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GRUNDLAGEN .
NOTIONS FONDAMENTALES -

Mesures photométriques d’étoiles

variables diverses

Deuxiéme partie - Travail de maturité

Loren CoQuUILLE

Chapitre I: Les étoiles variables dites

géométriques
A. Les binaires a éclipses

1. Théorie

a. Définition(s), propriétés
et caractéristiques

Introduction

Les étoiles binaires a éclipses font
partie des étoiles doubles, c’est-a-dire
des étoiles étant assez proches pour
avoir une influence gravitationnelle
I'une sur l'autre et qui tournent autour
d’un centre de gravité commun appelé
barycentre.

11 faut savoir que la treés grande ma-
jorité des étoiles, environ les deux tiers,
vit en couple ou en famille a trois, qua-
tre ou cinq individus liés par leur attrac-
tion gravitationnelle réciproque.

Les étoiles doubles sont classées en
deux grands groupes:

— les doubles visuelles, qui sont sépa-
rables par des moyens optiques et
dont une tres longue observation est
nécessaire au calcul de I'orbite (pour
la plupart)

— lesbinaires spectroscopiques, qui ne
sont pas séparables optiquement car
trés rapprochées (et dont on sait
qu’elles sont doubles par la superpo-
sition de leurs spectres).

Les binaires a éclipses peuvent étre
soit visuelles, soit spectroscopiques,
mais elles ont la particularité d’avoir
leur plan orbital dans la ligne de visée de
I'observateur. On observe donc des
éclipses a intervalle régulier, c’est-a-dire
quand I'une des deux étoiles passe de-
vant I'autre et inversement. Ces étoiles
sont aussi appelées binaires photomé-
triques (ce nom n’est valable que pour
les binaires spectroscopiques, car seule
I’étude photométrique permet d’affir-
mer qu’elles sont binaires) ou variables
géomeétriques (car la variation de lumi-
nosité au cours du temps n’est pas cau-
sée par la pulsation d’'une étoile, comme
nous le verrons au chapitre II).

Le schéma général simplifié d'une bi-
naire a éclipse est présenté ci-apres. On
remarquera qu'il est nécessaire de sim-
plifier ou de schématiser certaines par-
ties de la courbe, puisque I'allure géné-
rale de celle-ci change selon le type de
binaire. (Voir Fig. 9)
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Figure 9

La courbe s’interprete de la maniére sui-
vante:

1) Les éclats des deux étoiles s’ajou-
tent, la luminosité est maximale.
C’est le maximum.

2) Létoile la plus lumineuse est éclip-
sée par la moins lumineuse, la lumi-
nosité est minimale. C’est le mini-
mum principal.

3) Leséclats des deux étoiles s’ajoutent
anouveau, laluminosité est maxima-
le. C’est le maximum.

4) Létoile lamoins lumineuse est éclip-
sée par la plus lumineuse, il y a une
baisse de luminosité, mais moins im-
portante que lors du minimum prin-
cipal. C’est le maximum secondaire.
Concernant la classification, il exis-

te trois grands groupes de binaires a
éclipses: le groupe EA, le groupe EB et
le groupe EW. Leurs caractéristiques
sont présentées ci-apres, avec les diffé-
rentes courbes de luminosité possibles
atitre d’exemple.

Le groupe EA

Létoile type est Algol (dans Persée).

EA

Figure 10

Distance entre les étoiles: Relativement
grande

Courbe de luminosité:En général, le mi-
nimum principal est grand et le mini-
mum secondaire petit. Autrement,
I’éclat est a peu pres stable.

Types spectraux: Ces étoiles appartien-
nent au types spectraux de O a M, mais
les plus fréquentes sont de type A, puis
BetF

Sortes d’étoiles: Aussi bien des géantes,
supergéantes ou des naines (une des
composantes est une sous-géante)
Période: 0.5j < T < 10j avec un maximum
de fréquence entre: 2.5j < T < 3j

Ce groupe comprend plusieurs types
de courbes de lumieres:

A ECLAT

TEMPS

Figure 11a

Grande différence de luminosité des
composantes (donc minimum secondaire
faible parrapport au principal)

A ECLAT

TEMPS

Figure 11b

Etoiles environ égales en dimensions et en
éclat (donc minimum secondaire environ
égal au principal).

Remarque: ce cas est classédans la
catégorie EA car ladistance séparant les
deux étoiles du couple est grande; I'at-
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ECLAT

TEMPS

Figure 11c

Une étoile brillante et petite (ou moyenne)
et une étoile peu brillante (donc le minimum
principal est large et le secondaire peu
profond. La période est longue.)

traction gravitationnelle n’est donc pas
assez forte pour provoquer la déforma-
tion des étoiles, trait caractéristique des
deux autres groupes.

Le groupe EB

Létoile type est B Lyrae.

CROE

EB

Figure 12

Distance entre les étoiles: Petite. Lat-
traction gravitationnelle provoque une
forme ovoide des étoiles.

Courbe de luminosité: Le minimum se-
condaire est souvent grand. La courbe
est arrondie.

Types spectraux: Surtout O et B, mais
aussiAetF

Sortes d’étoiles: Géantes ou supergéan-
tes (de grand volume et de faible densi-
té). Elles sont inégales en dimensions
mais de luminosité comparable. Sou-
vent de grandes masses car de grande
luminosité. Etoiles jeunes.

Période: 0.5j < T < 4j avec un maximum
de fréquence entre: 0.8j < T < 1j

Le groupe EW
Létoile type est W UMa.
EW
Figure 13

Distance entre les étoiles: Petite. Lat-
traction gravitationnelle provoque une
grande déformation des étoiles. Il y a
méme souvent contact.

Courbe de luminosité:Le minimum se-
condaire est souvent aussi grand que le
principal.

~ GRUNDLAGEN
NOTIONS FONDAMENTALES

Types spectraux: F et G

Sortes d’étoiles: Etoiles naines environ
égales en dimensions et en éclat. Etoiles
vieilles appartenant a la population IT ou
intermédiaire.

Période: 0.3j < T < 0.4j

On peut observer deux particularités
sur les courbes de luminosité:

La premiere est la présence
d’«arrondis» au moment du passage du
maximum 2 un minimum. En effet, les
courbes ne plongent pas directement
comme indiqué sur le schéma général.
Cela est dii 2 un phénomene appelé as-
sombrissement centre-bord. Latmos-
phére d'une étoile étant gazeuse, elle est
capable d’absorber les photons de diffé-
rentes longueurs d’onde. Un photon par-
tant du centre de 1'étoile et «allant vers
nous» traverse moins d’atmosphére
qu'un photon partant du bord; le pre-
mier a donc moins de chances d’étre ab-
sorbé. Les bords paraissent par consé-
quent plus sombres que le centre du
disque apparent d'une étoile, cet assom-
brissement variant selon les longueurs
d’ondes observées. La courbe présente-
ra (au moment d’'une éclipse) une zone
ou la luminosité décroitra de maniére
progressive. Comme nous le verrons
dans la deuxieme partie de la théorie, on
est souvent obligé de ne pas tenir comp-
te de cet assombrissement centre-bord
pour obtenir des relations simples qui
meéneront au calcul du rapport des
rayons stellaires.

La seconde est la présence dun
maximum bombé. Cela ne se produit
que pour les groupes EB et EW et est dii
au fait que les composantes sont tres
proches I'une de I'autre. On passe donc
directement d'une éclipse a I'autre avec
un passage tres court au maximum. On
ne peut observer ce phénomene pour le
groupe EA car les composantes sont
éloignées 1'une de l'autre, et le temps
pour passer d'une éclipse a une autre,
c’est-a-dire le maximum, est long (zone
plate).

Lobes de Roche et points de
Lagrange

Un point intéressant dans la classifi-
cation des étoiles binaires se présente
quand les deux étoiles principales sont
tres proches I'une de l'autre, seulement
séparées par dix millions de kilometres,
quinze fois moins que la distance Terre-
Soleil. Dans un tel systeme binaire, le
champ de gravitation résulte de la som-
me des attractions exercées par chacu-
ne des deux étoiles. Le mathématicien
francais Edouard Roche a étudié ces
systemes le siecle passé.

Il aintroduit une notion dite «lobes»
de Roche, que I'on peut définir comme
un volume en forme de sablier (ou de
«8» a deux dimensions) possédant deux
lobes accolés. Chacun des lobes entou-
re une étoile et détermine la région ou
son champ gravitationnel est prédomi-
nant. Les lobes peuvent étre inégaux en
taille, variant selon la masse de 1’astre
qui s’y trouve. Au point de croisement
du 8, le point de Lagrange, la gravité est
nulle (Voir Fig. 14).

Figure 14 =

Ce travail n’ayant pas la prétention
d’étudier en détails ce chapitre-ci con-
cernant les étoiles binaires, je donne ici
atitre informatif 1a formule exprimant le
potentiel' (- ®) en fonction de la distan-
ce a l'axe de révolution (r), la distance
au centre des étoiles (1] et r2), et

— Ml
SRV

Cette expression n’est valable que
pour le voisinage du premier point de
Lagrange:

,Q):l£+l:ii+l_p2
% 7 2

Lorsque le potentiel -® est tres
grand, la surface équipotentielle se com-
pose de deux surfaces fermées entou-
rant chacun des deux centres de masse.
Quand -® diminue, les surfaces fermées
grandissent jusqu’a ce qu’elles finissent
par se rejoindre. La surface équipoten-
tielle présente alors un point singulier
Ly, qu’on appelle le premier point de La-
grange. Seule la matiere comprise a I'in-
térieur de cette surface peut appartenir
de facon permanente a chacune des
deux étoiles. La matiere qui pourrait se
trouver a I'extérieur de cette surface ap-
partiendrait encore au systéme, mais
n’appartiendrait plus a I'une ou I'autre
des deux étoiles en particulier.

On remarquera qu’un nouveau point
singulier Ly, le deuxieme point de La-
grange, apparait sur la surface équipo-
tentielle pour une valeur plus petite du
potentiel. A I'extérieur de cette nouvel-
le surface, la matiere n’appartient plus
de facon permanente au systéme.

La détermination des rayons permet
de distinguer trois types de systemes,
suivant que 'une ou l'autre des deux
étoiles, ou méme les deux, remplissent
entierement la surface équipotentielle
singuliere:

4 Voir glossaire, sous n°21
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— Siles deux étoiles
ne remplissent pas
la surface équipo-
tentielle, on a un ,
systeme détaché " o

— Si l'une des deux
étoiles remplit la
surface équipoten-
tielle, on a un sys-
teme semi détaché (b).

— Siles deux étoiles remplissent la sur-
face équipotentielle singuliére, on a
un systeme attaché (c).

"-;\\J/ / \‘/ 7
Figure 15

La classification des étoiles binaires,
a éclipses ou non, se fait également sui-
vant le remplissage des lobes de Roche.

On remarquera que deux étoiles en
interaction gravitationnelle possédant
des masses initiales différentes évolue-
ront différemment. En effet, 1a plus mas-
sive aura une durée de vie plus courte. I1
peut arriver qu'il s’agisse d'une étoile as-
sez massive pour exploser en superno-
va, et former une étoile de neutrons. La
deuxieme étoile peut étre amenée a
remplir son lobe de Roche, et a perdre
de la matiere par le premier point de La-
grange. Cette matiere formera un disque
d’accrétion autour de 1'étoile de neu-
trons et viendra la «nourrir» progressi-
vement. Elle pourra devenir un trou noir
si elle atteint 1a masse critique le lui per-
mettant. Ce mécanisme est un des mo-
deéles principaux pour la formation de
trous noirs.

b. Démonstration de
quelques formules
fondamentales et
énumération des
paramétres mesurables

Pour les étoiles binaires a éclipses, il
est possible de calculer la période, le
rapport des rayons stellaires et les mas-
ses stellaires a partir des courbes photo-
métriques obtenues au cours des nuits
de mesures.

Détermination de la période

La période du systéme double est
tres facile a obtenir: il suffit de repérer,
apartir d'un point donné, a quel moment
la courbe se répeéte et de mesurer I'écart
de temps entre ces deux points. La pré-
cision sera d’autant plus grande que la
mesure s’effectue sur un grand nombre
de périodes.

Détermination du rapport des
rayons des composantes

En ce qui concerne le calcul du rap-
port des rayons stellaires, il est néces-
saire de considérer un modele tres sim-

GRUNDLAGEN
NOTIONS FONDAMENTALES

plifié d’étoile double a éclipse si on veut
obtenir des relations simples. En effet,
si on suppose que les deux étoiles sont
des spheres dont le disque est uniformé-
ment brillant, c’est-a-dire en négligeant
I'assombrissement centre-bord, que I'or-
bite qu’elles décrivent
est circulaire et qu'une
des éclipses (au moins)
est totale, le calcul du :
rapport de leurs rayons | =
est simple.

Remarque: on considérera pour cet-
te démonstration un couple de type EA,
ou l'étoile la plus petite est la plus
brillante (Voir Fig. 16).

Soit R le rayon de 1'étoile la plus
grande et Ry le rayon de I'étoile la plus
petite, on peut poser:

k- Ry =Ry < Ry k est donc le rapport
des rayons

Si le systéme double est constitué,
comme on I'a dit, d’'une étoile grande, et
d’une étoile petite, une des deux éclip-
ses est une occultation (quand la grande
passe devant la petite) et 'autre est un
transit (quand la petite passe devant la
grande). Avec la courbe photométrique,
on connait I'éclat au cours des deux
éclipses.

Soit £ I'éclat de I'étoile la plus gran-
de et E; I'éclat de I'étoile la plus petite,
et en prenant1’éclat total du couple pour
unité, on a:

E +E, =1
=1-E, =,

Eoccu/tulion

Puis onpose: E; = 0.- R

car I'éclat est répartit sur le disque
stellaire et est donc proportionnel au
carré de son rayon (S = 1 R?)

Puisqu’on al’éclat au centre et I'éclat
sur la «couronne» (voir schéma ci-con-
tre), on obtient:

2 2
Et/‘(msir = E2 to- (R’ - Rz ) @
=E,+a-(R’-k*RY)

=E, +E -kE,
1
=1-KE,
= 1 - kZEUCC
Et finalement:
72 1- Etransit

oce

1- Etransit

E

occ

k=

Remarque: La constante de propor-
tionnalité, o, utilisée ci-dessus, peut-
étre déterminée de la facon suivante:

L =cT*S=cT*4n R}
L oT'4nR> oT*'R’

loi du corps noir

E, = — =
ind 4nd d
oT*
=0 =—
e

avee ©

L. la luminosité de 'étoile

o la constante de Stefan-Bolzman
T la température de I'étoile

S la surface de I'étoile

R, le rayon de I'¢toile

E, l'éclat de I'¢toile

d la distance de I'étoile

11 existe une autre méthode pour ob-
tenir le rapport des rayons des compo-
santes, basée sur les intensités photo-
métriques percues par un photométre
au cours de la période. La démarche est
toutefois semblable a la précédente.

Les intensités maximales, lors du
transit, et lors de I'occultation sont les
suivantes:

Lo =7 (R0 +RB)

max
[tmmit =n (Rl_a - Rg_a + R:' B )
2
occultation n R: B
On obtient le rapport en éliminant

les constantes de proportionnalité et
propres a chaque étoile.

2
transit = Ima_x =0 Rl

)
[[)(’L'ullurion = RZ B

Imax Ilrun.\'ir s [ucculmliun
panit g f3 = —occule
TR, TR,

Ce qui donne en remplacant :

Lnex ~Tramsi Lo
? ans. 2 -
]ma_\ :T[R] mi/;um” +7 R2 LZ"’;’OE_
TR, TR,

>
occultation

{ R } _ D

R, [max B Ilz'un.\'it

=3 ﬁ — ’Imax - loccu/talion
R, ]max B Ilran:il

Détermination des masses des
composantes

Toujours en considérant I'orbite dé-
crite par les deux étoiles comme circu-
laire, nous allons montrer comment on
peut obtenir la valeur des masses res-
pectives des deux étoiles.

Pour cela, nous allons tout d’abord
démontrer la formule v
de la force centrifuge
dans un mouvement
circulaire uniforme
(MCU), dont nous
aurons besoin pour la
suite des calculs:

Le terme w introduit ici représente la
vitesse angulaire du point P autour de
l'origine O, par extension de 1’étoile

Donc:a =
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autour du centre de masse, c’est-a-dire
le nombre de périodes effectuées par
unité de temps. On a donc:

2 .
[} :,;; avec T la période en [5]
R le rayon du cercle en [m]

Les coordonnées du vecteur OP , ¢’est-a-dire la position au
R-cos(wt)
) [m]
R-sin(w?)
La vitesse instantanée du point P est obtenue en dérivant le

cours du temps est donnée par : OP= |:

vecteur position.
Foe -R-o-sinfof)| [m
R - -cos(wr) S
De méme, son accélération instanta-
née est obtenue en dérivant la vitesse:

: :|:—R'0)2 _Cos(mt)} {g] - 0P

~R-0” -sin(w?) s
et comme:

[oA=# 5 |P|=or

on a en norme : "Z“:mzR:m oR=0-V= V.
R

Or on sait par les lois de Newton que
la force centrifuge peut s’écrire:

Fcentrifuge =M- j‘i

Ce qui donne en norme : F_ .
centrifuge

=M 4

On a donc démontré que la force
centrifuge dans un MCU est donnée par:

M-y
cent R

Voyons maintenant comment dédui-
re les masses des composantes du cou-
ple a partir de cette formule et de celle
de la gravitation universelle de Newton.
Le raisonnement ci-apres n’est valable
que pour les étoiles supposées a symé-
trie sphérique (c’est une des hypotheses
de laloi de la gravitation universelle).

=y
Y,

Figure 18

Remarque: sur ce dessin, le R de la
formule de la force centrifuge sera le a.
On peut déja écrire:

a ot T a, + a,

~ GRUNDLAGEN
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étoiles vers I'extérieur du systéme, est
compensée par la force de gravitation,
qui tend a les rapprocher.

On peut donc écrire pour 1'étoile la
plus grande:
Ml 'Mz _ Mx "Vlz

alor %

G

La vitesse orbitale est définie par la
distance parcourue, le périmetre du cer-
cle, divisée par le temps mis pour la par-
courir, par définition la période:
_2n-aq,

T

Ce qui donne en remplacant:

Vi

M,-M, M, -4’ a’

a,,” a T

10t

G

On peut faire exactement le méme
raisonnement pour I’étoile la plus petite.
On remarquera que les périodes respec-
tives des deux étoiles du couple sont
égales, puisqu’elles tournent autour du
barycentre en étant diamétralement op-
posées. Onadonc T = Ts:

M, 4n’-a,

a,m2 o

En sommant les expressions pour
chacune des deux étoiles, on obtient:

G-

Miot ot

G~M’+M2 :4n2-(al+a,_)

alot

dnt-a T

92 3
4n”-a,,
M :M1+M2 :—G.T

D’autre part, comme le systéme dou-
ble est en équilibre, les forces qui agis-
sent sur une étoile sont égales a celles
qui agissent sur l'autre, on peut donc
écrire:

atwraction D = Tatraction® 40 foornifige D = Feomrige @)

2 2
M, -v, _Mz‘vz

On obtient ainsi un systéme de deux
équations a deux inconnues, qui nous
permettra de calculer les masses res-
pectives des deux étoiles du couple. On
remarque qu’il faut avoir a; et ag pour
pouvoir le faire, c’est-a-dire les distan-
cesrespectives au centre de masse. Cet-
te méthode de calcul n’est donc applica-
ble qu'aux étoiles binaires non
spectroscopiques, qu'il est possible de
séparer par des moyens optiques et pour
lesquelles on peut mesurer astrométri-
quement ces deux grandeurs.

2. Courbes obtenues et
interprétations

Introduction

Durant mes divers stages a I'observa-
toire de St-Luc, j'ai pu mesurer plusieurs
étoiles variables. Certaines étoiles que
j'ai choisi de mesurer avaient déja une
courbe de luminosité plus ou moins défi-
nie, grace a d’autres mesures qui avaient
été réalisées auparavant. Il s’agissait
donc d’obtenir des points supplémentai-
res de facon a rendre la courbe plus pré-
cise, le but étant bien siir d’arriver & une
publication, c’est-a-dire 'homologation
officielle de I'étoile en question en tant
qu’étoile variable. C’est le cas des étoiles
LB34, ASAS (présentées ci-dessous) et
CD17 (présentée au point IL.2).

Par ailleurs, al’aide du logiciel de ré-
duction des données photométriques, il
est possible de passer en revue toutes
les étoiles apparaissant dans le champ
de I’étoile mesurée, et d’étudier leurs va-
riations de luminosité. Normalement, la
grande majorité d’entre elles sont cons-
tantes en éclat, mais il peut arriver que
I'on découvre des étoiles variables de
cette facon. C’est ce qui m’est arrivé
pour les étoiles SL2, SL3 et SL4 (appel-
lation provisoire pour «St-Luc 2, 3 et 4»,
car ce sont les deuxiéme, troisiéme, et
quatriéme étoiles variables découvertes
al’'OFXB de St-Luc), qui se sont révélées
variables dans les champs respective-
ment de LB34, ASAS et CD17. (SL2 et
SL4 sont présentées ci-dessous, tandis
que SL3 est présentée au point I1.2.)

On trouvera pour chaque étoile un
champ CCD représentatif de chaque sé-
rie de mesure (en négatif, et ou I'étoile
en question se trouve a peu pres au cen-
tre du champ), ainsi que la courbe de lu-
minosité combinée (c’est-a-dire com-

y G M, M, a a, prenant les mesures déja faites
attraction a’ Myt a? M, auparavant par d’autres personnes).
M V2 4T a T Quelques remarques sur les
Fivigs ™ p Wt =W courbes de luminosité:

Comme nous sommes dans le cas = — Nous avons en abscisse la fraction
d’'un mouvement circulaire uniforme, la V = f} de période, et en ordonnée la magni-
force centrifuge, qui tend a pousser les L tude «visuelle».
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— Les différentes couleurs indiquent
des dates de mesures différentes

— Les traits verticaux accompagnant
chaque point représentent l'incerti-
tude sur ces points.

— Les courbes en pointillés représen-
tent les diverses possibilités de cour-
be passant au mieux par tous les
points de mesures. Lidéal étant bien
slr que ces courbes soient tres rap-
prochées, voire confondues.

— La période de rotation de chaque
étoile est indiquée sur la courbe
méme par lalettre «T», elle est suivie
de son incertitude, entre parenthe-
ses.

LB34 (= USNO - A2.0 975-
5664710)

J’ai mesuré cette étoile durant mon
stage du 19 au 21 février 2003 a I'obser-
vatoire de St-Luc. Sur deux nuits
(2003.02.19 et 2003.02.20), nous avons
fait 60 poses de 120 secondes. La réduc-
tion des données photométriques de
cette étoile a été effectuée par Raoul Be-
hrend le 17 avril 2003 a1'Observatoire de
Geneve.

Il a été tres facile de déterminer le
type de cette étoile variable, puisque sa
courbe est tout a fait typique des binai-
res EW. En effet, premierement les «des-
centes» aux minima et les «remontées»
sont symétriques (ce qui est caractéris-
tique des binaires a éclipses). Et deuxie-
mement les deux minima sont de pro-
fondeur quasiment égale, tout en étant
relativement larges (caractéristiques
des EW). (Voir Fig. 19)

Pour cette étoile, il est possible de
calculer le rapport des rayons des deux
composantes du couple, grace a la for-
mule démontrée a la section précéden-
te. Il est cependant nécessaire de procé-
der a quelques conversions, puisque
nous devons travailler avec des éclats,
et non des magnitudes comme sur les
courbes de luminosité.

Par définition, la différence de ma-
gnitude entre deux étoiles est définie de
la maniere suivante:

m,—m, = 2.5-log5
1
Oum et ms sont les magnitudes des
étoiles, et E et E5 sont leurs éclats.
Pour effectuer les conversions, nous
utiliserons une étoile étalon, de magni-
tude m et d’éclat E, mais qui n’intervien-
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La formule prenant comme unité 1'éclat maximum (la somme des éclats des
deux étoiles), il faut effectuer les rapports suivants:

m=msggnsi
5 (“"{f’s‘*'"s"j [ L”;M_Mm@&j (ﬁf@m{i’?fmg]
transit _ - 10 -E =10 2.5 2.5 10 2.5
Emax transit ( M=% max )
10 2.5 E
M—=N 500 i
B (“’“"*—Sfémmm) m-meoccultation M~ max
occultation _ o 10 E =10 25 2.5
E occultation =% ax
max s
10 ’ il

(:_’”*acculrarion Tk max
2.5
10

On calcule alors le rapport des

b . My = 16.07£0.02 Am, . =0.02
rayons des composantes: )
Y P mo 16214004 Am_ . =004
occultation occultation
-E m_ =1554%0.01 Am_ =0.01
transit max max

E . '
occultation Les rapports d’éclats correspondants sont donc :

Sur la courbe de LB34, nous pouvons

| X X ~16.07+15.54
estimer les magnitudes lors du transit, vansit _ - 0[_2-5 ] = 0,61
de l'occultation et du maximum d’éclat £ trasit o
aux valeurs suivantes:
E (46.214»15‘5&]
occultation _ [ 2.5 -
E ~ occultation ~ 10 =054
. max
. o - . Le rapport des rayons, k, est alors:
: : -E ' [1-061
- transit_ _ g =
: ¢ I 0.54 [o.5
occultation
Calcul d’erreur:
. On part de I'expression de k? faisant
, intervenir toutes les magnitudes mesu-
Figure 19 rées:
LB34
154_ E=2003-02-07.91900 a1=0.0455 {0.0083) b1=0.0026 (0.0050) c2=15.7824 {0.0093)
M=2006-01-12 a2=0.2720{0.0081) b2=-0.0100 {0.0062) cl= 0.0857 (0.0127)

a3=0.0193 (0.0072) | b3=0.0026 (0.0062)
=0.0129 (0.0064)
0127 (0.0055)

‘O\YOBS (0.0052)

155_| T=03503354¢ (0

3= 0.1452 (9.0160)
o= 0.0330 (§.0267)
5=-0.0733 ([.0104).

%

1556

15.7 |
15.8 ] Yi
15.9|
16.0_]
16.1_]

162

163 |

164

= IO Io ‘C) I_O I_Q ID 'Q IC} lO lD lp I}
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090
G907
00
SL0
080
5807
06°07)
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oLV
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0= = Laurent Bernasconi 4 Loren Coquille et al.
dra pas dans la formule finale (m. et E. I Graphe 1
se rapportent a I'étoile mesurée):
E Tableau 4
—m, =2.5 log— . -
s e E Coordonnées Type de variable Sous-type Période [ Amplitude
('m] 0= 8h01m59.79s [ Binaireaéclipses | EW | 0.350) [ ~0.7 magn.
E =10 *° /.E 5= +13°49'43.9”
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(.:'L’*ﬂqﬁ;fm* ma:gj
e '
2 1 Etransir - 1-10

[ ~M*occultationt M max ]

E \
ccultation
o 25

25

[ M*occultation "™ max
10 =

J ( M occultation =" transit
-10
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) o

m*transir g m*occu/tation MMy hax )

Nous obtenons donc la dérivée suivante:

dhdk=F,

-dm, . +F
I ”"(IHSI I transit

Ms occultation

m"occulmlion

+F'

m.
My max max

Apres calcul des dérivées partielles, on arrive a ’expression de I'erreur relative

sur k:
( M*occultation " transit J
Ak In10| 10 25
T = 5 i Am*trzmsit +4m

En appliquant cette formule au cas
de I'étoile LB34, nous obtenons:

A—k = 0.04 =4%
k
Le rapport des rayons des compo-
santes de LB34 est donc de:

0.82<k<0.88

Ce résultat est typique des binaires
de type EW, qui sont des étoiles dont les
composantes sont trés proches I'une de
lautre, et qui sont & peu prés de méme
dimension. Leurs deux minima sont en
effet quasiment aussi profonds I'un que
l'autre.

ASAS J122418+0351.6
(=GSC 0285.1075)

J’ai également mesuré cette étoile
durant mon stage du 19 au 21 février
2003 a l'observatoire de St-Luc. Sur
deux nuits (2003.02.19 et 2003.02.20),
nous avons fait 205 poses de 60 secon-
des. Laréduction des données photomé-
triques de cette étoile a été effectuée par
Raoul Behrend le 17 avril 2003 41'Obser-
vatoire de Geneve.

On voit que plusieurs courbes sont
encore possibles au niveau du deuxiéme
maximum (entre 0.65 et 0.85 T), il est
donc nécessaire de réaliser d’autres me-
sures. Il y a également une dispersion
non négligeable sur la période.

Comme indiqué dans le tableau réca-
pitulatif, le type spectral des deux étoi-
les apu étre déterminé de facon plus ou
moins précise. Pour parvenir a ce résul-
tat, la courbe de luminosité de ASAS
J122418+0351.6 a été comparée a

1> Voir glossaire, sous n°13

( M*occultation " max )
10 2:5

S

i

*occultation + Am, max

d’autres courbes mesurées par le satel-
lite Hipparcos (rassemblées dans un li-
vre). En choisissant un cas quasiment
semblable (mémes période, amplitude,
allure de la courbe, etc.), on peut affir-
mer sans trop prendre de risques que les
types spectraux des étoiles de ASAS
J122418+0351.6 sont sensiblement les
mémes que ceux de I'étoile binaire me-
surée par Hipparcos. Cette méthode
d’indication des types spectraux aurait
pu étre appliquée pour les autres cour-
bes de binaires.

De plus, vu l'allure de la courbe de
ASAS J122418+0351.6, on peut présumer
que les masses des deux étoiles sont qua-
si semblables, et que le plan de I'orbite
présente une faible inclinaison'® par rap-
port a la ligne de visée. En effet, I'ampli-
tude maximale (pas d’'inclinaison) d'un
tel couple (binaires EW), dont les masses
sont semblables, est normalement de
0,75 magnitude (Voir Fig. 20).

Figure 20

Pour cette étoile, il est également
possible de calculer le rapport des
rayons des deux composantes du cou-
ple. Nous suivons la méme démarche
que pour LB34.

Sur la courbe de ASAS J122418 +
0351.6, nous pouvons estimer les magni-
tudes lors du transit, de I'occultation et
dumaximum d’éclat aux valeurs suivan-
tes:

My ansig = 1343 £0.005 Am,, o =0.005
mocculmtion =13.51+0.005 Amocadta[ion =0.005
m,. =12.90%0.005 Am_=0.005

ASAS J122418+0351.6

]
o

- E=2003-02-21.07700
M=2181-07-02
12.7_| T=0.35458042 (0.00000032)

128

a1=0.0323 (0.0016)
a2=0.2458 (0.0031)
a3=0.0116 (0.0019)
a4=00777 (0.0021)
25=0.0078 (0.0024)
a6=00219 (0.0018)

b1=-0.0203 (0.0039)
b2=0.0006 (0.0019)
b3=0.0071 (0.0027)
b4=0.0067 (0.0023)
b5=-0.0020 (0.0021)
b6= 0.0057 (0.0020)

c1=13.1231 (0.0025)
c3=-0.7331(0.0138)
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Graphe 2

Tableau 5

Coordonnées Type de variable
T i ha. in [

Sous-type

Période Amplitude | Types spectraux
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Les rapports d’éclats correspon-
dants sont donc:

—13.43+12.90
=10 2.5

J;0.61

transit

transit
max

-13.51+12.90

Eocculmrion _ 25

'=10( ]50.57

occultation
max

Le rapport des rayons, k, est alors:

1-0.61 :

0.57

1
Etransir —

E '

occultation

Calcul d’erreur:

En appliquant la formule obtenue
précédemment au cas de 1'étoile ASAS
J122418 + 0351.6, nous obtenons:

é1(-50.0]:1%
k

Le rapport des rayons des compo-
santes de LB34 est donc de:

0.82<k<0.84

Cerésultat est a nouveau typique des
binaires de type EW.

La méme méthode pourrait étre uti-
lisée pour déterminer le rapport des
rayons des autres étoiles binaires mesu-
rées (voir ci-dessous), mais puisque leur
courbe de luminosité n’est pas encore
tres précise, j'ai décidé de ne pas me lan-
cer dans un calcul qui n’aurait pas beau-
coup de sens.

SL2

Cette étoile a été découverte dans le
champ de LB34, lors de la réduction des
données photométriques de cette étoile
par Raoul Behrend le 17 avril 2003 a1'ob-
servatoire de Geneve. La courbe de lu-
minosité doit encore étre passablement
améliorée, mais on est déja en mesure
d’affirmer qu’il s’agit d’'une binaire a
éclipses de type EW, car la «descente»
est symétrique a la «montée» pour le
deuxiéme minimum (une pulsante de
cette amplitude est rarement symétri-

que).
SL4

Cette étoile a été découverte dans le
champ de CD17 (voir point 3.2.2.b), lors
de laréduction des données photométri-
ques de cette étoile par Raoul Behrend
le 30 juillet 2003 a I'observatoire de Ge-
neve.

La courbe de luminosité est relative-
ment bien définie en comparaison avec
les autres variables découvertes dans
les divers champs mesurés, mais il fau-
drait tout de méme refaire quelques me-
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T=0.37872307 (0.00563892)
=0.867

16.5_ E=2003-02-21.12800 a1=0.1160 (0.0160)
M=2003-02-25 a2=0.1811 {0,038
b7

b1=0.0557 (0.0113)

¢1=16.7897 (0.0117)
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ses |

8= +13°50'25.7"
Tableau 6

SL4

E=2003-07-17.89500
M=2003-08-21

1425 a1=-0.0020 (0.0032)

[ a2=0.0441(0.0019)
T=0.36343849 (0.00085153) a3=0.0057 (0.0017)
B a4= 00062 (0.0020)
|l | a5=0.0017 (0.0022)
il | a6=0.0020 (0.0019)
14 30

14 35

14 40
P

b1=-0.0067 (0.0028)
b2=0.0061 (0.0026)
b3=0.0014 (0.0025)
b4=-0.0030 (0.0021)
b5=0.0009 (0.0018)
b6=-0.0000 (0.0017)

¢1=14.3518 (0.0035) R
62=-0.0272 (0.0043)R
3= 0.0159 (0.0055) R
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Q
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J— Graphe 4
Coordonnées Type de variable Sous-type Période Amplitude
- s , Py

5= 15°42'44.3"

Tableau 7

sures pour pouvoir I'améliorer, et abou-
tir 2 une publication. Les types spec-
traux des composantes sont difficiles a
estimer, mais on peut dire qu'il s’agit de
deux étoiles de masses quasi sembla-
bles.

(a suivre)

Loren CoQUILLE

18, rue de Vermont, CH-1202 Geneéve
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