
EPREUVE DE TIPE 2010 � PARTIE DTITRE :�Les os
illations des étoiles 
éphéides : une propriété de surfa
e pour explorerles limites de l'Univers�
Temps de préparation : 2 h 15 min.Temps de présentation devant le jury : 10 minutes.Entretien ave
 le jury : 10 minutes.GUIDE POUR LE CANDIDAT :Le dossier 
i-joint 
omporte :� un do
ument prin
ipal intitulé �Les os
illations des étoiles 
éphéides : unepropriété de surfa
e pour explorer les limites de l'Univers� (16 pages).� une annexe : 2 pages.Pistes de travail suggérées au 
andidat :� Faire l'analyse du texte proposé et dégager les points essentiels.� Critiquer la méthode et en montrer les éventuelles limitations et prolonge-ments.� Trouver des exemples dans le 
ours de physique pouvant avoir des simili-tudes ave
 
e qui est évoqué dans le texte : os
illations for
ées, linéarisation.� Repla
er le propos dans un 
ontexte beau
oup plus large de mesure desdistan
es (du mi
ro
osme au ma
ro
osme).
Remarque : les mots indiqués en gras sont repris dans un glossaire en �n dedo
ument.
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Les os
illations des étoiles 
éphéides :une propriété de surfa
epour explorer les limites de l'Univers1 PréambuleEn astronomie, on 
ara
térise les étoiles grâ
e à des grandeurs appelées �ma-gnitudes�, dont les valeurs sont déterminées grâ
e aux téles
opes. Elles per-mettent d'avoir une indi
ation sur la luminosité des étoiles et, en faisant desmesures dans plusieurs domaines de longueur d'onde, d'obtenir une information5 sur la température en surfa
e. A�n de fa
iliter la le
ture du texte, on rappelle i
iquelques notions simples 
on
ernant les magnitudes. Si Φ est le �ux de photons(exprimé en W.m−2) mesuré sur un déte
teur terrestre, on peut dé�nir la magni-tude apparente m de l'étoile, dont proviennent 
es photons, en s'appuyant sur laloi de Pogson qui traduit la réponse non-linéaire de l'÷il. On pose alors :10
m = m0 − 2, 5 log Φave
 m0 une 
onstante. Cette magnitude dépend de la distan
e de l'étoile (
'estpourquoi elle est quali�ée d'�apparente�) et du domaine de longueur d'onde uti-lisé. Au 
ours du temps, les astronomes ont 
onstruit di�érents systèmes de ma-gnitudes qu'on nomme �systèmes photométriques�. On a ainsi le système de John-son, 
elui de Genève, et
. Dans 
es systèmes, une lettre est attribuée à 
haque15 �ltre, 
ha
un ayant une bande passante bien dé�nie. Dans le système de Johnson,on a douze bandes auxquelles on attribue les lettres UBVRIJHKLMNQ. Ainsi,

mV est une magnitude visuelle (la bande V 
orrespond à un domaine 
entré surune longueur d'onde de 5 500 Å).On peut également dé�nir des magnitudes absolues qui vont 
ara
tériser la lu-20 mière émise par l'étoile, l'e�et de la distan
e étant retiré. Si m est une magnitudeapparente, la magnitude absolue 
orrespondante sera M donnée par :
m − M = 5 log d − 5ave
 d la distan
e de l'astre.Le rayonnement émis par la surfa
e d'une étoile portée à la température Teff25 est �grossièrement� 
elui d'un 
orps noir à la même température. Le spe
tred'un 
orps noir n'étant pas uniforme, en faisant deux mesures de magnitudesdans deux bandes spe
trales di�érentes, on obtient une indi
ation sur Teff . Sur
ertaines �gures le le
teur verra apparaître B-V, qui n'est rien d'autre qu'unedi�éren
e de magnitudes de type mB − mV .30 2



Fig. 1 � Vue de M31 : la Nébuleuse d'Andromède. Image : John Lanoue(bedfordnights.
om et Wikipedia).On appelle luminosité la puissan
e totale rayonnée par une étoile. C'est une pro-priété intrinsèque de l'objet qui s'exprime en watts. La luminosité apparente estune grandeur mesurée sur Terre, qui 
orrespond en première approximation aumodule du ve
teur de Poynting reçu au niveau de l'instrument d'observation. La35 di�éren
e entre la luminosité (grandeur intrinsèque) et la luminosité apparentevient du fa
teur 1/d2, où d est la distan
e observateur-étoile. On peut relier laluminosité aux magnitudes absolues, et la luminosité apparente aux magnitudesapparentes.40 En général, on a

ède seulement aux luminosités apparentes, les distan
es desétoiles restant souvent indéterminées. Le grand intérêt des étoiles �
éphéides� estde permettre une évaluation de d.2 Introdu
tion historiqueFin 1784, deux jeunes astronomes anglais Edward Piggot et John Goodri
ke �45 passionnés par les étoiles dont la luminosité varie au 
ours du temps� dé
ouvrentla variabilité régulière de δ 
ephei (�δ� : la quatrième étoile la plus brillante,Cephei : située dans la 
onstellation de Céphée). Goodri
ke estime la période desvariations de luminosité de δ 
ephei à 128 heures et 45 min (soit 5,365 jours),valeur très pro
he de 
elle déterminée a
tuellement : 5,366270 jours.50
3



0 1
Indice de couleur (B-V)

14

15

16

17

18

19

20

21

22

M
a

g
n

itu
d

e
 a

p
p

a
re

n
te

 m V

Température de surface croissante

L
u

m
in

o
si

té
 c

ro
is

sa
n

te

}

les céphéides

Bande d’instabilité

Fig. 2 � Diagramme de Hertzsprung-Russell pour une population d'étoiles duPetit Nuage de Magellan. Les points représentent des étoiles non-os
illantes, les
éphéides �représentées par de petits 
arrés� sont lo
alisées dans une zone bienpré
ise du diagramme : la bande d'instabilité. Toutes 
es étoiles sont à une mêmedistan
e de la Terre.Au 18ème siè
le, il y avait seulement une douzaine d'étoiles variables 
onnues.Si l'origine physique des variations de 
ertains objets était 
orre
tement interpré-tée : 
'était le 
as des étoiles doubles non-résolues1 
omme Algol ; il était impos-sible de le faire pour δ 
ephei ave
 les 
onnaissan
es s
ienti�ques de l'époque.55 Au 
ours du temps, de très nombreuses étoiles variables ont été dé
ouvertes et,parmi elles, des étoiles présentant des propriétés similaires à 
elles de δ 
ephei ;on a alors adopté le terme générique de �
éphéides� pour 
ette 
lasse d'objets.1On appelle �étoile double� un 
ouple d'étoiles, liées par la gravité, en rotation l'une etl'autre autour du 
entre de masse du système. Un tel système est dit non-résolu lorsqu'on neparvient pas à séparer les images de l'une et l'autre. On parle aussi de �système binaire�. Onnotera que 
e genre de système est très 
ommun dans la Galaxie.4



Au début du 20ème siè
le, Henrietta Swan Leavitt �bien qu'handi
apée par60 sa surdité� mena à bien des études supérieures, pour rentrer en 1893 
omme �or-dinateur humain� au Harvard College Observatory. Son travail 
onsistant �entreautre� à faire un relevé de magnitude des étoiles à partir de plaques photogra-phiques. Cette tâ
he, longue et minutieuse, la mènera à dé
ouvrir une relationentre la magnitude des étoiles 
éphéides et la période de leurs variations : plus65 l'étoile est brillante, plus sa période est longue ; les objets les plus faibles étant
eux aux variations les plus rapides. Cette relation pouvant se mettre sous uneforme du type :
m = a logP + bave
 P la période, a et b deux 
onstantes. Le domaine de période des 
éphéidess'étend entre environ un jour et une 
entaine de jours.70 La dé
ouverte d'Henrietta Leavitt a été faite à partir des magnitudes appa-rentes d'un ensemble d'objets supposés être tous situés à la même distan
e del'observateur (les Nuages de Magellan qui sont de petites galaxies satellites dela n�tre, la Voie La
tée). Un an après la publi
ation de 
e travail l'astronome75 danois Ejnar Hertzsprung étalonne la relation période-magnitude apparente, enla transformant en relation période-magnitude absolue.Au début des années 20, une grande 
ontroverse �qui sera nommée par lasuite le �Grand débat�� a eu 
ours entre les astronomes Heber Curtis et HarlowShapley, 
ette 
ontroverse 
on
ernait la nature de M31 qu'on nommait alors la80 Grande Nébuleuse d'Andromède (voir �gure 1) et plus généralement la stru
turede l'Univers.Curtis soutenait que M31 était un objet externe à notre propre galaxie,Shapley pensait le 
ontraire. Pour Curtis les �nébuleuses spirales� 
omme M31étaient des �Univers Iles� dont l'Univers entier était 
omposé ; notre Voie La
-85 tée étant un de 
es �Univers Iles� parmi d'autres. Shapley soutenait l'idée d'unUnivers 
omposé par notre seule galaxie. Ce �Grand débat� a été un grand mo-ment de l'Histoire des S
ien
es, 
ha
un des prin
ipaux protagonistes avançantdes arguments ou 
ontre-arguments très pertinents au regard des 
onnaissan
esde l'époque. Ce
i illustre aussi toute la di�
ulté de la démar
he s
ienti�que lors-90 qu'elle se situe aux frontières de la 
onnaissan
e.Un élément dé
isif fut apporté en 1925 par Edwin Hubble lorsqu'il identi�apour la première fois des 
éphéides dans M31, 
e qui lui permit �en évaluant lesdistan
es de 
es 
éphéides� de montrer la nature extragala
tique de M31 ; qui95 est depuis lors la �galaxie d'Andromède�. La relation période-luminosité des 
é-phéides est en
ore utilisée aujourd'hui pour mesurer des distan
es astrophysiques.On notera que les 
éphéides sont à l'origine de la dé
ouverte par Hubble du phé-nomène d'expansion de l'Univers : plus une galaxie est lointaine plus elle s'éloigne5



de nous à vitesse élevée. Les 
éphéides donnant la distan
e des galaxies, la vitesse100 étant déterminée par e�et Doppler-Fizeau. La �gure 3 est tirée de l'arti
le histo-rique de Hubble (1929), elle montre la 
orrélation entre distan
e et vitesse. Cettedé
ouverte est un des arguments forts en faveur de la théorie du �Big Bang�.

Fig. 3 � Reprodu
tion de la �gure 1 de l'arti
le de Hubble (1929). On y voit laproportionnalité entre la vitesse d'éloignement des galaxies (en ordonnée, expri-mée en km.s−1) et la distan
e en parse
 (en abs
isse, unité de distan
e astrono-mique qui vaut environ 3,26 années-lumière) déterminée grâ
e aux 
éphéides. Lesdisques noirs et la droite en trait plein 
orrespondent à des galaxies prises indi-viduellement, le trait en tirets et les 
er
les sont relatifs à des valeurs moyennesde groupes de galaxies.3 Les données observationnelles 
on
ernant les 
é-105 phéides3.1 Position dans le diagramme Hertzsprung-RussellVers 1910, l'astronome améri
ain Henry Norris Russell et son 
onfrère danoisHertzsprung �déjà mentionné dans 
et arti
le� dé
ouvrent que les étoiles ne serépartissent pas au hasard quand on tra
e leur magnitude en fon
tion d'un indi
e110 de 
ouleur (di�éren
e de magnitudes). Ce type de diagramme porte le nom dediagramme de Hertzsprung-Russell ou �diagramme HR� ; des exemples en sontdonnés par les �gures 2 et 7. 6



Comme on peut le 
onstater, les 
éphéides sont lo
alisées dans une régionparti
ulière du diagramme de Hertzsprung-Russell . Cette zone, appelée bande115 d'instabilité, 
orrespond à une phase de la vie des étoiles de masse intermédiaire(entre ∼ 3 et ∼ 12 masses solaires) où elles se 
omportent 
omme des os
illateursauto-ex
ités, telles des 
ordes de violon qui joueraient seules !
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Fig. 4 � (a) Un exemple de 
ourbe de lumière pour l'étoile δ 
ephei, en abs
isse�gure la phase (une période 
orrespondant à l'intervalle [0, 1]), en ordonnée ontrouve la luminosité apparente. (b) Les données à partir desquelles a été établila 
ourbe de lumière (a), en abs
isse se trouve le temps exprimé en �Helio
entri
Julian Day� (HJD). La date julienne est la durée en jours dé
imaux séparant uninstant donné du 1er janvier 4713 avant J.-C. Le HJD est la même 
hose ajustéedans le référentiel du Soleil. Sur 
ette �gure, l'origine de HJD a été 
hangée pourraison de 
ommodité. Les événements ayant lieu en dehors du système solaire sontdatés en HJD, 
e
i pour éviter que la date dépende de la position de l'observateurdans le Système Solaire.3.2 Les 
ourbes de lumière120 Une 
ourbe de lumière est un relevé de la luminosité au 
ours du temps. La�gure 4(a) montre une 
ourbe de lumière de δ 
ephei. L'alternan
e jour/nuit, demauvaises 
onditions météorologiques ou des problèmes te
hniques divers, font7



que les données sont irrégulièrement espa
ées (voir �gure 4(b)), 
e qui rend im-possible une détermination de la période dire
tement par le
ture du graphe ou par125 transformée de Fourier. La méthode généralement utilisée repose sur l'ajuste-ment de sinusoïdes aux valeurs expérimentales. Une fois la valeur de la période Pdéterminée, on peut 
al
uler la phase Φ = t/P de 
haque observation et �replier�les données sur un intervalle de phase 
omme tra
é sur la �gure 4(a). Cette opé-ration de �repliage� en phase explique pourquoi on peut avoir plusieurs valeurs130 de luminosité pour une même valeur de phase (aux erreurs expérimentales près).Lorsqu'on possède des données de très bonne qualité, 
e qui est le 
as quand onpeut faire des observations pendant plusieurs longues nuits (en hiver par exemple)
onsé
utives, et que la période est su�samment grande par rapport à un jour ; onpeut alors obtenir une très bonne estimation de la période en interpolant �à la135 main� les points expérimentaux. C'était le 
as pour δ 
ephei lors de sa dé
ouverte.3.3 La relation période-luminosité et la mesure de distan
eLes valeurs de période étant déterminées pour un é
hantillon de 
éphéides, onpeut tra
er leurs luminosités en fon
tion de leurs périodes. C'est 
e qui est fait surla �gure 5 où un é
hantillon d'étoiles, toutes membres d'une même galaxie, a été140 traité. Cette galaxie est le Petit Nuage de Magellan, dont toutes les étoiles sontsupposées être à la même distan
e des observateurs terrestres (
e qui revient ànégliger l'épaisseur du Petit Nuage de Magellan). Grâ
e à une régression linéaireon peut mettre la relation période-magnitude sous la forme :
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Fig. 5 � Un exemple de relation période-magnitude apparente. Ces données sontissues de l'observation des 
éphéides du Petit Nuage de Magellan par le projetOGLE (http://www.astrouw.edu.pl/~ogle).145
mV = a log P + b (1)8



ave
 P la période exprimée en jours et mV la magnitude apparente dans la bandespe
trale V . Les données utilisées pour la �gure 5 
onduisent à :
mV = −2, 35914 logP + 17, 6805 (2)On peut déterminer la distan
e des 
éphéides de notre Galaxie �par exemple�grâ
e à une méthode angulaire : la méthode des �parallaxes�. C'est 
e qu'ont faitMi
hael Feast et Robin Cat
hpole en 1997 en employant des données 
olle
tées150 par le satellite astrométrique HIPPARCOS. Ils ont obtenu alors une relationpériode-magnitude absolue (luminosité intrinsèque) :

MV = −2, 81 log P − 1, 43 (3)Plus ré
emment, en 2007, Pas
al Fouqué de l'Observatoire de Midi-Pyrénées etses 
ollaborateurs ont établi une relation similaire (aux erreurs près) :
MV = (−2, 678 ± 0, 076) logP − 1, 275 ± 0, 023 (4)En négligeant les variations de pente, sujet qui fait l'objet d'un vaste débat, et155 en supposant la relation MV = f(log P ) des 
éphéides 
omme �universelle� ; ladi�éren
e µV = mV −MV ne dépend que de la distan
e d des objets. Comme onl'a déjà vu :

mV − MV = −5 + 5 log d = µV (5)où d est exprimée en parse
s2. On notera que µV = mV − MV , le �module dedistan
e�, est à peu de 
hose près une distan
e en é
helle logarithmique. Pour160 notre é
hantillon d'étoiles du Petit Nuage de Magellan on a µV ∼ 19 ; 
e qui
onduit à une distan
e moyenne des 
éphéides du Petit Nuage de Magellan valant :
d = 63 kpc (6)soit environ 206 000 années-lumière (à titre de 
omparaison le Soleil se trouve àenviron 8 minutes-lumières de la Terre).L'utilisation de 
ette relation période-magnitude permet don
 de déterminer165 la distan
e des galaxies. La mesure des parallaxes n'est pas faisable au-delà d'une
entaine de parse
s, les angles devenant trop petits. La méthode n'est appli-
able que lorsqu'il est possible de déte
ter des 
éphéides. Ce qui est a
tuellementréalisable jusqu'à des distan
es de plusieurs dizaines de méga-parse
s. Au-delà, ildevient impossible de résoudre en étoiles les galaxies. D'autres méthodes prennent170 alors le relais, 
omme 
elles reposant sur les variations de luminosité des super-novæ.2Unité de longueur utilisée en astronomie. C'est la distan
e à laquelle le rayon moyen del'orbite terrestre est vu sous un angle d'une se
onde. 1 p
= 30,84 ×10

12 km=3,26 annéeslumières 9



Etant donné l'enjeu s
ienti�que, la détermination pré
ise des 
÷�
ients pré-sents dans la relation période-magnitude (on parle de �
alibration�) a été, et reste175 un des grands problèmes de l'astrophysique. Les di�
ultés sont nombreuses ; ellessont telles qu'il a fallu attendre Baade en 1952, pour que la distan
e �totalementfausse� obtenue par Hertzsprung en 1912 pour le Petit Nuage de Magellan, soit
orrigée. Plusieurs aspe
ts de la relation période-magnitude sont toujours de nosjours sujet à débat. La 
omposition 
himique peut avoir un e�et, la relation est180 également suspe
tée de ne pas être 
omplétement linéaire. La détermination durougissement et de l'absorption interstellaire enta
he d'in
ertitudes les magni-tudes des 
éphéides.Finalement, on pourra noter qu'il n'existe pas une relation période-luminosité185 mais plusieurs : une pour 
haque bande photométrique ; l'utilisation du domaineinfrarouge est parti
ulièrement intéressante 
ar les e�ets du rougissement sontalors moins sensibles.De très nombreux 
her
heurs ont travaillé sur la détermination de relations190 périodes-magnitude. Bien qu'il soit impossible d'être exhaustif ; outre les travauxde Fouqué & al. (2007) on peut également 
iter Madore & Freedman (1991) ainsique Sandage & Tammann (2006).4 Interprétation des propriétés des 
éphéides grâ
eà la modélisation195 On entend i
i par modélisation le fait de mettre en équation un systèmephysique à partir de lois fondamentales (
omme la deuxième loi de Newton) ouphénoménologiques (
omme la loi des gaz parfaits) ; et de dé�nir les 
onditionsaux limites dans l'espa
e et le temps. Les situations les plus simples peuventêtre traitées analytiquement, on obtient alors aisément les lois liant les grandeurs200 physiques pertinentes pour le problème posé. C'est le 
as pour la modélisationde l'atmosphère terrestre dans le 
adre de la statique des �uides, où la relationdonnant la pression en fon
tion de l'altitude est obtenue sans di�
ulté.Quand on 
her
he un degré de modélisation aussi réaliste que possible, il205 n'existe très souvent au
une méthode pour résoudre analytiquement le systèmed'équations di
té par les lois de la physique. Des méthodes numériques, pro-grammées sur ordinateur, permettent alors d'appro
her la solution. Un exempletypique en est donné en
ore par l'atmosphère terrestre, traitée dans sa globalitéet 
onsidérée 
omme dynamique. Suivant l'é
helle de temps 
onsidérée, les résul-210 tats donnent : soit les prédi
tions météorologiques, soit l'évolution du 
limat surde longues périodes. 10



Les propriétés des étoiles en général, et des 
éphéides en parti
ulier, peuventêtre prédites et interprétées dans le 
adre de modèles numériques. On s'intéres-215 sera à deux aspe
ts parti
uliers : l'évolution stellaire et les propriétés liées auxos
illations.L'évolution et les os
illations peuvent être étudiées indépendamment 
ar elles
orrespondent à des é
helles de temps très di�érentes : de l'ordre de plusieurs220 dizaines ou 
entaines de millions d'années pour la première, de l'ordre du jour oumême de la minute pour les os
illations.4.1 La vie des étoiles : interprétation du diagramme HREn première approximation, une étoile est un volume de gaz (prin
ipalementde l'hydrogène et de l'hélium) subissant sa propre attra
tion gravitationnelle.225 Sous l'a
tion de sa masse, 
e gaz a tendan
e à se 
ontra
ter, provoquant uneélévation de température parti
ulièrement importante dans les régions 
entrales.La pression du gaz et la pression de radiation s'opposent à la 
ontra
tion gravi-tationnelle. La température, lorsqu'elle devient assez importante, dé
len
he desréa
tions nu
léaires, prin
ipales sour
es d'énergie des étoiles.230 On va donner quelques éléments de théorie de l'évolution stellaire, 
e
i enex
luant les objets �exotiques� 
omme les trous noirs et les étoiles à neutrons.En premier lieu, la deuxième loi de Newton peut être appliquée à un volumeélémentaire dτ de �uide stellaire, on a ainsi :235
ρ dτ

d−→v

dt
=

∑

i

−→
F

∗

i dτ (7)ave
 ρ la masse volumique, −→v la vitesse d'é
oulement du �uide, les −→F ∗

i sont lesfor
es agissant sur l'unité de volume. Dans les −→
F

∗

i on tient 
ompte des for
esde pression (dues au gaz, mais aussi la pression de radiation) et de l'attra
tiongravitationnelle. Pour 
ertains types de modélisation on doit tenir 
ompte de larotation de l'étoile ou du 
hamp magnétique. Pour la plupart des simulations240 d'évolution stellaire, dans le 
adre d'un équilibre hydrostatique, on obtient :
∂P

∂m
= −

Gm

4π r4
(8)en prenant m (la masse de matière, 
omptée depuis le 
entre) 
omme variableindépendante. A 
ette équation, on ajoute la 
onservation de la matière, des élé-ments de thermodynamique, une des
ription des phénomènes de transport et leséquations liées à la produ
tion d'énergie nu
léaire.245 11



Dans les années 50, Louis Henyey de l'Université de Berkeley en Californie, amis au point une méthode numérique qui permet de résoudre le système d'équa-tions de la stru
ture interne stellaire. A partir de la �naissan
e� de l'étoile :l'instant t0 = 0 où les réa
tions nu
léaires de fusion de l'hydrogène s'amor
ent250 dans le 
÷ur de l'étoile, on intègre une première fois le système d'équations ré-gissant la stru
ture interne (l'équilibre hydrostatique), 
e qui permet d'obtenir�entre autres grandeurs physiques� la luminosité L et la température de surfa
e
TS. En prenant un pas de temps ∆t on a un nouvel instant t1 = t0 + ∆t pourlequel on 
al
ule la nouvelle 
omposition 
himique issue des réa
tions nu
léaires255 et du mélange, 
e
i en tout point de l'objet. Les équations de l'équilibre hydro-statique sont alors à nouveau résolues. On re
ommen
e le pro
essus autant defois que né
essaire pour une suite d'âges t2, t3, ..., tN .Ave
 une étoile de masse et de 
omposition 
himique initiale données, on ob-260 tient à la �n du 
al
ul un ensemble de 
ouples (TS, L) 
orrespondant à tous lesinstants ti pour lesquels la stru
ture interne a été déterminée.Dans le plan (Log TS, LogL), la ligne qui relie tous les points de 
oordonnées(Log TS, LogL) (
ha
un d'eux 
orrespondant à un instant) s'appelle un trajet265 évolutif. C'est un outil essentiel en théorie de l'évolution stellaire. Un exemple detrajet évolutif est donné par la �gure 6.
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Fig. 6 � Un exemple de trajet évolutif obtenu pour une masse de 4 masses solaireset une 
omposition 
himique initiale typique de notre galaxie. Le sens d'évolutionde l'étoile est indiqué par des �è
hes de long de la 
ourbe.Les 
ouples (Log TS, LogL) 
al
ulés théoriquement peuvent être 
onvertis endonnées 
omparables ave
 les observations, 
'est 
e qui est fait sur la �gure 7.270 12
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Fig. 7 � Diagramme de Hertzsprung-Russell reprenant 
elui de la �gure 2, auquelont été ajouté trois trajets évolutifs. Les phases évolutives les plus lentes 
orres-pondant à la 
ombustion de H et à 
elle de He ont été indiquées ave
 les é
hellesde temps 
orrespondantes. Sur la séquen
e prin
ipale toutes les étoiles n'ont pasété représentées a�n de préserver la lisibilité de la �gure.Comme on le voit, la distribution non-uniforme des étoiles dans 
e diagramme
orrespond à di�érentes phases de la vie des l'étoiles, la produ
tion massive275 d'énergie par les réa
tions nu
léaires au 
entre des étoiles permet l'existen
e de13



phases à longue durée de vie. La �séquen
e prin
ipale�, région du diagramme oùon trouve beau
oup d'étoiles, 
orrespond à la 
ombustion (au sens nu
léaire duterme) de l'hydrogène au 
÷ur de l'étoile. Les 
éphéides sont des objets ayantdépassé 
e stade, elle brûlent de l'hélium dans leurs 
entres.280 Les étoiles 
éphéides sont situées dans la �bande d'instabilité� déjà mention-née sur la �gure 2, 
ette région 
orrespond à une portion des �bou
les bleues�des trajets évolutifs. De plus, 
'est dans 
ette région du diagramme que les étoilesse mettent à os
iller sous l'e�et déstabilisant du �mé
anisme κ� (voir plus loin)285 qui fait de 
es objets des étoiles variables.4.2 Interprétation des 
ourbes de lumière : modélisationdes os
illations des 
éphéidesVers le début du XXe siè
le, beau
oup d'astronomes pensaient que les varia-tions d'é
lat observées 
hez les étoiles similaires à δ 
ephei étaient 
ausées par290 la présen
e de deux étoiles (voir par exemple Campbell 1895). On devait �seloneux� être en présen
e de �systèmes binaires�. Pour 
e type d'objet, l'é
lipse plusou moins partielle, d'une étoile par l'autre, engendre �pour l'observateur lointain�une luminosité périodique. En e�et, quand un �système binaire� est su�samentéloigné de l'observateur, il n'est pas possible de distinguer individuellement les295 étoiles le 
omposant.L'idée d'une origine intrinsèque des variations de luminosité a émergé ave
les ré�exions de Shapley (1914) et d'Eddington (1918 et 1919). Cependant unphénomène d'ex
itation des os
illations des 
éphéides devait être proposé. Deux300 hypothèses ont été envisagées, dont une appelée �mé
anisme κ�. C'est Zhevakinqui montra que 
e �mé
anisme κ� devait être parti
ulièrement fort dans une zonepro
he de la surfa
e des 
éphéides.La théorie des pulsations a été vraiment 
on�rmée lors des premières simula-305 tions informatiques par Baker & Kippenhahn (1962). Nous allons dans la suiteexposer quelques idées simples sur les os
illations des étoiles.4.2.1 Nature de l'os
illateurEn négligeant tous les détails de la stru
ture interne (existen
e de zones
onve
tive, ...), il est possible de s
hématiser une étoile par une �boîte� sphérique310 
ontenant du gaz porté à haute température. Par la pensée, on peut dé
ouper
ette dernière en une suite de 
oquilles sphériques 
on
entriques, dont les massesvolumiques vont en 
roissant lorsqu'on se dépla
e de la surfa
e vers le 
entre.C'est 
e qui a été représenté sur la �gure 8.14
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Fig. 8 � S
hématisation d'une étoile 
omme une suite de 
oquilles.315 Ce système est similaire à une 
haîne de masselottes liées les unes aux autrespar des ressorts (voir �gure 9). Une tel système possède un ensemble de périodespropres d'os
illation. Pour que le système os
ille, il faut 
ependant qu'il y aitun phénomène ex
itateur fournissant de l'énergie : la 
orde d'un violon a besoindu frottement de l'ar
het pour vibrer.320
m N

k Nk N−1

N−1m 2

k 2k 1

m 1 m

Fig. 9 � Ensembles de masselottes.Toutes les étoiles sont sus
eptibles d'os
iller et ainsi d'exhiber des variationsde rayons, température et luminosité qui seront éventuellement observables. Lesmodes d'os
illation du Soleil sont entretenus par le �bruit� généré par la 
onve
-tion, 
eux des 
éphéides le sont par le �mé
anisme κ�. Ce dernier a lieu dans325 une zone pro
he de la surfa
e où les atomes d'hydrogène et d'hélium sont ionisés.La zone d'ionisation des atomes d'hydrogène et 
elle de la première ionisation del'hélium sont plus pro
hes de la surfa
e de l'étoile, elles se trouvent entre 10 000K et 15 000 K. En allant vers le 
entre de l'étoile la température augmente, etvers 40 000 K se trouve la région de deuxième ionisation de l'hélium.330
κ est la notation usuelle pour le 
÷�
ient d'absorption moyen des ondes éle
-tromagnétiques par le plasma de l'étoile. Dans la région où H et He s'ionisent,
e 
÷�
ient κ a un 
omportement parti
ulier que l'on va essayer de dé
rire trèsqualitativement.335 15



Si on imagine qu'une légère surpression est appliquée dans la zone d'ionisation,la température augmente en faisant 
roître κ. L'énergie absorbée par la matièredevient plus importante, 
e qui tend à dilater le milieu. A 
ontrario, si 
e dernierest l'objet d'une légère dépression, κ diminue en provoquant une perte d'énergie340 et don
 une tendan
e à la 
ontra
tion.Les zones d'ionisation de l'étoile entretiennent les os
illations qui se propagentdans toute l'étoile ; alors que les autres régions de l'astre ont tendan
e à amortir
es os
illations. Le �mé
anisme κ� produit par le phénomène d'ionisation est345 étroitement lié à la température de l'étoile. Quand dans un diagramme HR, on sedépla
e des étoiles à surfa
e 
haude (
�té gau
he du diagramme) vers les étoilesplus froides (
�té droit du diagramme) on peut montrer théoriquement qu'il existeune température 
ritique où l'e�et d'ex
itation par le �mé
anisme κ� devientplus important que l'amortissement. Cette température 
ritique dé�nit le �bord350 bleu� de la bande d'instabilité révélée par les observations. En poursuivant notredépla
ement dans la dire
tion des basses températures, à l'intérieur des étoilesla 
onve
tion devient de plus en plus importante, allant jusqu'à annihiler lesos
illations ; 
e qui explique l'existen
e du �bord rouge� de la bande d'instabilité.4.2.2 Détermination des valeurs de périodes propres : appro
he li-355 néaireIl existe plusieurs méthodes permettant de 
al
uler les périodes propres desmodèles d'étoiles 
éphéides. Les plus 
ourantes sont de type �perturbatives� : oné
rit pour la température, la pression, le rayon :
T = T0 + δT , P = P0 + δP , r = r0 + δr, ...360 soit de façon générique pour une grandeur physique X : X = X0 + δX ave


|δX| ≪ |X0|, |X0| 
orrespondant à l'équilibre hydrostatique. Les équations dela stru
ture interne peuvent alors être é
rites en négligeant les termes d'ordresupérieur ou égal à 2 : on linéarise les équations. On obtient par exemple, enpartant de l'équation 7 :365
ρ0r0

d2δr/r0

dt2
= −

(

4
δr

r0

+
δP

P0

)

∂P0

∂r0

− P0

∂δP/P0

∂r0

(9)On remarque qu'on a tenu 
ompte i
i du terme d'a

élération. Si on 
onnaît lastru
ture (issue de l'hydrostatique) d'une étoile , les in
onnues sont alors les δX.Plusieurs appro
hes sont disponibles dans la littérature a�n d'obtenir les δX,une des plus populaires est 
elle publiée en 1971 par John Castor du laboratoire370 de Los Alamos aux Etats-Unis. La méthode de Castor traite la re
her
he des δXet des pulsations ω (i.e. des périodes) 
omme un problème aux valeurs propres.16



Linéariser les équations présente deux avantages prin
ipaux : le 
al
ul est ra-pide et ne présente au
une di�
ulté numérique de 
onvergen
e. En général, lesvaleurs des périodes obtenues sont en bon a

ord ave
 les observations. L'in
on-375 vénient majeur est l'absen
e de prédi
tion 
on
ernant les amplitudes des os
illa-tions : on ne peut pas 
al
uler ainsi des 
ourbes de lumière théoriques.5 Con
lusionLes étoiles 
éphéides o�rent un intéressant exemple de système aux os
illa-tions auto-entretenues. Dans une étoile 
omme le Soleil, une perturbation ex
ite380 un ou plusieurs modes d'os
illation ; si la perturbation n'est pas maintenue au
ours du temps, les os
illations sont amorties. A 
ontrario, dans les étoiles siègesdu �mé
anisme κ�, une perturbation engendre des os
illations qui vont voir leuramplitude 
roître dans le temps jusqu'à atteindre une valeur limite qui est 
elleobservée.385 Outre leur intérêt 
omme indi
ateurs de distan
e, les 
éphéides posent desproblèmes de physique. Bien que leurs propriétés générales soient bien 
onnues,
ertains 
omportements 
on
ernant aussi bien leur évolution (forme des trajetsévolutifs en 
ontradi
tion ave
 les observations) que leurs propriétés d'os
illa-390 teurs (modélisation des rapports de périodes pour 
elles os
illant suivant plu-sieurs modes). De plus la prise en 
omptes, dans les simulations numériques, del'intera
tion entre les phénomènes d'os
illations et 
eux liés à la 
onve
tion sonten
ore hors de portée.
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A Glossaire395 PhotonLe photon est la parti
ule élémentaire médiatri
e de l'intera
tion éle
tromagné-tique. Lorsque deux parti
ules 
hargées éle
triquement interagissent, 
ette inter-a
tion se traduit d'un point de vue quantique, 
omme un é
hange de photons.Les ondes éle
tromagnétiques, des ondes radios aux rayons gamma en passant par400 la lumière visible, sont toutes 
onstituées de photons. Ces derniers peuvent être
onsidérés 
omme des �paquets� élémentaires d'énergie ou �quanta� de rayon-nement éle
tromagnétique qui sont é
hangés lors de l'absorption ou de l'émissionde lumière par la matière.405 Corps noirLe 
orps noir est un objet idéal qui absorberait toute l'énergie éle
tromagnétiquequ'il re
evrait, sans ré�é
hir ni transmettre. Il n'est fait au
une hypothèse sur lanature de l'objet. La lumière étant une onde éle
tromagnétique, elle est absorbéetotalement et l'objet devrait don
 apparaître noir, d'où son nom.410

Fig. 10 � Exemples de spe
tres de 
orps noir, sur un diagramme de l'intensitélumineuse en fon
tion de la longueur d'onde. Quand la température est élevée,le pi
 de la 
ourbe se dépla
e vers les 
ourtes longueurs d'ondes, et inversementpour les plus basses températures.
18



Le spe
tre d'un 
orps noir (voir �gure 10) ne dépend que de sa température,la position du maximum d'intensité d'émission du 
orps noir est donné par la loidu dépla
ement de Wien :
λmax =

b

Toù λmax est la longueur d'onde de 
e maximum, b = 2, 8977685× 10−3 m.K est la415 
onstante du dépla
ement de Wien et T la température absolue du 
orps noir. Lapuissan
e éle
tromagnétique totale émise par le 
orps noir lui permet de gardersa température 
onstante.Transformée de Fourier420 Pour une fon
tion qui peut être é
rite 
omme une série de Fourier, la transforméede Fourier est une opération mathématique permettant d'obtenir le spe
tre desfréquen
es.
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