiques sont produits par des réactions thermonucléaires dont le taux dépend trés fortement de la
temperature ce qui laisse subsister un doute quant 3 I'imprécision des calculs théoriques car la température dans le noyau
est mal connue et le taux prédit pour le flux de neutrinos dépend de facon critique du modéle.

En 1990 deux autres expériences furent envisagés pour détecter les neutrinos qui résultent de la premiére réaction de la
chaine proton-proton (énergie < 0,25 Mev) : celle oil le proton fusionne avec un autre proton. Pour capter un tel
neutrino on utilise le gallium.

Deux expériences furent congues : l'une dans I'Oural, fruit d'une collaboration soviéto-américaine et l'autre dans les
Abruzzes conduite par une équipe européenne (France-Italie-Allemagne).

Dans les deux cas le gallium (7 1Ga) est converti en germanium radioactif (7 1Ge) par absorption d'un neutrino. Ces deux
expériences ont aussi enregisiré un flux de photon déficient par un facteur 2 environ, par rapport aux prédictions

théoriques.

Avec 4 expérjeaces captant des neutrinos d'énergie différentes, on a réussi a détecter les neutrinos

produits par \to les réactions nucléaires de la chaine proton-proton ; toutes ces expériences

aboutissent 4 la méme conclusion : le nombre des neutrinos mesurés est t plus faible que celui calculé
e e St g A et "

a partir du modéle théorique,
Ce résultat est souvent appelé le "probléme des neutrinos solaires".

Comment résoudre cette différence entre théorie et expérience ? Faut-il remettre en cause le modele
solaire ou la physique des particules ?

Du coté du modéle solaire, on a envisagé la réduction de la température du noyau solaire de un

million de degré environ, ralentissant ainsi le rythme des réactions nucléaires et diminuant la
production de neutrinos jusqu'a une valeur concordant avec les observations. Les premiers modéles

ainsi calculés soulévent d'autres problémes ; en particulier ils ne permettaient plus de rendre compte
avec la méme précision des oscillations solaires (voir paragraphe suivant).



Du c6té de la physique des particules notre compréhension du comportement des neutrinos est encore
trés imparfaite et c'est dans cette direction que les travaux se focalisent en ce moment. Parmi les
questions posées a la physique des particules figurent la masse du neutrino et la transformation des
neutrinos au cours de leur traversée du Soleil.

VI - 3 - L'HELIOSISMOLOGIE

L'héliosismologie est analogue i la sismologie qui étudie la structure interne de la Terre par l‘agalysc
de la propagation des ondes lors d'un tremblement de Terre. L'objectif de I'héliosismologie est
d'obtenir des informations sur la structure de l'intérieur du Soleil 2 partir des oscillations observées a

la surface du Soleil.
Dans la zone convective du Soleil il y a des mouvements de matiére qui contribuent au transport de

I'énergie du centre vers l'extérieur mais qui engendrent également des ondes de pression (ou ondes
acoustiques) : le milieu est comprimé dans la direction du déplacement de la bulle convective et
réagit.

On ne peut pas suivre la propagation de ces ondes 2 l'intérieur du Soleil , mais on constate leur effet a
la surface du Soleil. Quand ces ondes atteignent la surface, elles font monter ou descendre le gaz et

C'est en 1960 que furent mis en évidence, pour la premiére fois, ces mouvements d'oscillations a la
surface du Soleil avec une période de 5 minutes ; ces mouvements affectent des zones d'environ
10 000 km de diamétre.

La Figure VI - 1 représente la surface du Soleil déformée par des oscillations. L'échelle de ces
déformations est exagérée pour les rendre visibles. Il faut imaginer la surface du Soleil qui palpite

sous ces oscillations périodiques.
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Figure VI - 1: Oscillations a la surface du Soleil.
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Précisons qu'il s'agit d'ondes sonores, c'est-a-dire qu'a la différence des ondes é]mag@wm, Ic‘s‘ondes Sonores on
besoin d'un milieu matériel pour se propager. Une telle onde est produite par une vibration du r!'nl:eu matériel et gog
ondes se réfractent et changent de vitesse de propagation quand la nature du milieu change ; ?ﬂ Vitesse de propagatio,
d'une onde sonore est proportionnelle 4 la température et inversement proportionnelle 2 la densité du milie. [, mesure
des propriétés de I'onde sonore permet d'en déduire des informations importantes sur la nature du miliey traverss .
température, composition chimique.

Ces ondes ne nous parviennent pas car elles ne peuvent pas se propager dans le vide interplanétaire.

Le Soleil vibre donc a I'image d'un tambour sur lequel on donne un coup de maillet, mais le Soleil ne vibre pas sous
l'action d'une seule note, il existe des millions de notes qui vibrent ensemble. En effet le Soleil apparait comme une
cavité résonnante : les ondes vont se propager et se réfléchir entre la surface du Soleil et les zones profondes. Entre ceg
deux limites un sysiéme d'ondes stationnaires s'établit et on observe la somme de toutes ces vibrations.

Une cavité acoustique ordinaire, comme un tuyau d'orgue, est une région oil les propri€tés sont homogenes. I n'en eg
pas de méme 2 l'intérieur du Soleil od il n'y a pas de parois physiques pour canaliser les ondes et ol le milieu présente
des variations de température et de densité d'une région 4 l'autre. Une onde dans le Soleil se propage donc en subissant &
nombreuses réflexions a la surface du Soleil car c'est une zone oi les propriétés changent brutalement. Ainsi une onde
sonore se réfléchit & la surface du Soleil, et repart vers l'intérieur oil elle est réfractée car elle traverse des milieux de
températures différentes. Comme la température augmente vers l'intérieur ceci a pour effet de faire tourner I'onde et de la
renvoyer vers la surface ol elle est 4 nouveau réfléchie (Figure VI - 2). Les ondes sont ainsi prisonniéres  l'intérieur du
Soleil, elles interférent et donne lieu 3 un phénomene de résonance sous forme d'ondes stationnaires. Ces ondes sont
détectables 2 la surface du Soleil car elles ¥y engendrent des oscillations de la surface.

La profondeur de pénétration d'une onde 2 I'intérieur du Soleil dépend de l'orientation de I'onde. Sur la Fi gure VI - 2 sont
représentées deux types d'ondes : 'une qui reste au voisinage de la surface et 'autre qui pénétre profondément.

- 2: Pro d'ondes dans le Soleil par une succession de réflexions 4 la surface et de
th : : .




L'oscillation solaire observée avec une période de 5 minutes est la somme de millions de résonances. Les modes entrent
en phase et se déphasent les uns par rapport aux autres, ce qui amplifie et atténue les mouvements de la surface du
Soleil. La vitesse radiale maximale observée pour ces mouvement est de 500 m sl

Pour séparer les modes d'oscillations dont les fréquences sont proches, il faut des données d'observation continues
pendant plusieurs mois de fagon a avoir une trés grande précision sur la période mesurée. De telles observations sont
réalisées a partir d'un réseau de télescopes espacés en longitude autour de la Terre, de fagon a éviter I'alternance jour nuit
et les effets du mauvais temps. Un satellite, SOHO, a été placé en orbite en 1996 pour faire, entre autres, ce type
d'observations.

L'analyse de ces observations permet de retrouver les différents modes d'oscillations qui composent
l'oscillation globale ; on en a détecté plus de 3 000 ; les caractéristiques de chaque mode sont
déterminées, en particulier la profondeur 2 laquelle une onde pénétre et sa vitesse de propagation en
fonction de la profondeur.

A partir du modgle de structure interne qui donne la composition chimique, la valeur de la température
et de la densité en chaque point de I'intérieur, on calcule les caractéristiques des ondes susceptibles de
se développer ; ces ondes sont alors comparées aux observations et permettent ainsi de tester le
modele de structure interne.

Le modéle solaire s'est ainsi prodigicusement amélioré grice a I'héliosismologie, méme si on ne
"voit" pas directement l'intérieur du Soleil.

Ce type d'analyse développé depuis 15 ans a permis de montrer, en 1985, que les valeurs des
opacités devaient étre modifiées pour reproduire les oscillations observées. Cette conclusion trouva sa
raison d'étre en 1991 : les valeurs des opacités furent "naturellement" modifiées par l'utilisation de
nouvelles mesures faites en laboratoire. L'héliosismologie avait permis d'anticiper ce résultat.

Ce type de résultat illustre les mécanismes du progrés en astrophysique.

L'héliosismologie a permis de mettre en évidence des ondes dont la pénétration dans le Soleil va de
0,9 2 0,1 rayon solaire, autant dire que I'analyse de ces ondes permet de sonder l'ensemble de
l'intérieur du Soleil.

Clest en étudiant la vitesse de propagation de ces ondes qu'il a é1é possible de mesurer 1'épaisseur de
la zone convective solaire. Un autre résultat procuré par la sismologie solaire concerne la rotation de
l'intérieur du Soleil.

Cependant ces oscillations de 5 minutes ne permettent pas de sonder les régions centrales du Soleil
avec précision, c'est-a-dire qu'elles ne permettent pas de tester la température du noyau, paramétre
important pour le calcul du flux de neutrinos. Pour l'instant I'héliosismologie ne permet pas de
résoudre le probleme des neutrinos manquants, sauf de servir A éliminer des .modéles qui
représenteraient bien le flux de neutrinos observés mais qui par ailleurs ne représenteraient pas, avec
suffisamment de précision, les fréquences des oscillations observées. _

On a également observé des oscillations dans les étoiles, mais leur interprétation en terme de
paramétres de structure interne est pour l'instant plus difficile car on ne mesure ainsi que quelques
modes d'oscillations, car elles ont une image ponctuelle.
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VI - 4 - LE MODELE STANDARD DU SOLEIL

On appelle modéle standard du Soleil, un modéle qui représente au mieux tous les paramae,
observés qui sont :

- la luminosité

- le rayon

- I'age

- les modes d'oscillation
les parameétres initiaux observés étant la masse et la valeur du rapport Z/X.

Nous allons discuter la précision des grandeurs impliquées dans ce test, & I'exception des modes
d'oscillations, présentés dans le chapitre précédent.

VI - 4 - 1 - La masse

La masse du Soleil, 1,9891 1030 kg, est connue avec une incertitude relative de 0,02 % ; c'est |a
précision sur la valeur de la constante de la gravitation G qui limite la précision sur la masse dy
Soleil.

VI -4-2- Le rayon

La valeur du rayon solaire, 6,96 108 m, est connue avec une incertitude de 0,02 %.

Une telle incertitude n'a pas d'effet significatif sur le choix du modéle qui représente le mieux le
Soleil.

VI - 4 - 3 - La luminosité

La luminosité du Soleil est déterminée a partir de la mesure de la constante solaire par des satellites.
La calibration de ces expériences est relativement imprécise ce qui explique les valeurs différentes
utilisées selon les auteurs.

La valeur caractéristique est 3,844 1026 watts (+ 0,004).

Une telle imprécision de la mesure de la luminosité n'est pas critique pour le choix du modéle qui
représente le mieux le Soleil actuel.

VI - 4 - 4 - La composition chimique

Malgré les progrés dans la détermination des abondances atmosphériques, la valeur du rapport Z/X a
une imprécision d'au moins 15 %. La cause essentielle de cette incertitude élevée se trouve dans
I'imprécision de la mesure des abondances du carbone, de l'azote et de I'oxygéne. En effet ces
mesures d'abondance ne peuvent pas étre réalisées directement dans les météorites.

La valeur actuellement utilisée est : Z/X = 0,024.

VI -4-5- L'age

L'age du Soleil, ou de n'importe quelle étoile, est défini comme étant la durée qui s'est écoulée
depuis que les réactions thermonucléaires se produisent dans les régions centrales de 'étoile.

Une analyse récente des mesures faites sur les météorites montrent qu'elles se sont formées il y 8
4,57 £0,02 milliards d'années. Or il est généralement admis que les météorites se forment alors
~ que la nébuleuse solaire est encore en contraction gravitationnelle ; si on tient compte de cet effet.




I'age attribué au Soleil est celui déduit des météorites réduit de 1 %. Cette imprécision ne remet pas
en cause |'dge calculé a partir du modéle qui donne une valeur de 4,5 £ 0,1 milliards d'années.

VI - 4 - 6 - Conclusion du test

Le modéle calculé aujourd'hui pour le Soleil représente bien tous les paramétres observés compte
tenu des imprécisions. Ce modéle donne pour l'abondance de I'nhélium : Y = 0,244.
Il permet aussi de fixer la valeur du paramétre "longueur de mélange” qui décrit la convection.

Les valeurs des parametres Y et Z utilisées pour le calcul du premier modéle homogéene correspondant 2 'age zéro du
Soleil sont: Y = 0,274 et Z = 0,020. Il peut paraitre surprenant que les contenus en hélium et en métaux aient changé
au cours de I'évolution, ce résultat contredisant les chapitres précédents. Ceci est d au mécanisme de la diffusion.

Nous avons considéré une étoile comme étant globalement en équilibre hydrostatique cependant des effets différentiels
peuvent se produire.

L'analyse de la composition chimique des atmosphéres stellaires a permis de montrer que certains €léments présentaient
des différences d'abondance par rapport au Soleil, pouvant atteindre un facteur 100 ce qui ne peut pas s'expliquer par des
erreurs de mesures ou par de simples fluctuations de la matiére interstellaire initiale. Cette différence a conduit 2 I'étude
du mécanisme de la diffusion dans les étoiles. Un ion est soumis a l'action de deux forces agissant en sens contraire : la
gravité qui attire les particules vers le centre, et 13 fg(ggn@d_iqt_i__v_; qui pousse 'élément vers l'extérieur. Si un déséquilibre
existe localement entre ces deux forces, il va en résulter un mouvement de cet ion dans un sens ou dans l'autre. Ainsi
'hélium dans le Soleil, sous l'effet de la force gravitationnelle, diffuse vers l'intérieur de l'étoile. On aura ainsi un
enrichissement du noyau en hélium, indépendamment des réactions nucléaires qui s'y produisent et un appauvrissement
en hélium, de I'atmosphére. C'est ce qui explique une abondance en hélium moins importante en surface pour le Soleil
actuel par rapport  l'age zéro. Ce mécanisme affecte aussi les éléments lourds.

Ces mouvements ne remettent pas en cause I'équilibre hydrostatique de 1'étoile, car ils sont trés lents et se déroulent sur
une grande échelle de temps.

VI - 5§ - L'EVOLUTION DU SOLEIL

La Figure VI - 3 représente le trajet évolutif dans le diagramme HR d'une étoile de 1 Mo jusqu'a la
phase de contraction gravitationnelle du noyau riche en hélium. Cette courbe est le lieu des points
successifs du modéle d'une étoile semblable au Soleil au cours du temps. Les durées, en milliards
d'années, sont indiquées le long de la courbe. On a tracé sur ce diagramme les lignes iso-rayons. Le
point ol la ligne R = 1 Rp coupe le trajet évolutif représente la position actuelle du Soleil. On
remarque qu'elle correspond bien a un dge de 4,5 10° ans.

Le point de départ (1) correspond a la fin de la phase proro-éroile quand les réactions
thermonucléaires de fusion de I'hydrogéne commencent 4 se produire dans le noyau. L'hydrogéne se
transforme peu & peu en hélium par la chaine proton-proton.

Ce sont les phases (1) 2 (3). Au fur et 2 mesure de la transformation de I'hydrogéne en hélium, la composition chimique
du noyau change. Au bout de 4,5 10 ans, environ 50 % de I'hydrogéne disponible dans les régions centrales aura été
transformé en hélium. La quantité d’'hydrogéne disponible dans les régions centrales ol la température est suffisante,
permettra a ces réactions de fusion de se produire pendant dix milliards d'années environ.
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Au fur et & mesure de la transformation de I'hydrogeéne en hélium, la composition chimique dans les régions centrales

change, la pression va décroitre ; les couches les plus externes vont exercer une pression plus importante sur le noyau,
y augmentant ainsi la densité et la température ; cette contraction du noyau sera trés lente et 'équilibre de I'ensembie ne
subit pas de modifications brutales. Comme la température augmente, le débit d'énergie augmente également (le taux
des réactions nucléaires est trés sensible a la température) et la luminosité de I'étoile augmente. On a, en méme temps,
une augmentation du rayon de I'étoile par suite de I'ajustement de la structure de I'étoile au débit d'énergie. On remarque
bien, sur le schéma, que les phases (1) & (3) indiquent une augmentation de la Juminosité et du rayon.

Tant que I'étoile est dans ce stade évolutif (phases (1) a (3)), on dit qu'elle est sur la séquence
principale. On comprend que la séquence principale (SP) ait une certaine largeur puisque les
caractéristiques de I'étoile se modifient Iégérement au cours de cette phase.

Puis I'hydrogéne s'épuise dans le noyau qui s'enrichit de plus en plus en He. La combustion de
I'hydrogéne se fait alors dans une coquille qui entoure le centre et la luminosité augmente.

Phase (3) & (4), cette coquille a une épaisseur limitée, car au fur et 2 mesure qu'on s'éloigne du centre, la température
diminue. A une certaine distance du centre, la température n'est plus suffisante pour que la chaine proton-proton puisse
se produire. L'épaisseur de la coquille dans laquelle les réactions nucléaires se produisent va en diminuant. Phase (4) a
(5) il y a une nette diminution de la production d'énergie, le noyau de I'étoile se contracte pour retrouver son équilibre et
la température augmente. Cependant cette augmentation de température n'est pas suffisante dans les régions centrales
pour que les réactions de fusion de I'hélium puissent se produire. Mais au voisinage du noyau inerte, I'accroissement de
la température est cependant suffisant pour que s'y déclenchent les réactions de fusion de I'hydrogéne (phase (5) 2 (6))
dans de nouvelles couches autour du noyau. La température dans les couches autour du noyau s'étant élevée, ce sont
maintenant les réactions du cycle _(r_“,l:l(;) qui produisent I'essentiel de Pénergie.

Au cours de ces phases la structure de |'étoile se modifie trés fortement ; alors que le noyau commence 4 se contracter
gravitationnellement, & partir du point (4), et que I'hydrogéne va briler en couches autour du noyau, la pression de
radiation provoque une dilatation des couches extemes de l'étoile. Celles-ci vont se refroidir et la température
superficielle diminue (phase (4) a (5))- La contraction gravitationnelle des régions centrales implique l'augmentation de
la température des zones voisines du noyau. A ce moment 12 ce sont les réactions du cycle CNO qui ont lieu ; ces
réactions sont trés énergétiques ; on assiste alors & une rapide dilatation des régions extérieures (points (5)a(6). Le
rayon est multiplié par un facteur 50. Malgré l'augmentation trés importante de la luminosité, due 2 un accroissement
de la production d'énergie, la température de la surface (ou la température effective) continue 2 décroitre. En effet chaque
em?2 de la surface de cette étoile rayonne moins d'énergie (L=4m R2 o T#) par suite de l'accroissement extrémement
important de sa surface. Le point figuratif du modéle se trouve dans la région du diagramme HR des géante TOuges .
étoiles a grand rayon, mais & température superficielle faible. Remarquons la rapidité des phases (4) a (6), a peine
2 milliards d'années.

Au point (6) (Figure VI - 3)le Soleil sera une étoile géante avec un noyau riche en He qui se contracte
gravitationnellement. Le noyau se contracte gravitationnellement, car lorsque la combustion de
I'nydrogéne cesse, la diminution d'énergie produite engendre un déséquilibre, la force due a la
gravitation I'emporte et il y a contraction ; cette contraction affecte seulc_:f@;g_lgggé_gip_gsr centrales.

La structure de l'étoile est telle que le transport de 'énergie se fait par convection jusque dans les
régions centrales, ol la composition chimique a été modifiée par des réactions nucléaires. Ce
mécanisme a pour effet d'enrichir les régions externes en hélium et autres noyaux produits durant le
cycle CNO. L'étoile subit donc une modification chimique des couches superficielles, elle
est effectivement observée dans les étoiles géantes. Ce mécanisme est appelé "dragage convectif".



Durant cette phase, la contraction gravitationnelle du noyau continue. Les proprietés du gaz g N0yay
sont différentes de celles de l'enveloppe. Le gaz d'électrons devient d":genere. Il s'en syjy ¢
l'augmentation de température dans le noyau, due  la contraction ngltﬂ“(f“"elle’ D€ Créera pag de
gradient de température : le noyau sera isotherme. Au point (©) la }empemmre d“ NOyau attep
100 10° K. Sa densité est environ 10% g cm3. Alors de nouvelles reacn{?ns nucléaires Peuvent g,
produire et les noyaux d'hélium fusionnent en noyaux de carbone et d'oxygene.

Que

Cette nouvelle source d'énergie va avoir pour effet de stopper la contraction gra\fltat’iomlene. L'éta
du gaz dans le noyau - dégénérescence des.électrons et par conséquent pression i__!_lfiependante de I
température - et le noyau isotherme font que les réactions nucléaires vont s'amorcer simultanémen; en
tout point du noyau. Cette réaction explosive appelée hélium flash ne dure que quelques CeNtaineg
d'années. La production d'énergie est alors de 10!4 ergs g! s! alors que dans le cas de la figjq,
de I'nydrogene elle n'est que de 10 ergs g-! s71. Le gaz d'électrons du noyau étant dégénéré, | o,
capable d'absorber une partie de I'énergie libérée par les réactions nucléaires, ce qui augmene s,
température. Il s'en suit une modification de I'état du gaz qui cesse d'étre dégénéré, la pression
gazeuse redevient 2 nouveau dépendante de la température, le noyau se dilate et on retrouve les
conditions d'équilibre telles qu'elles ont été décrites au chapitre IL. L'hélium fusionne dans Ie noyay
et I'hydrogeéne fusionne dans une coquille entourant le noyau, ce sont essentiellement les réactions gy
CNO qui s'y produisent. La luminosité de I'étoile diminue fortement ; elle cesse d'étre une géante
rouge (Figure VI - 4), et le point figuratif de 1'étoile dans le diagramme HR "redescend".

A ce stade de I'évolution, se produit toute une série de modifications de la structure de I'étoile pour maintenir 1'état
d'équilibre entre I'énergie produite par les réactions nucléaires et I'énergie transférée vers les régions extemes et
finalement perdue sous forme de rayonnement. Ces modifications se traduisent par une expansion du noyau et une
contraction des régions qui I'entourent. Au moment ot la pression du noyau ne peut plus équilibrer la compression des
régions externes, c'est le mécanisme inverse qui se développe, I'étoile se dilate. Ces oscillations engendrent des
variations observables de la luminosité de I'étoile. Par suite de I'existence de forces de frottement dans la matigre, ces
oscillations s'amortissent et I'étoile redevient stable.

Au fur et 2 mesure de 1'épuisement de I'hélium dans les régions centrales, la pression gazeuse décroit
et finira par ne plus pouvoir s'opposer i la contraction gravitationnelle. On va maintenant retrouver ici
une phase évolutive similaire a celle qui se produisait apreés la séquence principale. La contraction
gravitationnelle au voisinage du noyau va augmenter suffisamment la température pour que, au
voisinage du noyau, la fusion de I'hélium puisse se produire, alors que le noyau est devenu inerte.
Cette coquille ol fusionne I'hélium est elle-méme entourée d'une autre coquille ot la combustion d¢
I'hydrogéne se poursuit ; la luminosité de I'étoile augmente durant cette phase et 'étoile redevien!
une géante rouge. Le point figuratif de 1'étoile dans e diagramme HR "remonte". Cette phase
contraction du noyau qui est alors riche en carbone et ep Oxygéne et qui atteint un état dégénéré.
s'accompagne d'une dilatation de I'enveloppe dont la transparence augmente, induisant U°
accroissement de la luminosité observée. La Figure VI - 5 résume |a structure de I'étoile a cette phas®

Etant a nouveau dans la phase de géante, les mécanismes de convection sont trés importants et 0 ¢
de nouveau un dragage convectif qui ameéne i la surface de I'étoile des éléments crées par I
réactions nucléaires : carbone et oxygéne. La modélisation de ces phases de la vie d'une étoile !
encore trés incertaine, mais I'observation a confirmé les principales étapes décrites ici.
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Figure VI - 4 : Evolution d’une étoile de 1 masse solaire (Mo). En abscisse est représenté
la température effective, en ordonnée figure la luminosité normalisée a la luminosité solaire

actuelle notée Lo. (Ce schéma est qualitatif)

régions externes (riches en H)

enveloppe oit H fusionne en He

enveloppe o1 He fusionne

noyau riche en C et O

Figure VI - 5 : Structure de ’étoile de 1 masse solaire a la fin de la phase de combustion
de I’hélium dans le noyau.



Lorsque I'étoile est dans la zone des géantes rouges, un Pprocessus de perte de magge g,
développe. Les causes de cette éjection de matiére vers le milieu mter‘stellalfe ne sont pas encore biep,
connues. On pense généralement que la pression de radiation devient st\:ﬁ'{siarpmem‘ ntense poy,
s'opposer & l'attraction gravitationnelle qui retient les couches externes a letollri: |§BVGIOppe et
expulsée vers le milieu interstellaire. Mais on pense aussi que cé mouvgment peut &tre induit par geg
mouvements de turbulence qui augmentent I'énergie cinétique des régions l?s Ph{S eXtemes quj ge
libérent alors de l'attraction gravitationnelle. Il est difficile de reproduire ce PTEEH_Omene dans la chajpe
de modgles évolutifs. On a cependant la preuve observationnelle que I'étoile perd une fractigy
importante de sa masse quand elle est dans la phase géante rouge. Le taux de perte de masse eg de
10-% 2 105 Mg par an. ; -

Cette phase de perte de masse peut durer quelques 100 106 années et I'étoile rejcnc? ainsi une grande
partie de sa matiére vers le milieu interstellaire. Durant cette phase le Soleil perdra ainsi une moiti¢ de
sa masse.

Remarquons que cette matiére qui va se mélanger au milieu interstellaire est enrichie en carbope
et oxygene par rapport a la composition de la matiére initiale a partir de laquelle I'étoile geg
formée. On a ainsi I'un des mécanismes de l'enrichissement progressif de la matiére de la Galaxie.

Question VI - 2 : Calculer la vitesse d'évasion de la matiére pour une étoile de la masse du Solei]
ayant un rayon de 80 fois celui du Soleil.
A quel décalage spectral a la longueur d'onde de 500 nm correspond une telle vitesse ?

Lorsque I'¢toile ne tire plus son énergie des réactions nucléaires produites dans le noyau, mais des

réactions qui ont lieu dans les couches autour de celui-ci, elle entre & nouveau dans une phase
| d'instabilité. Sa luminosité est variable. Cet état de pulsation correspond aux observations d'étoiles
| variables  longue période qui occupent cette méme zone du diagramme HR.

Si ces pulsations s'amplifient, elles peuvent conduire 4 I'jection de toute l'enveloppe, riche en

hydrogéne, mettant 4 nu les régions centrales.

Cette €jection de matiére se fait 2 la vitesse de quelques dizaines de kilométres par seconde . Cette

matiére va se diluer peu a peu dans le milieu interstellaire. 1l n'est pas exclu que ce processus

d'éjection soit répétitif. Cette phase dure environ 30 000 ans. C'est un étape transitoire dans la vie

d'une étoile, elle correspond a I'observation des Nébuleuse Planétaires.

Aprés ces épisodes de perte de masse, le noyau mis nu, continue i se contracter
gravitationnellement.

Les propriétés de la matiére dans le noyau vont changer radicalement et sa structure ne peut plus €T¢
décrite par les mémes équations que précédemment. Un nouveau chapitre de la vie de I'étoile s'ouvre-
Nous mentionnerons seulement le fait que 1'étoile évoluera vers |a configuration de naine blanche
(voir chapitre II). On a observé des nébuleuses planétaires dont I'étoile centrale était une nain
blanche.

Cette configuration dont I'équilibre est assuré par le gaz dégénéré d'électrons est trés stable. Comme
il n'y a pas de source d'énergie interne, cet objet se refroidit en rayonnant |'énergie emmagasinée :
cette phase peut &tre longue, car la surface est petite, de I'ordre de grandeur de celle de la Terre.
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VI - 6 - CONCLUSION

La Figure VI - 4 représente un diagramme HR théorique pour une étoile de 1 Mg ; c'est la
visualisation en termes de Luminosité et Température de surface de la vie d'une étoile.

Une étoile ne parcourt pas cette séquence évolutive & un rythme uniforme. La Figure VI - 3 montre

que certaines phases sont plus longues que d'autres et ceci indépendamment de la variation en

Luminosité ou en Température effective.

Si une phase de la vie d'une étoile est rapide, on aura moins de chance de l'observer a cette étape

évolutive.

Malgré leur sophistication, les modéles stellaires ne reproduisent pas toutes les observations avec la
méme précision. L'observation du Soleil et la datation des météorites ont permis de fixer I'abondance
de I'hélium et la valeur du paramétre longueur de mélange utilisés pour décrire la convection,
permettant ainsi de calculer de facon relativement siire les premiéres étapes de la vie du Soleil. Ces
résultats ne sont valables, en toute rigueur, que pour le Soleil, mais faute d'autre étoile test, ils seront
appliqués, globalement aux étoiles de la population 1. Nous verrons ultérieurement comment d'autres
tests ont pu se développer récemment.




REPONSES AUX QUESTIONS

Question VI - | : o 4

On suppose que I'énergie dans le Soleil est produite par la chaine proton-proton. Chaque réaction
produit 2 neutrinos (voir chapitre I1I - 4 - 1)

Calcul du nombre de réactions produites par seconde :

Qpp = énergie libérée par une réaction
L = luminosité du Soleil
A i
nombre de réactions = QT; =N
L = 3,84 1026 Watts
Qpp = 26,204 Mev
N 3,84 1026

26,204 106 < 1,602 x 1019
N = 0,0915 103°
nombre de neutrinos émis par seconde = 0,183 1039

nombre de neutrinos regus au niveau de la Terre, par unité de surface, par seconde :

0,183 1039
4 m (150 109)2

soit : - 65 10!3 neutrinos m=2 s-!

Question VI - 2 :
La vitesse d'évasion d'une sphére de rayon R et de masse M a pour valeur :

2 G 1/2
ve:( RM)

2667 101 . 0172
_( 6 2103)

807 108
7. = 0,69 105 ms-!
soit : 69 km s-!
Le décalage Doppler correspondant est :
£ 69
4> = M0 5oy
A\ = 0,11 nm

Ce décalage est vers le bleu (plus courte longueur d'onde) car la matizre éjectée de I'étoile s'approche
de l'observateur.
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A partir des développements des chapitres précédents, nous sommes maintenant en mesure de décrire
les grandes étapes de I'évolution de n'importe quelle étoile et de les visualiser dans un diagramme
HR théorique similaire & la Figure VI - 4. A partir de telles séquences on pourra calculer des réseaux
d'isochrones (Chapitre I - 4 - 1) afin de déterminer I'dge des amas. Ces modéles n'ont de sens que si
les parametres utilisés correspondent aux propriétés des étoiles observées dans les amas. Les deux
parametres initiaux sont la masse et la composition chimique.

VII - 1 - CHOIX DE LA MASSE

Sur la séquence principale, toutes les étoiles transforment I'hydrogéne en hélium dans le noyau, mais
cette fusion se fera plus ou moins rapidement en fonction de la masse de I'étoile.

D'apres le chapitre III, nous savons que le taux de production d'énergie est proportionnel 2 T™ et I'exposant n est
d'autant plus €leve que T est plus grand. T dépend de la masse de gaz : la température dans les régions centrales est plus
€levée pour les €loiles les plus massives. Ce qui signifie que les étoiles les plus massives ont un rythme de
combustion de I'hydrogene beaucoup plus rapide que les étoiles les moins massives. Ce résultat restera vrai pour les
autres phases de la vie d'une étoile massive.

La table ci-dessous donne, 4 titre d'exemples, la durée de vie sur la séquence principale en fonction
de la masse pour des €toiles dont la composition chimique est la méme que celle du Soleil.

M/Mo 25 15 3 1,5 1 0,8
L/Lo 79 000 |20000 |81 5 1 0,24
T centrale (106 K) 37 34 24 18 14 11

P centrale (g cm-3) 3,7 5.8 37 76 78 78
Durée sur la SP (années) | 6 106 11105 [350105 |3 10° 10109 [2510°

Dans le Chapitre I nous avons vu comment la détermination de I'ige d'un amas nécessitait tout
d'abord le calcul de sa distance. Cette distance pouvant étre obtenue en comparant la séquence
principale de l'amas a la séquence calculée A partir des modéles (ZAMS) la table ci-dessus nous
montre que pour I'étude des amas jeunes, le calcul de séquences évolutives d'étoiles massives est
indispensable celles-ci pouvant encore se trouver sur la série principale de I'amas alors que pour les
amas globulaires il suffit de ne considérer que des étoiles moins massives que le Soleil.

VII - 2 - CHOIX DE LA COMPOSITION CHIMIQUE

VII - 2 - 1 - L'abondance en hélium
Comme cela a été souligné dans le chapitre V, I'hélium joue un réle clé dans le calcul d'un modéle

stellaire car :
- c'est I'élément le plus abondant aprés I'nydrogéne
- son importance dans le calcul de l'opacité est grande
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série principale sont des étoiles froides et on ne

Dans les amas globulaires, les étoiles encore sur la
servables comme dans le

peut pas mesurer directement leur contenu en hélium par manque de raies ob

cas du Soleil. ,
Le diagramme HR d'amas globulaire (Figure I - 11) montre cependant la pres -hau
((B-V) < 0 ) oi les raies de I'hélium sont présentes, mais ces étoiles sont évoluées et chapitre VI,

nous avons vu qu'il existe des étapes de I'évolution ou des brassages de matiére se produisent. Les
phases avancées de I'évolution stellaire étant encore qualitative par certains aspects, I'abondance de
I'hélium mesurée dans ces étoiles évoluées situées sur la branche horizontale ne permet pas d'en

déduire la valeur de I'abondance correspondant a I'état initial.

ence d'étoiles chaudes

Cependant les calculs théoriques de modéles d'étoiles ont permis de montrer que la valeur de Y devait
étre comprise entre 0,23 et 0,24 pour représenter les observations d'amas globulaires. Ce résultat a

été obtenu de facon itérative.
Actuellement cette valeur n'est pas remise en cause car elle correspond aussi a l'abondance

primordiale de I'hélium prédite par le modéle standard du Big Bang.

VII - 2 - 2 - L'abondance des métaux

Des modéles réalistes pour les amas globulaires n'ont pu étre réalisés que lorsque les nouvelles
techniques ont permis de faire des observation spectroscopiques d'étoiles d'amas globulaires avec
une résolution suffisante pour faire des mesures d'abondance.

Question VII - 1 - Pourquoi les observations spectroscopiques des étoiles desamas globulaires
sont-elles difficiles ? SRR oa-yg 1 L
Sodragd T, e qﬁ
Les observations spectroscopiques des étoiles d'amas giobu]airéé ont permis de montrer que les
sous-abondances des métaux par rapport a la composition chimique solaire, n'étaient pas les mémes
quel que soit I'élément. En particulier l'oxygéne est moins sous-abondant que le fer. Il est nécessaire
de tenir compte de toutes ces différences d'abondance, en particulier celles des éléments tels que
I'oxygene, le silicium qui contribuent notablement 4 l'opacité du gaz.
Cette différence d'abondance relative entre les éléments, provient de ce que les étoiles massives
févoluant trés vite, la toute premiére génération d'étoile massive de la Galaxie, a rejeté dans le milieu
mtc.rstellaire de l'oxygéne fabriqué par les réactions nucléaires. Ce'!tc hia;iére éjectée n'est pas
enrichie de la méme proportion en fer car cet élément n'est pas fabriq'ﬁé pa} les mémes pi'bééssué et
ceux-ci dépendent de la masse de I'étoile. '

Qnesl‘ian. VII - 2 : Sil'oxygéne est moins déficient que le fer suite & un enrichissement du milieu interstellaire par
l;:;rm:::hz:::;;j’; d'étoiles, quel autre (éizt\:eg :erg*.;u;ce;i;f z:soir;n ;Zmporzemem similairer a l'oxygéne (se
oF  Neow \gx_ 66 .
Les mesufes d'abondances parmi les étoiles des amas globulaires ont montré que [Fe/H] présentait de
grandes différences d'un amas globulaire 3 un autre.
Par exemple, métallicité de : ~ M92 [Fe/H] = - 2,24 (+ 0,15)
o . NGC6397 [I.~‘e./H] =-191(x0,15)
comparaison on donne la métallicité pour un amas ouvert :
: les Hyades [Fe/H] = 0,14 (+ 0,05)
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La précision sur la détermination de la métallicité de I'amas des Hyades résulte du trés grand nombre
d'observations faites sur les étoiles de cet amas car sa série principale est utilisée comme séquence de
référence (Chapitre 1- 4 - 1),

Les sous-abondances détectées dans les amas globulaires sont de I'ordre de 200 fois moins que
l'abondance solaire.

Les étoiles dans les amas globulaires ne sont pas les objets les plus déficients en métaux de la Galaxie. Les résultags
actuels de recherches systématiques d'étoiles déficientes en métaux dans le halo de Ia Galaxie ont permis de détecter une
demi-douzaine d'étoiles dont la valeur de [Fe/H] était plus petite que -3,5 ce qui signifie que ces étoiles ont une
abondance relative du fer par rapport a I'hydrogéne 3000 fois moindre que dans le Soleil.

On pourra se reporter au spectre de I'étoile CS 29518-43 Fi gure | - 16 o la trés faible intensité des raies est a comparer
au spectre du Soleil. Actuellement on n'a pas trouvé d'amas globulaire ayant une telle déficience. Ce résultat a été
interprété en terme de scénario de la formation des étoiles dans la Galaxie et des mécanismes d'enrichissement du miliey
interstellaire par une premiére génération d'étoiles.

VII - 3 - SEQUENCES EVOLUTIVES DE POPULATION I

Nous allons décrire dans _gg__pa;ag_;arhe les grandes étapes de I'évolution stellaire en fonction de la

] masse pt de !a'Eqr‘nposf@p chimique

La Figure VII - 1 représente un diagramme HR théorique oil sont représentés les trajets évolutifs
correspondant a diverses masses initiales ; la composition chimique est celle du modgle solaire ainsi
que le paramétre longueur de mélange.

Les grandes étapes de I'évolution sont similaires 4 celles décrites chapitre VI pour le Soleil mais sont
modulées en fonction de la masse initiale.

VII - 3 - 1 - Etapes d'évolution pour une masse initiale

0,08 Mp <M <9 Mo

Nous savons que les réactions thermonucléaires ne s'amorcent que si une température minimale est
atteinte. Cette température est fonction de la masse de 1'étoile.

Pour gue les réactions de fusion de I'hydrogéne démarrent il est nécessaire d'avoir une masse
supérieure a 0,08 masse_gg}?i_{e.

Aprés la phase de fusion de I'hydrogéne vient I'étape de la combustion de I'hélium ; celle-ci est
modulée en fonction de la masse de gaz disponible. :

0,08 Mp< M < 0,5 Mp £
Lors de la contraction de I'étoile, le noyau d'hélium sera dégénéré avant que la température centrale n'atieigne la
température de fusion de I'nélium. L'étoile se ransforme en naine blanche.

0,5 Mp< M < 2,2 Mp o
Le noyau sera encore dégénéré mais la fusion de I'hélium pourra s'amorcer dans le noyau, I'étoile évque‘ra vers la regi
des géantes rouges. La fusion de 'hélium s'amorce dans ce cas de fagon explosive car le gaz est dégénére.
22 Mp<M <9 Mg

Re x Loy 1 étant
La fusion de I'hélium se produit pour ces étoiles plus massives dans un milieu qui n'est pas dégénéré et le gaz
parfait il n'y a pas d'hélium flash. L'évolution se poursuit vers les géantes rouges.
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Fig}xr’e VII - 1: Trajets évolutifs dans le diagramme HR pour des étoiles de différentes masses. La lumi-
nosité en ordonnée est rapportée a celle du Soleil: log(L/Lg). En abscisse, on a la température effective:
log(T.). La zone correspondant aux instabilités de type céphéide est indiquée.

Aprés épuisement de I'hélium dans le noyau, comme dans le cas du Soleil, I'hydrogéne et I'hélium brilent en couches
autour du noyau, dont la masse en carbone et en OXygene augmente.
Deux effets vont entrer en compétition. D'une part le noyau augmente de masse, ce qui peut lui permetre d'atteindre la
masse critique 2 partir de laquelle la fusion du carbone se déclenche car la température y est suffisamment élevée.
D'autre part, comme nous l'avons vu dans I'exemple du Soleil, (chapitre V1 - 5), l'étoile perd de la masse ce qui
empéchera la température dans les régions centrales d'augmenter suffisamment pour que la fusion du carbone démarre.
 Ainsi il semble que si la masse initiale est inférieure 4 environ 9 MO les pertes de masse I'emportent, le noyau riche
en carbone et en oxygéne sera dégénéré avant que de nouvelles réactions nucléaires se produisent. L'étoile a atteint une
phase d'équilibre : c'est une naine blanche et elle y reste indéfiniment.
~ Selon la masse initiale, le coeur de la naine blanche sera riche en He ou en C et O.
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Les étoiles dans cet intervalle de masse passeront généralement par la phase de nébuleuse planétaire
avant de terminer leur évolution en I'état de naine blanche ; c'est un état d'équilibre dans lequel
I'étoile termine son évolution.

Exemple : évolution d'une étoile de 5 Mg

On donne Figure VII - 2 le trajet évolutif calculé pour une étoile de 5 M5 ; description des phases :

1< 2
.2-3
3-4
4-5
5-6
6- 7
7-8
g8-9
9-10
10 - 11
11 - 12
12 -13
13 - 14

évolution sur la série principale jusqu'a la fin de la combustion de l'hydrogéne dans le noyau
(6,5 107 ans)

phase de contraction (2,2 106 ans)

début de la combustion de I'nydrogéne en couche autour du noyau (1,4 10° ans)

combustion de I'hydrogéne en couche épaisse autour du noyau (1,2 106 ans)

contraction du noyau, expansion des régions externes convectives (8 10° ans)

phase géante rouge (5 10° ans)

Le point 7 correspond au démarrage des réactions de fusion de I'hélium dans le noyau

combustion de I'hélium dans le noyau (6 106 ans)

la structure des régions externes se modifie (106 ans)

combustion active de I'hélium dans le noyau (107 ans) :
les régions externes deviennent instables ; cette phase semble bien correspondre aux caractéres des
étoiles variables de type c%; (106 ans)

fin de la combustion de I'hélium dans le noyau, alors trés riche en carbone, oxygene, et fin de la
combustion de I'hydrogéne en couche

combustion de I'hélium en couche

contraction du noyau avec combustion de I'hélium en une couche €épaisse, l'étoile sera a nouveau geéante
3000

rouge.

2000

\\i 6
PP SPFe & F P
Ter

Figure VII - 2 : Trajet évolutif a partir de la série principlalc_(SP) pour une étoile de l
5 masses solaires. Les lignes iso-rayon sont indiquées, ainsi que la zone correspondan

aux instabilités de type cépheide.




les couches qui entourent le noyau ; elles s'allument alternativement.

Dans cette phase, la fusion nucléaire se fait dans
masse importantes ; puis se produira la phase

Le "vent stellaire", dans la phase de géante rouge, provoque des pertes de
évolutif ressemblera alors a celui du Soleil

de nébuleuse planétaire avant I'étape finale de naine blanche et le trajet
(Figure VI - 4).

VII - 3 - 2 - Les étapes pour une masse initiale M > 9 Mo

‘évolution du modele de 1 M@ , ces étoiles sont caractérisées par un tau
de vie plus courtes; dans chaque étape,

x de perte de

Comparée a | ;
masse plus important et des durées les réactions

thermonucléaires se produisent a des rythmes plus rapides.

He par les étapes de fusion du carbone, de

Ces étoiles passeront aprés la phase de fusion de H et
ons dégénérées ou non selon leur masse.

l'oxygéne, etc... ces réactions démarrant dans des conditi

Pour une étoile de 25 Mo I'ensemble des réactions nucléaires pourra se produire jusqu'a la
fbrication de 56Fe. L'étoile a une structure en "pelure d'oignon” : le centre est composé de fer et
autour des couches successives riches en €léments formés par les réactions nucléaires. La
Figure VII - 3 ne donne qu'une indication sur la structure possible résultante.

noyau riche en éléments du pic du fer

zone riche en silicium

zone riche en magnésium et silicium

zone riche en magnésium, silicium et soufre
zone riche en oxygéne et magnésium

zone riche en oxygéne, néon et magnésium
zone riche en carbone et oxygéne

8. zone riche en hélium

9. zone riche en hydrogene

G it B

314|516 7|8| 9

=

Entre chacune de ces zones, il y a une mince
couche o les réactions nucléairesse produisent ;
par exemple, entre entre les zones 8 et 9 se produit
la combustion en couche de I’hydrogéne.

Figure VII - 3 : Structure en couche d’une étoile massive 2 la fin de son évolution.

La table ci-dessous donne les durées des phases principales de la vie d'une étoile de 25 M@. On remarque que la durée
ficchqmphaseestdezlusenglusooune;ceci résulte de ce que la production de neutrinos devenant de plus en plus
importante, une grande partie de I'énergie produite est emporiée par les neutrinos qui s'échappant de l'étoile ne
contribuent pas 4 maintenir 'équilibre de la sphére gazeuse. Pour compenser cette perte d'énergie, I'étoile accroit sa
production d'énergie nucléaire en se contractant : la température du noyau augmente et de nouvelles réactions de fusion
se produisent. Les réactions nucléaires se succédent & un rythme rapide.
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Fusion nucléaire |Durée de la phase | Température centrale | Densité centraa

milliard de degrés kg m-3

H 7 10 ans 0,06 510°

He 5 105 ans 0,23 7100

c 600 ans 0,93 2108

—b & Ne 1an 1,7 4109
(e} 6 mois 23 11010
Si 1 jour 4,1 31010

Quand le cceur de I'éroile est riche en fer la température dans les régions centrales est telle que les
réactions de photo-désintégration du fer se produisent ; ces réactions sont emws; elles
absorbent de 1'énergie sous forme de photons. Pour pouvoir satisfaire cette demande d'énergie, le
coeur du noyau de fer s'effondre sur lui-méme en quelques milli¢émes de secondes et la matiére se
neutronise en milieu fortement dégénéré. Les couches externes du noyau s'effondrent a leur tour
mais avec un léger retard, elles heurtent le cceur neutronisé, rebondissent et une onde de choc se
propage vers l'extérieur de I'étoile.
Cette onde va traverser les couches successives qui entourent le noyau, chauffer fortement ce gazet y
permette l'allumage de réactions nucléaires tout en propulsant dans l'espace interstellaire la matiére 3
f la vitesse de quelques milliers de kilométres par seconde. Ce mécanisme est 4 l'origine de la création
\de la plupart des éléments lourds observés dans les étoiles.
L'étoile est alors devenue une supernova : sa luminosité peut étre dix milliards de fois celle du
Soleil. C'est & ce moment-1a que le phénoméne devient visible. Aprés cette explosion, la luminosité
décroit réguliérement.
Malgré la violence du phénoméne, le cceur de 'étoile n'a pas été détruit : il devient une étoile 2
neutron ou bien un trou noir selon sa masse (voir chapitre II). La masse dont il est ici question est
celle qui reste aprés les épisodes antérieurs de perte de masse ; il s'agit nullement de la masse initiale
de 'étoile.
Les isotopes radioactifs produits au moment ol I'onde de choc traverse les couches externes vont
contribuer a maintenir la luminosité élevée pendant quelques mois.
L'isotope radioactif 56Ni, dont la demi-vie (voir partie A, chapitre I - 1) est de six jours se forme ; il
se désintégre en 36Co qui, au bout de 57 jours, produit du 56Fe. Ce dernier noyau, créé dans un état
excité libére un photon gamma qui contribue 2 la luminosité de la supernova. Cette luminosité
présente une variation d'intensité qui correspond au rayonnement de la désintégration de ces sources
radioactives y
Par exemple le cobalt a été observé dans le spectre de la supernova 198‘7Ah>)rs de son explosion
}’/ en 1987. Cette supernovae est située dans le Grand Nuage de Magellan.

"t
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N

Au moment de I'explosion, la matiére des couches entourant le noyau est éjectée a la vitesse de
10000 a 20 000 km s-1. Elle se dilue dans le milieu interstellaire en quelques dizaines de milliers
d'années. Comme c'est une matiére trés riche en €éléments lourds, le phénomene de supernova
contribue & enrichir le milieu interstellaire Cette matiére interstellaire pourra A nouveau entrer dans le
cycle de formation d'une autre étoile ; c'est ainsi qu'a lieu 1'évolution chimique de la Galaxie.



VIl - 3 - 3 - Masse limite supérienre des étoiles

Les étoiles les plus lumineuses détectées sur la série principale sont des étoiles de type O ; on observe pour ces étoiles
des pertes de masse considérables de l'ordre de 10~ masse solaire par an. La perte de“n-l.ass.e- est d'autant plus importante
que la luminosité de I'étoile est plus grande.

Cette perte de masse s'observe sous forme d'un vent stellaire : la pression de radiation dans I'atmosphere de ces étoiles
parvient a vaincre l'attraction gravitationnelle et a expulser vers le milieu interstellaire les couches les plus exiernes de
I'étoile.

C'est ce phénomene de perte de masse qui semble étre a l'origine d'une limitgrsupéﬁcurg de la masse des étoiles, cette
limite se situe au voisinage de 120 Mg

Pour des étoiles de masse M > 40 Mg , la perte de masse affecte considérablement toutes les phases de I'évolution ;
elles n'atteindront pas la région des super-géantes rouges dans le diagramme HR comme c'est le cas pour une €toile de
15 Mg (voir Figure VII - 1).

Parmi les étoiles trés lumineuses en haut du diagramme HR on a observé des étoiles dont le spectre ne comportait
aucune trace de I'élément le plus abondant, I'hydrogéne, alors que I'hélium était présent. Cette composition chimique
particuliére indique que ces étoiles ont en réalité perdu la totalité de leur région externe riche en hydrogéne par suite du
mécanisme de perte de masse. Ces étoiles sont appelées "étoiles Wolf Rayet” du nom des deux astronomes francais qui

~ les ont observées pour la premigre fois 4 la fin du XIX® siecle. On observe aussi des étoiles Wolf-Rayet riches en
carbone et d'autres riches en azote, les régions centrales mises 2 nu par suite d'une perte de masse importante, laissant
apparaitre le produit des réactions nucléaires.

L-

VII - 3 - 4 - Les étoiles variables céphéides

Au cours des paragraphes précédents il a été brigvement mentionné le fait qu'une étoile, a certaines
phases de son évolution peut avoir une luminosité variable. La Figure VII - 1 représente la région > I
d'observation des étoiles variables de type céphéides (voir partie A chapitre III - 2). Cette zone est
relativement étroite en température de surface : de 6 000 & 8 000 K environ mais elle couvre une
large gamme de luminosité : de 102 34 105 Lo. Les variations observées sont la conséquence de
contractions et de dilatations successives des couches externes de I'étoile a des vitesses de 50 km s°!
environ. La période est de 1 a 50 jours.
Ces pulsations sont liées 2 l'opacité du gaz qui varie par suite d'un déséquilibre momentané. Ce
déséquilibre se produisant i une phase bien précise de l'évolution stellaire, une luminosité
correspond 4 chacune de ces phases. Ces étoiles pourront étre utilisées comme "chandelles” pour la
. détermination des distances.
AALOAAN Ml o,
Soit un déséquilibre infinitésimal dans les régions extérieures de I'étoile qui produit une compression
de ces zones. Cette compression a pour effet d'augmenter la température et de provoquer l'ionisation
du gaz, plus particuliérement lionisation de I'hélium. Nous savons que I'hélium joue un rdle
important dans I'opacité du gaz et nous avons vu chapitre IV que I'opacité est plus grande quand le
gaz est jonisé (chapitre IV - 2 - 4). Cette compression augmente l'opacité du gaz et "bloque” les
photons dans cette région par suite de leur absorption. L'énergie ainsi absorbée pousse vers
I'extérieur ces régions externes de 1'étoile, augmentant ainsi la luminosité. Cette dilatation diminue la
température et les électrons se recombinent avec les ions et l'opacité diminue laissant 2 nouveau les
photons sortir librement. Les couches en expansion vont & nouveau revenir vers l'intérieur car la
force de gravitation agit en force de rappel et le scénario recommence entretenant ainsi les pulsations.
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Le mécanisme fondamental de ces pulsations est l'existence de zone dans l'atmosphére de 1'étoile on
I'hélium est partiellement ionisé.

Les étoiles pour lesquelles cette instabilité se développe ont des masses comprises entre 3 et 15 Mg,
Les étoiles les plus massives ont la période la plus longue (voir Figure III - 2 partie A) : ayant un
rayon plus important elle mettent plus de temps a se dilater.

La relation Période-Luminosité observée traduit ce mécanisme.

VII - 4 p ISOCHRONES DE POPULATION I

La Figure VII - 4 représente le diagramme HR d'un réseau d'isochrones (voir chapitre I - 4 - 1)
calculés pour une composition chimique correspondant  la population 1.

Chaque isochrone peut €tre interprété comme un amas ouvert "théorique". On remarque comment, au
fur et 2 mesure que I'dge augmente, la série principale diminue en commencant par les €toiles les plus
lumineuses car étant les plus massives elles évoluent le plus vite. La position du coude de I'amas
r.heonque dans ce diagramme HR est de moins en moins lumineux et de plus en plus "rouge” pour les
amas de plus en plus dgé. L'enveloppe inférieure de ce réseau d'isochrones est la ZAMS (séquence
d'dge zéro) (voir chapitre I - 4 - 1)

VII - 4 - 1 - Détermination de I'dge d'un amas ouvert

/Les progres récents dans le calcul des modéles théoriques d'étoiles permettent d'utiliser directement
'les isochrones pour calculer le rougissement, la distance et 1'4ge de 1'amas selon le principe de la
méthode exposée chapitre I - 4 - 1.

Pour faire cette comparaison il a fallu transformer les valeurs calculées (luminosité et température
effective), en valeurs des paramétres observés (magnitude et indice de couleur) en utilisant des
calibrations (voir Annexe I).

La Figure VII - 5 représente le diagramme HR de I'amas ouvert NGC 2516 ; la Figure VII - 6
montre I'ajustement d'un isochrone et de la ZAMS de la Figure VII - 4 sur les observations. Tout
d'abord la ZAMS a été placée "au mieux" en coincidence avec les observations, mais en bordure
inférieure de la séquence observée car c'est 12 que se trouvent les étoiles d'age zéro.
Cet ajustement de la ZAMS se fait de la méme facon que pour la question I - 5: on fait glisser la
ZAMS parallélement a l'axe des ordonnées et parallélement a l'axe des abscisses pour avoir le
meilleur ajustement ; le décalage le long de 1'abscisse donne le rougissement E(B-V) de l'amas et la
différence entre les deux échelles en ordonnée représente le module de distance.
Ensuite on cherche quel isochrone coincide au mieux avec les observations en prenant en compte non
seulement les étoiles situées au voisinage de la série principale mais également celles qui en sont le
plus éloignées. Le résultat est montré Figure VII - 7. Jpoce
On pourra se reporter a un exercice proposé sur ce theme dans le fascnculc de Travaux Dirigés.

o "TH Faﬂ’“
Un tel procédé : ajustement de la ZAMS sur la série pnncnpale obscrvee est la méthode qui
permet de calculer, pour un amas, le gl risseme! @i#e’- encore appelé extinction
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Figure VII - 4 : Réseau d’isochrones pour une composition chimique de population I. L’enveloppe inférieure
représente la ZAMS. L’age est indiqué en logarithme décimal et d’un isochrone a ’autre, il y a un décalage

en age de 0,1 (en valeur logarithmique).
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On a: E(B-V) = 0,12 et V-My = 8,35.

ustement de la ZAMS au diagramme de I'amas NGC 2516.
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Figure VII - 7: Ajustement de l'isochrone log(age) = 8,15 (soit 140 10° ans) au diagramme de I'amas
NGC 2516, apres correction du rougissement.

Question VII - 3 :
a) En comparant la Figure VII - 6 a la Figure I - 6 de l'Annexe I dire a quelle classe de luminosité
appartiennent les étoiles qui ne sont pas sur la série principale.
b) Pourquoi n'y a-t-il pas d'étoiles dans la région correspondant a My = -2,0 et (B-V) de 0,0 a
102

Question VII - 4 : On considére une étoile appartenant a la série principale de l'amas représenté
Figure VII - 5. On suppose que cette étoile est en réalité une étoile double dont les deux composantes
sont identiques, c'est-a-dire quelles ont le méme type spectral et la méme classe de luminosite.
Calculer le déplacement de 1'étoile, résultant de cette binarité, sur le dzagramme HR.

Quelle conclusion pouvez-vous en tirer quant a la largeur de la série principale de l'amas
Figure VI - 5 ?

La binarité, non détectée, est l'une des causes importantes de la largeur de la séquence principale.

VII - 4 - 2 - Influence de la composition chimique sur la ZAMS : test
observationnel avec I'amas des Hyades
Dés la découverte des étoiles naines déficientes en métaux on a remarqué qu'elles n'occupaient pas

dans le diagramme HR les mémes positions que les étoiles de population | : elles se trouvaient
"sous" la série principale définie par ces demiéres, d'od le nom de sous-naines. (voir

chapitre 1 -3 -4-1)
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L'effet de la composition chimique sur la position de la ZAMS est représenté sur la Figure vy _ 4
On remarque que pour une méme valeur de X, la ZAMS correspondant 4 un modéle moins riche en
métaux est plus a gauche, ce qui est bien ce qu'on observe avec les étoiles sous-naines.

log L/Lg

Figure VII - 8: Effet de la composition chimique sur la ZAMS. Chacune des courbes correspond & une
composition chimique différente représentée par les valeurs X et Z, sachant que Y = 1-X-Z.

JpA°
< > (} 1
Question VII - 5 : A partir des résultats du chapitre VI trouver un paramétre, autre que la
composition chimique, qui influe sur la }?osmon de la séquence heonque da age zéro.
Question VII - 6 : Combien de paramezres sont calculés quand on compare la sé Ei:guem'e principale
d'un amas a une séquence théorique ? < %@MW Ascau AN LR e

L'amas des Hyades est 'amas ouvert le plus proche du systéme solaire. I est situé A une quarantaine
de parsecs ; il joue depuis des dizaines d'années le role d'amas de référence (voir Chapitre I -4 - 1)
pour la population I. Les étoiles de cet amas observées par le satellite HIPPARCOS, ont des
parallaxes trigonométriques trés précises. On peut ainsi tracer directement le diagramme HR de
I'amas (My en fonction de (B-V)) sans avoir recours 4 un isochrone pour calculer le module de

distance ; cet amas étant trés proche, E(B-V) = (.
\w.ﬁb di o "t:;“

Les analyses spectroscopiques des €toiles de cet amas ont montré une symabondance des métaux par
rapport 4 l'abondance cosmique ([Fe/H] = 0,14). Pour déterminer I'dge de cet amas on calcule des
isochrones ayant une métallicité adaptée a celle de 1'amas.

L'abondance en hélium ne peut pas étre déterminée par spectroscopie, car les étoiles encore sur la
série principale sont trop froides.
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On ne considére pas, a priori, que I'hélium a la méme abondance que le Soleil ; on va déterminer
cette valeur en recherchant quelle abondance de I'hélium il faut introduire dans le modéle de structure

interne pour reproduire le diagramme HR de l'amas. s
La Figure VII - 9 montre la ZAMS qui coincide le mieux avec les étoiles de la série principale des

Hyades observées par HIPPARCOS.
La valeur de Y correspondant a cette
solaire. Sur la Figure VII - 9 la ZAMS correspondant a I
remarque qu'elle est "sous" celle des Hyades ce qui correspon

surabondantes en métaux.
B

ZAMS : 0,26 (+ 0,02) ; elle est similaire 2 la valeur du modéle
abondance solaire est aussi représentée et on
d bien au fait que les Hyades sont

g . ! ] i
39 3.85 3.8 375 33 3.65

Figure VII - 9: Diagramme HR : magnitude bolométrique (My,;) en fonction de la température effective
€n lowtthme (log Teyy) on:

la séquence en trait plein représente la ZAMS avec des abondances solaires
- hnﬁqmme en pointillé représente la ZAMS avec I’abondances des Hyades ; les observations sont repré-

- lﬁkwhmmammbmesd’emm
Iﬁm ongue mélange a été adoptée pour le calcul des deux ZAMS.
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VII - 4 - 3 - Conclusion

Ce résultat montre que la détermination de la distance d'un amas ouvert et de son rougissement, par
comparaison de la séquence principale observée a la ZAMS, donne un résultat dont la précision est
nécessairement limitée par suite des effets de la composition chimique sur la ZAMS. Ceux-ci pe
peuvent étre pris en compte que si la spectroscopie des étoiles de I'amas a permis de mesurer
I'abondance des métaux. Mais de toute fagon I'abondance de I'hélium restera indéterminée car il n'est
pas mesurable directement dans le spectre des étoiles (voir chapitre V - 3 - 4).

L'abondance de I'hélium ne peut étre déterminée par les modeles de structure interne que si l'on a par
ailleurs mesuré la distance de I'amas.

La difficulté vient de ce que les séquences principales de différentes compositions chimiques sont
paralléles (Figure VII - 8 ). Un déplacement dii 4 une différence de composition chimique se traduit
par une erreur sur la distance, erreur non décelable, sauf dans le cas de mesures directes de Ia
parallaxe des étoiles de I'amas.

Une mauvaise distance aura pour conséquence l'attribution d'un dge erroné a l'amas.

VII - 5 - SEQUENCES EVOLUTIVES DE POPULATION II

Pour les étoiles de population II il n'y a pas d'étoile individuelle qui puisse jouer le role du Soleil en
tant qu'étoile test et le traitement de la convection se fait par analogie avec le modegle solaire.

Les grandes étapes de I'évolution d'une étoile de population II sont représentées Figure VII - 10 ;

la masse initiale est de 0,7 M@ et la composition chimique est Z = 0,001 et Y =0,24.

Les étapes sont les mémes que pour une étoile de population I et elles sont indiquées sur la
Figure VII - 10.

Aprés une longue phase sur la série principale, de I'ordre de 16 milliards d'années, I'étoile évolue
vers les géantes rouges, développe une coquille autour du noyau dans laquelle I'nydrogéne brile en
couche pendant 2.5 milliards d'années.

A ce moment-1a une zone convective superficielle se développe et provoque des mélanges avec les
zones profondes riches en hélium, produisant un enrichissement en hélium des couches
superficielles, par rapport 4 I'abondance initiale

La phase géante rouge dure quelques 300 millions d'années pour aboutir au déclenchement de la
fusion de I'hélium avec tout d'abord I""hélium flash". Rappelons qu'il ne se produit pas d'effets
observables, mais la structure du noyau est profondément modifiée car la dégénérescence du aZ
d'électrons est supprimée. A la suite de ce flash le point figuratif de I'étoile dans le diagramme HR
se retrouve, avec une luminosité plus faible, dans la région appelée branche horizontale (notée
BH en abrégé).

La BH est le lieu des étoiles, de faible masse, pauvres en métaux, ou se produisent les réactions
nucléaires de fusion de I'hélium, calmement, dans le noyau. L'évolution des étoiles de population [
ne présente pas une telle structure dans le diagramme HR.

Aprés son séjour sur la BH, I'étoile refait une incursion vers les géantes rouges et des instabilités s¢

développent : elles correspondent aux observations des étoiles variables de type RR Lyrae (voir
chapitre 1 - 3 - 2).
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Une fois la combustion de I'hélium terminée dans le noyau, l'étoile poursuit son évolution en
développant autour du noyau une coquille ot briile I'nélium. Le point figuratif atteint a nouveau le
haut de la branche des géantes rouges. Des phénomenes de perte de masse se développent et I'étoile
évolue vers le stade de nébuleuse planétaire puis de naine blanche selon le mécanisme vu

précédemment.

L Nébuleusa SaC Lo s
LG planétaire - H i
. flagh
combustion
1000} de 1'hélium i
e iinate T ¢ouchdp géantes
bilité (RR-L a) \ HEas
bra‘ﬁgggzont le /
100F . cqmhustion, 3 z ;
@ noyau )ﬁ//ﬁfw) ”’”’/ o
10 =
ir 4
Fin de 1la
séquence {nidoay combustion
d'ace T i de 1'hydrogéf1e
dans le
11 noyau _
10
i 1 | |
A0 39 38 37 36

log(T surface)

Figure VII - 10: Trajet évolutif dans le diagramme HR d’une étoile de 0,7 M. Les dges correspondants
aux phases principales sont indiqués en milliards d’années.
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VII - 5 - 1 - Les étoiles variables RR Lyrae

L'origine de Ia pulsation de ces étoiles est la méme que celle des étoiles céphéides de population |
Ces étoiles ont le méme role de "chandelle", mais leur luminosité étant beaucoup moins grande .que
celle des céphéides, leur champ d'application est plus restreint.

Nous reviendrons sur le réle de calibrateur de distance des étoiles RR Lyrae.

VII - 5 - 2 - La branche horizontale

La branche horizontale est le lieu des €toiles de population II qui briilent leur hélium.

La Figure VII - 11 représente dans le diagramme HR théorique I'évolution, seulement & partir de ;N
branche horizontale, pour des €toiles de différentes masses. Les lignes qui partent de cette séquence
représentent l'évolution ultérieure de I'€toile qui retourne vers les géantes rouges. Le lieu oil I'hélium
commence  briller est appel¢ "branche horizontale d'dge zéro" soit encore ZAHB (Zero age
horizontal branch) par analogie avec la série principale d'ige zéro correspondant a la phase de
combustion de I'hydrogéne.

Les étoiles de la branche horizontale dessinent une relation entre la masse et la luminosité présentant une certaine
analogie avec la séquence principale et pour laquelle il existe aussi une relation masse-luminosité.

Pour comparer la BH aux observations on transforme la température effective et la luminosité
calculées en parametres observables: magnitude absolue My et (B-V)p. La Figure VII - 12
représente une telle transformation : on remarque que la séquence ol les étoiles briilent leur hélium
est devenue "horizontale" pour un certain domaine de température, d'olt son nom. Ce changement de
pente, tout 2 fait fortuit, est une conséquence de la calibration.

VII - 6 - ISOCHRONES DE POPULATION II

VII - 6 - 1 - Effet de la composition chimique sur les isochrones

Les amas globulaires offrant une grande variété de composition chimique, il est nécessaire pour
chaque émde de calculer les isochrones correspondants.

A titre d'exemple la Figure VII - 13 représente des isochrones correspondant & Y = 0,23 et
Z = 10,0002 avec [Fe/H] = - 2,15 et [O/Fe] = 0,3 ; le diagramme HR d'un amas globulaire de méme
métallicité a été superposé a ces isochrones.

On remarquera que les isochrones se rejoignent sur la branche des géantes rouges.

Larégion du coude offre une différenciation marquée en fonction de 1'age : c'est cette région du
diagramme HR qui permettra d'attribuer un 4ge & un amas globulaire.

La Figure VII - 14 montre comment on repére la position du coude.

La Figure VII - 15 représente 3 isochrones du méme age (15 milliard d'années) mais calculés avee
3 compositions chimiques différentes: a4 une température donnée on note que lisochrone
correspondant au modéle le plus déficient en métaux est le moins lumineux, sur la ZAMS.

Cet effet ne se retrouve pas sur la branche horizontale : la Figure VII - 16 mpféseffte la fe’“‘?"“
théorique entre la luminosité de la branche horizontale calculée 4 une température donnée en fonctnon
de [Fe/H]. On remarque sur la figure VII - 15, au dela du coude, au niveau de la branche des géantes.
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Figure VII - 11: Trajets évolutifs d’étoiles de population II dans le diagramme HR, & partir de la phase
de combustion de I’hélium. La masse, en unité de masse solaire, est indiquée.
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Figure VII - 12: Les mémes trajets évolutifs que ceux de la figure VII - 11 sont représentés mais aprées
transformation de (L,T.ss) en (My,B-V).
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qu'on a un effet inverse de celui observé sur la ZAMS : c'est l'isochrone le plus déficient en métaux
qui est le plus lumineux. Ces différences de comportement entre la ZAMS et la ZAHB résultent de |5
modification de structure de 1'étoile.
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Figure VII - 13: Diagramme HR de I’amas globulaire M 15 avec superposition d’isochrones dont les ages
sont: 12, 13, 14 et 15 milliard d’années. L’isochrone le plus jeune (12 10° ans) est celui dont le coude est
le plus bleu et le plus lumineux.
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Figure VII - 14: Diagramme HR de I’amas M 68. La position du coude est définie comme étant le point

ayant l'indice (B-V) le plus petit, sur la séquence de l'amas, sans considérer la branche horizontale. A ce
point 2, la tangente est verticale. La magnitude V du coude vaut N =191
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Figure VII - 15: Isochrones du méme age: 15 milliards d’années mais ayant des compositions chimiques
différentes: [Fe/H] = -1,00, -1,5 et -2,0; [a/Fe| représente 'abondance des éléments tels que l'oxygéne
et le silicium. Remarquer que 'intervalle entre les isochrones [Fe/H] = -1,0 et [Fe/H] = -1,6 n’est pas le
meéme qu'entre -1,5 et -2,0.
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Figure \ II - ‘1‘6 :lRelation théorique entre la magnitude absolue My de la branche horizontale et 12 valeur
de la métallicite [Fe/H]. La valeur de la magnitude absolue correspond, dans le diagramme HR, ala
valeur de la température effective: log T = 3,84 (voir figure VII - 11).

VII - 6 - 2 - Comparaison des isochrones aux diagrammes HR des amas
globulaires
La détermination de 1'age d'un amas globulaire peut, en principe, se faire en ajustant le diagramme
HR de I'amas a un réseau d'isochrones calculés avec la métallicité de I'amas. Cet ajustement
nécessite la détermination de la distance et du rougissement.
Comme dans le cas de la population I une telle comparaison intervient aprés la calibration de
(Luminosité, température effective) en My , (B-V)). Cette transformation nécessite de tenir compie
de la métallicité [Fe/H] ; la calibration fait appel aux observations des étoiles sous-naines et i des
modeles d'atmosphéres.
Les difficultés pour :
- avoir une séquence principale de l'amas globulaire (voir chapitre 1 -3 - 3 - 2)
- transformer la température effective en indice de couleur ou vice versa
font que, pratiquement, I'age d'un amas globulaire est déterminé uniguement A partir de la position
du coude dans le diagramme HR.
Trois étapes sont nécessaires :
1°) Calculer des réseaux d'isochrones avec des métallicités variées, permettant d'établir pour
chacune d'entre elle une relation entre 'age et la magnitude absolue du coude (Figure VII - 17)
(Mpol), puis transformer Mpo) en My.
2°) Mesurer la magnitude V du coude sur le diagramme de I'amas (Figure VII - 14).
3°) Déterminer la distance et le rougissement de I'amas afin de transformer V en My pour le coude
de I'amas et comparer cette valeur a celles du 1°) pour obtenir l'dge.
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Figure VII - 17: Isochrones pour 10, 12, 14 et 16 milliards d’années. [a/Fe] représente 'abondance des
€léments tels que 'oxygene et le silicium.

La seule transformation théorique est celle de la luminosité en Mpg puis My ce qui implique une
correction bolométrique mais on s'est affranchi de la transformation de la température effective en
indice de couleur.

VII - 6 - 3 - Conclusion

La détermination de 1'dge des amas globulaires fait appel a des isochrones qui doivent étre trés
diversifiés a cause de la variation de la composition chimique parmi les amas globulaires.

La seule position en (My) du coude de l'isochrone dans le diagramme HR permet de calculer I'dge
d'un amas globulaire  condition que sa distance soit déterminée. Ce point crucial sera abordé dans le
chapitre suivant.

Les jncertitudes sur la position du coude sont théoriques et observationnelles. Les incertitudes
théoriques proviennent des ingrédients physiques nécessaires au calcul d'un modele d'étoile ; les
incertitudes observationnelles sont associées a la détermination de la distance de l'amas . Rappelons
qu'aucune étoile de population II, ne permet de tester les paramétres - tels la longueur de mélange et
I'abondance de I'hélium - comme le Soleil permet de le faire pour les étoiles de population I.

Une estimation des incertitudes théoriques peut étre faite en modifiant de fagon "raisonnable” les
paramétres physiques nécessaires au calcul d'un modle et en calculant l'influence sur I'age résultant.
Une variation de I'age de + 15% est ainsi calculée. Ce résultat doit encore étre considéré comme étant
un exercice de calcul et non pas comme une barre d'erreur définitive.




REPONSES AUX QUESTIONS

Question VII - 1 :
Les amas globulaires sont situés dans le halo de la Galaxie, 4 des distances plus grandes que les amgag

ouverts qui sont dans le disque de la Galaxie. Ceci signifie que I'éclat des étoiles de petite masse est
beaucoup plus faible dans les amas globulaires que dans les amas ouverts, d'ou des observatigng
plus difficiles. On s'intéresse aux étoiles de petite masse car ce sont celles qui restent sur |3 série
principale méme si I'amas est évolué.

Question VII - 2 :
D'aprés le paragraphe III - 6 - 1, aux températures ol I'oxygéne est produit, il y aura aussi gy
carbone C et du néon Ne.

Question VII - 3 :
a) Les étoiles qui ne sont pas sur la ZAMS Figure VII - 6 ont pour coordonnées (B-V)o=1,1¢t
My = -2. D'aprés la Figure I - 6 de I'Annexe I ce sont des étoiles géantes. }w@ﬂ %
b) Si on se reporte 4 la Figure VI - 3 la durée de la phase qui conduit 'étoile de la série principale
aux géantes rouges est trés rapide. On a donc peu de chance d'observer une étoile de I'amas
dans cette phase.

Question VII - 4 : _

Notons par E; et E, 1'éclat de chacune des deux étoiles du systéme binaire. On a E; = E,. L'éclat
total E du systéme vaut : E = 2E;. Notons par m la magnitude apparente du systéme et par m, la
magnitude apparente d'une seule des deux étoiles.

Par définition des magnitudes on a :

m - my =’2,510gE£1
m-m; =-25log2
m-m; =-075

L'ordonnée de la Figure VII - 5 est la magnitude apparente, dans le visible. La binarité produit un
déplacement en ordonnée de -0,75 magnitude vers le haut : I'étoile double est "vue" plus brillante
que 1'étoile simple.

La valeur de (B-V) représente la température effective de l'étoile affectée éventuellement par
I'extinction interstellaire ; la température effective de chaque étoile est la méme, les étoiles ayant
méme type spectral et méme classe de luminosité. Lorsque les deux étoiles sont vues ensembles, 12
température effective reste la méme. On a une démonstration de ce résultat, en remarquant que (B'V?
est la mesure de la pente de la distribution d'énergie (voir Annexe 1) ; cette pente n'est pas changée s!
la distribution d'énergie est multipliée par un facteur 2 car il y a deux étoiles.

Donc la position d'un point dans la Figure VII - 5 correspondant 4 une étoile double, par rapport a 12
position d'une étoile simple, sera déplacée seulement le long de l'axe des ordonnées de I
valeur -0,75 magnitude. Cette valeur correspond, en moyenne, 4 la largeur de la séquence principale,
a (B-V) constant.
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Question VII - 5 : .s
Le paramétre "longueur de mélange” qui décrit le transport d'énergie par la convection doit étre

introduit dans le calcul d'un modéle d'étoile. Selon la valeur donnée a ce paramétre, la position de la

ZAMS change.

 Question VII - 6 : -
 Les paramétres déterminés par la comparaison entre la ZAMS et la séquence principale d'un amas

sont : le rougissement E(B-V) et le module de la distance. &
Il peut paraitre illusoire de vouloir, en plus, déterminer un autre paramétre tel que la composition
chimique, car la Figure VII - 8 nous montre un déplacement parallele des ZAMS en fonction des
valeurs de (X, Y, Z). Une différence de composition chimique, non détectée, affectera la valeur de

~ E(B-V) et le module de distance. ‘
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VIII - 1 - INTRODUCTION

Dans le scénario actuel de la naissance puis de l'évolution de 1'Univers, les objets - étoiles, amas - les
plus déficients en métaux de la Galaxie sont ceux qui, probablement, se sont formés les premiers,
Déterminer leur dge permet donc de définir une borne inférieure pour I'4ge de 1'Univers obtenu par
ailleurs  partir d'analyses différentes partie A.

On pourra lire ou relire dans I'Appendice de la partie A, l'article IV ;: "L'dge de I'Univers donne le
vertige aux Astrophysiciens”.

1l faut d'abord détecter les objets les plus déficients en métaux de la Galaxie : ce sont les amas
globulaires, les étoiles isolées étant exclues pour déterminer un age fiable.

La détermination de 1'dge d'un amas nécessite d'avoir :
- obtenu un diagramme HR avec une série principale bien définie
_ calculé la métallicité [Fe/H] ainsi que l'abondance des autres éléments métalliques tels que
l'oxygéne
- mesur€ le rougissement puis la distance.

Le tracé de la séquence d'un amas globulaire nécessite le calcul de la valeur moyenne des
observations (V, B-V) (voir chapitre I - 3 - 2 et Figure I - 12), valeur différente d'un auteur a
l'autre : des écarts de 0,03 sur les valeurs de (B-V) pour la méme magnitude apparente V sont
fréquentes.

La métallicité [Fe/H] est mesurée a partir de I'analyse spectroscopique des €toiles les plus brillantes
d'un amas globulaire, c'est-a-dire des étoiles géantes et des étoiles de la branche horizontale (voir
Figure I - 11). Actuellement on n'a pas encore de mesure d'abondance pour des étoiles de la
séquence principale.

Question VIII - 1 : Le diagramme de l'amas M68 (voir Figure I - 11) a é1é obtenu avec un
télescope de 4 metres de diamétre.
a) En supposant que l'on ait gardé le méme détecteur, quelle serait la magnitude limite en utilisant
un télescope de 8 métres de diamétre ?
b) A partir des chapitres antérieurs , commenter la détermination de [ Fel/H] et sa validite.
¢) Enumérer les avantages apportés a l'étude des amas globulaires par lutilisation de grands
télescopes au sol ou en orbite autour de la Terre.

Les amas globulaires situés dans le halo galactique ont un faible rougissement. La détermination du
rougissement étant imprécise on a aisément un écart de + 0,02 sur la valeur de E(B-V), selon les
méthodes utilisées.

Question VIII- 2 : Faire la liste des difficultés propres aux amas globulaires dans la détermination
de E(B-V).




Les calibrateurs du module de distance sont (voir chapitre [ -4 -3 ):
* les €toiles sous-naines
= les étoiles RR Lyrae
Moins d'une dizaine d'étoiles sous-naines peuvent avoir des mesures de parallaxe trigonométrique
faites depuis le sol, mais elles sont imprécises : l'erreur sur la parallaxe atteint 50%.
La magnitude absolue des RR Lyrae est la méthode qui permet de déterminer la distance d'un amas .

La calibration des magnitudes absolues des étoiles sous-naines et des RR Lyrae sera traitée dans les
paragraphes suivants.

VIII - 1 - 1 - L'dge des amas globulaires : état des lieux en 1989

Le Tableau VIII - 1 donne les 4ges des amas globulaires, déterminés en 1989, selon la méthodologie
développée au chapitre VII - 6. Tous ces ages sont basés sur :
- le méme réseau d'isochrones
- la méme méthode de détermination de la distance basée sur les étoiles RR Lyrae (voir
chapitre 1 -3-3-2)

Tableau VIII - 1 : 4ges calculés en 1989

amas [Fe/H] age (10° ans)
NGC 4590 (M 68) -2,09 16,8
NGC 5272 (M 3) -1,66 18,7
NGC 6205 (M 13) -1,65 19,1
NGC 6341 (M 92) -2,24 20,9
NGC 7078 (M 15) -2,15 18,9
NGC 7099 (M 30) -2,13 18,9

Ce tableau montre que les 4ges sont indépendants de la métallicité, tout an moins dans cet intervalle
de valeurs de [Fe/H] ; sur une base d'une vingtaine d'amas un 4ge de (19 = 1,5) 10° ans fut
déterminé pour caractériser 1'dge des objets les plus vieux de la Galaxie.

Indépendamment du besoin d'avoir une détermination précise des distances, besoin exprimé depuis
longtemps (voir chapitre I - 3 - 3 - 2) les observations spectroscopiques commengaient 3 mettre en
évidence une valeur de I'abondance de l'oxygéne par rapport au fer, différente de zéro. Une révision
des modéles de structure interne s'imposa. Les isochrones calculés avec [O/Fe] = 0,6 réduisent les
dges donnés Tableau VIII - 1 de 2 milliards d'années.

11 est important de noter que le fait d'utiliser un autre réseau d'isochrones - toujours en 1989 - mais
en gardant la méme valeur [O/Fe] = 0,0, réduisait aussi les dges de 2 & 3 milliards d'années.

Etant donné les incertitudes théoriques, I'dge de ces amas était alors globalement estime a (19 = 3)
milliards d'années, avec une limite inférieure de 16 milliards d'années.

Les imprécisions liées aux déterminations des distances ne pouvaient pas encore &tre levées, il fallait
attendre les résultats des mesures parallactiques obtenues  partir de la mission spatiale HIPPARCOS
lancée en 1989.

[
)
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VIII - 2 - LES PROGRES REALISES DURANT LES ANNEES 1999

VIII - 2 - 1 - Les modeles de structure interne

Le chapitre VI - 3 permet de réaliser les avancées faites dans la construction des modéles d'étoiles
griice au Soleil comme étoile test. Ces progres furent appliqués aux calculs d'isochrones d'étoiles de
population II. Cependant, comme cela a déja été souligné, la longueur de mélange reste I'un deg
paramétres les plus incertains de la modélisation.

VIII - 2 - 2 - La composition chimique des amas
Les observations spectroscopiques d'un grand nombre d'étoiles de la branche des géantes a permis
de fixer 'abondance de l'oxygéne a la valeur [O/Fe] = 0,3.

On commence aussi A mettre en évidence des variations de 1'abondance de 'oxygéne, du carbone et
de I'azote d'un amas 3 un autre. Ces variations sont interprétées comme résultant de mouvements de

réactions de fusion thermonucléaires dans les couches profondes (voir chapitre VI - 5). P
et ol o
Question VIII - 3 : Comparer le diagramme HR de I'amas globulaire M13 TNGC 6205) qui se
 trouve dans la pochette de Document de Travail, avec celui de l'amas M3 (Figure VI - 1)
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Figure VIII - 1: Diagramme couleur-magnitude de 'amas globulaire M 3.

VIII - 2 - 3 - L'age des amas globulaires : le point en 1996
En combinant :
- la magnitude absolue du coude du diagramme HR déterminée a partir de I'estimation du
module de distance de I'amas '
-mmm&mlwmﬂmmwyﬁmﬁcﬁmmmkw.
_ de réactions nucléaires, I'opacité du gaz, I'équation d'état du gaz, la convection 3
on estume que les amas globulaires les plus déficients en métaux (Tableau VIII - 1) ont un dge

. . ci _ de 15
. milliavds memmpﬁmdsiz_loﬂummmmw-lﬁm____ .




Ce sont essentiellement les progrés dans le domaine de la physique de la structure inteme des €toiles
qui ont conduit & une diminution de I'dge des amas.

VIII - 3 - HIPPARCOS, LES ETOILES SOUS-NAINES ET L'AGE DES
AMAS GLOBULAIRES

VIII - 3 - 1 - La séquence des étoiles sous-naines

Environ 500 étoiles sous-naines sont suffisamment proches du Soleil pour que leurs parallaxes
puissent avoir été déterminées a partir des observations du satellitet HIPPARCOS.
Pour définir une séquence de référence, il faut :
a) sélectionner les étoiles ayant une mesure de la parallaxe suffisamment précise (15% )pour le
but recherché

b) déceler les étoiles binaires de I'échantillon : leurs magnitudes apparentes étant affectées par
cette binarité, ces étoiles perturberont le résultat final
Pour étre considéré comme expurgé de toute étoile binaire, un échantillon doit avoir subi tous les
tests observationnels, ce qui n'est jamais le cas ; des méthodes statistiques ont été développées afin
de corriger globalement les valeurs des magnitudes d'un effet de binarité non détecté.

¢ ) déterminer la valeur de l'extinction pour chaque étoile
Cette détermination utilise les méthodes qui font appel aux cartes d'absorption interstellaire (voir
Annexe I) ; dans le cas des étoiles sous-naines, le rayonnement de l'étoile n'est pas directement
utilis€ de facon 2 limiter les effets de la particularité de 1'étoile sur la détermination de E(B-V)

d) mesurer [Fe/H] pour chaque étoile (chapitres V-2-1etV -3.)
La précision dépend de la résolution spectrale utilisée ; en moyenne, l'erreur est de + 0,07.
Selon la valeur de I'abondance du fer adoptée pour le Soleil, les valeurs de [Fe/H] peuvent étre tres
différentes Dans la Table V - 1 I'abondance du fer dans le Soleil est: 7,51 ; des déterminations
antérieures donnent une valeur de 7,45. Lorsqu'on compare des résultats, il ne faut pas négliger une
telle différence.

e) calculer la magnitude absolue My en tenant compte des effets de s€lection
La magnitude absolue des étoiles sélectionnées est calculée par la relation classique :

My =V + 5 log(w) + 5 — 3,1 E(B-V) ol w est la valeur de la parallaxe de I'étoile

Pour que ces étoiles puissent définir une séquence de référence, similaire 2 une ZAMS il faudra les
regrouper par domaine de métallicite .

La Figure VIII - 2 montre la relation (B-V) en fonction de My pour cet échantillon apres correction de
I'extinction. La dispersion des points refléte la variété de métallicité de ces étoiles.

Question VIII- 4 : Calculer l'erreur sur le module de distance correspondant & une erreur de 15%

sur la parallaxe.

e ST
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Figure VII - 2: Diagramme HR d’étoiles sous-naines ayant une parallaxe mesurée par HIPPARCOS

avec une précision meilleure que 20% - I'indice de couleur (B-V) a été corrigé du rougissement. La ligne
continue représente la séquence principale de I’amas des Hyades.

Question VIII- 5 : Faire la liste des méthodes qui peuvent éfre utilisées pour détecter les étoiles

binaires. - Ueaua it | Tallny [ O ART VYTV ToSOLRAL — l’l“: i

Question VIII - 6 : Comparer la Figure VIII - 2 & la Figure VII - 15 et commenter.

Soulignons que les valeurs de My calculées pour chaque étoile ne peuvent pas étre directement
utilisées pour la construction de la série principale des sous-naines, car le résultat est affecté d'un
biais statistique dont il faut tenir compte.

Ce biais statistique provient de ce que les €toiles sélectionnées n'ont pas €té choisies au hasard parmi
l'ensemble de toutes les étoiles sous-naines mais qu'une sélection a été faite sur des criteres
observationnels.

Nous allons décrire I'un de ces biais qui conduit 2 une surestimation de la valeur de la parallaxe.
Supposons que l'on cherche a définir la magnitude absolue d'un certain type d'étoile. Afin
d'augmenter la taille de I'échantillon, c'est-a-dire le nombre d'étoiles qui seront utilisées pour calculer
la valeur moyenne de My, on observe de plus en plus d'étoiles ayant de faibles valeurs de la
parallaxe. On augmente ainsi le volume de I'espace exploré. La valeur mesurée de la parallaxe, o, est
la vraie valeur de la parallaxe de 1'étoile wp affectée par l'erreur de mesure Aw. On mesure donc,
g + Aw ou wg - Aw. A la limite des mesures de la parallaxe, I'échantillon ne contiendra que des
mesures dont la valeur est: wp + Aw donc la distance sera sous-estimée par rapport i wgetla
luminosité de ces étoiles sera trop faible.

Question VIII - 7 : Démontrer que ce biais statistique produit une sous-estimation de la
luminosité des étoiles

1l existe des méthodes statistiques qui permettent de calculer I'écart entre la valeur moyenne calculée
et la "vraie" valeur de la moyenne c‘est—h_-d.ire la valeur quand celle-ci est déterminée a partir d'un
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échantillon représentatif. Dans le cas de ces étoiles sous-naines une telle correction sur My est
comprise entre 0,01 a 0,07 magnitude.

Ainsi pour définir une séquence de référence a partir des étoiles sous-naines observées par le satellite
HIPPARCOS, il faut corriger les valeurs calculées de My de biais statistiques résultants de la
définition de l'échantillon. Ces biais ont plusieurs origines :
» mesure des parallaxes - voir ci-dessus-
» répartition des valeurs de [Fe/H] parmi les étoiles de 'échantillon. Les étoiles sous-naines
ayant une faible déficience en métaux sont les plus nombreuses parmi I'ensemble de ces
étoiles détectées a ce jour .
» binarité non décelée qui affecte les valeurs de V et (B-V)
C'est seulement aprés que tous ces effets aient été corrigés que I'on a une séquence de référence.

La séquence de référence doit étre adaptée 2 la métallicité de 1'amas (voir Figure VII - 15), mais il n'y
a pas assez d'étoiles sous-naines dans I'échantillon pour pouvoir définir des séquences pour
n'importe quelle métallicité. On définit des sous-groupes parmi les €toiles sous-naines, par exemple
celui de toutes les étoiles sous-naines telles que : [Fe/H] < -1,8 et on corrige l'indice de couleur
(B-V) de chacune de ces étoiles pour le ramener a un indice correspondant 2 la valeur [Fe/H] = - 2,2.
La correction appliquée i (B-V) a pour ordre de grandeur - 0,02 magnitude.

La Figure VIII - 3 représente le diagramme HR pour un échantilion de ces étoiles sous-naines
résultant de l'analyse de tous les points développés ci-dessus. Cette Figure ne comporte que des

My [mag]

A o e T T
0.4 0.6 0.8

(B"V)u [mag]

: o me tracé avec les étoiles sous-naine dont la parallaxe es!z mesurée i muux que
f;g?zre ;:Ig afe;?pl:ﬁjﬁ -1,8; les étoiles représentées par un cercle sont suspectées d’étre binaire. Pour
mp‘ int sont représentées les barres d'erreur sur My et sur (B-V),. La droite représente la série

g ;;5?43 P s des Hyades (population I). Par rapport & la figure VIII - 2, les couleurs des étoiles

 sous-naines ont €6 corrigées de telle sorte qu'elles correspondent [Fe/H] = -2,2.
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étoiles sous-naines avec [Fe/H] < -1,8 ; la séquence principale de l'amas ouvert des Hyades, de
population I est dessin€ a titre de comparaison. On remarque que toutes les sous-naines ne sont pas
sur la série principale : certaines sont au-dela car leur masse est telle que leur évolution est plus
rapide et le coude se dessine. Cette Figure montre d'une maniére empirique que seules les étoiles
sous-naines avec My > 5,0 peuvent étre considérées comme étant sur la série principale.

Cependant les analyses de ces effets vont étre différentes suivant les échantillons sélectionnés.

VIII - 3 - 2 - Détermination du module de distance d'un amas
globulaire avec une séquence d'étoiles sous-naines

La détermination du module de distance d'un amas globulaire se fait en choisissant une séquence
d'étoiles sous-naines ayant une métallicité correspondant 4 celle de I'amas.

La Figure VIII - 4 montre I'ajustement des observations de quatre amas globulaires a une séquence
de référence composée d'étoiles sous-naines. Ces amas ayant une métallicité trés proche, la méme
séquence de sous-naines a été utilisée pour déterminer les modules de distance. Le module de
distance est obtenu comme on I'a vu précédemment au chapitre VII en déplacant les diagrammes
d'amas le long de I'axe des ordonnées jusqu'a obtenir une bonne coincidence ; la différence entre les
échelles des ordonnées donne le module de distance. Si les magnitudes apparentes, V, des amas,
n'ont pas été corrigées du rougissement pour faire cet ajustement, la différence est appelée module de
distance apparent ; cette grandeur est souvent notée (m-M)y au lieu de (V - My).

Le Tableau VIII - 2 montre la variation de la valeur du module de distance apparent en fonction du
rougissement utilise. ;

Tableau VIII - 2 :
Effet de l'extinction interstellaire sur le module de distance de I'amas Me68

E(B-V) [Fe/H] (m-M)y
0,07 - 2,09 1537
0,05 -2,09 1329
0,03 - 2,09 15,19

Question VIII - 8 :

En supposant que 'ajustement du diagramme HR de l'amas M68 a la séquence des sous-naines se
fasse uniquement avec la partie rectiligne de la série principale de la Figure VI - 4, c'est-a-dire pour
(B-V)y entre 0,9 et 0,6 montrer que le module de distance augmente de 0,10 mag si E(B-V)
augmente de 0,02.

Question VIII - 9 : A partir du chapitre VII - 6 - 2 et de la Figure VI - 17 préciser comment varie
l'dge attribué a l'amas M68 en fonction de la valeur de E(B-V).

Le Tableau VIII - 3 rassemble les modules de distance obtenus pour un méme amas M92 en utilisant
des échantillons d'étoiles sous-naines et des biais statistiques différents d'un auteur a l'autre.
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i Figure VIII - 4: Diagramme couleur-magnitude de quatre amas globulaires, ajusté a une séquence d’étoiles

sous-naines aprés correction de l'extinction interstellaire sur l'indice (B-V). La métallicité [Fe/H] pour

i chaque amas est:
M 30:-2,13: M 92:-2,24; M 68:-2,09; M 15: -2,15.

La plus petite valeur du module de distance 14,67 (ligne C du Tableau VIII - 3) provient du
traitement le plus complet des biais observationnels. Il peut étre surestimé ; la ligne D reprend le
méme échantillon : un autre traitement de la binarité conduit 2 un module de distance de 14,74. '

Tableau : VIII - 3

Influence de la déf_ihition de la séquence d'étoiles sous-
distance apparent de M92

naines sur le module de

E(B-V) (FeHl |  (m-My
A 0,025 215 14,82 + 0,08
B 0,02 2,24 14,99 = 0,10
c 0,02 2,20 14,67 + 0,08
D 002 | 220 14.74 + 0,08

e e

T
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La Figure VIII - 5 représente I'ajustement du diagramme HR de I'amas globulaire M92 4 celui définie
par les sous-naines ; cette Figure VIII - 5 correspond 4 la ligne C du Tableau VIII - 3.

La Figure VIII - 6 correspond  Ia ligne A. On remarque que cette derniére étude a seulement
considére des étoiles sous-naines non-évoluées alors que la Figure VIII - 5 montre la présence de
sous-naines évoluées dans I'échantillon.

X L 1 s . L | f L . | :

0.4 e mE 08
(B-V), [mag]

; Figure VIII - 5: Séquence de I'amas globulaire M 92 ajusté 4. une séﬁuence d’étoiles Smts-nasm telles
que -2,6 < [Fe/H] < -1,8. La droite représente la séquence principale des Hyades. Les étoiles représentées
avec un cercle sont suspectées d’étre des étoiles doubles. noe 5
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En 1996, m@ule de distance apparent¢ de I'amas globulaire M92 a €té déterminé en utilisant
quelques étoiles sous-naines pour lesquelles la parallaxe avait été mesurée au sol. On a obtenu
(m - My) = 14,65 pour la méme correction de rougissement interstellaire.

‘:I}I » 3 - 3 - Conclusion a propos de I'utilisation d'une séquence
d'étoiles sous-naines

Les nouvelles déterminations des modules de distance de quelques amas globulaires (une dizaine)
avec des séquences de références définies par des étoiles sous-naines observées par HIPPARCOS
ont donné un résultat similaire:

les nouvelles valeurs des modules de distance sont plus grandes

Les modules de distance ont augmenté d'une quantité dont l'ordre de grandeur est environ
0,2 magnitude (voir Tableau VIII - 2). Ce résultat n'est certainement pas définitif car I'ensemble des
observations faites par HIPPARCOS n'a pas encore été totalement analysée. L'analyse des biais
statistiques doit &tre poursuivie.

VIII - 3 - 4 - L'age a partir du module de distance donné par une
séquence d'étoiles sous-naines

A - Effet des nouvelles distances sur l'age d'un amas
La Figure VIII - 7 représente la superposition des observations de l'amas M92 a celle d'un réseau
dlisochrones calculé avec les abondances de 1'amas ; le module de distance adopté est celui de 14,65
c'est-a-dire antérieur 8 HIPPARCOS.

Question VIII - 10 : La Figure VIII - 8 représente le diagramme HR de l'amas M92. Pour cet
amas, calculer, a partir de la Figure VIII - 7, les dges correspondant aux modules de distance donné
dans le Tableau VIII - 3 : on utilisera la méthode de la position du coude, décrite au chapitre VII.

Ainsi en utilisant les mémes modgles de structure interne qu'en 1996, les nouveaux modules de
distance basés sur les étoiles sous-naines entrainent une diminution des dges de O & 3 milliards
d'années pour le méme amas, selon la séquence de référence adoptée ; cette diminution est calculée
par rapport 2 une mesure faite en 1996 avec une séquence de sous-naines observée depuis le sol ;
rappelons qu'une des études avec les données HIPPARCOS trouve quasiment le méme module de
distance (ligne C du Tableau VIII - 3).

Ce résultat nous montre quelle peut tre la barre d'erreur sur I'estimation de l'dge des amas en
fonction de I'échantillon de sous-naines adopté.

B - Effet des nouvelles corrections bolométriques sur l'dge d'un amas
La mission spatiale HIPPARCOS a induit de nombreuses études a propos de la correction
bolométrigues aboutissant a une nouvelle détermination de cette valeur pour les étoiles froides.
La Figure VIII - 9 compare la séquence de M92 a des isochrones calculés avec ces nt_)uvelles
corrections bolométriques : I'age est réduit de 2 milliards d'années par rapport a la Figure VIII - 7.
La seule différence entre la Figure VIII - 9 et la Figure VIII -7 réside dans la correction bolométrique
utilisée pour transformer la luminosité en My , tous les autres paramétres utilisés pour les calculs de
modéles d'étoiles étant les mémes. '
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Figure VIII - 7: Séquence de 'amas gIob_ul:aire M 92, représenté par des triangles, superpasé'a o e
d'isochrones. [a/Fe] représente I'abondance relative au fer des éléments tels que P’oxygene. La meilleure
coincidence est avec I'isochrone de 16 10° ans [Gyr = 10° ans], pour un module de distance égal & 14,65.
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La Figure VIII - 9 montre que l'isochrone de 14 milliards d'années reproduit les observations de
M92 depuis la série principale jusqu'a la branche horizontale. Ce résultat ne doit pas étre utilisé pour
en déduire que les modeles de structure interne des étoiles de population II sont tels que tous les
processus physiques mis en oeuvre sont correctement modélisés. La Figure VIII - 10 est 1a pour
prouver le contraire : cette Figure représente 'amas M 13 avec un réseau d'isochrones calculé avec la
méme physique que ceux de la Figure VIII - 9 et on constate les désaccords entre théorie et
observation.

VIII - 3 - § - Conclusion a propos de l'dge des amas globulaires

Pour la dizaine d'amas globulaires, ayant une métallicité telle que [Fe/H] < -1.4 , dont le module de
distance vient d'étre redéterminé par HIPPARCOS, on a une diminution de I'ge calculé a partir de la
position du coude car les nouvelles distances placent ces amas plus loin .

La valeur moyenne de ces dges est de l'ordre de 12 10° ans avec comme valeur maximale 14
milliards d'années et minimale : 9 milliards d'années.

Ce résultat a ét€ obtenu dans le cadre suivant :

a) de nouvelles distances des étoiles sous-naines, obtenues grice a l'expérience spatiale
HIPPARCOS ; il faut noter que trois analyses différentes conduisent a trois modules de distance pour
un méme amas soulignant la difficulté du traitement des biais statistiques. Ce résultat n'est
certainement pas définitif car la base de données d'HIPPARCOS n'est pas encore totalement
analysée.

b) des progres réalisés dans le domaine du calcul des modéles de structure inteme des €toiles.
Ceux-ci ont été faits dans le domaine de la physique que ce soit par de nouvelles équations décrivant
les réactions thermonucléaires de fusion ou bien par une meilleur approche du calcul d'un modéle
d'atmosphére.

VIII - 4 - LES ETOILES RR LYRAE CALIBRATEURS DE DISTANCE
ET L'AGE DES AMAS

VIII - 4 - 1 - Calibration de la magnitude absolue des RR Lyrae

Comme nous I'avons vu dans le chapitre I, les étoiles RR Lyrae furent les premiers calibrateurs de la
distance des amas globulaires.

Les RR Lyrae restérent les calibrateurs de distance des amas globulaires quasiment exclusifs jusqu'a
T'obtention des parallaxes par la mission spatiale HIPPARCOS pour un échantillon d'étoiles sous-
naines couvrant le méme domaine de métallicité que les amas globulaires.

La détermination de la My des étoiles RR Lyrae peut €tre faite par :

a) la méthode des parallaxes statistiques

b) une méthode de l'estimation du rayon et de la température puis de la luminosité

¢) une méthode basée sur la distance du Grand Nuage de Magellan (GNM) et la mesure de la
magnitude apparente des étoiles RR Lyrae dans le GNM.

Au cours des années 1970-1980 les observations devenant de plus en plus nombreuses on acquiert la
certitude que les étoiles RR Lyrae ayant la plus longue période sont les plus lumineuses. Le méme
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résultat est obtenu du coté théorique en modélisant la pulsation de ces étoiles. Ce résultat revient
écrire que la magnitude absolue de ces étoiles est une fonction de leur métallicité telle que :

My(RR ) = a [Fe/H] + b
ol a et b sont deux constantes 4 déterminer.

Les deux parametres ne jouent pas le méme role : "b" est le point zéro des magnitudes absolues des
étoiles RR Lyrae alors que "a" représente la variation de luminosité de ces étoiles en fonction de la
métallicité.

Cette relation lin€aire entre My et [Fe/H] ne doit pas étre considérée comme définitive : elle a été
choisie comme I'approximation la plus simple - et la meilleure - d'un phénoméne complexe non
encore interprété totalement.

Toute calibration de la distance d'un échantillon d'étoiles nécessite d'avoir préalablement :

- déterminé la valeur de I'extinction pour chaque étoile avec des cartes d'absorption
interstellaire

- mesuré [Fe/H] pour chaque étoile.

- estimé les biais statistiques

Les trois méthodes énoncées ci-dessus conduisent aux résultats suivants :

a)
Au cours du chapitre I nous avons vu comment la magnitude absolue moyenne de ces étoiles :
<My> = 0,0 avait été déterminée 2 partir de parallaxes statistiques dés 1939.

Cette méthode repose sur l'observation des mouvements propres et des vitesses radiales de
160 étoiles RR Lyrae localisées dans le halo de la Galaxie.
Cette étude a conduit 4 : My(RR ) = 0,71 £+ 0,12 pour une valeur de [Fe/H] =-1.61.

b)

Les étoiles RR Lyrae ont des variations périodiques de luminosité car leur rayon et leur température
de surface varient (voir chapitres VII - 5 - 1 et VII - 3 - 4). Ces variations de luminosit¢ se traduisent
par la variation de la magnitude apparente de 1'étoile. Celle-ci est due a des pulsations radiales :
I'étoile se dilate et se contracte successivement; la vitesse radiale est donc variable car les couches
externes s'approchent puis s'éloignent de l'observateur. L'analyse de ce mouvement permet d'en
déduire la quantité dont le rayon de I'étoile se modifie ; le rayon peut ainsi changer de 15% de sa
valeur. L'indice de couleur (B-V) varie également au cours du cycle (voir activité dirigée TD - Al - 3)
reflétant 1a modification de température effective (voir Annexe I pour la calibration de (B-V) en
fonction de la température). L'analyse de ces observations permet de calculer le rayon moyen et la
température effective moyenne d'oti la luminosité de I'étoile en utilisant Ia loi de Stefan et enfin My.

Cette méthode peut étre appliquée, soit a des étoiles RR Lyrae appartenant & un amas globulaire
auquel cas on détermine la magnitude absolue de ces étoiles puis le module de distance de I'amas soit
i des étoiles RR Lyrae du halo de la galaxie pour lesquelles on a mesuré [Fe/H]. Dans ce dernier cas,

on en déduit une relation de calibration qui est par exemple :

My(RR ) = 0,16 [Fe/H] + 1,02. : W . e
D'autres relations peuvent étre obtenues en faisant une analyse légérement différente ; a titre

d'exemple la relation 0,20 [Fe/H] + 1,03 est _égalenwm admise, : :

-



Question VIII - 11 :

a) Soit une étoile RR Lyrae de rayon et de température effective T. Ecrire la relation Mpoi - Mpoi© en notant
par R et T le rayon et la température effective du Soleil. On notera par R ia valeur /R 0.

b) On suppose que la relarion entre l'indice de couleur et la température effective s'écrive :

log T =ag +aj (B-V)
Réécrire avec cette hypothése la relation trouvée en a)
¢) On suppose que pour la correction bolométrique on a la relation :
Mpo1 =My + bg + bj (B-V)
Ecrire l'expression de My .

d) On suppose que la variation du rayon est petite et on écrit que le rayon R en unité solaire observé a un instant
quelconque est égal a une valeur moyenne Ry augmentée (ou diminuée) de la variation notée AR : R = Rg + AR.
Ecrire avec cette relation l'expression de la magnitude absolue trouvée en c)

¢) Soit d la distance de l'étoile, et V la magnitude apparente. Ecrire la relation de d) en faisant intervenir d et V.

c)
La troisiéme méthode consiste 2 déterminer la magnitude apparente moyenne de 180 étoiles RR Lyrae
détectées dans le Grand Nuage de Magellan. A partir du module de distance du GNM déterminé par
les étoiles céphéides, la magnitude absolue de ces étoiles RR Lyrae est calculée. Une valeur moyenne

de My = 0,44 est trouvée avec [Fe/H] = -1,9 pour un module de distance du GNM égal a 18,5 (voir
partie A chapitre ITI - 2 - 3).

Question VIII - 12 :

Comparer les magnitudes absolues calculées pour les RR Lyrae de métallicité : [Fe/H] = -19
et -1,61 avec chacune des méthodes ci-dessus. Discuter en terme d'dge ces différences.

Cette différence de résultat pour la détermination des dges, en utilisant soit la calibration qui met en
jeu la distance du GNM soit celle qui est basée sur les RR Lyrae du halo de la Galaxie impose de
nouvelles études. D'une part de nouvelles déterminations du module de distance du GNM (voir
partie A, chapitre III - 2 - 3) sont nécessaires et d'autre part la comparaison des propriétés des étoiles
RR Lyrae du GNM a celle de la Galaxie permettront de tester si on peut appliquer la méme
calibration en magnitude absolue i deux échantillons d'étoiles appartenant a des galaxies différentes.

A priori il semblerait que la méthode b) pouvant étre appliquée directement aux étoiles RR Lyrae d'un
amas globulaire doive donner la meilleur détermination du module de distance. Ce n'est pas le cas
actuellement car elle est basée sur l'observation de la variation de magnitude apparente V et de la

vitesse radiale, or les étoiles des amas globulaires étant faibles ces observations sont beaucoup moins
précises que pour les étoiles du champ.

VIII - 4 -1 -1 - Application de cette calibration aux amas globulaires

Pour appliquer la calibration des étoiles RR Lyrae 2 la détermination de la distance d'un amas
globulaire, il suffit, en principe, de mesurer la magnitude apparente V des étoiles de type RR Lyrae

de I'amas puis de calculer leur magnitude absolue en utilisant la valeur de [Fe/H] correspondant &
celle de 'amas.
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Cette méthode directe, est difficilement applicable car en général il y a peu d'étoiles RR Lyrae dans
un amas globulaire qui aient été suffisamment observées pour connaitre avec précision la valeur
moyenne de V.

Une méthode alternative est utilisée qui utilise la morphologie de la branche horizontale de I'amas. On
évalue la magnitude apparente du "trou des RR Lyrae" (voir activité pratique TD - Al -2) mais cette
zone n'est pas toujours facilement observable et on mesure plutdt la magnitude apparente de la
branche horizontale,

11 faut définir la fagon de mesurer cette magnitude ; par convention, la magnitude V est mesurée pour
une valeur de (B-V) correspondant  celle du coude de I'amas (voir Figure VII - 14). Mais il y a une
certaine dispersion des points au niveau de la branche horizontale (voir dans la pochette de
Documents de Travail, le document TA - III) dont il faut tenir compte ; cette dispersion cormrespond 2
la largeur naturelle de la branche horizontale résultant de 1'‘évolution stellaire. La Figure VII - 12
montre comment les €toiles évoluent a partir de la branche horizontale pour retourner vers la branche
des géantes.

Les dges des amas donnés aux paragraphes VIII - 1 - 1 et VIII - 2 - 3 furent calculés a partir de la
mesure de la magnitude apparente de la branche horizontale a laquelle fut appliquée la calibration des
étoiles RR Lyrae.

VIII - 4 - 2 - HIPPARCOS et la calibration de la magnitude absolue des
RR Lyrae

Dans ce groupe d'étoiles variables, seule 1'étoile RR Lyrae elle-méme a pu bénéficier d'une mesure
précise de sa parallaxe par HIPPARCOS. La magnitude absolue de cette étoile vaut :
My = 0,78 = 0,29 et sa métallicité est : [Fe/H] =-1,39.

Les mesures d'HIPPARCOS ont conduit a la détermination de mouvements propres trés précis. On a
pu aussi reprendre la calibration de la magnitude absolue des €toiles RR Lyrae par la méthode
statistique (voir chapitre I - 1 - 3) sur une base de 84 étoiles. On obtient la valeur moyenne :

Mv(RR ) = 0,77 + 0,17 pour [Fe/H] = -1,66 valeur similaire  celle trouvée avant HIPPARCOS.

D'autres analyses des données d'HIPPARCOS pour les €toiles RR Lyrae, basées sur une approche
statistique différente, conduisent 4 une valeur de la magnitude absolue plus faible :
My(RR ) = 0,65 + 0,23 pour [Fe/H] = -1,51.

VIII - 4 - 3 - L'dge des amas globulaires a partir de la calibration de

la magnitude absolue des RR Lyrae

La nouvelle calibration par HIPPARCOS de la magnitude absolue des étoiles RR Lyrae
(My(RR ) = 0,77 = 0,17 pour [Fe/H] = -1,66) se traduit par une détermination des dges des amas
globulaires, de faible métallicité, dont la valeur moyenne vaut : 17,4 + 3 milliards d'années.

Cette méthode de la parallaxe statistique appliquée aux mesures HIPPARCOS des étoiles RR Lyrae
n'a pas entrainé de révision importante de la calibration de la magnitude absolue.de ces étoiles par
rapport  la période pré-HIPPARCOS, par conséquent, il n'y a pas de modification immw des
valeurs des modules de distances des amas, donc des 4ges, comme c'est le cas avec les étoiles sous-
naines. :
0,1 mg'nj_mde aura pour effet d'augmenter le module de distance, donc de diminuer I'dge de 1 &
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2 milliards d‘tmées (voir Question VIII - 10) ramenant la valeur moyenne des ages a environ 15
‘milliards d'années.

VI - S - CONCLUSION ;
Les amas globulaires ayant une métallicité telle que [Fe/H] < -1,4 sont considérés comme étant les

plus vieux objets de la Galaxie. La dispersion des ages attribuée a ces amas, selon la méthode
utilisée, permet seulement de calculer une valeur moyenne de ces dges.

Les deux critéres de distance utilisés : les étoiles sous-naines et les étoiles RR Lyrae reposent sur

I'hypothése que les étoiles du champ de méme métallicité que les amas ont les méme propri€tés que

les étoiles de ceux-ci.

Nous avons vu comment les magnitudes absolues des deux calibrateurs de distance ont été

déterminées 2 partir de méthodes aussi directes que possibles : soit la parallaxe trigonométrique soit
la parallaxe statistique mais ces deux calibrateurs donnent des dges dont les valeurs sont wés
différentes. -

De nouveaux calibrateurs sont recherchés afin de mettre en évidence les causes de la différence entre
ces résultats. '

iR




REPONSES AUX QUESTIONS

Question VIII - 1 :

a) Sur la Figure I - 11 il n'y a pas d'observations telles que : V > 24 : c'est la magnitude limite.
Notons par L la luminosité d'une étoile située  la distance d. Soit E; I'éclat mesuré avec un télescope
de 4 métres : Ey =x (2)2 L/ (4 m (d)? ). Avec un télescope de 8 métres, I'éclat mesuré Ep vaut :
Ex=n(42L/(@n(d)?).

Notons par m; et mp les magnitudes correspondant respectivement 2 Ej et Ep ona:

my-my =-251log(Ey/E3)=251ogd =15

Ainsi avec un télescope de 8 métres la magnitude limite sera de 24 + 1,5 = 25,5.

b) Le chapitre sur I'évolution du Soleil (chapitre VI) fait mention du dragage convectif pour les
étoiles géantes; il se produit un mélange de matiére qui altére la composition chimique superficielle
par rapport a la composition chimique initiale. Dans les amas globulaires ce sont les étoiles de la
branche des géantes qui sont les plus lumineuses, ce sont donc les étoiles pour lesquelles il y a des
observations spectroscopiques. La composition chimique de ces étoiles ne refléte plus la composition
chimique initiale or il est important de connaitre I'abondance d'éléments tels que 'oxygeéne car celui-
ci joue un role important dans I'opacité. La table du chapitre V - 2 - 2 montre que c'est l'un des
¢léments les plus abondant aprés I'hydrogéne €t I'hélium L'abondance du fer n'est pas modifiée au
cours de cette étape de 1'évolution par rapport a I'abondance initiale.

¢) Un grand télescope au sol permet d'observer des étoiles plus faibles donc de mieux définir la série
principale d'un amas globulaire.

Un télescope placé en orbite autour de la Terre peut observer des étoiles plus faibles car d'une part il
n'y a pas d'absorption du rayonnement dii 4 I'atmosphére terrestre et le fond de ciel est plus sombre
car il n'y a pas de lumiére diffusée par les particules de 'atmosphére terrestre. Ces deux facteurs
contribuent 4 améliorer I'observation des étoiles faibles.

Dans un amas globulaire la séparation angulaire entre les étoiles est trés faible, il faut donc utliser un
télescope avec un grand pouvoir séparateur. Le pouvoir séparateur est inversement proportionnel au
diamétre du télescope donc un grand télescope aura un meilleur pouvoir séparateur. Un télescope en
orbite a un meilleur pouvoir séparateur qu'un télescope au sol car les images ne sont pas altérées par
'atmosphére terrestre.

Question VIII - 2 :

La détermination du rougissement interstellaire nécessite d'avoir des valeurs de référence pour les
indices de couleur, ces valeurs étant celles des €toiles qui ne sont pas rougies.

Dans le cas des étoiles de population 1 ce sont les Etoiles du voisinage solaire qui servent de référence
pour le calcul de E(B-V) (voir Annexe I). Pour les étoiles de population II il n'y a pas d'étoile
proches, donc non-rougies, qui peuvent servir de référence. D'autre part les indices de couleur des
étoiles de population II sont différents de ceux des étoi]cs- de pppulation I, pour une méme
température de surface, car les raies sont moins intenses ce qui modifie la mesure des magnitudes
donc de I'indice de couleur. Gt

On peut déterminer le rougissement en utilisant des cartes d'absorption interstellaire. Ces cartes sont

établies a partir d'étoiles de population I mais oellc—c_f ne se trouvent pas dans le halo de la galaxie au

voisinage des amas globulaires. Cependant sur la ligne c:le visée d'un amas globulaire, l'absorption

interstellaire est surtout produite par la poussiére et celle-ci se trouve dans le plan galactique ou & son
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voisinage, et pour cette zone l'absorption a été mesurée. On suppose qu'au dela, dans le halo
I'absorption est négligeable.

Question VIII - 3 :
Les différences de morphologie entre les deux diagrammes couleur-magnitude de M3 et MI3
concernent :

- la série principale

- la branche horizontale
La série principale de M3 comporte beaucoup plus d'étoiles, mais ce résultat provient d'observations
plus nombreuses d'étoiles ayant de faibles magnitudes (V > 18). On remarque sur le diagramme de
M13 que la densité d'étoiles diminue fortement pour V > 16 ceci résulte seulement de la taille du
télescope utilisé pour faire les observations. La différence entre les série principale est
observationnelle.
Les deux branches horizontales sont trés différentes : celle de M3 comporte des €étoiles tout le long de
la branche horizontale jusqu'a la branche des géantes. On y a détecté environ 200 étoiles variables
RR Lyrae. Dans I'amas M13 on a détecté seulement 3 RR Lyrae; on remarque que sur le
diagramme couleur-couleur de cet amas il n'y a pas d'étoiles entre la région ol sont localisées les
RR Lyrae (voir Figure I- 11) et la branche des géantes.
Cette différence de morphologie entre les branches des géantes est interprétée, en ce moment, comme résultant de

~ structures internes différentes dans chaque amas sans que la cause soit identifiée.

Question VIII - 4 :
Le module de distance : m - M =5 log d - 5 s'écrit, en notant la parallaxe par p :
m-M=-5logp-5
Supposant une erreur de 15% sur la parallaxe on notera par : p; = p + 0,15 p ; les modules de
distance s'écrivent :
p=-5logp-Setp;=-5logp;-5dodu-p=-5logp;+Slogp
ui - w=-5log (p1/p) =-5 log (1+0,15) =- 0,30
Ainsi la différence sur le module de distance est-elle de 0,3 magnitude.
Si on avait calculé : pp =p - 0,15 p on aurait trouvé une différence de 0,35 magnitude.

Question VIII - 5 :

La binarité peut étre optique c'est-a-dire que les deux étoiles sont sur la méme ligne de visée mais
dans ce cas les distances sont généralement grandes entre les deux étoiles et leur différence de
magnitude, importante, n'affecte pas les mesures.

Si les deux étoiles sont liées gravitationnellement la binarité sera détectée par:

a) spectroscopie :

dans le spectre, ].es raies peuvent &tre dédoublées ou un seul spectre est observé mais dans les deux
cas la vitesse radiale variable mettra en évidence le caractére binaire,
b) photométrie :

si on mesure la magpimde apparente avec plusieurs filtres, on peut mettre en évidence un excés de
rayonnement dans I' infra-rouge qui est I'indice de la présence d'un compagnon, étoile froide.




Question VIII - 6 :

rema (Fi e ; j
Itj;ﬂmz’:nﬁ;t‘l'l;; (L‘lgu;{e VI - 2) que les étoiles sous-naines sont moins lumineuses que les étoiles de
S L i / : 2 [ * . . gpo
5 it ity )'adc:S, 4 mé€me valeur de I'indice de couleur. C'est ainsi que ces étoiles furent
identifiées (voir chapitre ] -3 -3 . 1).
}:a diSp;?;lsmnsdes points es_t due a ce que ces étoiles n'ont pas toutes la méme valeur de [Fe/H]. La
figure VI - 15 montre des isochrones pour des valeurs différentes de la métallicité.

Question VIII - 7 :

La relation : M\, =V +5 log(w) + 5 montre que si la parallaxe est sur-estimée, la valeur calculée pour
My sera numeriquement trop grande par rapport i la vraie valeur de la magnitude absolue de ['étoile,

ce qui _correspopd a une luminosité trop faible. Ainsi la valeur moyenne de la magnitude absolue pour
les étoiles considérées sera trop grande.

Question VIII - § :
On peut répondre a cette question en utilisant deux méthodes :
a) Dessiner sur papier calque le cadre de la Figure VIII - 4 et la droite qui passe au mieux parmi les
points entre les valeurs 0,6 et 0,9 en (B-V)g. Cette droite sur le calque représente la séquence des
étoiles sous-naines. On va considérer que I'amas M68 a un rougissement augmenté d'une quantité
E(B-V) =0,02 par rapport a la Figure VIII - 4 ; cela revient a considérer que I'abscisse est (B-V) et
- non pas (B-V)y ; dans ce cas on va décaler la graduation sur le calque d'une quantité égale a 0,02
c'est-a-dire que la valeur antérieure de 0,6 devient 0,58 sur le calque. Ecrire cette nouvelle graduation
sur le calque puis mettre en coincidence les graduations des abscisses du calque et de la
Figure VIII - 4 et donner un déplacement vertical au calque pour, 4 nouveau, superposer la droite (la
séquence des sous-naines) avec la séquence de I'amas. On note que le déplacement correspondant en
ordonnée vaut environ 0,1 C'est la différence entre les modules de distance dans le Tableau VIII - 3.
b) On peut faire un raisonnement mathématique en estimant la pente de la droite tracée sur la séquence
du diagramme HR entre les points en abscisse 0,6 et 0,9 ; soit A la valeur de cette pente. La variation
en ordonnée 8My correspondant a une variation de I'abscisse 8(B-V) vaut : My = A &B-V). La
pente mesurée est égale 4 environ 4,5 d'ot SMy = 0.09 ; c'est bien le méme ordre de grandeur que

le résultat du a).

Question VIII - 9 :

L'age d'un amas globulaire est déterminé 2 partir de la valeur de My du coude.

La valeur de V du coude est obtenue 2 partir du diagramme HR de l'amas (voir F: gure VII - 14) ; la
valeur de My est obtenue a partir du module de distance apparent. On voit donc que plus le
rougissement est important plus le module de distance apparent a une grande valeur donc la valeur de

My calculée sera plus petite car la valeur observée de V reste la méme.

D'aprés la Figure VII - 17 plus la magnitude absolue du coude a une faible valeur plus I'amas est

jeune, : 7 :
Augmenter la valeur du rougissement d'un amas a pour conséquence de calculer un dge plus petit. La

: i illi d'années donne un écart en magnitude
Fi e e qu'une différence de 2 milliards ) )
all:i:;:e\;g co:;ilel::g,z r:agnimde environ (valeurs lues sur la Figure VII - 17) pour les isochrones

correspondant 4 10 milliards et 12 milliards d'années).

=
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Question VIII - 10 :
Sur la Figure VIII - 7 on mesure la position de My correspondant au coude de chaque isochrone; les
valeurs sont données ci-dessous :

Valeurs théoriques de My (coude) en fonction de I'age

My/(coude) age (milliards d'années)
3.7 12
3,85 14
4,00 16
4,15 18

Sur la Figure VIII - 8 on mesure la position du coude a V = 18.6.

En prenant comme valeur pour le module de distance apparente 14,65 on a My = 3,95 pour le coude
et la table ci-dessus nous permet d'estimer un age égal a 16 milliards d'années. On vérifie sur la
Figure VIII - 7 que cet Age correspond a la coincidence de cet isochrone avec la séquence de I'amas.

Les magnitudes absolues, calculées pour le coude, en fonction des modules de distance du
Tableau VII - 3, sont données dans la table ci-dessous ; par comparaison de ces valeurs de
magnitude absolue observée, avec la magnitude absolue théorique, on déduit 1'dge, par interpolation
entre deux valeurs successives du tableau ci-dessus.

Valeurs mesurées de My du coude et estimation de I'age

(m - M)y My dge(milliards d'années)
A 14,82 3,78 13
B 14,99 361 <12
C 14,67 3,93 15
D 14,74 3,86 14

Question VIII - 11:
a) Par définition de la luminosité on a:

L = 47R%*cT*

Ly = 4nR2oT]

o étant la constante de Stefan.

Mot = Mporo = —2,510g~£’—»
Le

R2TH4

Mbol e Mbol@ = —2,5logm

R T

by = whlnale i

bol bol® Og(R ) 10103(7.@)
My = —=5log R — 101logT + 10log Ty + Moo

b) La relation logT = a, + a;(B-V) est déterminée a partir de la calibration de (B-V)
en Lempémt.gre. Dans 1'Annexe I cette relation est donnée sous forme de table; ici elle a été
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traduite sous forme d'une relation mathém

: atique, et elle est adaptée aux étoiles RR Lyrae qui
sont déficiente en métaux.

Mot = ~5log R — 10a, — 10a,(B - V) + 10log Ty + Mooy
My +b,+b(B-V) = —=5logR — @, — 61(B — V) + 10log T + Miuio

MV = —5IOgR R }.Uﬂ-o e bo = (bl e 10a1)(B - V) +10 IOE’T@ + Mbg:@
posons: A = —(b, + 10a;) et C = Myne + 10log Ty — 10a, — b,

My = —5logR+ A(B-V)+C

My = —5log(R,+ AR)+ A(B-V)+C

My = —5log Ro(1 + %)+A(B-V)+C

- AR
My = —5logR, — 5log(1l+ 7

0

)+ AB-V)+C

Comme AR/R, est petit: (voir Annexe IIT)

My = —5logR, — 5 ioge%? +AB-V)+C

' o h ke g
V —5logd+5 = —5IogRo—SIOgeE+A(_B._—V)+§ o 18
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Quasﬁbn VIIT - 12:

La méthode (b) conduit 4 deux re]atlons:

A: My = 0,16 [Fe/H] + 1,02

B: My = 0.20 [Fe/H] + 1,03

Ces méthodes, selon la valeur de [Fe/H], donnent les résultats suivants:

Méthode [Fe/H] My

A ~1.81--0.98
A =180 50 73
B =il b Tl
B -1,90 0,65
Ces valeurs sont a comparer & My = 0,71 pour la méthode (a) avec [Fe/H] = -1 ﬁl ek a

My = 0,44 pour [Fe/H] = -1,9 avec la méthode (c) qui utilise le GNM. Dans ce dernier cas on a
une différence de magnitude absolue de 0,28 ou 0,21 entre les calibrations; cette différence va se
répercuter sur l’age des amas globulaires. La question VIII - 10 montre qu'une telle différence
va se traduire par une différence en dge d’environ 3 milliards d’années.
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ANNEXE I

LES DONNEES D'OBSERVATION

utempératmeﬁecuve,,...(......,....q..
Ind:ccde couleur.




<176 -

Dans cette Annexe nous rappelons des notions supposées avoir été étudi€es par ailleurs en
développant plus particuliérement celles qui seront les plus utilisées dans ce cours.

Les paramétres observationnels utilisés sont :
- la luminosité
- la distance
- la température superficielle
- le rayon
- la masse
Ces quantités se déduisent plus ou moins directement des observations.

A ces paramétres s'ajoute une grandeur qualitative obtenue a partir du spectre : la classification
spectrale, définie par :

- le type spectral

- la classe de luminosité

I-1- LA CLASSIFICATION SPECTRALE

Le type spectral O, B, A, F.... est défini a partir de la présence de certaines raies d'absorption
dans le spectre.

Une subdivision décimale est utilisée pour chaque type spectral : BO, Bl, ...B9, A0. Une étoile de
type BO a des caracteres spectroscopiques proches de ceux d'une étoile de type AO.

Une analyse plus poussée des spectres montre que deux étoiles de méme type spectral peuvent
présenter des différences quant & l'aspect des raies : certaines étoiles ont des raies plus fines que
d'autres. Ce caractére a été traduit en classe de luminosité. Cing classes de luminosité ont été
définies : V, IV, III, et I . La classe I a été subdivisée en Ia et Ib.
Les raies des €étoiles de la classe V sont les plus larges alors que celles de la classe I sont les plus
fines.

Cette différence d'aspect des raies correspond 4 la densité du gaz dans l'atmosphére de I'étoile :
l'atmospheére est de plus en plus diluée quand on va de la classe V 2 la classe L.

Les €toiles de classe V sont dites naines, celles de classe III sont appelées géantes et les étoiles
de classe I sont des super-géantes.

Les étoiles de classe 1 sont aussi celles qui ont le plus grand rayon ; rappelons que le Soleil est de
classe V, c'est-a-dire que c'est une étoile naine. Ne pas confondre ce qualificatif avec celui de naine
blanche qui correspond & des étoiles de trés petits rayons, de l'ordre de grandeur de celui de la Terre,
mais qui ont des Propriétés et une structure totalement différente du Soleil.

I-2-LA LUMINOSITE
La luminosité d'un astre est la puissance rayonnée ; elle est notée : L (unités : W).
Si I'on considére que I'énergie électromagnétique se propage dans le milieu interstellaire, de fagon

EW, une surface unité, placée sur Terre, perpendiculairement 2 la ligne de visée vers l'étoile,
située & la distance d de la Terre, recoit un éclairement :




e
" 4nad?

Cette grandeur st appelée l'éclat : E (unités : W m-2),

o3 ?}'onnf* SR S une €toile n'est pas constant avec la longueur d'onde. Les Figures I - 1 et
- - TEPWSeqtent: fespectivement, la distribution d'énergie d'une étoile de type spectral GO et de
chae de Rnosite V et duns éoile de type spectral KO et de classe de luminosité V.

On définit I'éclat monochromatique d'une étoile par :

BQ\S = )

4nd2

La mesure de ‘E ou de E(A) ne donne aucune information sur la puissance rayonnée par 1'étoile car
I'éclat est aussi fonction de la distance de 'étoile.

Le rayonnement émis par 'étoile est altéré lors de la traversée du milieu interstellaire, il subit une
absorption. I en est de méme lors de la traversée de I'atmosphére terrestre, celle-ci est toujours
corrigée avant la publication des mesures d'observation, par contre ce n'est jamais le cas pour
'absorption interstellaire (voir paragraphe I - 7 ci-dessous et partie A, IntroductionI-1-1 -4).

Si on connait la distance d'une étoile, la mesure de I'éclat permet de calculer la luminosité 3 condition
que I'éclat ait été corrigé de I'absorption interstellaire.

Ces grandeurs E et L sont généralement exprimées dans l'échelle des magnitudes. A I'éclat
correspond la magnitude apparente : m ; on rappelle que cette grandeur est toujours notée avec
une lettre minuscule alors que la grandeur équivalente associée a la luminosité sera notée avec une
lettre majuscule, M : magnitude absolue.

On a:

m=-25logE + C

oll C est une constante qui définit le point zéro de I'échelle des magnitudes. Le logarithme est a
base 10. Si I'éclat mesuré est un éclat monochromatique, la magnitude apparente sera aussi

monochromatique :
m(A) = - 2,5 log E(A) + Constante

Un éclat - dit monochromatique - s'obtient en utilisant un filtre pour fa}ire la mesure dfa I'éclat. Un
filtre ne laisse passer le rayonnement que dans un intervalle spectral limité (A, ).‘2), cet mterval}‘e est
caractérisé par une longueur d'onde moyenne. La constante figurant dans la relation de la magnitude

g i U a été fait la mesure.
monochromatique dépend du domaine spectral ou a étx? fait e. :
Dans l’écﬁmqpmﬁqll: des magnitudes monochromatiques, on n'utilise pas directement le paramétre
(A) mais un symbole qui rappelle le domaine spectral du filtre. .
Les magnitudes monochromatiques sont mesurées avec un photométre auquel on associe un
ensemmimde filtres. Le systéme photométrique le plus utilisé est le systéme dit systéme UB,V; il
comprend 3 filtres dont les domaines spectraux respectifs sont donnés dans la table ci-dessous. Dans
cecaslamagnitudcmhrmnﬁqmmesmﬂgcle filtre U ne wgpﬂsmﬁem{lxﬂmm};w g
mw.mU(MimmWMMMMﬁthw.




b

GOV
100 .
(A u
s b : . . o s.
200 400 600 800 1 000 21200
A (nm)
Figure I - 1 : Distribution d"énergie d"une étoile de type GO V ; les unités en ordonnée
sont arbitraires : les unités en abscisse sont des nanometres. -
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Nom du Filtre | LOMgueur d'onde caractéristique
en Angstriims
U 3650
B 4400
Y 5500

Longueurs d'onde caractéristiques des 3 filtres du syst¢me U, B, V.

A luminosité on fait correspondre Ia magnitude absolue bolométrique My définie comme
étant la magnitude qu'aurait I'étoile si elle était située a la distance de 10 parsecs :

Mpoi=-25logL + C

On peut aussi_ définir une magnitude absolue monochromatique : M(A) 2 partir de la luminosité
monochromatique L(A) par une relation similaire :

M(M) =-2,5log L(A) + Constante
La connaissance de la magnitude absolue bolométrique nécessite la mesure du rayonnement sur tout
le domaine spectral ce qui est difficile, car il faut plusieurs instruments d'observation, chacun étant

adapté & un domaine spectral : ultraviolet, visible et infrarouge; les étoiles émettent peu de
rayonnement hors de ces domaines (Gamma, X et ondes radio)

Notons par My la magnitude absolue correspondant au domaine spectral du visible, la différence
entre My et My s’appelle la correction bolométrique BC ; cette grandeur représente I'énergie
rayonnée hors du domaine visible.

Mpol = My - BC
le terme BC est positif.

La Table I - 1 donne les valeurs de la correction bolométrique (cette table se trouve 2 la fin de
'Annexe I)

La correction bolométrique s'obtient en comparant I'énergie collectée dans le domaine visible a celle
mesurée sur tout le domaine spectral des ondes radio au rayonnement gamma. Cette mesure n'étant
faisable que pour un petit nombre d'étoiles on calcule théoriquement la distribution d'énergie d'une
étoile 2 partir d'un modéle d'atmosphére permettant den déduire BC. Les calculs de modeles
d'atmosphére sont encore sujet a des améliorations et les valeurs de BC évoluent (les modéles
d'atmosphéres seront introduits chapitre V -2 -1). - spasate boal
LaTable I - 1 'est valable que pour des étoiles ayant une composition chimique similaire 2 celle du
Soleil : ces valeurs ne sont pas applicables aux étoiles des amas globulaires (chapitre I - 3 - 4 -
partie B)

I-3. LA DISTANCE

On a entre la magnitude apparente et la magnitude absolue la relation suivante :
m-Mpo = Slogd -5

ou bien - ;

m(A) - M(A) = 5logd-5 Ladistance d esten parsecs.



Par exemple dans le systéme photométrique UBV on écrira: V - My = 5 log d - 5 pour des
magnitudes monochromatiques correspondant au domaine spectral du filtre V.

La différence de magnitude : m - M est appelée le module de distance.
Cette grandeur est parfois notée par la lettre : p, & ne pas confondre avec le mouvement propre (voir
chapitre I - 1 - 1 partie B)

Cette relation est fondamentale pour la détermination des distances des étoiles pour lesquelles Ia
parallaxe n'a pas été mesurée.

Rappelons que la distance d'une étoile se calcule directement a partir de la mesure de sa parallaxe.
Soit w la parallaxe d'une étoile, exprimée en seconde d'arc ("), la distance correspondante est :

el d exprimé en parsecs.
W

Seules les €toiles proches ont une mesure possible de la parallaxe (sinon I'angle w est trop faible pour
pouvoir étre mesuré avec une bonne précision avec l'instrumentation actuelle. La meilleure précision
sur w est de 0,001", obtenue avec le satellite HTPPARCOS). Pour toutes les autres étoiles, la
distance est calculée 2 partir de la relation entre magnitude apparente et magnitude absolue.

A partir des critéres spectroscopiques exprimés en termes de classification spectrale : type spectral et
classe de luminosit€ on peut attribuer une magnitude absolue a 1'étoile, et si sa magnitude apparente a
€t€ mesurée, calculer le module de distance puis la distance de I'étoile. Pour cela on a besoin de
calibrations de la magnitude absolue en fonction de la classification spectrale.

La Table I - 2 donne la valeur de la magnitude absolue correspondant 4 la longueur d'onde du filtre V
en fonction du type spectral et de la classe de luminosité (voir a la fin de 'Annexe I).

Une telle table a été établie a partir d'un ensemble d'étoiles pour lesquelles la parallaxe avait éte
mesurée. La Table I - 2, tout comme la Table I - 1, n'est valable que pour les étoiles ayant une
composition chimique similaire 2 celle du Soleil. Ces tables ne sont pas valables pour les étoiles des
amas globulaires. e

« Pour toute analyse, rappelons qu'il est trés important de corriger la magnitude apparente des
effets de 1'absorption interstellaire.

I -4 - LA TEMPERATURE SUPERFICIELLE

Le rayonnement d'une étoile peut étre assimilé en premiére approximation a celui d'un Corps Noir.

La distribution spectrale du rayonnement émis par un Corps Noir ne dépend que d'un seul parametre
physique : sa température. Les lois qui caractérisent le rayonnement du Corps Noir ont été établies 3
la fois expérimentalement et théoriquement. Ce sont :
-laloi de Planck qui caractérise la distribution de la luminance spectrale d'énergic en
fonction de la température et de la longueur d'onde
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g la}m d.e Wien qui donne la relation entre température et longueur d'onde au maximum
d'énergie rayonnée

-1a loi de Stefan qui donne la relation entre la puissance totale rayonnée et la température.

La loi de Stefan exprime la relation entre la puissance totale rayonnée par le Corps Noir dans toutes
les directions, et pour toutes les longueurs d'onde ; cette puissance ne dépend que de la
température T du Corps Noir, élevée i la puissance 4 et de sa surface S :

L=0)ST4 o 0=567108Wm2K+4

Dans le cas d'une €toile, sphére gazeuse de rayon R, on a S =4 7t R2.
La loi de Stefan permet d'évaluer le rayon des étoiles, a condition de connaitre leur luminosite.

Il est important de bien remarquer que la loi de Stefan fait intervenir la puissance rayonnée par 1'étoile
dans tous les domaines de longueur d'onde, et pas seulement le rayonnement dans le domaine
visible.

I-4-1- La température effective

La Figure I - 3 représente I'énergie rayonnée par le Soleil.

La température calculée par la loi de Wien vaut 6040 K, elle comespond au maximum du
rayonnement a la longueur d'onde 480 nm sur la Figure I - 3.

On remarque sur cette Figure que la courbe du Corps Noir & 6 000 K est voisine du rayonnement
solaire : cela illustre toute la différence entre le rayonnement d'une €toile et son approximation par un
rayonnement de Corps Noir.

Si on utilise la loi de Stefan on trouve pour la température une valeur égale a 5820 K a partir d'une
luminosité solaire de 4 1026 W et d'un rayon de 7 108 m.

La différence de 200K environ entre les deux températures ci-dessus est le résultat de
I'approximation par un Corps Noir du rayonnement solaire.

Pour décrire |'atmosphére du Soleil, ou d'une étoile, avec une meilleure précision, il faut s'affranchir
de ce modéle du Corps Noir.. Cependant cette approximation est extrémement féconde et permet une
premiére interprétation de nombreuses observations stellaires.

La température trouvée pour la surface du Soleil, en appliquant la loi de Stefan, est appelée la
température effective : c'est la température du Corps Noir de méme surface que le Soleil ou

l'étoile et qui rayonne la méme quantité d'énergie.

C'est cette grandeur que I'on cherche 2 calculer, pour n‘irr'lporte quelle émil:e, afin de tfamctériser la
température de I'atmosphére. Cette grandeur n'est pas directement accessible, car si on arrive
calculer la luminosité d'une étoile, la parallaxe et 1'éclat étant mesurés, en général la valeur du rayon
n'est m directement mesurable (voir ci-dessous le paragraphe sur lf’s rayons). : :

Lapplication de la loi de Wien nécessite de nombreuses observations, surtout dans des domaines
spectru qui n sont pas accessibles depuis I sl e Mlraviolt. Auss daures méthodes ont 16
développées. Nous présenterons wk-qui.m;ﬁw a un indice de cemnrctqwest la plus utilisée.
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Figure [ - 3 : L’ éclat du Soleil mesuré au niveau de la mer et hors de I’ atmosphere terrestre.
Les principales molécules de I'atmosphere terrestre absorbant le rayonnement solaire sont
indiquées. La courbe en pointillés représente la distribution d’énergie du corps noir 2 6 000 K.
En ordonnée ficure |'énergie collectée exprimee en Watts par métre carré de surface collectrice
et par intervalle spectral de 100 A. En abscisse, les longueurs d’onde sont en microns.
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I-4-2 - Indice de couleur

Un indice de couleur est défini par 1a différence entre 2 magnitudes : par exemple U-B ou B-V.

Un indice de couleur a la propriété fondamentale d'étre indépendant de la distance de I'étoile.

B-V=(-25log E(p) +Kg) - (- 2,5 log (E(\)) + Ky)

A
B-V =—2,5]Og~"}—’(—Bl—+KB - Ky
L(w)
Kg et Ky sont les constantes associées & ces magnitudes.

Ces constantes sont telles que B-V = 0,0 pour I'étoile Véga.

B-V est une mesure de la pente de la courbe qui représente la distribution d'énergie de 1'étoile entre
deux longueurs d'onde, celle du filtre B et celle du filtre V. '

La Figure I - 4 montre le rayonnement du Corps Noir 2 12 000K et 2 4000 K. L'ordonnée est
exprimée en magnitudes. En abscisse figure la longueur d'onde caractéristique des filtres B et V.
L'ordonnée correspondant & ces longueurs d'onde caractéristiques, donne la valeur de la magnitude,
mesurée avec chacun de ces filtres. L'indice de couleur est la différence entre les deux ordonnées.

On peut calibrer des indices de couleur en fonction de la température effective.

Cette calibration se fait, & partir d'un ensemble d'étoiles pour lesquelles on a mesuré la luminosité,
connaissant la parallaxe, ainsi que le rayon a partir de mesures interférométriques (voir paragraphe
; suivant); pour chaque étoile, on peut calculer la température effective par la loi de Stefan puis établir
| la relation entre 1'indice de couleur observé pour chacune de ces étoiles et leur température effective.

On a ainsi une calibration, empirique, entre la valeur de l'indice de couleur et la température effective.

En toute rigueur la distribution d'énergie d'une étoile ayant une température effective de 10 000 K ne
sera pas la méme pour une étoile naine ou une étoile géante. Ainsi la relation de calibration : indice de
couleur en fonction de la température effective est subdivisée par classe de luminosité.

L'indice de couleur le plus couramment utilisé est B-V.
La Table I - 3 donne la relation entre B-V, la température effective pour trois classes de luminosité

= B
(cette Table se trouve a la fin de I'Annexe I). Les types spectraux correspondants sont aussi notés P«VS
dans cette table.

-V on peut donc déterminer la température effective de I'étoile.
er ces magnitudes de l'extinction interstellaire : la
Rop fgids

A partir de la mesure de B

Il ne faudra cependant pas oublier de corriger ces I :
température calculée & partir d'indices non corrigés serait fausse, elle serait

ble I - 3 n'est valable que pour les étoiles ayant une composition chimique
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Figure I - 4 : Distribution d’énergie pour deux corps noirs de température 12 000 K et 4 000 K
Les filtres B (440 nm) et V (500 nm) sont représentés par leur longueur d’onde caractéristique.

On remarque que que B-V est négatif pour 12 000 K et positif pour 4 000 K.
La calibration de B-V en température ne peut pas se faire, pour ces étoiles particuliéres, & partir des

observations; on a recours i des modéles théoriques de rayonnement stellaire, (voir chapitre V - 2 - 1
partie B), modéles calculés en tenant compte de la composition chimique spécifique.

I-5-LE RAYON

I-5-1- Mesure directe des rayons
La mesure directe du rayon R d'une étoile se fait a partir de son diametre angulaire (Figure I - 5).

Si 8 est I'angle sous lequel 1'étoile est vue depuis la Terre et si d est sa distance :

ang 3 =

ey e e o




Observateur

Figure I - 5 : Diamétre angulaire.

; g 5 : 8
I'angle 6 étant trés petiton a : 3= % avec 6 exprimé en radians.

L'angle 6 s'appelle le diamétre angulaire de I'étoile ; pour le Soleil cet angle vaut 0,5°.

Pour les autres étoiles aucune mesure directe n'est possible, les étoiles sont trop éloignées pour
pouvoir étre résolues par les télescopes classiques. C'est seulement par l'interférométrie que l'on peut
mesurer les diamétres de quelques étoiles proches de grands rayons.

Etoile Classification spectrale | § en seconde d'arc (")
HD 34085 BS Ia 2,55 103
HD 44478 M3 1T 13,65 103
HD 48915 AlV 5,89 103
HD 54605 F81a 3,60 103
HD 87901 B7V 1,37 103
HD 106625 B8 III 0,75 103
HD 139663 K4 1 25 107
HD 149757 095V 0,51 103

Diamétres angulaires de quelques étoiles, mesurés par interférométrie.

Certains systémes d'étoiles binaires a éclipses, pour lesquels le spectre de cha‘lcune de:s
composantes est observé, ont permis la détermination de la valeur des rayons de_chaque étoile & partir
de I'observation de la variation de I'éclat et de la variation des vitesses radiales en fonction du

mouvement orbital du systeme.

valeur des rayons pour quelques un de ces systeémes ainsi que les masses.
a éclipses permettent ¢également une détermination directe des masses des
mouvement orbital et l'application des lois de Képler.

La table ci-aprés donne la
Ces mémes étoiles binaires & éclips
étoiles par I'analyse des caractéristiques de leur
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Systéme binaire | Type Spectral R/R@ M /Mg
QX Car B2V 4,29 9,27
HD 86118 B2V 4,05 8,48
1Q Per B8V 2.45 3,52
HD 24909 A6V 1,50 1,74
V451 Oph B9V 2,64 2,78
HD 170470 AOV 2,03 2,36
FL Lyr F8V 1,28 1,22
HD 179890 G8V 0,96 0,96
EW Ori GOV 1,14 1,19
HD 287727 G5V 1,14 1,16

Valeurs des rayons et des masses pour des €étoiles appartenant a des systémes binaires a éclipse. Les rayons
et les masses sont exprimés, respectivement en unité de rayon et en unité de masse solaire.

I -5 -2 - Mesure indirecte des rayons

L'application de la loi de Stefan permet la détermination indirecte des rayons des étoiles, ce qui
nécessite au préalable la connaissance de leur luminosité et de leur température effective.

I-6-LE DIAGRAMME HR

Les différents paramétres présentés précédemment ne sont pas indépendants comme on peut le voir
dans le diagramme HR oil I'on représente la magnitude absolue en fonction du type spectral.

Ce diagramme fut construit pour la premiére fois dans les années 1910, indépendamment par
l'astronome danois Ejnar Hertzsprung et 1'astronome américain Henri Russell, d'oll le nom donné 2
cette représentation : diagramme Hertzsprung-Russell, en abrégé HR.

La Figure I - 6 montre un tel diagramme obtenu pour un échantilion d'étoiles aux distances connues.
En ordonnée, la magnitude absolue My a été déduite de la mesure de la magnitude apparente V et de

la distance. En abscisse figure le type spectral.

Les étoiles se concentrent en différentes régions du diagramme. La plupart des étoiles sont
regroupées dans la zone appelée série principale : ce sont les étoiles ayant une classe de
lominosité V.,

La région des géantes est constituée d'étoiles de classe de luminosité III, quant aux étoiles les
plus lumineuses qui constituent la région des super-géantes, elle comprend les étoiles de classe
de luminosité I. Entre les géantes et les naines, se trouvent les étoiles de classe IV, appelées sous-
géantes.

Les €toiles trés peu lumineuses sont les naines blanches.

Ce diagramme met en évidence la relation qui existe entre la luminosité et la température de la surface
de l'a:tmosphére puisque le type spectral est I'expression qualitative de ce paramétre.

Ce diagramme est aussi tracé en portant en abscisse, soit la température effective, soit I'indice de
couleur.

i
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En ordonnée on utilise aussi la magnitude absolue bolométrique au lieu de la magnitude absolue dans
le visible My . :
Nous utiliserons dans ce cours, indifféremment I'une ou I’autre représentation du diagramme HR.

Dans I'études des amas d'étoiles on sera amené a représenter le diagramme HR de 1'amas sous la
forme : la magnitude apparente V en fonction de l'indice de couleur B-V. Dans ce cas on parle de
diagramme couleur-magnitude ; par abus de langage on parlera encore de diagramme HR.

I -7 - L'ABSORPTION INTERSTELLAIRE

I-7-1- L'effet de 1'absorption interstellaire

Le magnitude apparente doit toujours étre corrigée de l'absorption interstellaire (voir partie A,
chapitre[;1-1-1-4).

La classification spectrale est indépendante de tout effet d'absorption interstellaire car elle est
qualitative et basée sur un aspect général des raies. Par contre my est affecté par I'absorption
_interstellaire.

L'absorption interstellaire n'est pas constante en fonction des longueurs d'onde : elle est inversement
proportionnelle & A, c'est-2-dire qu'elle est plus importante dans I'ultraviolet que dans I'infrarouge.
On note par A(A) 1'absorption interstellaire 4 une longueur d'onde donnée. Ce terme est exprimé en
magnitude. A()) représente l'absorption sur la ligne de visée entre l'observation et I'étoile. A(A)
dépend de deux facteurs : d'une part la distance de 1'étoile et d'autre part le nombre de particules
absorbantes sur la ligne de visée.

Soit m(2) la magnitude monochromatique d'une étoile  la longueur A.. La relation entre magnitude
apparente et magnitude absolue M(A) de 1'étoile s'écrit :

m(A) =M(A)-5+51logd+A(N)

Rappelons le principe de la correction de I'absorption interstellaire tel que nous Serons amenés 2
l'utiliser dans cette partie du cours. a1
P

Connaissant le type spectral et la classe de luminosité d'une étoile, la Table I - 3 permet de connaitre
la valeur de l'indice de couleur qu'elle devrait avoir : cette valeur est appelée indice de couleur
intrinséque et il est noté (B-V)o. La différence entre I'indice de couleur observé (B-V) et l'indice de
couleur intrinséque s'appelle 'excés de couleur E(B-V).

EB-V)=B-V)-®B-V)y

fi)ans le systeme photométrique UBV, la magnitude apparente my =V, est affectée par l'absorption
interstellaire d'une quantité notée Ay . On a la relation :

Ay = 3,1 E(B - V)
(My)eorr = (My)ops - Ay soit (V)eorr = (V)obs - Av

(my)oor est la magnitude apparente corrigée de l'absorption interstellaire et (my)obs la grandeur
mesurée. Cette relation a été établie empiriquement a partir d'un grand nombre d'observations.
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A la place fiu terme absorption interstellaire, on utilise fréquemment le terme de rougissement
interstellaire, car la distribution d'énergie est modifiée, de telle sorte que le maximum est s
vers les plus grandes longueurs d'onde.

I-7-2- Mesure de I'absorption interstellaire A(A)
On désigne par m(i) la magnitude apparente mesurée avec le filtre "i" qui est caractérisé par la
longueur d'onde A;, longueur d'onde moyenne de I'intervalle spectral couvert par le filtre. Soit m(i)

et m(j) les magnitudes mesurées avec les filtres i et j. On notera par (i-j)obs I'indice de couleur défini a
partir de ces deux filtres.

(i-Dobs = m(i) - m(j)
Lindice "obs" rappelle qu'il s'agit de grandeurs observées c'est-a-dire affectée par une éventuel
rougissement représenté par A.
Onadonc :

(i-)obs = (M(i)-5 +5log d + A(i)) - (M(j) - 5 + 5 log d + A())

(i-)obs =M(i) - M(j) + A() - A()
La valeur réelle est : (i-j)o = M(i) - M(j)
D'ou :

(i”j)obs = (i'.i)O +A() - A(J) ;
La grandeur A(i) - A(j) est appelée excés de couleur et elle est notée : E(i-j).

E@i-)) = AQ) - AQ)
On considére le systéme photométrique qui est constitué non seulement par les filtres U, B et V mais
également par les filtres notés : R, I, J, K et L dont les longueurs sont respectivement : 7 000 A,
8000 A, 12 500 A, 22 000 A et 35 000 A. Ce systéme photométrique permet de faire des mesures
dans l'infrarouge.
Les propriétés des poussiéres du milieu interstellaire sont telles que : A(A) tend vers zéro quand la 1
longueur d'onde devient trés grande. Pratiquement on considérera que dans l'infrarouge I'absorption |
est nulle. !
Si pour une étoile observée dans le systéme photométrique ci-dessus on mesure les indices de couleur
(U-V), (B-V), (V-R), (V-I), (V-I), (VK) et (V-L), on peut calculer les exces de couleur
correspondant : E(U-V), E(B-V), E(V-R), E(V-D), E(V-]), E(V-K) et E(V-L) en comparant les
observations avec les indices intrinséques (U-V)g, (B-V)o, (V-R)o, etc ... obtenus comme pour (B-
Vo .
On trace la variation de ces excés de couleur E(i-V) en fonction de 1/A; (Figure I - 7).
On suppose que A(L) =0 donc la relation : E(V-L) = A(V) - A(L) devient : E(V-L) = A(V).
Sur la Figure I - 7 on voit ainsi comment on mesure AV).

On peut déterminer ainsi les valeurs de A(U), A(B), etc ... car -
E(U-V) = A(U) - A(V) si A(V) est connu , E(U-V) ayant été déterminé, on en déduit A(U)

el

L'analyse d'un grand nombre d'étoiles a permis de montrer que le rapport de A(V) a E(B-V) est

proportionnel :
R =A(V)/E@B-V)etque R
Cette valeur résultant d'observation

= 3,1 en moyenne dans le milieu interstellaire.
fluctue selon les mesures et la région de la Galaxie explorée. -
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Figure I - 7 : Détermination de l'absorption interstellaire A(A)

I-7-3- L'excés de couleur E(B-V)

On a vu ci-dessus comment la grandeur E(B-V) pouvait étre calculé si on avait des tables de valeurs
intrinséques de (B-V) en fonction du type spectral et de la classe de luminosité. Cette détermination
suppose que l'on ait également une classification spectrale pour I'étoile.

Si on a mesuré distribution d'énergie de I'étoile (Figure I - 1) celle-ci est caractéristique du type
spectral et de la classe de luminosité de 'étoile. On définit des distributions d'énergie, de référence, a
partir de l'observation des étoiles trés proches du Soleil, donc non rougies. Si la distribution
d'énergie d'une étoile quelconque est comparée a ces courbes de référence, on en déduit la valeur de
E(B-V).

Cette méthode trés générale n'est applicable que si on a des distributions d'énergie de référence.
Cellesi, dans le cas ol étudie des étoiles dont la composition chimique est différente de celle du

Soleil, sont crées a partir de modgle théorique d'atmospheére stellaire. Leur validité est donc lice a
celle du modéle.

La détermination de I'absorption interstellaire pour un grand nombre d'étoiles dont la composition
chimique est similaire 2 celle du Soleil a permis d'établir des cartes de I'absorption interstellaire dans
la Galaxie en fonction de la direction d'observation et de la distance. Ces cartes peuvent &tre utilisées
pour calculer E(B-V) d'une étoile quelconque & partir d'une estimation de sa distance.
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1-8 . TABLES

Les valeurs données dans les tables I - 1,1- 2 et1 - 3sontvalnb!espowd=sémﬁwdeml,
c'est-a-dire ayant une composition chimique similaire 4 celle du Soleil.

Table I - 1: Valeurs de la correction bolométrique BC, en ﬁanctm
du type spectral, pour les étoiles naines et les étoiles supergéantes.

Sp BC BC
(naines) (supergéantes)
05 4,40 3,87
O e 268 34R
Ob 334 3,18
BO 3,16 2,49 B E
B2 D45 1,58 Vool
B5 1,46 0,95 :
Br . 102 0,78
B9 A1 " o 0 52
Ao 83p

A2
AS
F5
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I : PARAMETRES ASTRONOMIQUES

Unité astronomique : lua=1,4910!!m
Parsec 1 pc =206 265 ua
=3,262 al
= 3,086 1016 m
Année de lumiére : 1al=6,324 104 ua
=9,460 1015 m
Année sidérale : = 365,256 jours solaires moyens
=3.156 10’y
Masse de la Terre : = 5,977 10?4 kg
Rayon équatorial de la Terre : =6,378 106m
Vitesse orbitale de la Terre : =3,0104ms!
Masse du Soleil : Mg = 1,989 1030 kg
Rayon du Soleil : R@ = 6,960 108 m
Luminosité duSoleil : Lo =3,826 1026 W
Masse de la Lune : My =73 1022 kg
Rayon de la Lune : Ry =1,738 106 m
Masse de la Galaxie : 34101 Mg

2 : CONSTANTES PHYSIQUES

Vitesse de la lumiére : ¢=2997 108 m s-!
Constante de la gravitation : G = 6,670 10-1! N m? kg2
Constante de Planck : h=6,626 1034] s
Constante de Boltzmann : . k=1,3801023J K1
Constante de Rydberg : R = 1,097 107 m-!
Constante de Stefan-Boltzmann : o=5,669 108 Wm2K+
Loi de Wien : AT =2,898 103 mK
Masse de I’atome d’hydrogéne : my = 1,673 1027 kg
Masse de I’électron : m. = 9,110 103! kg
Charge de I’électron : e=16021019C
Electron-volt : 1eV=16021019]
Nombre d’Avogadro : N4 = 6,022 10-23 mol-!
Rayon de Bohr : a,=5.291101!m

Constante des gaz parfaits : R=8,314 JK! mol
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Alll - 1 - NOMBRE D'ETOILES PAR UNITE D'ANGLE SOLIDE

Supposons qu'on matérialise les lignes de visée, depuis la Terre, des étoiles ayant toutes la
méme magnitude absolue Mg . On notera ici, par N I= nombre d'étoiles. Ces lignes de visée sont

réparties, de maniére homogene, dans toutes les directions de l'espace.

Imaginons une sphére transparente, centrée sur l'observateur, et matérialisons ces lignes de
visée : celles-ci vont traverser cette sphére transparente ; faisons un repére sur cette sphére, 12 ou
chaque ligne de visée la traverse. On a ainsi une surface sphérique constellée de points. Comme on a
supposé que la répartition des étoiles était homogene dans l'espace, les points sur la surface
sphérique sont répartis de fagcon homogene etil y ena N.

On peut définir la densité de ces points par unité de surface de la sphére. La surface d'une sphére

de rayon r vaut 4 71 r°- la densité est : -

4mr?

Pour rendre ces résultats indépendants du rayon de la sphére on prend, par convention, r = 1.
La densité€ par unité de surface vaut : N/4 it

C'est ce qu'on appelle le nombre d'étoiles par unité d'angle solide.
Alll-2- LOGARITHMES ET EXPONENTIELLES

Le logarithme décimal (ou logarithme 2 base 10) de x est noté log;p X ou plus sommairement
logx ; le logarithme népérien (ou & base e ; e = 2,7183) de x est noté logx ou Inx ou plus
sommairement Logx. On a les correspondances suivantes :

y = logx est équivalent 2 x = 10¥ et y = Logx est équivalent & x = exp(y) = e”.

logl0=1 ;loge =0,4343 ; Loge =1 ; Logl0 =2.3026

La correspondance entre Logx et logx est la suivante :

logx = Logx / Logl0 = Logx / 2,3026 = 0,4343 Logx

Logx = logx/loge = logx / 0,4343 = 2,3026 logx.

On donne ci-aprés quelques autres relations utiles concernant les logarithmes (quelle que soit
leur base) : log(ab) =log a + log b ; log(a/b) = loga - logb ; logx™ = nlogx.

La dérivée de la fonction y = Logx par rapport 4 x est égale 2 1/x ; il en résulte que la dérivée de
la fonction logx par rapport 4 x vaut : 1/(2,3026x) = 0,4343 / x.
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Alll-3 - ELEMENTS DE STATISTIQUE

La dispersion d’un ensemble de n mesures x; d’un paramétre p observé est caraclérisée par
I'écart-type & qui mesure |'écart moyen entre les mesures individuelles de ce paramétre et sa valeur
moyenne (celle-ci étant estimée comme la moyenne arithmétique des mesures individuelles) ; il s’agit
bien de caractériser la dispersion des mesures par rapport a la moyenne. On utilise ci-aprés la notation
suivante : X f(x;), pour indiquer qu’il s’agit de la somme de tous les éléments f(x;) pour i allant de 1
a n, soit encore : X f(x;) = f(xX1) + f(xy) +.... + f(xy).

L’estimation de la valeur du paramétre observé est donnée statistiquement par la valeur moyenne
des mesures : <x>=Z (X;) /n.

La dispersion de ces mesures est caractérisée par 'ecart-type G qui est estimé, par la relation
statistique suivante : 62 = X(x; - <x>)%/(n-1), d’ol G en prenant la racine carrée : ¢ = (62)!2. La
quantité 62 porte le nom de variance.

L’erreur movenne Ap sur la valeur du paramétre observé est donnée statistiquement par la
relation : Ap = 6/(n-1)1/2,

Au total : I'estimation du paramétre observé p est donnée par : <x> =+ Ap.

Alll-4- CALCULS D’ERREUR ET INCERTITUDES

AIll-4-1- Utilisation des dérivées

Dans le cas ol un paramétre y s’exprime en fonction d’un paramétre observé x par une relation
: v = f(x) et si x est affecté d’une incertitude Ax, on déduit en pratique I'incertitude correspondante
Ay sur y en admetiant que les variations Ax et Ay sont assez petites pour assimiler la variation de y
en fonction de x, sur I'intervalle Ax, a celle donnée par la dénivée y’= dy/dx de y par rapport 4 x ;
soit :

Ay = (dy/dx) Ax.

Les propriétés des dérivées conduisent a I’expression suivante pour Ay, dans le cas ou v = a/b
ou y =a b avec des incertitudes Aa et Ab sur a et b respectivement :

Ayly = Aa/a + Ab/b

Soit par exemple, le cas ou I’on détermine la distance d a partir de la mesure de la magnitude
apparente m (déterminée avec une incertitude Am), pour des astres de magnitude absolue connue M
(supposée ici connue sans erreur). On utilise la relation : m = M + 5 log d + 25 (avec d expnimé en
Mpc). On en déduit : Am = 5 A(logd) et A(logd) s’obtient en multipliant la dérivée de logd par
rapport 4 d, par Ad selon le procédé indiqué ci-dessus. D’aprés ’annexe Alll-2, la dérivée de logd
est égale a2 0,4343/d d’o la relation donnant I'incertitude Ad sur la détermination de la distance d a
partir de I’incertitude Am sur lamesurede m: Ad = d Am /(5x 0,4343) = 04605 d Am.

Alll-4-2- Composition quadratique des erreurs |
Quand un parameétre p s’obtient a partir de la somme de plusieurs quantités observées et affectées

chacumd'umoenmmmmwde onesunwlummdesurpmqomntqmqmlw;
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incertitudes individuelles, c’est-a-dire que 1’on ajoute les carrés des incertitudes et que |'on adopte
comme estimateur Ap la racine carrée de cette somme. Par exemple, si p =a+ b+ ¢ ot les quantités
a, b, ¢ sont connues avec des incertitudes respectivement égales a Aa, Ab, Ac, on écrit :

(A\.p)2 &= (Aa)z -+ (A.b)2 + (.ﬁlc)2 et on calcule Ap a partir des valeurs connues Aa, Ab, Ac.

Alll-4-3 Dispersion observée, dispersion intrinseque

Soit un ensemble de n mesures des parametres y; et X; d’un astre (par exemple la magnitude
absolue movenne d’une céphéide pour y et le logarithme de sa période pour x) qui obéissent a une
relation (régression linéaire) de la forme y = ax + b. La représentation graphique de y en fonction de
X est une droite et les n points d’observation de coordonnées (x;, y;) sont répartis autour de cette
droite avec une dispersion en ordonnée caractérisée par la moyenne des €carts des points d’abscisse
X; au point de la droite de méme abscisse. On détermine ainsi ce que 1’on appelle “la dispersion
observée” en calculant la variance : (0‘0,:,3)2 = X(y;-ax;-b)?/(n-1) ; d’oli I’écart-type O ghs Caracténsant
cette dispersion observée. Si la relation théorique y = ax + b était rigoureusement vérifiée avec les
deux paramétres y et X, la dispersion des points observés autour de la droite devrait traduire
uniquement les incertitudes sur la détermination de y; et on devrait avoir égalité entre G, €t Gy (o
Oy caractenise |'incertitude sur y;).

En fait, la réalité est en général plus complexe et Gy, inclut d’autres facteurs que les seules
incertitudes de mesure ; en particulier le fait que la relation n’est pas strictement linéaire avec les deux
seuls paramétres X et y implique une dispersion dite “dispersion intrinséque” de la relation qui
s’ajoute aux contributions dues aux incertitudes sur les mesures.
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abondance :

1-34p.22;1-5p.28 ;

11-3-1 p.40 ;

IT1-3-1 p.60 ; I11-8 p.69 ;

V-2-1p.93 ; V-2-2p.95; V-2-2 p.96 ; V-2-2-1 p.96 ; V-2-22p.96 ; V-2.2.2 p.97 ; V223 p.97 -
V-3 p.97;V-3-1p.98 ;V-3-3p.100 ; V-3-3 p.102 ; V-3-4 p.103 ; V-34 p.104 ; V-34 p.105 ;

VI-1 p.110; VI44p.116 ; VI4-6 p.117 ; VI-6 p.123 ;

VII-2-1 p.126 ; VII-2-1 p.127 ; VII-2-2 p.127 ; VII-2-2 p.128 ; VII4-2 p.138 ; VII-4-2 p.139
VII4-3 p.140 ; VII-5 p.140 ; VII-6-3 p.147 ;

VIII-1 p.152 ; VIII-1-1 p.153 ; VIII-2-2 p.154 ; VIII-3-1 p.155 ; VIII-3-4 p.161.

amas globulaire :

1-2p.13;1-3p.15;1-3-2p.16;1-3-2 p.18 ; 1-3-3-2 p.19 ; I-3-3-2 p.20 ; 1-3-3-2 p.21 ; [-34 p.22 ;
14-3 p.27 ;1-5p.28 ;

V-34p.103 ; V-34p.104 ;

VII-1 p.126 ; VII-2-1 p.127 ; VII-2-2 p.127 ; VII-2-2 p.128 ; VI-6-1 p.142 ; VII-6-2 p.146 :
VII-6-3 p.147 ;

VII-1 p.152 ; VIII-1-1 p.153 ; VIII-2-2 p.154 ; VIII-2-3 p.154 ; VIII-3 p.155 ; VIII-3-2 p.158 ;
VIII-3-2 p.160 ;VIII-3-2 p.161 ; VIII-3-3 p.161 ; VIII-3-5 p.164 ; VIII-4-1 p.164 ; VIII4-1 p.165 ;
VIII4-1 p.166 ; VIII-4-1-1 p.166 ; VIII-4-1-1 p.167 ; VIII-4-3 p.167 ; VIII-5 p.168 ;

Annexe 1-2 p.179 ; Annexe [-3 p.180 ; Annexe [-4-2 p.183.

amas ouvert:

I-3 p.14 ;1-3-1 p.15;1-3-2 p.16 ; I-3-2 p.18 ; [-4-2 p.25 ; 142 p.26 ; 1-4-3 p.27 ;
VII-2-2 p.127 ; VII-4 p.134 ; VII-4-1 p.134 ; VII-4-2 p.138 ; VII4-3 p.140 ;
VIII-3-1 p.158.

branche horizontale :

1-3-2p.16 ; 1-34 p.22 ;

VII-2-1 p.127 ; VII-5 p.140 ; VII-5-2 p.142 ; VII-6-1 p.142 ;
VIII-1 p.152 ; VIII-3-4 p.164 ; VIII4-1-1 p.167.

composition chimique :

1-3-3-2p20;134p21;1-34p22 ;141 p.24 ;142 p.26 ;143 p27 ;

111-8 p.68 ; I11-8 p.69 ; 11I-8 p.70 ;

IV-2p.79;1V-24p.84 ;IV-2-4p.86 ;
V-1p.92;V-1p.93;V-2-1p93;V-2-1p94;V-2-2p95;V-2-22p.97;V-3p97;V-3-3p.103;
V-34p.103 ; V-34p.104 ; V-3-4 p.105 ; V-4 p.105 ; V-4 p.106 ;

VI-1p.110; VI3 p.114 ; VI-3 p.115 ; VI4-4 p.116 ; VI4-6 p.117 ; VI-5 p.117 ; VI-5p.119

VII p.126 ; VII-1 p.126 ; VII-2 p.126 ; VII-2-2 p.127 ; VII-3 p.128 ; VII-3-3 p.133 ; VII-4 p.134 ;
VII-4-2 p.137 ; VI1-4-2 p.138 ; V11-4-3 p.140 ; VII-5 p.140 ; VII-6-1 p.142 ; VII-6-3 p. 147 ;
VIII-2-2 p.154 ;

Annexe 1-2 p.179 ; Annexe I-3 p.180 ; Annexe I4-2 p.183 ; Annexe [-42 p.184 ;
Annexe 1-7-3 p.190. ;




convection :

IV p.78 ;IV-3 p.86 ;
V-1p92;V-2-1p95;V-2-22p97;V-3-3p.102;

VI-1 p.110 ; VI-4-6 p.117 ; VI-5 p.119; VI-5 p.120 ; VI-6 p.123 ;
VII-5 p.140 ;

VIII-2-3 p.154.

extinction interstellaire :
I-3-1 p.15;

VII4-1p.134 ;

VIII-3-2 p.158 ;

Annexe [-4-2 p.183.

hélium :

Ip6:1-34p22;14-1p24;

11-3-1 p.40 ;

II-1 p.57 ; 11-2 p.59 ; 114 p.62 ; 11I4 p.63 ; [11-4-1 p.64 ; I11-4-1 p.65 ; I11-5 p.66 ; 111-6-1 p.66 ;
I11-6-4 p.67 ; I1I-7 p.68 ; 11I-8 p.70 ; III-9 p.71 ;

V-2-2-1p.96;V-2-2-3 p.97 ; V-3-2 p.100 ; V-3-4 p.104 ; V-3-4 p.105 ;

VI-1p.110; VI-2 p.111 ; VI4-6 p.117 ; VI-5 p.117 ; VI-5 p.119 ; VI-5 p.120 ; VI-6 p.123 ;

VII-1 p.126 ; VII-2-1 p.126 ; VII-2-1 p.127 ; VII-3-1 p.128 ; VII-3-1 p.129 ; VII-3-1 p.130 ;
VII-3-3 p.133 ; VII-34 p.133 ; VII-34 p.134 ; VII-4-2 p.138 ; VII-4-2 p.139 ; VII-4-3 p.140 ;
VII-5 p.140 ; VII-5 p.141 ; VII-5-2 p.142 ; VII-6-3 p.147.

isochrone:
I-41p24;141p25;142p.26;

VII p.126 ; VII4 p.134 ; VII-4-1 p.134 ; VII4-2 p.138 ; VII-6 p.142 ; VII-6-1 p.142 ;
VII-6-1 p.144 ; VII-6-2 p.146 ; VII-6-3 p.147 ;

VII-1-1 p.153 ; VIII-2-1 p.154 ; VIII-2-3 p.154 ; VIII-3-4 p.161 ; VIII-3-4 p.164.

libre parcours moyen :
IV-2-1p.79;IV-2-1 p.81 ; IV-2-2p.82 ;IV-24p.84;
V-2-1 p.95.

rougissement :

[-3-1 p.15;1-3-3-2 p.20 ;142 p.26 ;
VII4-1p.134 ; VII-4-3 p.140 ; VII-6-2 p.146 ;
VIII-1 p.152 ; VIII-3-2 p.158 ; VIII-3-2 p.161 ;
Annexe I-7-1 p.189 ; Annexe I-7-2 p.189.

RR Lyrae:
1-2p.12 ;1-3 p.15;1-3-2 p.16 ; 1-3-3-2 p.20 ; 1-3-4 p.22 3 14-3p27;1-5p28;

VII-5 p.140 ; VII-5-1 p.142 ; - : o
VIIL-1 p.153 ; VIII-1-1 p.153 ; VIII4 p.164 ; VILI4-1 p.164 ; VIII4-1 p.165 ; VIlI4-1 p.166 ;

VII4-1-1 p.166 ; VIll-4-1-1 p-167 ; VIII-4-2 p.167 ; VIII-4-3 p.167 ; VIII-5 p.168.
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Shapley :
11-3 p.12: 13-3-2 p.19 ; [:3-3-2 p.20.

sous-naine : '
1-3-3-1 p.19; 1-3-3-2 p.21 ; 1-3-4 p.22 ; 1-4-3 p.27 ; 15 p.28 ;
V-3-4p.103 ;
VII4-2 p.137 ; VII4-2 p.138 ; VII-6-2 p.146 ;
VIII-1 p.153 ; VII-3 p.155 ; VIII-3-1 p.155 ; VIII-3-1 p.156 ; VII-3-1 p.157 ; VII-3-1 p.158 ;
VIII-3-2 p.158 ; VIII-3-2 p.159 ; VIII-3-2 p.160 ; VIII-3-2 p.161 ; VIII-3-3 p.161 ; VIII-3-4 p.161 ;
VIII4-1 p.164 : VIII-3-5 p.164 ; VIII-4-3 p.167 ; VIII-5 p.168 ;
Annexe [-4-2 p.183.

ZAMS :

142 p27 ;143 p27 ;

 VILL p.126 ; VII4 p.134 5 VII4-1 p.134 5 VII42 p.137 ; VII4-2 p.138 ; VII4-2 p.139 ;
VII-4-3 p.140 ; VII-6-1 p.142 ;VI1-6-1 p.144 ;

VIII-3-1 p.155.
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