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Rencontres d’étoiles

GEORGES MEYLAN et FRANK VERBUNT

dans les amas globulaires

1. Introduction

Les astronomes observent et étudient les amas globulaires

depuis maintenant plus de deux siécles, poursuivant les tra-
vaux de pionniers effectués par WILLIAM HERSCHEL
(1738-1822) et son fils John Herschel (1792-1871).
Siles plus brillants de ces amas apparaissent visibles a I'oeil nu
sous la forme d’une petite tache floue, leur beauté exception-
nelle ne nous est révélée qu’a I'aide d’un télescope (Fig. 1).
Mais les amas globulaires ne sont pas seulement magnifiques.
D’un point de vue purement scientifique, ils s’avérent extréme-
ment utiles. Ils aident, par exemple, & développer et affiner la
théorie de la structure interne et de I’évolution des étoiles, a
déterminer, par rapport au systéme solaire, la direction et la
distance du centre de notre Galaxie, a étudier le mode de for-
mation de notre Galaxie.

Quant a ’étude des conséquences des mouvements, des ren-
contres, voire des collisions d’étoiles dans les amas globulaires
eux-méme, elle recéle des trésors dont ont entrevoit toute la
richesse depuis quelques années seulement. Les différents
paramétres décrivant la structure interne globale d’un systéme
stellaire, en particulier la distribution des étoiles ainsi que
leurs vitesses, sont déterminés par les innombrables rencon-
tres a grandes distances. Du point de vue de la dynamique stel-
laire - étude du mouvement des étoiles en rapport avec les
forces de gravitation qui en sont la tause -, les amas globulai-
res se différencient des galaxies par le fait que, a cause de leurs
fortes densités stellaires, les rencontres entre deux étoiles y
sont nombreuses. I’évolution dynamique des amas globulai-
res est ainsi accélérée et s’effectue en un laps de temps plus
petit que leur dge. Ainsi, contrairement aux galaxies, dont
I’évolution dynamique est tres lente, les amas globulaires por-
tent les traces indélébiles des conséquences d’un vieillissement
dynamique précoce.

Dans les amas globulaires ayant les plus fortes densités cen-
trales, les probabilités de rencontres et de collisions augmen-
tent considérablement. La formation d’étoiles doubles s’avére
possible, donnant naissance a des systémes binaires trés excep-
tionnels d’un point de vue astrophysique. Et il semblerait
meéme que le phénoméne de formation de binaires dans les
parties centrales des amas globulaires gouverne les, phases
avancées de I’évolution dynamique globale, aprés ’effondre-
ment de ces systémes stellaires fascinants.

2. Evolution stellaire dans les amas globulaires

Lors de sa publication en 1888, le New General Catalogue
(NGC) of Nebulae and Clusters of Stars répertorie 102 amas
globulaires. Un siécle plus tard, ce nombre n’a augmenté que
d’environ 50, et I'on estime actuellement & un peu moins de
200 le nombre total d’amas globulaires dans notre Galaxie,
certains d’entres eux étant probablement obscurcis par les
¢toiles et la poussiere du disque galactique, donc difficilement
visibles. Ainsi, la plupart des amas globulaires de notre
Galaxie, et parmi eux les plus riches, sont connus et baptisés
depuis au moins cent ans. Ces amas, dont chacun ressemble a

Figure I: Photographie de 47 Tucanae, un amas globulaire géant du
ciel austral. Cette représentation en couleurs est le résultat composite
de trois plaques en noir et blanc, centrées autour de trois longueurs
d’onde différentes (3850 A, 4950 A et 6300 A), prises par H.E. Schu-
ster a l'aide du télescope Schmidt de I’Observatoire Européen Austral
(ESO), situé a La Silla dans les Andes chiliennes. A cause de I’énorme
contraste entre le centre trés brillant et les parties extérieures trés peu
denses, une technique photographique utilisant un masque a permis
de diminuer cette différence et de distinguer des étoiles individuelle-
ment sur toute la surface de 'amas.

un énorme essaim d’environ un million d’étoiles, sont répartis
uniformément au dessus et au dessous du plan galactique,
mais montrent une distribution non uniforme en longitude
galactique, avec une concentration évidente dans une région
du ciel centrée prés de la constellation du Sagittaire (Ref. 1).
Au début du siecle de nombreuses étoiles variables, sembla-
bles a la fameuse étoile variable RR Lyrae, ont été découvertes
dans beaucoup d’amas globulaires galactiques. Lors d’une
étude maintenant classique, HENRIETTA LEAVITT (1868-1921),
de Harvard, a montré que toutes les variables du type RR
Lyrae possédent a peu prés la méme luminosité intrinséque.
En comparant, dans un amas globulaire donné, la luminosité
appatente moyenne de toutes les RR Lyrae qu’il contient avec
leur luminosité intrinséque, on peut déterminer la distance de
cet amas. HARLOW SHAPLEY (1885-1972), de Harvard, a uti-
lisé cette méthode afin de montrer que les amas globulaires
sont distribués de fagon sphérique autour d’un point situé
dans la constellation du Sagittaire, & des milliers d’années-
lumiéredu soleil. Utilisant et expliquant naturellement la con-
centration observée d’amas, il a donné ainsi les premiéres indi-
cations concernant la forme et la taille de notre Galaxie, dont
le centre se situe, d’aprés les plus récentes déterminations,
entre 7 et 9 kiloparsecs du soleil (1 parsec = 1 pc = 3,26
années-lumiére). Les distances des amas globulaires au centre
de la Galaxie s’¢chelonnent entre 2 et plus de 50 kiloparsecs.
Lorsque les premiéres mesures photoélectriques d’étoiles
individuelles dans des amas globulaires ont pu étre obtenues,
au cours des années 50 par HALTON ARP et ALLAN SANDAGE,
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alors au California Institute of Technology, les étoiles de tous
les amas globulaires présentaient la méme caractéristique: des
températures de surface relativement basses. Labsence d’étoi-
les chaudes dans les amas globulaires peut étre expliquée
comme suit: toutes les étoiles d’un amas globulaire donné se
sont formées plus ou moins simultanément, ily a de cela envi-
ron 15 milliards d’années. Selon la théorie de I’évolution stel-
laire, les étoiles les plus massives évoluent trés rapidement,
fusionnant leur hydrogéne en hélium, pujs leur hélium en élé-
ments plus massifs, ceci jusqu’a la formation d’atomes de fer.
Approximativement 10 millions d’années apres la période
de formation stellaire, toutes les étoiles dont la masse initiale
est supérieure a environ 8 M® (1 M® = 1 masse solaire ~ 2
1030kg) ont déja terminé leur évolution et ont subit une explo-
sion au cours du stade de supernova, laissant leur noyau sous
la forme d’une étoile a neutrons ou, pour les plus massives,
d’un trou noir. La masse d’une étoile a neutrons s’éléve a envi-
ron 1.4. M©, mais avec un diamétre de 20 km seulement. A de
telles densités la matiére ne peut exister essentiellement que
sous la forme de neutrons, d’oul lenom de ces étoiles extraordi-
nairement denses.

Durant les milliards d’années qui suivirent, d’autres étoiles,
un peu plus légéres, ont elles aussi terminé leur évolution en se
transformant en naines blanches, de masses comprises entre
0,5 et 1,4 MO et dont les diamétres d’environ 15000 km sont
comparables au diamétre terrestre. Les naines blanches les
plus lourdes, provenant de progéniteurs lourds, consistent
principalement en magnésium, en néon et en oxygene. Les nai-
nes blanches légérement moins massives consistent en car-
bone et en oxygeéne, et les naines blanches les plus 1égéres, avec
des progéniteurs de type solaire, consistent en hélium. Les
trous noirs, étoiles & neutrons et naines blanches, sortes de
cendres puisque produits de la combustion nucléaire, sont
communément appelés rémanents.

Dans les amas globulaires de notre Galaxie, toutes les étoi-
les dont la masse dépasse 0,8 M© (environ) ont déja terminé
leur évolution. Comme le temps d’évolution d’une étoile de 0.8
M® est d’environ 15 milliards d’années, cela permet de don-
ner une limite inférieure a ’dge des amas globulaires. Ces der-
niers ont-ils tous exactement leméme 4ge? Y a-t-il au contraire
une dispersion s’étendant entre 12 et 19 milliards d’années? La
réponse, incertaine, est I’objet de débats trés actuels. Elle
requiére une compréhension plus détaillée de 1’évolution des
étoiles de faibles masses. Mentionnons que, dans les spectres
des étoiles d’amas globulaires, les raies d’éléments avec des
numéros atomiques plus grands que celui de I’hélium sont
moins intenses que dans des spectres similaires d’étoiles plus
jeunes. Ceci indique que ces éléments lourds - les astronomes
les appellent «métaux» par un malencontreux abus de lan-
guage - ont été plus rares lors de la formation des amas globu-
laires que ce n’est le cas actuellement.

Les étoiles avec des masses inférieures a 0.8 M® sont
encore, en leur centre, en train de convertir de I’hydrogéne en
hélium. Dans un diagramme représentant la luminosité en
fonction de la température de surface, de telles étoiles ne sont
pas réparties au hazard mais le long d’une courbe diagonale,
appelée séquence principale, découverte et étudiée pour la
premiére fois par le danois EJNAR HERTZSPRUNG (1873-1967)
et 'américain HENRY RUSSELL (1877-1957). Ce diagramme
fondamental de I’évolution stellaire est dit de Hertzsprung-
Russell ou plus simplement HR (Fig. 2).

Lorsque, en leur centre, la fusion de ’hydrogeéne s’arréte par
mangque de combustible, ces étoiles quittent la séquence prin-
cipale pour évoluer vers la partie supérieure droite du dia-

|4'_ . 0‘:“{ -
£ ;gf' |
16 o .

.3,

Ay
Y oor ot -
181 . |
20 + .

47 TUC
22+ .
24 - .
| l 1 1 1 | 1 1 1
0-2 0-6 1-0 -4 1-8
B-V

Figure 2: Diagramme couleur-magnitude (pendant observationnel du
diagramme théorique de Hertzsprung-Russell) concernant I'amas
globulaire 47 Tucanae, obtenu par Jim Hesser et ses collégues cana-
diens. Les différentes parties du diagramme, correspondant d des pha-
ses successives de l'évolution stellaire (séquence principale, branches
horizontale, asymmptotique, des sous-géantes et des géantes) sont
clairement visibles. Aucune naine blanche n’a encore été observée
dans un amas globulaire. Les données photographiques concernant
les étoiles brillantes ont été combinés avec les données CCD concer-
nant la séquence principale. Dans un désir de clarté, le nombre d’étoi-
les sur la séquence principale a été fortement diminué.

gramme HR, subissant une expansion de leur enveloppe
jusqu’a ce que leurs rayons égalent environ 100 fois le rayon
solaire. Ces étoiles, appelées géantes rouges, se meuvent dans
le diagramme HR le long de la branche des géantes (Fig. 2). A
cause de leur grande luminosité, elles peuvent étre vues a de
trés grandes distances. Mais les géantes rouges voient leurs
enveloppes s’évaporer par un processus dit de perte de masse.
Seul leur coeur dense demeure; mis a nu il se refroidit lente-
ment pour se transformer en une naine blanche. En évaluant,
dans le diagramme HR, les nombres de géantes en différents
endroits lelong de la branche des géantes on peut en dériver le
degré de rapidité de leur évolution: aux endroits ou I’évolution
est lente - prés de la séquence principale - on observe beaucoup
plus de géantes que dans des régions a évolution tres rapide -
par exemple prés du sommet de la branche des géantes rouges.

Les étoiles visibles dans les photographies d’amas globulai-
res (Fig. 1) sont pour la plupart des géantes rouges, d’ou la
teinte dominante de la reproduction en couleurs. Ce n’est que
depuis peu, grace a la mise au point de nouveaux détecteurs
trés sensibles appelés CCD (pour Charge Coupled Device),
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que les astronomes détiennent les moyens d’étudier les étoiles
faibles du bas de la séquence principale. Ainsi les géantes et
plus récemment les étoiles de la séquence principale peuvent
étre observées et recensées directement. Par contre les naines
blanches et les étoiles a neutrons demeurent encore invisibles
(quelques candidats au statut de naines blanches ont été détec-
tées derniérement lors d’observations avecC CD, mais nécessi-
tent une confirmation spectroscopique). Leurs quantités sont
pour le moment encore estimées par extrapolation a partir du
nombre d’étoiles sur la séquence principale. Par exemple, siun
amas contient 100000 étoiles de masses égales & 0.4 M©. et
50000de 0.8 M ©, on peut estimer brutalement qu’au moment
de la formation, il y avaient 25 000 étoiles de masses égales a
1.6 MO, 12 500 de 3.2 MO, et ainsi de suite. Ces nombres de
progéniteurs donnent directement les nombres de naines blan-
ches et d’étoiles a neutrons formées dans I'amas par suite de
’évolution de ces étoiles massives.

Toutes les naines blanches restent au sein de ’'amas qui les a
vues naitre, évoluer et mourir, par contre la fraction d’étoiles a
neutrons qui demeurent dans un amas se révéle tres incertaine
pour deux raisons. Premiérement, les progéniteurs d’étoiles a
neutrons ont des masses environ dix fois plus grandes que les
masses des étoiles actuellement visibles sur la séquence princi-
pale, et extrapoler sur de telles différences comporte de gran-
des incertitudes. Secondement, il apparait, a partir des
observations de pulsars radio dans le disque galactique, que
beaucoup d’étoiles a neutrons naissent avec de grandes vites-
ses, del’ordre de 100 2400 km/s. Seules 10 % d’entre elles envi-
ron acquierent des vitesses inférieures a 30 km/s, valeur
correspondant a la vitesse d’évasion d’un amas globulaire
typique. Siles étoiles & neutrons dans un amas globulaire nais-
saient avec des vitesses similaires a celles des pulsars dans le
disque, seules 10 % d’entre elles resteraient prisonniéres du
champ de gravitation de ’amas.

3. Variables cataclysmiques et binaires X de faibles masses

Dés le début de ce siécle, la quéte constante d’étoiles varia-
bles dans les amas globulaires a fourni de nombreux candi-
dats. La plupart se sont avérés de simples étoiles pulsantes,
dont les variations en lumiére proviennent de changements
dans leur taille et dans leur température. Une autre sorte de
variables, appelées binaires a éclipse, sont des étoiles binaires
dont les variations réguliéres en luminosité proviennent du
fait qu’au cours de chaque orbite une des deux étoiles passe
devant I'autre et I’éclipse momentanément. Fait surprenant,
jusqu’a ce jour, malgré les récentes améliorations dues a l'uti-
lisation des CCD, aucune binaire a éclipse n’a été découverte
dans aucun amas globulaire (avec la trés récente exception de
w Centauri lequel contient un candidat qui nécessite encore
confirmation).

Evidemment, pour qu’il y ait éclipse, ’'observateur doit
jouir d’une position privilégiée, ce qui est rarement le cas.
Lorsque les deux composantes d’un systéme double ne s’éclip-
sent pas mutuellement, le caractére binaire de I’étoile peut &tre
révélé grice au spectre. Les raies présentes dans ce dernier se
trouvent translatées par effet Doppler, alternativement vers le
bleu et le rouge, trahissant le mouvement orbital. De telles
étoiles s’appellent binaires spectroscopiques et n’ont été que
trés récemment mises en évidence dans quelques amas globu-
laires, par Michel Mayor et ses collaborateurs a I’Observatoire
de Geneéve et par David Latham et son groupe 3 Harward.
Cette étude montre que le nombre de binaires observées dans
les amas globulaires est nettement inférieur a ceux obtenus
dans les amas ouverts et le champ.

Quatre étoiles variables, de la classe des variables cataclys-
miques, ont été observées dans des amas globulaires. Deux
d’entre elles sont des novae naines, les deux autres des novae,
et leurs découvertes respectives ont été annoncées en 1938,
1941, 1949 et 1964. Ce n’est que dans les années cinquante que
les variables cataclysmiques ont été clairement identifiées
comme étant des étoiles binaires. Dans ce genre de systéme,
une étoile de faible masse de la séquence principale perd conti-
nliment de la matiere récupérée par son compagnon dense,
lequel est une naine blanche. On parle alors de transfert de
masse par accrétion. Pendant que cette matiére tombe en
décrivant des spirales autour de la naine blanche, en formant
un disque d’accrétion, les particules qui la constituent
s’échauffent graduellement et émettent une importante quan-
tité de rayonnements ultraviolets et X.

Dans les novae naines, 'apport de masse vers la naine blan-
che est variable et ces systémes augmentent occasionnelle-
ment en luminosité lorsque le flux de matiére s’accroit. Ces
éruptions peuvent centupler la luminosité optique, ceci
durant environ une semaine. Dans le cas des novae, la matiére
réguliérement ajoutée a la naine blanche forme une couche a
la surface de cette derniére. Dans certains systémes, les atomes
d’hydrogéne contenus dans cette couche fusionnent constam-
ment en créant de I’hélium, alors que dans d’autres systémes,
P’hydrogene s’accumule durant une longue période et briile
soudainement en uneseule fois. Durant ces éruptions, la lumi-
nosité optique devient plusieurs centaines de fois plus grande
et nécessite plusieurs mois avant de retrouver son niveau anté-
rieur. De récentes observations avec CCD ont confirmé la
nature des deux novae naines, deux systémes relativement
éloignés des centres des amas globulaires auxquels ils appar-
tiennent (Ref. 2 et 3).

Lavenement des satellites capables d’observer les rayons X a
marqué le début d’une ére nouvelle. Ces satellites, dont le pre-
mier en 1976 fut UHURU, ont découvert dans notre Galaxie,
une centaine de sources X brillantes environ, appelées binaires
X de faibles masses. La moitié d’entre elles environ sont des
pulsars X, c’est-a-dire des étoiles & neutrons avec des champs
magnétiques intenses, accrétant de la matiére provenant de
compagnons de masses supérieures a 10 M©®. Lautre moitié
est constituée de systémes similaires aux variables cataclysmi-
ques, a la différence pres que ’étoile qui regoit la matiére n’est
pas une naine blanche mais une étoile & neutrons. A cause de
I’extréme compacité de I’étoile a neutrons, la matiére spiralant
dans le disque d’accrétion émet beaucoup plus d’énergie, fai-
sant de ce genre de binaires de trés puissants émetteurs X.
Lasurprise a été grande lorsque les positions dans le ciel de ces
binaires X de faibles masses ont été connues avec précision:
pas moins de dix d’entre elles se trouvent dans des amas globu-
laires! Pour saisir I'ampleur de I’étonnement des chercheurs, il
faut réaliser que notre Galaxie posséde une masse totale
d’environ 101! MO, tandis que la masse de tous les amas glo-
bulaires de notre Galaxie s’éléve a environ 10’M ®. Ainsi, en
tenant compte de ces deux masses totales, on s’attendait a ce
que, des 50 binaires X de faibles masses observées dans notre
Galaxie, 0.005 d’entre elles seulement se trouvent dans un
amas globulaire, et non pas 10!

La nature des sources X dans les amas globulaires est établie
par lapparition réguliére de sursauts dans I’6mission X, a
Iexception de celle située dans M15. Observés pour la pre-
miére fois dans la source appartenent a I'amas globulaire
NGC 6624 (Fig. 3), a l'aide du satellite hollandais ANS 2
rayonnement X, ces sursauts X se caractérisent par de soudai-
nes augmentations de la luminosité X, jusqu’a cent fois la
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Figure 3: Représentation artistique du systéme binaire situé au centre de l'umas globulaire NGC 6624. C’est dans ce systéme que le premier sur-
saut X a été observé. Une naine blanche transfert de la masse au profit d’une étoile a neutrons. Cette matiére tombe sur l'étoile a neutrons en dé-
crivant des spirales, s’échauffe et émet des photos, de plus en plus énergétiques a mesure que la matiére s’approche du bord intérieur du disque.
Lapériode de révolution de la naine blanche autour de l'étoile a neutrons est de 11 minutes seulement; c’est la plus courte période connue. A titre
de comparaison, le systéme terre-lune et lesoleil sont dessinés a laméme échelle. (Figure prétée par William Priedhorsky du Los Alamos Natio-

nal Laboratory).

valeur initiale. Ils durent environ dix secondes et ont lieu a
intervalles de quelques heures. Ces sursauts X - émissions X
explosives - peuvent étre compris de la fagon suivante: la
matiére accrétée par I’étoile a neutrons se répartit sur sa sur-
face en une couche égale. Les atomes d’hydrogeéne dans cette
couche fusionnent immédiatement en créant des atomes
d’hélium. Dans certains de ces systémes, ’hélium se trans-
forme en carbone, azote et oxygéne, mais dans beaucoup
d’autres, ’hélium s’accumule pendant un certain temps pour
briiler soudainement en un éclair. Ces émissions X explosives
sont aux binaires X de faibles masses (contenant une étoile a
neutrons) ce que les éruptions sont aux variables cataclysmi-
ques (contenant une naine blanche). Les différences en échelle
de temps provennient des différences en gravité, donc en den-
sité a la surface des étoiles a neutrons et des naines blanches,
induisant différentes réactions nucléaires.

Lexplication du grand nombre de binaires X de faibles mas-
ses dans les amas globulaires a été proposée en 1975 par
FABIAN, PRINGLE et REES (Ref. 4). A cause de la concentra-
tion d’un grand nombre d’étoiles dans le petit volume du
noyau de ’amas, la distance moyenne entre les étoiles est assez
petite pour que les rencontres proches entre étoiles deviennent

relativement communes. Supposons qu’une étoile a neutrons
approche une autre étoile, soit une étoile de la séquence princi-
pale, soit une étoile géante. Lattraction gravitationnelle de
I’étoile & neutrons provoque une déformation de I’autre étoile.
Cette déformation, qui croit rapidement lorsque la distance
entre les deux étoiles décroit, consomme de I’¢nergie qui pro-
vient de I’énergie cinétique relative des deux étoiles. Pour une
séparation inférieure a environ trois fois le rayon de ’étoile
déformée, la quantité d’énergie extraite du mouvement relatif
entre les deux étoiles et consommeée par le processus de défor-
mation devient assez grande pour empécher 1’étoile déformée
de s’échapper du champ de gravitation de I’étoile 4 neutrons:
une nouvelle binaire est formée. Sit6t que de la matiére
s’écoule de ’étoile normale vers I’étoile a neutrons, la binaire
devient une source X.

Des estimations grossiéres indiquent que, dans le noyau
d’un amas dense, la fréquence de telles rencontres est faible:
une chaque milliard d’années. Si la phase d’émission X intense
(Cest-a-dire de transfert de masse) dure environ un milliard
d’années, temps apreés lequel la masse de Iétoile donneuse est
épuisée, on s’attend & trouver un source X brillante dans cha-
cun des 10 amas globulaires dont les noyaux sont assez denses.
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Mais toutes ces prédictions s’avérent imprécises, d’une part
parce que le nombre d’étoiles a neutrons présentes dans le
noyau d’un amas est incertain et d’autre part parce que la
durée réelle dela phase d’émission X intense est également mal
connue. On peut dire tout au plus, au vu des incertitudes
appréciables, que le nombre observé de binaires X de faibles
masses est en accord avec les prédictions actuelles.

4. Scénarios de formation d} toiles binaires

Quels genres de binaires s’attend-on 2 voir se former? Nous
décrivons dans ce qui suit les différents processus, représentés
schématiquement dans la figure 4 (Ref. 5).

Considérons en premier lieu les rencontres proches entre
une étoile & neutrons et une étoile de la séquence principale
(moitié supérieure de la figure 4). Si ’étoile a neutrons heurte
de plein fouet ’étoile de la séquence principale, cette derniére
est probablement complétement disloquée. Ce genre de choc
frontal ne méne évidemment pas a la création d’une binaire.
Par contre, si I’étoile a neutrons s’approche étroitement de
’étoile de la séquence principale, mais sans la toucher directe-
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ment, une binaire peut se former, avec une période orbitale
comprise entre 2 et § heures. Une binaire aussi serrée émet des
ondes de gravitation, provoquant un lent rapprochement des
deux étoiles, conformément & avec la théorie de la Relativité
Générale d’Einstein. En deca d’une certaine distance, I’étoile a

. neutrons exerce un attraction sur la matiére de la face la plus

proche de son compagnon qui est plus forte que I’attraction du
compagnon lui-méme. Dans de telles conditions, un transfert

de masse s'amorce et une source de rayonnement X s’allume.
En second lieu, considérons les rencontres proches entre

une étoile a neutrons et une géante (moitié inférieure de la
figure 4). Si I’étoile a neutrons heurte directement la géante,
son orbite résultante se trouve a 'intérieur de I'enveloppe
ténue de la géante. A mesure que le noyau de la géante et
Pétoile a neutrons orbitent 'un autour de I’autre, la friction
due a la masse de I’enveloppe entraine les deux corps denses a
spiraler I’un vers l’autre, jusqu’a ce que 1’énergie libérée par la
friction soit suffisante pour expulser toute I’enveloppe. Le
noyau de la géante se refroidit et devient une naine bilanche
dont P’orbite autour de I’étoile a neutrons est bouclée en quel-

. . s - o :
e B3 ® ——--— -2 ) ;

' i
'

Porh  hrs

'

'
.

'
v
' ! 3
.

' '

2 | .
evaporatiion

: o oo
° .
; : ' Pulsars radit
. rapides

transfert de masse

e O

Porp~ Jjours:

pulsars binaire radio

Figure 4: Sont représentés dans cette figure, les différents types de collisions qu’une étoile a neutrons peut subir dans un amas globulaire, ainsi
que leurs développements ultérieurs. Moitié supérieure: Si I’étoile a neutrons heurte directement une étoile de la séquence principale, cette der-
Ziére est completement détruite, mais une approche moins directe peut mener a la formation d’une étoile binaire, dont la période vaut quelques
eures.

Moitié inférieure: Si I'étoile a neutrons heurte directement une étoile géante, la friction du mouvement en spirales de I’étoile ¢ neutrons dans
l'enveloppe de la géante peut freiner I'étoile a neutrons. Lenveloppe chauffée est expulsée, et le noyau de la géante - une naine blanche - forme
avec l'étoile a neutrons une binaire tres serrée, avec une période orbitale de quelques minutes. Une approche moins directe peut aussi mener a la
Jformation d’une étoile binaire, mais de plus longue période, comprise entre 0.5 et 150 jours.

De fagon générale, le transfert de masse vers [’étoile @ neutrons provoque une émission abondante de rayons X. Les collisions peuvent créer
des binaires X de faibles masses, avec des périodes orbitales comprises entre quelques minutes et 150 jours. Une fois le transfert de masse ter-
miné, I'étoile a neutrons peut apparaitre sous la forme d’un pulsar radio, si sa rotation est assez rapide. Dans les binaires de périodes orbitales
courtes, le pulsar peut évaporer son compagnon et terminer sa vie en solitaire.
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ques minutes! Dans cette binaire, les ondes de gravitation
induisent également un transfert de masse de la naine blanche
vers I’étoile a neutrons. Si par contre ’étoile a neutrons frolela
géante sans toucher ’enveloppe, une binaire peu serrée se
forme, avec une période orbitale plus longue qu’un jour. Dans
unetelle binaire, le transfert de masse est la conséquence natu-
relle de I’expansion de la géante a mesure qu’elle évolue le long
de la branche des géantes (Fig. 2). Du fait que la géante est
moins massive que ’étoile & neutrons, la conservation du
moment angulaire provoque un accroissement de la distance
entre les deux étoiles pendant le transfert de masse. Lorsque
toute 'enveloppe de la géante est transferée, il reste alors une
binaire peu serrée constituée d’une naine blanche et d’une
étoile a neutrons, avec une orbite lache dont la période se situe
entre dix et mille jours. La naine blanche dans un tel systéme
est d’'un type spécial. Le noyau d’une géante isolée voit sa
masse croitre au fur et & mesure que cette derni¢re évolue. A la
fin de ’évolution de la géante, son noyau - une naine blanche -
posséde une masse d’environ 0.6 M®. Toutefois, lorsque cette
évolution se trouve raccourcie par la perte de I’enveloppe,
transférée 4 un compagnon dense, la masse de la naine blan-
che ne peut pas augmenter jusqu’a une telle valeur. Ainsi,
pour une géante capturée sitdt apres qu’elle a quitté la
séquence principale, la binaire finale posséde une période
d’environ dix jours et contient une naine blanche d’environ 0.2
M®. Pour une géante plus évoluée, capturée lorsqu’elle se
trouve sur la branche des géantes, la binaire finale posséde une
période de quelques centaines de jours et contient une naine
blanche d’environ 0.3 M®.

Il apparait donc que les captures d’étoiles de la séquence
principale et de géantes par des étoiles a neutrons peuvent
créer dans les amas globulaires des binaires & rayonnement X,
avec des périodes comprises entre quelques minutes et un mil-
lier de jours.

Du fait que la majeure partie de la lumiére émise par une
binaire X de faible masse provient du disque d’accrétion, les
périodes orbitales de tels systémes sont difficile a détecter. Ce
nest qu’aprés des observations longues et ardues, que les
périodes orbitales de deux binaires X dans des amas globulai-
res ont été déterminées, ceci en 1987.

La premiére période orbitale a été obtenue lorsque les astro-
nomes travaillant avec le satellite européen EXOSAT ont

remarqué des variations réguliéres dans le flux X, de période
égale a 665 secondes, provenant de la source située dans NGC
6624 (Fig. 3). Un réexamen des observations précédemment
obtenues par le satellite américain SAS-3 a démontré que cette
période a été constante durant ces dix dernieres années, avec
une précision meilleure qu’un dix millioniéme. Une telle préci-
sion dans la périodicité ne peut avoir son origine que dans un
mouvement orbital (Ref. 6 et 7). Le scénario décrit ci-dessus,
de collision avec pénétration d’une étoile a neutrons dans
I’enveloppe d’une géante a été élaboré (Ref. 8) afin d’expliquer
la formation de ce systéme.

La découverte de l'autre période résulte de la persévérance
de I'astronome frang¢ais MICHEL AURIERE et de ses collégues
(Ref. 9). Surmontant le découragement naturel face a
I’énorme densité d’étoiles dans le noyau d’un amas globulaire,
il a entrepris de déterminer la contrepartie optique de la
source X contenue dans le noyau de M15, et a découvert une
étoile ultraviolette variable, qui s’est avérée présenter une
période de 8.5 heures, simultanément en luminosité et dans le
déplacement des raies spectrales. Postérieurement, les obser-
vations X ont montré ’existence d’une périodicité, également
de 8.5 heures, permettant d’identifier sans aucun doute ’étoile
ultraviolette avec la binaire X. De la période orbitale, on peut
déduire que I’étoile qui perd de la masse en faveur de son com-
pagnon semble étre une étoile 1égérement évoluée, probable-
ment une sous-géante.

Jusqu’a ce jour, aucune période orbitale n’a été observée
dans aucune des huit autres sources X contenues dans des
amas globulaires.

Dans les amas globulaires, les densités stellaires les plus
grandes se situent dans les parties centrales - le noyau - et
décroissent rapidement & mesure que la distance au centre
augmente. Les forces de gravitation induisent le fait que les
étoiles les plus massives possédent les vitesses les plus petites,
contrairement aux étoiles plus 1égéres qui acquicrent les vites-
ses les plus grandes. En conséquence, les étoiles les plus massi-
ves, cest-a-dire les étoiles a neutrons, les naines blanches
massives et les géantes, se concentrent plus vers le centre de
I’amas que les étoiles plus l1égeres de la séquence principale. Ce
phénomeéne s’appelle ségrégation des masses. Comme prati-
quement tous les processus de capture se produisent dans le
noyau, la ségrégation des masses renforce les phénomeénes de
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captures dans lesquels les étoiles & neutrons et les géantes sont
impliquées. Ceci aide a expliquer pourquoi les deux binaires X
dont les périodes sont connues résultent de rencontres proches
entre une étoile a neutrons et une géante (Ref. 10).

(suite dans ORION 235)
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