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Mesures photométriques d’étoiles

variables diverses

Troisieme partie - Travail de maturité

LoreN COQUILLE

Chapitre I: Les étoiles variables dites

géomeétriques

B. Les étoiles présumées a transit planétaire

1. Théorie

a. Définitions, propriétés
et caractéristiques

Introduction

Les étoiles a transit sont une sous
catégorie des binaires a éclipses. En ef-
fet, ce sont aussi des parametres géomé-
triques qui produisent les variations de
leur courbe de luminosité. La seule dif-
férence est que ce ne sont pas deux étoi-
les qui tournent I'une autour de I'autre,
mais une étoile et une planéte. On com-
prend alors que la baisse d’intensité re-
lative sera beaucoup plus faible lors
d'un transit planétaire, au point qu'il
n’existe que tres peu d’étoiles a planetes
dont on peut détecter les transits photo-
métriquement, comme nous le verrons
par la suite.

Les méthodes de détection
des exoplanétes

La chasse aux exoplanétes, car c’est
ainsi qu’on appelle les planetes se si-
tuant hors du systeme solaire, est une
quéte relativement récente. Plusieurs
méthodes, basées sur des principes dif-
férents, servent a I'étude de tels objets,
les uns ayant permis de les découvrir,
les autres de confirmer et/ou de préciser
les découvertes.

Je vais tout d’abord parler de I'astro-
métrie, puis de la spectrographie, avant
d’aborder la photométrie (qui est en rap-
port direct avec le theme de ce travail)
car ces trois techniques sont complé-
mentaires pour 'étude des exoplanetes.

L'astrométrie

Lastrométrie est une branche de
l'astronomie qui s’occupe de mesurer la
position des objets dans le ciel. Le cal-
cul de la parallaxe (qui correspond au
mouvement apparent d'une étoile dans
le ciel dii a la révolution de la Terre

autour du Soleil), et celui du mouve-
ment propre, qui correspond au change-
ment de position d'une étoile année
apres année dans le ciel pendant qu’elle
voyage dans I'espace, sont des calculs
astrométriques typiques. En astromé-
trie, le ciel est assimilé a une «sphere
céleste» en deux dimensions, centrée
sur la Terre et de rayon indéfini, ou deux
coordonnées angulaires suffisent a posi-
tionner chaque étoile. Ces mesures an-
gulaires servent a rendre compte aussi
bien de la taille apparente des astres
proches que de leur mouvement appa-
rent (sur la sphere céleste).

Lastrométrie est donc tres utile pour
étudier la dynamique des ensembles
stellaires, mais aussi pour traquer les
oscillations d’étoiles dont le mouve-
ment propre est perturbé par I'influence
gravitationnelle d’astres invisibles, qui
peuvent étre des exoplanetes. En effet,
une planete, bien qu’ayant une masse
trés inférieure a celle de son étoile, peut
réussir a déplacer le centre de gravité du
systeme (barycentre) de maniére a ce
que I'étoile ait une toute petite orbite
mais malgré tout perceptible autour de
celui-ci. On remarquera que la grande
difficulté de la détection des exoplane-
tes, et ce quelle que soit la méthode
adoptée, réside dans le fait que plus la
masse du compagnon est petite, plus la
perturbation engendrée est faible, et
plus la détection et difficile, le but étant
d’arriver a détecter des masses de plus
en plus faibles, de I'ordre ce celle de la
Terre, ce qui est loin d’étre atteint de nos
jours.

La méthode astrométrique consiste
a suivre la trajectoire d'une étoile sur le
fond du ciel durant plusieurs années. Si
celle-ci est rectiligne une fois retirée la
parallaxe, alors il n’y a rien a signaler
(tout du moins dans les limites de détec-
tion du matériel utilisé), car seul le mou-
vement propre de 1'étoile est mis en évi-
dence (figure 21). Tandis que si on

détecte de 1égeres oscillations, les me-
sures méritent d’étre étudiées (figure
22). En effet, la détection d’'une pertur-
bation de la position de I'objet, une fois
retirés la parallaxe et le mouvement pro-
pre, constitue un indice fort quant a la
présence d’'un compagnon autour d'une
étoile. Mais on ne peut pas conclure im-
médiatement qu'’il s’agit d'une planéte
(n’émettant aucune lumiere propre). En
effet, certaines étoiles de tres faible lu-
minosité, naines rouges ou brunes, sont
aussi invisibles car elles émettent trop
peu de lumiere. Il s’agit donc de ne pas
les confondre avec des planéetes. Ce pro-
bléme, qui est a pallier pour chacune des
trois méthodes présentées, sera traité
par la suite.

o e+ B« 1

Fig. 21: Mouvement propre de [étoile seul
détecté

Fig. 22: Perturbation du mouvement propre
de I’étoile par un compagnon invisible

La particularité de 1a méthode astro-
métrique est qu’elle est davantage sensi-
ble aux perturbations engendrées par
une planete se situant loin de son étoile.
En effet, le systéme étoile-compagon
étant en équilibre, en se reportant au
schéma ci-dessous, et par définition du
centre de gravité, on peut écrire:

On voit donc, d étant proportionnel
ar, que plus le compagnon est éloigné de
son étoile, plus le barycentre autour du-
quel tournent les deux objets est éloigné
de T'étoile. (Ce ne sera que le mouve-
ment de I'étoile autour du barycentre
qui sera perceptible.)

Comme les étoiles bougent dans un
espace atrois dimensions, elles peuvent
le faire dans n’importe quelle direction
par rapport a nous, y compris en s’ap-
prochant ou en s’éloignant dans notre li-
gne de visée. Pour détecter ce genre de
mouvements, c’est la spectrographie
des vitesses radiales qu'il faut utiliser.
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La spectrométrie

La spectrométrie des vitesses radia-
les est une méthode qui n’est capable de
saisir que les mouvements radiaux
d'une étoile (c’est-a-dire les mouve-
ments effectués dans notre ligne de vi-
sée). Grace aux informations contenues
dans sa lumiere, cette technique peut
nous dire si une étoile s’éloigne ou se
rapproche de nous, et a quelle vitesse.
On peut donc mesurer d’éventuelles os-
cillations radiales dues a la présence
d'un compagnon.

Le principe physique sur lequel repo-
se la méthode des vitesses radiales est
I'effet Doppler-Fizeau. Cet effet est la
conséquence d'une onde en mouvement,
qu'il s’agisse d'une onde sonore ou d'une
onde lumineuse, mais seul le cas de lalu-
miere nous intéresse ici. La lumiere
qu’émet un objet en mouvement par rap-
port a un observateur change de lon-
gueur d’onde selon que l'objet s’en rap-
proche ou s’en éloigne. Quand la source
lumineuse s’approche, la longueur d’on-
de est raccourcie, le spectre «visible»
émis se décale vers le bleu; quand I'objet
s’éloigne, la longueur d’onde est allon-
gée, le spectre se décale vers le rouge. La
succession cyclique des décalages des
spectres d’étoiles vers le rouge et vers le
bleu, par rapport a un point zéro, est ca-
ractéristique des étoiles influencées par
laprésence d'un compagnon en orbite, et
peut étre traduite sur un graphique par
une courbe sinusoidale (pour une orbite
d’excentricité nulle)(figure 25). Ce qui
permet a un spectrographe de détermi-
ner la grandeur de ce décalage, c’est la
présence de raies d’absorption sur les
spectres stellaires. En effet, les différents
éléments chimiques présents dans la
couche externe d'une étoile absorbent
des longueurs d’onde bien définies du
spectre continu qu'émet cette étoile. La
position de ces raies est donc plus ou
moins fortement décalée vers le rouge ou
vers le bleu selon que I'étoile s’éloigne ou
se rapproche plus ou moins vite de 'ob-
servateur.

Mais il manque encore une référen-
ce, un point zéro, a partir duquel mesu-
rer ces décalages des spectres stellaires.
Les spectrographes peuvent contenir
différents dispositifs permettant de
créer des raies de références. Une pre-
miére version consiste a employer une
ampoule remplie de gaz moléculaire qui
crée des raies d’absorption fixes. Une
autre formule, présente notamment
dans le spectrographe Elodie (qui a per-
mis la découverte de 51Peg b) installé a
I'observatoire de Haute-Provence par
I’équipe de Michel Mayor, consiste & em-
ployer une lampe & décharge contenant
un gaz chauffé (plasma) qui produit non

N
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pas des raies d’absorption mais des
raies d’émission caractérisées par leur
brillance et donnant le point zéro.

On remarquera que, contrairement a
l’astrométrie, la méthode des vitesses
radiales est davantage sensible aux per-
turbations engendrées par une planéte
se situant pres de son étoile. En effet, on
peut le montrer en utilisant les formules
de la force centrifuge et de la force de
gravitation. En se reportant au schéma
ci-dessous, et comme le systeme est en
équilibre, on peut écrire:

Fepnr = Forar

m-v: G-M-m G-M
= vz

r—d ro r

Ensuite, par conservation de I'impul-
sion, il vient:

M-v'=m-v

->v'=v.

m G-M
M r

)
M

Avec:
v: la vitesse du compagnon
v': la vitesse de I'étoile

(vue de dessus)
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Fig. 24

On voit donc que la vitesse de 1'étoi-
le est proportionnelle 2 7, ce qui impli-
que que plus le compagnon se trouve
proche de son étoile, plus la variation de
vitesse de I'étoile est grande (Fig. 25).

Mais la méthode des vitesses radia-
les souffre d’'un probléme majeur: elle
est incapable de déterminer avec exac-
titude la masse des compagnons d’étoi-

La méthode des vitesses radiales

Fig. 25

les qu’elle détecte, ou tout du moins elle
doit se réduire a une estimation minima-
le de la masse ainsi qu’au calcul de la
probabilité que la masse réelle soit su-
périeure a ce minimum. En effet, les
couples observés n’étant pas séparables
par des moyens optiques, I’angle du plan
de I'orbite par rapport a la ligne de visée
est inconnu. Par conséquent, si ce plan
est exactement dans la ligne de visée, la
perturbation observée correspond a cel-
le que le compagnon provoque sur son
étoile, mais si le systeme est incliné, le
spectrographe ne détecte que la compo-
sante radiale de la perturbation et la
masse estimée pour le compagnon est
inférieure a la réalité. (On remarquera
que si le plan de I'orbite est perpendicu-
laire alaligne de visée, le spectrographe
ne peut rien détecter puisque I'étoile ne
se déplace pas radialement, mais c’est

une configura- )
Of =T

tion idéale pour
of — %

la méthode as-
trométrique.) Ce
of -
Fig. 26

probléeme  fait
que la méthode
des vitesses ra-
dialesn’estpas a
méme d’assurer
que la perturbation détectée provient
d’'une planeéte, et non d’une petite étoile
invisible; le probléme est donc le méme
qu’en astrométrie, bien que la technique
soit beaucoup plus précise (Fig. 26).

Si elle s’est révélée efficace pour dé-
tecter les géantes gazeuses extrasolaires,
la méthode des vitesses radiales a néan-
moins besoin d’étre relayée par de nouvel-
les techniques. Car le but consiste & détec-
ter des planetes du genre de la Terre dont
la perturbation sur le Soleil, exprimée en
vitesse radiale, ne dépasse pas 8 cm/s
(contre 13 m/s pour Jupiter). Or les
moyens actuels (spectrographe Harps,
entre autres, installé sur le télescope de
3.6 m de la Silla au Chili) ne permettent
d’atteindre que la précision de 1 m/s (ce
qui est déja excellent), ou la méthode des
vitesses radiales atteint ses limites pour
des étoiles lointaines (elle est alors inca-
pable de dire siles perturbations de moins
de 1 m/s sont dues au compagnon ou a
I'étoile elle-méme). Les satellites spatiaux
de plus en plus puissants, I'astrométrie,
renforcée par des moyens comme l'inter-
férométrie's ou le «nulling»'", vont alors

16 Technique permettant de combiner les faisceaux
lumineux de plusieurs télescopes séparés par une
certaine distance et d'atteindre ainsi la résolution
angulaire d'un plus grand télescope.

7 Procédé, utilisé en interférométrie, par lequel on
peut «éteindre» une étoile afin de pouvoir ob-
server son voisinage proche et les éventuelles
planétes qui sy trouvent.
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prendre le relais et tenter de détecter ces
planétes jumelles de la Terre et tant con-
voitées.

La photométrie

La méthode photométrique consiste
A mesurer les variations de la quantité
de lumiére émise par une étoile au cours
du temps (variations de sa courbe de lu-
minosité), et qui sont provoquées par
I’éventuel transit d'un compagnon en or-
bite autour d’elle. Il y a deux conditions
essentielles a la détection de telles va-
riations photométriques. Premiére-
ment, il faut que I'étoile possede un
compagnon relativement proche pour
que la baisse de luminosité soit détecta-
ble. De plus, plus une étoile est proche
de son astre principal, plus il y a de
chances qu'elle I'éclipse; et deuxieéme-
ment, il est indispensable que I'orbite du
compagnon soit dans la ligne de visée de
I'observateur (avec une petite marge
correspondant a 'angle maximal sous
lequel le compagnon passe devant son
étoile pour un observateur donné).

Voici un schéma d'une courbe photo-
métrique dun transit. Le compagnon
n’émettant pas de lumiere propre, on as-
siste & une baisse de luminosité de I'étoi-
le périodiquement (Fig. 27).

ECLAT

TEMPS

Fig. 27

Une deuxieme méthode photométri-
que de détection des planetes extrasolai-
res consiste a observer un effet microlen-
tille. Ce phénomene découle de l'effet de
lentilles gravitationnelles, prévu par
Einstein dans sa théorie de la relativité
générale. La masse d'un objet courbe
I'espace-temps comme une boule cour-
berait une toile. Le trajet de la lumiere
passant au travers de cette déformation
est ainsi dévié. Leffet microlentille est
une conséquence de cette courbure. La
lumiére qui nous parvient d’'une étoile
trés lointaine est «diluée» par son voya-
ge dans le cosmos, c’est pour cette raison
qu'elle nous apparait tres faible. Mais
quand un objet massif se trouve sur le tra-
jet de la lumiere de 1'étoile, sa masse
'oblige & se concentrer anouveau. Létoi-
le semble alors étre plus lumineuse pen-
dant quelques heures ou méme quelques
jours, si la lumiere se focalise dans la di-
rection de la Terre.

Pour découvrir un planéte extraso-
laire grace a cet effet, il faut diriger un
télescope muni d'un détecteur photo-
métrique (caméra CCD ou autres) sur
un champ contenant beaucoup d’étoi-
les, et tenter de saisir des événements
microlentille dés que I'on apercoit un
astre dont 1'éclat change. On les suit
alors jour apres jour. Sil’astre qui provo-
que la microlentille est seul, on ne doit
observer qu'un pic de luminosité. Si par
contre il est accompagné d'une planete,
il y a des chances qu’on observe un se-
cond pis de luminosité.

La figure de la page suivante sché-
matise la courbe de luminosité qu'il est
possible d’obtenir lors d’'un tel phéno-
mene (Fig. 28).

[R AR [* [x] M'“"f!*l*lﬂ*%

Fig. 28

Les événements microlentille sont
capables de révéler des planetes de mas-
se terrestre, mais ils sont plus efficaces
quand leur orbite est assez lointaine. Les
problémes majeurs de cette méthode
sont que ce genre d’événements ne se
produit qu'une seule fois (on ne peut
donc pas les reproduire pour vérifier les
mesures), ils sont imprévisibles, et la
probabilité qu'une étoile a planete dans
la bonne configuration produise un tel
effet est tres faible.

Confirmation de la présence
d’une exoplanéte

Comme évoqué plus haut, le proble-
me majeur de la détection des exoplane-
tes réside dans la difficulté a établir
avec certitude que ce sont bien de tels
objets qui ont été détectés. Ceci est dii
au fait que ces trois méthodes de détec-
tion ne décrivent que tres partiellement
le comportement d'une étoile, en ciblant
les mesures sur un seul parametre qui
est susceptible de varier. Pour pallier a
ce probleme, et tenter de déterminer les
causes exactes des variations obser-
vées, il faut faire appel a d’autres para-
metres physiques propres al'étoile.

Premieérement, intéressons-nous
aux parametres permettant d’exclure
des causes de variations autres que la
présence dun compagnon en orbite
autour d’une étoile.

GRUNDLAGEN
NOTIONS FONDAMENTALES

D’une part, une étoile variable pul-
sante, c’est-a-dire changeant notam-
ment de rayon au cours du temps (voir
point 3.3) possede également des
mouvements radiaux périodiques.
Mais ceux-ci sont accompagnés de va-
riations spectrales (I'étoile change
plus ou moins de couleur, et donc de
classe spectrale) et de relativement
fortes variations de luminosité. Par
conséquent, pour exclure la possibili-
té d’'une pulsation de I’étoile, il faut vé-
rifier que les deux parametres évoqués
sont plus ou moins constants, ou du
moins que les éventuelles variations
(spectrales et lumineuses) observées
sont inférieures a celles qu’induirait
une pulsation.

D’autre part, une étoile variable dite
rotative, ¢’est-a-dire dont les variations
périodiques d’éclat sont dues a la pré-
sence de taches sur sa surface (engen-
drant des baisses de luminosité locales
et parfois des déformations), présen-
tent des variations apparentes de vites-
ses radiales. En effet, comme nous le
verrons plus en détails dans la section
suivante, une étoile qui tourne sur elle-
méme présente des raies d’absorption
qui sont plus ou moins élargies, puis-
que la moitié de I'étoile qui s’approche
de nous «étire» le spectre vers le bleu,
et lamoitié qui s’éloigne de nous I’ «éti-
re» vers le rouge. Si une tache se trou-
ve sur la partie s’approchant de nous,
elle cache les zones qui étirent le spec-
tre vers le bleu, et lors de mesures
spectrométriques, le spectre de 1'étoile
parait étre décalé vers le rouge. Linver-
se se produit lorsque la tache se trouve
sur la partie s’éloignant de nous. On ob-
tient donc des décalages périodiques
du spectre de I'étoile, qui pourraient
mener a I'’hypothése de la présence
d’'un compagnon en orbite. Pour éviter
de se trouver dans cette situation, il
faut s’assurer que 1'étoile en question
n’est pas susceptible d’avoir une forte
activité de surface, ceci en comparant
le cas aux modeles d’évolution stellai-
re. Certaines mesures photométriques
(voir section suivante) nous permet-
tent aussi d’évaluer la période de rota-
tion théorique de 1'étoile sur elle-
méme, que 1'on peut alors confronter a
la période orbitale calculée (par la mé-
thode des vitesses radiales) pour un
éventuel compagnon. Si celles-ci sont
radicalement différentes, I'hypothése
du compagnon est envisageable.

Une fois écartées ces différentes
possibilités, et confirmée I'hypothese
du compagnon, d’autres problemes sur-
viennent. Il s'agit de s’assurer que le
compagnon en question est effective-
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ment une planéte et non une étoile ou un
autre objet de tres faible luminosité, tel-
le une naine brune ou rouge.

Les naines brunes sont des astres
qui se forment comme des étoiles, par
fragmentation d’'un nuage de gaz inters-
tellaire, mais qui sont trop peu massifs
pour démarrer la fusion'® de I'’hydroge-
ne. IIs parviennent seulement & lancer la
fusion du deutérium puis s’éteignent, re-
froidissent et deviennent des astres dits
dégénérés car seule la pression de dégé-
nérescence!” découlant de la physique
quantique empéche la gravitation de les
comprimer a loisir. Ce sont donc des as-
tres que l'on pourrait classer entre les
planétes et les étoiles: les moins massi-
ves des naines brunes doivent avoir la
méme masse que les plus grosses des
planétes géantes, soit autour de 0.01
masse solaire. Leur température de sur-
face est généralement inférieure 2a
2200°C.

Les naines rouges sont les étoiles les
moins massives et les moins chaudes de
toutes les étoiles qui sont alimentées par
des réactions thermonucléaires stables.
Leur masse doit donc étre supérieure ou
égale a 0.08 masse solaire, masse théo-
rique a partir de laquelle les étoiles com-
mencent a réaliser la fusion de I'hydro-
gene. Elles marquent la queue de la
séquence principale du diagramme HR.

Dans la section suivante, je présen-
terai une méthode permettant d’estimer
la masse du compagnon orbitant autour
de I'étoile en question (qui n’est valable
que pour les étoiles de type solaire).
C’est en effet le seul moyen d’exclure la
possibilité d’'un compagnon stellaire,
que ce soit une naine brune ou une nai-
ne rouge. On considérera que 'on a af-
faire a une planéte lorsque cette estima-
tion est inférieure ou égale a environ 2%
de la masse du Soleil.

Le taux de métallicité® de I'étoile est
peut-étre un facteur en mesure de don-
ner de tres précieux renseignements sur
I'occurrence des planétes, mais il s’agi-
ra de mieux cerner cette information
dans I'avenir pour en faire un éventuel
outil de plus dans la chasse aux exopla-
netes. On a en effet remarqué que toutes
les étoiles autour desquelles des plané-
tes ont été découvertes présentent une
forte métallicité. Deux explications, en-

'8 VVoir glossaire, sous n°9

19 Voir glossaire, sous n°17

20 Métallicité: quantité d’éléments lourds (c'est-a-
dire plus lourds que I'nélium) contenus dans une
étoile.

core a confirmer, sont possibles: soit la
présence d’éléments lourds dans un dis-
que protostellaire facilite 1a constitution
de planetes autour de l'astre central,
soit c’est la constitution de planétes
dans un disque et plus tard la collision
de certaines d’entre elles avec 1'étoile
qui augmenterait son taux d’éléments
lourds. Mais il faut faire attention & une
chose: les étoiles a faible métallicité
sont moins facilement observables, car
pauvres en raies spectrales. Il se peut
donc que des planetes se trouvent
autour de ce genre d’étoiles sans que
I'on arrive ales détecter.

De maniére générale, apres avoir
pris toutes les précautions nécessaires
pour s’assurer de la présence d'une pla-
nete autour d'une étoile, il est indispen-
sable de vérifier la cohérence des mesu-
res et calculs en utilisant parallelement
les méthodes de détection présentées,
ou encore d’autres méthodes.

Le cas de I'étoile HD209458 montre 2
quel point ces techniques sont complé-
mentaires, a condition que les parame-
tres nécessaires a la détection d’une
exoplanete soient remplis dans chaque
cas. HD209458b (le compagnon de
HD209458) se trouve a 153 années-lu-
miere de nous, sa période orbitale est de
3,023 j. Il a été découvert par I'équipe de
Michel Mayor grace au spectrographe
Elodie, puis plusieurs autres équipes
ont mis leurs données radiales en com-
mun, avant de réaliser des mesures pho-
tométriques et découvrir le transit de
HD209458b. Grace a ce transit et aux
données supplémentaires qu’il a four-
nies, comme l'angle du systeme par rap-
port anotre ligne de visée, le profil exact
de la planete a pu étre dressé: sa masse
vaut 0.69 masse jovienne mais elle est
une fois et demie plus volumineuse que
Jupiter. Sa densité est de 0,3 g/cm? (elle
flotterait «dans» '’eau !). Aprés I'annon-
ce de la découverte, des astronomes de
I'observatoire de Paris-Meudon ont ap-
porté une confirmation supplémentaire:
le satellite Hipparcos (qui peut réaliser
des mesures astrométrique et photomé-
triques) avait en effet enregistré une
chute de luminosité périodique.

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

Pour les étoiles a transit, les gran-
deurs physiques qui peuvent étre calcu-
lées a partir de mesures photométriques
sont multiples. J’exposerai toutefois

certaines méthodes nécessitant en
outre des mesures spectrométriques,
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qui sont en effet trés souvent utilisées
dans I'étude des exoplanétes, méme si
celasort quelque peu du champ strict de
ce travail.

Détermination de la période
orbitale

Lapériode de révolution (ou période
orbitale) du compagnon autour de son
étoile, c’est-a-dire le temps qu’il met
pour boucler une orbite, est tres facile a
obtenir: comme pour les étoiles binai-
res, il suffit de repérer, a partir d’'un
point donné, a quel moment la courbe,
ou plus particulierement le transit se ré-
péte et de mesurer 1'écart de temps en-
tre ces deux points. La précision sera
d’autant plus grande que la mesure s’ef-
fectue sur un grand nombre de périodes.

Détermination de la masse du
compagnon

Arriver a une estimation de la masse
du compagnon est une étape essentielle
de la chasse aux exoplanétes, puisqu’el-
le permet d’exclure, ou de confirmer,
I'hypothése d'un compagnon stellaire
(et non planétaire).

La méthode présentée ci-dessous
n’est valable que pour les étoiles de type
solaire, étoiles autour desquelles on
cherche en priorité des planétes. Nous
verrons qu’il est nécessaire de réaliser
plusieurs sortes de mesures pour arriver
al’estimation de cette masse.

Nous avons déja évoqué que lors-
qu'une étoile tourne sur elle-méme, un
élargissement des raies spectrales se
produit. En effet, pour comprendre ce
phénomene, il faut considérer que cha-
que fraction de la surface de I'étoile
émet un spectre continu, strié de raies
d’absorption (dont la position dépend
de la composition chimique de la surfa-
ce de I'étoile). Si 'axe de rotation de
I'étoile est perpendiculaire & notre ligne
de visée, il y a un nombre égal de frac-
tions de surface qui s’approchent et qui
s’éloignent de nous, plus ou moins rapi-
dement suivant si elles sont situées preés
dubord de I'étoile ou non. Chaque spec-
tre subit donc un décalage Doppler sen-
siblement différent, soit vers le bleu,
soit vers le rouge. Comme le spectre de
I'étoile peut étre considéré comme la
superposition de chacun de ces spec-
tres, il contiendra des raies d’absorption
élargies, de part et d’autre de leur posi-
tion réelle.

On comprend désormais que la me-
sure de I'élargissement des raies spec-
trales donne une estimation de la vites-
se équatoriale v, de étoile (plus
I'étoile tourne vite, plus I'élargissement
des raies est important), ceci & un fac-
teur pres: le sinus de l'inclinaison de
I'axe de rotation de I'étoile par rapport
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ala ligne de visée de 'observateur, que
nous appellerons sin(i,,). En effet, si
I'axe de rotation de I'étoile est paralléle
a la ligne de visée, aucune fraction de
surface ne s’approche ni ne s’éloigne de
I'observateur.

Le schéma (Fig. 29) illustre les deux
cas particuliers principaux:
lorsque I'axe de rotation de I'étoile
est perpendiculaire a la ligne de vi-
sée de 'observateur
— lorsque I'axe de rotation de I'étoile
est parallele a la ligne de visée de
I'observateur

o rotation
fraction dela
surface
<'éloignant
deTobservateur
= spectre ducalh
vers lo rouge

fraction de la surface fixe
par rappart a Fobservatear
(radialoment)

—> spectre “normal’

‘Elargissement dos raios spectrales

‘axe do rotatic

Casx2:
Taxe do rotation de Iétole
ext paralél a la ligae de
visée de Vobservatear

Tensemble de la surface reste
fixe par rapport a Fobservateur

(radialemsent)

Pas d'slargissement dos raies spectrales

Fig. 29

La démarche menant a I’estimation
de la masse du compagnon est celle-ci:

La mesure de l'élargissement des
raies spectrales de I'étoile permet une
estimation de:
2n R,
——-sin(i

rot*

v .sin(i

equ rot* )= rore)

R, peut étre déterminé par 1’étude du
spectre de I'étoile. En effet, par des me-
sures photométriques, l'indice B-V
d’une étoile, qui est en relation directe
avec son rayon, peut étre connu. A titre
d’exemple, certains diagrammes HR
présentent des lignes obliques aux deux
axes principaux, qui signalent les zones
ou les rayons stellaires sont les mémes.

P, la période de rotation de I'étoi-
le sur elle-méme, dépend de I'age de
I’étoile, qui lui-méme est en corrélation
avec son activité magnétique. On peut
mesurer I'émission au niveau des raies
H et K du Calcium ionisé (Call), qui est
liée a I'age de I'étoile par des lois statis-
tiques, pour ensuite pouvoir en déduire
sa période de rotation. En effet, lorsque
I'étoile est tres jeune, elle possede de la

21 Voir glossaire, sous n° 4.
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matiere en orbite autour d’elle qui la
«nourrit» encore. Cette matiere peut
contenir du calcium en plus ou moins
grandes quantités, qui va absorber cer-
taines longueurs d’ondes bien définies
delalumiere émise par1'étoile. Au fur et
amesure que 'étoile vieillit, ce calcium
tombe sur elle, et est briilé en son coeur
(un fort brassage a lieu dans I'étoile
quand elle commence la fusion de I'hy-
drogene), les raies du calcium n’appa-
raissent plus sur son spectre.

Si 'on détermine les deux parame-
tres précédents, on a acces a Sin(%,p).

Or, grace au principal modeéle de for-
mation planétaire, accepté aujourdhui
par la majorité de la communauté scien-
tifique, nous savons que le plan de I'or-
bite des planetes tournant autour d'une
étoile donnée est (plus ou moins) per-
pendiculaire & son axe de rotation. Cela
est dii au fait que les planetes se forment
dans le disque d’accrétion?! entourant
I’étoile peu apres sa naissance, et qui est
formé de la matiére résiduelle restée en
rotation autour de I'étoile qui n’a pas pu
s’effondrer sur elle. Pour un observa-
teur donné, I'angle sous lequel il voit
I'axe de rotation de 1'étoile est le com-
plémentaire de celui sous lequel il voit le
plan de I'orbite des planétes (que 'on
appellera i,,). Si on a acces au premier,
il est donc facile de déduire le deuxie-
me.

axe de rotation
de I'stoile

observateur

ligne de visée
plan de Vorbite
des tes

Fig. 30

Comme sur le dessin, %,,, est défini
par rapport a la verticale, on a:

i

rot* = lorb

sin(lm 1 ) = sin(lor b )

Autrement dit, si toutes les étapes
précédentes ont été remplies, on a di-
rectement acces al'angle du plan de I'or-
bite de I'éventuelle planéte par rapport
a la ligne de visée de I'observateur, qui
est le parameétre déterminant nous don-
nant acces a la masse du compagnon.
En effet, avec la spectrométrie des vites-
ses radiales, la masse du compagnon est
donnée au facteur sin(%,,,) pres, comme
évoqué dans la section précédente (si
ioy = 0°, 1a méthode des vitesses radia-
les ne détecte rien; si par contre 7,,, =
90°, la détection est maximale. Mais la
valeur de i, ne peut étre déterminée
que par la méthode décrite ci-dessus.)

Détermination du rayon du
compagnon

Le rayon du compagnon est une don-
née essentielle, car s'il est associé au
calcul de la masse, la densité de I'étoile
peut étre connue. On peut donc savoir si
le compagnon est gazeux ou solide. Si
on peut savoir a quelle vitesse varie la
luminosité stellaire en début et en fin de
transit, il existe une autre méthode. Par
contre, si on a la courbe de luminosité
du transit du compagnon devant son
étoile, on peut déterminer le rayon du
compagnon de la facon suivante. (Pour
un schéma de la courbe de luminosité,
se reporter plus bas.)

Léclat de I'étoile cachée par le dis-
que du compagnon étant proportionnel
au carré de son rayon, on a:

I =onR’
so 2 2
Ilram'il =a (T[ R —nr )
2 2 2
fransit _ R —r r

L R’ R?

Avec:

M =10704am

I pour un photométre classique

transit

I e
R L

1 [— 1, étant mesurés, et avec :

1, lintensité photométrique de I'étoile

1, \nsie intensité photométrique du couple lors du transit
o constante de proportionnalité

R le rayon de I'étoile

r le rayon du compagnon

Détermination du sens de
révolution du compagnon

Le sens de la révolution du compa-
gnon par rapport a la rotation de I'étoile
peut étre vérifié assez facilement. Il est
indispensable de réaliser cette mesure,
car un compagnon qui tournerait en
sens inverse de la rotation stellaire se-
rait en total désaccord avec les modéles
actuels (formation planétaire dans un
disque d’accrétion résiduel). Comme
évoqué précédemment, quand une étoi-
le tourne sur elle-méme, la moitié qui
s’éloigne de l'observateur «étire» le
spectre local (c’est-a-dire émis a cet en-
droit de 'étoile) vers le rouge, et la moi-
tié qui se rapproche de nous 1'«étire»
vers le bleu, par effet Doppler (on le voit
en observant les raies d’absorption du
spectre, qui s’élargissent). Il suffit donc
de vérifier que le compagnon occulte la
partie de la lumiere décalée vers le bleu
en début de transit. Dans ce cas, le com-
pagnon tourne bien dans le méme sens
que son étoile. (voir le bas de la figure
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5). Pour effectuer cette vérification, il
est indispensable d’avoir une courbe
photométrique ainsi qu'une courbe de
vitesses radiales; pour 'instant, la seule
planéete dont on a pu déterminer le sens
de révolution est (I'éternelle!)
HD209458b.

Je joins en annexe deux courbes du
transit de HD209458b (I'historique qui a
permis sa découverte, et celle mesurée
par le télescope spatial Hubble), ainsi
qu'une courbe de son transit spectros-
copique, c’est-a-dire les variations spec-
troscopiques dues au passage de la pla-
nete devant son étoile: on assiste de fait
a une déformation du fond des raies
spectrales (déformation du bissecteur,
voir figure 31), au début du transit vers
le bleu, et a la fin du transit vers le rou-
ge, la planete tourne bien dans le méme
sens que son étoile.

On remarquera que la présence de
taches sur la surface de I'étoile pourrait
induire en erreur, puisquun transit pho-
tométrique et spectroscopique a lieu
aussi dans ce cas. La différence avec un
transit planétaire réside dans la période
de ces transit: il est typiquement de quel-
ques heures pour une planete alors qu’il
est de quelques jours pour une tache (la
période de rotation de 1'étoile sur elle-
méme).

Détermination
de I’'excentricité de I'orbite

En ce qui concerne I'excentricité??
de T'orbite, on peut remarquer que tous
les compagnons dont la période de révo-
lution est inférieure a 5 jours ont des or-
bites circulaires (excentricité = 0). Cela
peut s’expliquer par les forts effets de
marée auxquels ils sont soumis (ce phé-
nomene étant bien connu dans le syste-
me solaire entre planete et satellite
naturel). Chacun des membres du cou-
ple exerce sur 'autre une force d’attrac-
tion telle qu’ils prennent tous deux une
forme d’ellipsoide (plus ou moins mar-
quée). A un instant donné, le «bourre-
let» de la planete faisant face a I'étoile
est plus proche d’elle que ne I'est le res-
te de la planete. Il est donc plus attiré
par la gravité de I'étoile. Au moyen de
frictions a l'intérieur de la planéte no-
tamment, les divers moments cinétiques
en jeu (celui de la planete sur elle-
méme, celui de la planete autour de
I'étoile et celui de I'étoile sur elle-méme)
sont en situation d’équilibre lorsque la
planéte a une orbite circulaire.

22 \/oir glossaire, sous n° 6

2 Voir glossaire, sous n° 1

Par contre pour les autres compa-
gnons (dont la période est supérieure a
5 jours), on peut calculer I'excentricité
de 'orbite a partir des dates et des du-
rées des transits primaires (c’est-a-dire
quand le compagnon passe devant son
étoile) et secondaires (quand le compa-
gnon passe devant son étoile). Ces me-
sures dépendent bien sir des perfor-
mances des instruments utilisés.

Autres données
potentiellement calculables
ou mesurables

Lobservations d'un transit dans I'in-
frarouge donnerait une mesure directe
de la température du compagnon, mais
pour ce faire, il faudrait atteindre une
précision d’'un millieme de magnitude,
ce qui est impossible de nos jours avec
les instruments existants qui captent
ces longueurs d’onde.

La mesure de I'albédo® est une me-
sure tres importante concernant I'étude
du climat des planetes lointaines. On re-
marque que c'est juste avant que le com-
pagnon ne disparaisse derriere son étoi-
le que la fraction de lumiére qu’il
réfléchit vers 'observateur est maxima-
le, il ajoute donc une petite quantité de
lumiere a celle de I'étoile (voir la hausse
de luminosité représentée au point 4 de
la figure ci-dessous). Mais cette petite
hausse d’éclat ne serait mesurable que si
I'on atteignait une sensibilité des appa-
reils cent fois meilleure que 'actuelle.

La présence de satellites en orbite
autour d'un compagnon est aussi un
phénomene tres difficile a percevoir, il
entrainerait des perturbations gravita-
tionnelles qui se manifesteraient par des
variations dans I'instant précis du cen-
tre du transit (Fig. 31).

Fig. 31

COURBE DE LUMINOSITE

Lumninosité
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2. Courbe obtenue et
interprétations

Cyg2001 (=TYC 2682-3370-1)

Durant I'été 2002, lors de mon stage
a 'OFXB, j’ai eu I'occasion de réaliser
des mesures photométriques de 1'étoile
Cyg2001, qui était alors présumée a tran-
sit planétaire. Des mesures effectuées
auparavant sur un grand champ sem-
blaient montrer une baisse périodique
d’éclat, qu'il s’agissait de confirmer a
I'aide de la caméra CCD au foyer du T60
de 'OFXB.

Les mesures de cet objet se sont ré-
parties sur trois nuits (2002.08.13,
2002.08.14 et 2002.08.15), durant les-
quelles Nicolas Waelchli et moi-méme
avons réalisé en tout 277 poses de 50 se-
condes chacune.

Apres la réduction des données par
Yves Revaz, nous n’avons pu observer
aucun transit devant I'étoile en question.
Les mesures a grand champ étaient donc
trop imprécises pour pouvoir sy fier.

La courbe de luminosité de Cyg2001
réalisée, apparemment dune importan-
ce médiocre, a tout de méme permis
d’affirmer qu’aucun transit n’est détec-
table photométriquement autour de cet-
te étoile, tout du moins avec les instru-
ments utilisés.

Jusqu'a aujourd’hui, il n’existe
qu’une seule étoile dont le transit plané-
taire est détectable photométriquement:
il s’agit de HD209458, dont j'ai déja par-
1é au point 3.2.1.B.a) I. Aucune étoile a
transit potentiel n’a été signalée par1’ob-
servatoire de Geneve entre temps, c’est
pour cette raison que mes mesures se
sont par la suite entiérement portées sur
les autres types d’étoiles variables trai-
tées dans ce travail.

Remarque: la courbe de luminosité
ne présentant pas un grand intérét, on
ne trouvera ci-dessous que le champ
CCD représentatif des nuits de mesure.
Les données résultant des mesures pho-
tométriques réalisées a I'observatoire
de St-Luc sont par contre mises en an-
nexe (Fig. 32).

(a suivre)

LoreN COQUILLE
18, rue de Vermont, CH-1202 Geneéve

16

ORION @2004

Bad



	Mesures photométriques d'étoiles variables diverses : troisième partie : travail de maturité

