11 SPECTRES ET DIAGRAMME HR

Sirius a une température de surface de 9940 K e¢ luminosité de 26,2 .
Quel est le rayon de cette étofte

Sirius

Soleil

commons.wikimedia.org/wiki/File:Sirius_A-Sun_compaon.png
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Nous avons déja déterminé plusieurs caractérigtiqas étoiles, mais ce n’est qu’un début.
Nous n'avons méme pas utilisé un des outils les plussants de I'astrophysique : la
spectroscopie.

11.1 LE SPECTRE D’UNE ETOILE

On se rappelle que pour faire de
spectroscopie, on sépare la lumie
arrivant de [l'étoile en ses
différentes composantes.

en.wikipedia.org/wiki/File:Dispersive_Prism_llluation_by_Spigget.jpg

Ici, on ne voit que le visible, mais, en réalitspectre se prolonge de chaque c6té et une
bonne partie du spectre est composée de lumiéraagigeux ne peuvent percevoir.
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www.rpdp.net/sciencetips_v2/N12A6.htm
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Avec la spectroscopie, on cherche souvent a oltergraphique donnant l'intensité de la
radiation en fonction de la longueur d’onde. Vainiexemple d’un tel graphique.
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www.sdss.org
Ce graphique est la superposition des deux comjessanivantes.
1 - Les raies spectrales
On peut premierement voir qu’il y a de multiplesiggons venant des raies
d’absorption dans le spectre. On indiqgue méme esgraphique I'élément
chimigue responsable de quelques raies d’absorption
2 - Le rayonnement de corps chaud
On note aussi une variation globale de I'intenaitéc la longueur d’onde.

Ceci est le spectre continu généré par le rayonnedgecorps chaud.

Le rayonnement de corps chaud

On a vu qu'un corps chaud émet du rayonnementag@mnement provient de I'oscillation
des atomes de l'objet. Les étoiles étant des adrpads, elles émettent du rayonnement.
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C’est uniquement pour ¢a que les étoiles brilleetles émettent de la lumiére parce
gu’elles sont chaudes.

Le rayonnement de corps chaud s’étend sur une pladengueurs d’onde et la forme de

la courbe du rayonnement dépend uniquement devipéeture. Par exemple, voici la
courbe du rayonnement pour un objet a 3000 K.

clea-astro.eu/lunap/CorpsNoir/CNApprof.html

En gros, le spectre d'une étoile suit la courbeaywnnement de corps noir. Par exemple,
voici la courbe du spectre du Soleil et le courbeayyonnement d’'un objet a 5772 K.

spiff.rit.edu/classes/phys301/lectures/blackbodgkibody.html
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Evidemment, la premiére chose qu'on peut trouvecale spectre de I'étoile est sa
composition. Les différentes raies spectrales aictsp nous permettent de connaitre les
éléments présents dans I'étoile ainsi que I'abooelae ces éléments.

Quand on fait cette étude, on remarque qu’il npaa de variation catastrophique dans la
composition de la majorité des étoiles. L'abondatibgdrogene tourne autour de 71 %
de la masse pour pratiquement toutes les étoilms ajue I'abondance d’hélium est
d’environ 27 %. L’abondance totale des autres étésnge situera généralement entre une
valeur presque nulle et 3 % de la masse.

Elément Abondance
(% de la masse)
Hydrogéne Aux environs de 71 %
Hélium Aux environs de 27 %
Autres éléments Entre 0 et 3 %

Les variations sont mineures, mais elles ont urachpnportant sur la structure des étoiles.
C’est spécialement 'abondance des éléments Idardastrophysique, les éléments lourds
sont tous les éléments plus lourds que I'hélium)agua une importance capitale.

Il'y a bien quelques exceptions et certaines &aiteé des compositions assez différentes.
Par exemple, il n'y a pas d’hydrogene dans ledestaie Wolf-Rayet. Nous examinerons
ces exceptions en temps opportun.

11.3 LA VITESSE RADIALE DES ETOILES

Avec les raies spectrales d’'une étoile, on peusiaditerminer si I'étoile s’éloigne ou
s’approche de la Terre. Cela nous permet de déterrta composante de la vitesse selon
un axe allant de la Terre (ou du Soleil, cela

ne fait pas vraiment de difféerence) a

I'étoile. C’est ce qu’'on appelle leitesse

radiale.

(Rappelez-vous qu'on trouvait la
composante tangentielle de la vitesse en
observant le mouvement propre de
I'étoile, quand ce dernier est assez grand
pour étre mesuré. On a déja étudié cette
composante de la vitesse au chapitre 2.)

www.daviddarling.info/encyclopedia/T/transverselghl
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On trouve la vitesse radiale avec I'effet Doppleet effet est le changement de fréquence
d’'une source percue par un observateur quandestiéglace. L'effet est particulierement
frappant avec le son. Quand une source sonorerseppd’un observateur, le son est plus
aigu (frequence plus grande) que quand la soutcauesepos. Quand la source sonore
s’éloigne d’'un observateur, le son est plus griréglence plus basse) que quand la source
est au repos. Ces vidéos illustrent le phénomeéne
http://www.youtube.com/watch?v=imoxDcn2Sgo
https://www.youtube.com/watch?v=i0OB6-hs-tME

Le méme phénomene se produit avec la lumiére. S@pmgaju’on ait une source lumineuse
qgui émet de la lumiére ayant une certaine fréquenc®ngueur d’onde correspondant a
de la lumiére orange. Si la source s’éloigne desévateur, la fréquence de la lumiere va
diminuer, ce qui signifie que la longueur d’'onddalkimiere va augmenter. La couleur de
la lumiére va donc décaler vers la partie rougephctre. Elle pourrait alors sembler étre
rouge pour I'observateur. Si la source se déplae Wobservateur, la fréquence de la
lumiére va augmenter, ce qui signifie que la longuEonde de la lumiére va diminuer.
La couleur de la lumiére va donc décaler vers tdghbleue du spectre. Elle pourrait alors
sembler jaune pour I'observateur.

en.wikipedia.org/wiki/Redshift

On verra un peu plus loin que plus la vitesse delace est importante, plus le changement
de fréquence ou de longueur d’onde est importanguc permet de déterminer la vitesse.

Ce n’est pas exactement le changement de couldiétdiée qu’on pourra observer pour
une étoile parce qu’elle n’émet pas une seule leagd’'onde. Elle émet plutdt un spectre
continu et c’est le spectre entier de I'étoile gaise décaler d’'un c6té ou de l'autre. Cela
ne change donc pas la couleur de I'étoile parcdegieouleurs décalées sont remplacées
par d’autres couleurs qui ont aussi été décalé@agelois, on peut remarquer que le spectre
s’est déplacé d’'un c6té ou de l'autre parce quééptacement entraine avec lui les raies
d’absorption dans le spectre. On aura alors lesgdraents suivants.
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www.atnf.csiro.au/outreach/education/senior/astysyas/spectra_info.html

Quand la source s’éloigne de nous, on remarqudeguaies spectrales décalent vers la
partie rouge du spectre. C'est ce qu’'on appelti&tmlage vers le rougau, en anglais, le
redshift

Quand la source s’approche de nous, on remarquiesjuaies spectrales décalent vers la
partie bleue du spectre. C’est ce qu’on appel@élealage vers le bleou, en anglais, le
blueshift

On a prouveé dans le cours d’'ondes et de physigueme que le changement de fréquence
observé quand la source se déplace dans la dineetiiale est

ou est la vitesse de I'observateur etest la vitesse radiale de la source. Dans cette
formule, on a comme convention que le sens patatifaxe pour mesurer les vitesses va
de la source vers I'observateur. Ainsi, si une sew'eloigne de la Terre, sa vitesse est
négative avec cette convention. Toutefois, en pbysique, on prend la convention
inverse. On a choisi que la vitesse sera posiiivmes source s’éloigne (principalement
parce qu’il y a beaucoup plus de sources qui gjakmt de nous qu’il y en a qui
s’approchent). Cela veut dire que pour mesurevitesses en astrophysique, on travaille
plutét avec un axe qui va de I'observateur versolarce. Cela inverse tous les signes des
vitesses dans I'équation. On arrive donc a

C+Y,
C+y,

f'=f

Comme on mesure les vitesses par rapport a la,Tarpeut se considérer au repos et
poser que = 0. Il n'est alors plus nécessaire de mettraliias a la vitesse de la source,
car c'est la seule vitesse qui reste dans cettatiégu Toutefois, cette vitesse est la

Version 2018 11 — Spectres et diagramme HR 7



Luc Tremblay College Mérici, Québec

composante radiale de la vitesse et on va donecemettindica pour se rappeler que cette
vitesse est uniquement la composante radiale. e @onc a

fr=f_°C
c+v
f'=f 1
1+-%
Commev =/ f, on a aussi
/¢:£
f¢
je=—C
f c
c+yv,
je=C TV
f c
/¢:£ 1+ﬁ
f C
[e= 1+
On obtient donc les formules suivantes
Effet Doppler siv<<c
fo=f_*
It
[0 1+
C

Convention de signe dans cette formule : une \atessitive signifie que la source
s’éloigne de la Terre.

(I existe une version plus générale de cette féemalide pour des vitesses s’approchant
de la vitesse de la lumiere, mais elle ne seraufibes car il est tres rare qu’'on puisse
observer directement une étoile qui s’éloigne desrevec une vitesse s’approchant de la
vitesse de la lumiére. On observe des galaxies'gloignent trés rapidement de nous,
mais on verra que le changement de fréquence pesstiQ a I'effet Doppler dans ce cas.)
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Pour déterminer la vitesse de I'étoile, on va peament mesurer le décalage de la raie
en comparant la valeur mesurée de la longueur é'arcd qu’on devrait obtenir si la source
était au repos.

tap.iop.org/astronomy/astrophysics/702/page_47%5@b.h

On peut aussi utiliser le décalage

Evidemment, le lien entre ces deux décalages est

D/ /¢ [ ¢
T

/ /

Ce qui donne

On aura alors
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Ce qui nous donne
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On peut trouver la température a partir de la ca@apte du spectre qui vient du
rayonnement de corps chaud.

La courbe du rayonnement émis par les corps chearits avec la température. Cela se
remarque, entre autres, par la couleur de la laréenise par I'objet. Si la température
d’un objet augmente continuellement, on verra qadihmence a émettre du rouge a partir
d’environ 700 K. Puis a mesure que la températugengnte, sa couleur passera du rouge
al'orange, au jaune, au blanc puis au bleu. Maicvidéo montrant comment change donc
la température d’'un corps en fonction de sa tentpeEra
http://www.youtube.com/watch?v=]CTmN7HY76k

Par exemple, cet anneau métallique
chauffé a plus de 1000°C émet un
rayonnement plutdt rouge-orange.

en.wikipedia.org/wiki/Thermal_radiation

Cela signifie que la couleur d’une étoile
va dépendre de sa température. Les
étoiles ayant une température de surface
de 3000 K seront plutdt rouges et les
étoiles ayant une température de surface
de 10 000 K seront plutdt bleues. Voici
une illustration frappante de cela.
L’étoile double Albireo (figure) dans la
constellation du Cygne est formée de
deux étoiles de couleurs bien
différentes. L'étoile bleue est une étoile
trées chaude (12 000 K) et I'étoile rouge
est une étoile plus froide (4000 K).

sl.wikipedia.org/wiki/Dvojna_zvezda
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La couleur de I'étoile est donc reliée a sa tempéea C’est ainsi qu’on pourra connaitre
sa température.

Pour comprendre le lien entre la couleur et la tepre, voyons pourquoi la couleur
change ainsi. Pour ce faire, on va examiner legshigaes de I'intensité du rayonnement
en fonction de la longueur d’onde pour des cor8G0 K, 4000 K, 5000 K, 6000 K et

7000 K.

www.astrosurf.com/spectrodavid/page_resultats_basselution_au_SA100.htm

A 7000 K, il y a plus d'intensité dans la parti@limauve du spectre, ce qui donne une
tente bleue a I'étoile. L’étoile émet aussi d’asttengueurs d’onde, incluant beaucoup
d’ultraviolet. A 4000 K, l'intensité est plus gramgour la partie rouge du spectre, ce qui
donne une couleur rouge a I'étoile. Pour une éBO00 K, la quantité de lumiére émise
est presque égale sur tout le spectre visible, mmais un peu plus de jaune. Cela donne
une étoile blanche avec une teinte légerement jerina

On remarque que le maximum d’intensité n’est pda méme longueur d’'onde si la
température change. A 7000 K, le pic d’émissivitéemviron & 400 nm alors qu’a 5000 K,
il est aux environs de 580 nm. Plus le corps eatidhplus la longueur d’onde du pic est
petite. On va appeler cette longueur d’'onde duddéenission . Des mesures plus
précises ont permis de découvrir en 1893, la lviastie.

Longueur d’'onde du pic d’émission (Loi de Wien)

2,898 10°mK

/ pic T
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ouT est la température de I'objet.

On peut donc mesurer la longueur d’onde du pic #swité de la lumiere recue d’'une
étoile et calculer la température. Cette tempéeatst la température de surface de I'étoile.

$

La lumiere émise par I'étoile Sirius a un pic d’'ésivité a 291,5 nm. Quelle est la
température de surface de cette étdile

On peut trouver la température avec la formuleidwdgmissivité.

, 2,898 10°mxK
pic — T
3
2015 10°m= 2,898 _IZ].O mx K
T =9940K

La surface de Sirius est donc un peu plus chaudeegjie du Soleil (qui est a 5772 K).

Ca l'air facile de déterminer la température awepit d’émission, mais en réalité ce n’est
pas si facile. Ce graphique de l'intensité de haiére en fonction de la longueur d’onde
pour une étoile illustre bien cela. On voit queited’émission est aux environs de 500 nm,
mais c’est difficile de déterminer sa valeur exacte

www.sdss.org
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Ainsi, il est tres rare qu'on puisse déterminetdmpérature de surface en essayant de
trouver le maximum d’émission sur ce graphique.d@atre, on connait tellement bien la
courbe de rayonnement de corps noir, qu’on peegradter la forme de la courbe, et donc
la position du maximum, uniquement avec deux podgda courbe. On mesure donc
I'intensité pour deux couleurs différentes pourwéslensuite la courbe et la position du
maximum.

En fait, on obtient la température en mesuraninessités de la lumiére avec les filtres B
et V. On se rappelle que ces filtres laissent pdsskimiére dans une petite région du
spectre.

Filtre Longueur Largeur de la plage de longueurs d’onde
d’'onde effective (Limites a 50 % du maximum de sensibilité)
B (bleu) 445 nm 94 nm
V (visible) 551 nm 88 nm

wtlab.iis.u-tokyo.ac.jp/~wataru/lecture/rst/SecDhtml

Examinons alors ce qu’on obtient pour deux étailgmnt des températures différentes.

www.astro.ljmu.ac.uk/courses/phys134/magcol.html
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Pour I'étoile a 12 000 K, lintensité sera plusrgta pour le filtre B que le filtre V, alors
gue pour I'étoile & 6 000 K, l'intensité sera parande pour le filtre V que le filtre B. Le
rapport entre les intensités pour chacun desdild&pend donc de la température ce qui
veut dire qu’on peut déterminer la température utéase de I'étoile avec le rapport des
intensités.

Toutes les variations dues aux raies spectralesfientdaussi ces intensités et on n'a pas
une courbe parfaite de corps chaud. C’est vralajuéritable courbe est différente de celle
d’'un corps chaud parfait, mais on diminue un peudfets des variations en mesurant
l'intensité sur une plage de valeurs de longuelasd® plutdt qu’a des longueurs d’onde

spécifiques. En procédant de la sorte, on obtilens @an genre de moyenne de l'intensité
sur cette plage et cela diminue I'effet des vasradipar rapport a ce qu’émettrait un corps
noir parfait.

Au lieu de donner le rapport des intensités posidieux filtres, on donne la différence de
magnitude entre les deux intensités. Avec chaqgiensité, on détermine la magnitude.
(Notez que la valeur de référence pour la magni€udst différente pour chaque filtre. lls
sont généralement calibrés pour aquesoit prés de 0 pour I'étoile Véga pour chacun des
filtres, méme si Véga n’émet pas la méme quanttdadiation pour chaque partie du
spectre.) Ensuite on examine la différence de niagmides deux filtres. Cette différence
de magnitude s’appelléndice de couleumul’indice B — V.

Indice de couleur (C) ou indiceB —V

IC=m; - m,

Le graphique suivant montre le lien entre I'indileecouleur et la température.

Version 2018 11 — Spectres et diagramme HR 15



Luc Tremblay College Mérici, Québec

Ce graphique montre gu’il y a un lien entre I'inelide couleur et la température, mais il
est difficile d’obtenir une formule théorique pdaire ce lien puisque les étoiles ne sont
pas des corps chauds parfaits et n’ont pas touteélae composition. De nombreuses
formules approximatives qui font le lien entre dlice de couleur et la température ont été
faites. La formule est différente d’'un livre a lteet Voici la formule donnée sur le site

Wikipédia en anglais.

Lien entre la température de surface et I'indice deouleur d’'une étoile

1 4 1
IC+1,85 IC+ 0,67

T » 5000K

Cette formule donne des résultats assez correatdes indices de couleur se situant entre
-0,1 et 1,4 (ce qui correspond a des températumtes €000 K et 11 500 K).

N’oubliez pas que cette formule est un peu apprakira. Par exemple, I'indice de couleur
du Soleil est de 0,656 + 0,005. Selon notre formole aurait une température de
5766 + 18 K, alors que la véritable températurelesi772 K. C’est assez pres, mais I'écart
est parfois beaucoup plus grand.

$%

L’indice de couleur de I'étoile Procyon est de 0,@delle est la température de surface de
cette étoile?

La température est

1 4 1
IC+1,85 IC+ 0,67
1 + 1
0,71+1,85 0,7% 0,67
1 1
- 4+
2,56 1,38

T » 5000K

» 500K

» 500K
» 5576K

La véritable température est de 5790 K.

On peut aussi mesurer la température avec lintendeés raies spectrales puisque
l'intensité des raies spectrales change avec ladeature. Voici un rappel du graphique
qui montre l'intensité de raies en fonction deciapérature.
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www.astro.bas.bg/~petrov/hawley99.html

(En fait, I'intensité des raies varie aussi avecdmposition de I'étoile, mais on a vu que
la composition des étoiles est assez uniformeyvhaations d’intensité sont donc presque
entierement dues aux variations de température.)

Selon la température, on obtient donc des spettedifféerents. Par exemple, voici des
spectres d’étoiles ayant des températures de suttad000 K (haut) et de 10 000 K (bas)

www.kcvs.ca/martin/astro/au/unit2/63/chp6_3.html

Le spectre de I'étoile a 10 000 K est dominé paplectre de I'hydrogéne, trés intense a
cette température. Par contre, les raies spectagdeShydrogene sont pratiquement
absentes du spectre de I'étoile a 4000 K.

Ainsi, on peut déduire la température de l'étoilepartir de lintensité relative des
différentes raies spectrales.
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&

Dans un gaz chaud, les particules se déplacenttdates les directions a des vitesses
différentes. Ainsi, certaines

particules  s’éloignent  de

'observateur, ce qui décale les

raies vers le rouge et d’autres

particules se dirigent vers

I'observateur, ce qui décale les

raies vers le bleu.

astronomy.nju.edu.cn/~lixd/GA/IAT4/AT404/HTML/AT404tm

Ainsi, il y a une certaine variation dans
les fréquences absorbées par chacun des
atomes et la raie spectrale s’étendra donc
sur une plage de fréquence.

astronomy.nju.edu.cn/~lixd/GA/AT4/AT404/HTML/AT404ttm

Plus le gaz est chaud, plus les atomes vont vijkustl’effet Doppler sera important. Cela
augmentera encore plus la largeur de la raie.igela de la raie spectrale permet donc de
déterminer la température du gaz.

astronomy.swin.edu.au/cms/astro/cosmos/t/Thermagip@o+Broadening

Des calculs de thermodynamique permettent de @alclélargissement des raies
spectrales da a I'effet Doppler. La largeur totééela raie est donnée par
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D/ 8KkT In(2)

a mc

(Les limites se situent quand I'intensité de I'aipgion de la raie est la moitié de l'intensité
de I'absorption au centre de la raie.)

En utilisant les valeurs des constantes, on a&ive

Largeur totale des raies spectrales due a la tempetiure du gaz

- U
1000K XA

DT/ »2 10°

Dans cette formuléd est le nombre de nucléons dans I'atome qui fadilaspectrale.

$!

La température de surface du Soleil est de 57Qu¢lle est la largeur de la raie spectrale
du carbone ayant une longueur d’onde de 601,322 nm

Pour le carbone = 12. La largeur est donc

E »2 10° IL
/ 1000K xA
D—/»Z' 105 / 577K
/ 100K x12

DT/» 1,38 10°
D/
601,3221m

D/ =0,008m

»1,38 10°

Ce n’est pas beaucoup, mais ¢a se mesure.

Le rayonnement émis par les étoiles ne correspasdepactement au rayonnement des
corps chauds parfaits. Ainsi, quand on mesure f@péeature en utilisant différentes
meéthodes, on n’obtient pas toujours le méme rdsluiltpeut y avoir une petite variation
de la valeur de la température selon la méthodéaogdgp.
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C )

On obtient ainsi des températures de surface tag@méralement entre 2000 K et un peu
plus de 30 000 K. Certaines étoiles, appeléesdema blanches, peuvent méme avoir des
températures de surface aussi élevées que 100.008id{ donc la température de surface

de quelques étoiles.

Etoile T (enK)

Soleil 5772

Sirius (étoile la plus brillante) 9940

Véga (5 étoile la plus brillante) 9600
Bételgeuse (©étoile la plus brillante) Entre 3140 et 3640
Fomalhaut (18étoile la plus brillante) 8590

Polaris (48 étoile la plus brillante) 6015

Etoile de Barnard étoile la plus prés) 3134

On peut trouver la taille de I'étoile a partir de formule de la luminosité de I'étoile,
formule qu’on a trouvée lors de notre étude duiSole

Lien entre la luminosité et le rayon des étoiles
L=54pR?T*

ou s est une constante valant 56708 W/m2K*. On peut aussi écrire cette formule sous
la forme suivante.

L _s4pxR? (L00K)' R® T °
1L 1L 1R’ 100K

Puisque

s 4p XIR? £1000K)"
1L

=9,0093 10°

on arrive a

2
L -9 10* Rz T
1R?> 1000K
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2
1110 L 100K _R
1L T 1R?

Ce qui nous amene a

Rayon des étoiles

2
R = 33,3R L 100K
1L T

Comme on peut connaitre la luminosité et la tentpéeade surface des étoiles, on peut
déduire le rayon de I'étoile avec ces formules.

*

Sirius a une température de surface de 9940 Ketuminosité de 26,2 . Quel est le
rayon de cette étoif@

Premiére version

On trouve le rayon de cette étoile avec la fornd@da luminosité.

L=s4RT*
4
26,2 3,828 16W= 5,67 10X, pR*( 9949

R=1,207 10m
R=1,73R

Deuxiéme version

Le rayon de I'étoile est

2
R=33,3R _L 100X
1L T

2

—33 R 26,2.. 100K
1L 994K
1 2
=33, R 26,2 —
9,94
=1L 7R
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Il arrive souvent qu’une étoile double soit si §ltée de nous que nous ne puissions pas
voir séparément les deux étoiles. Mais méme sdil&tdouble est vue comme une seule
étoile a partir de la Terre, on peut quand mémelidédue nous avons affaire a une étoile
double avec le spectre du systeme d’étoiles. Ohméme déterminer la masse de chaque
étoile!

En tournant I'une autour de I'autre, chaque éted@éplace a une certaine vitesse. Comme
les deux étoiles doivent toujours étre de chaqtéeedad centre de masse, il y aura une étoile
qui se dirige vers nous et une autre qui s’éloid@eous. (Ici, on fait comme si le centre
de masse était immobile. Le centre de masse pboé@trai en mouvement, mais il est
possible de corriger les données dans ce cas,nmassne le ferons pas dans ces notes.)

astronomyonline.org/stars/classification.asp
Sur la figure, on a montré une seule raie spegbale simplifier.

Examinons limage de gauche. Pendant que I'étoilseAdirige vers nous, ses raies
spectrales sont décalées vers le bleu. Pendaaigest I'étoile B s’éloigne de nous et ses
raies spectrales sont décalées vers le rouge. €amabdonc deux spectres superposés : un
décalé vers le bleu (étoile A) et un décalé verslge (étoile B). Avec les décalages, on
peut mesurer les vitesses des deux étoiles.

Un peu plus tard (¥4 de période, image du centes)deux étoiles n'ont plus de vitesse
radiale et il N’y a plus de décalage des raies. desx spectres superposés sont alors
identiques.

Encore un peu plus tard (2 période, image de draitest maintenant I'étoile A qui
s’éloigne de nous et 'étoile B qui s’approche. lrages spectrales de A seront donc
décalées vers le rouge alors que les raies spexilal B seront décalées vers le bleu. On
aura donc deux spectres superposés : un décallevergye (étoile A) et un décalé vers le
bleu (étoile B).

Le spectre de I'étoile double va donc changer laetg au cours de temps puisque la
vitesse des étoiles change continuellement. L’ation&uivante nous montre, en acceéléré,
comment change le spectre en fonction du temps.
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http://www.youtube.com/watch?v=pSznol5BYWS8

On obtient donc deux informations importantes dipdu spectre : la vitesse des deux
étoiles ( et ) etla période du systemE)( qui correspond au temps nécessaire pour que
les raies du spectre fassent un cycle completémhssiécalage maximum vers le rouge au
décalage maximum vers le bleu et revienne finaléeraendécalage maximum vers le
rouge). Puisque le centre de masse est immobilgusatité de mouvement totale du
systeme est nulle. On doit donc avoir

M Ve =MV, + My,

tot "c.m
0=M,pv,+MpVv,
MAVA =" MBVB
La différence de signe confirme que quand une etsipproche, l'autre s’éloigne.
Toutefois, on va souvent travailler avec les gramsleles vitesses et cette différence de
signe est inutile dans nos équations. On aura donc

Lien entre les vitesses des deux étoiles

MAVA: M BVB

On aura une deuxiéme équation en examinant lessaar les étoiles.

Pour chaque étoile, on a

étoile A étoile B
2pr _ 2pr
V, :?A Vg _TB

En additionnant ces deux équations, on a

V, + Vg :—2'1_7|_rA +—2/')I'rB
Vo tve =22 (1, +1,)
2p

Vy+V, =—Tr
A B
T
www.eso.org/public/outreach/eduoff/cas/cas2002fragects/uk_castor_1/mech.html

En isolantr, on arrive a
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Distance entre les étoiles d’'un systéme d’étoilesubles

- (Vat+ V)T
2p

En utilisant I'équation de la masse totale trouagehapitre précédent

_4p*r’
©T et

ona

_4p° (VA +VB)3 T

Mtot - 2 3
GT ( 2p)

En simplifiant, on arrive a

Masse totale d’'un systéme d’étoiles doubles

_(Vatw)'T

M tot
2pG

+

g de Persée est une étoile double. L'étude du spectnontré que la vitesse des étoiles
était devy = 7,56 km/s etig = 12,37 km/s et que la période du systeme est deal,6
Quelles sont les masses des deux étdiles

La masse totale du systéme est

(et )T
tot Z,OG
(75607 + 1237(0)°( 14,6 365,25 24° 60
20 6,674 10" 4
=8,698 16°%kg
=4,3™M

M

On trouve la masse de chaque étoile avec
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MV, = MgV,
M,7,562 =M 12,37
M, =M1,636
(43™ - M;)= M,1,636
4,3™M =M, 2,636
M =1,66M
M, =2,7IM

Effet de l'inclinaison de l'orbite

En fait, il y a des subtilités ici. On a supposéjige les étoiles se dirigent exactement vers
la Terre quand elles tournent autour de leur cedgrmasse. Autrement dit, on a supposé
gu’on voyait les orbites des étoiles exactemerddadé.

En réalité, le plan de I'orbite peut étre inclinardcertain angle comme ceci.

Dans ce cas, la vitesse mesurée par effet Doppleeprésente que la composante de la
vitesse en direction de la Terre. Ainsi, la vitesssurée est

vV, = Vvsini

oui est I'angle d’'inclinaison du systéme (voir la figi Dés lors, les véritables vitesses
des étoiles sont

Vm
sini

V=

En remplacant dans I'équation de la masse, onea#riv
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— (VmA + va)3 T

M
“ 20Gsirt|

Comme on ne connait pas I'angle d’inclinaison puisg ne voit pas le systeme, on calcule
la masse sans s’occuper du sinus.

VoatV, °T
M calculée — %

On sait alors que

M,,>M

tot calculée

puisque

(Vo Vo) T (Vs Vod T
2pGsir’ i G

Cela signifie que la masse calculée est toujouns pktite que la véritable masse du
systeme.

Notez que si on connait la masse du systeme pautie moyen, on peut déduire I'angle
d’inclinaison du systéme avec ces formules.

Orbites elliptiques

La méthode peut aussi s’appliquer si les orbiteg stiptiques. Quand les orbites sont
circulaires, les graphiques du décalage des ramsdes sinus. On pourrait, par exemple,
obtenir un graphique comme celui-ci.

inspirehep.net/record/804491/plots#0
Si les orbites sont elliptiques, le graphique ne g®s un sinus. Par exemple, voici le

graphique du décalage en fonction du temps pougtees HD 24623 et V923 du
scorpion. L'excentricité des orbites de ces étaletsde 0,5.
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iopscience.iop.org/article/10.1088/0004-6256/1445/

A partir de la forme du graphique, on peut déteanlexcentricité de I'orbite (mais on
ne le fera pas ici).
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Quand on fait le spectre de la lumiére provenastédeiles, les spectres obtenus sont tres
différents les uns des autres. Voici les spectessétoiles Véga (Lyre), Bellatrix (Orion),
Procyon (Petit Chien), nu du cocher, Aldébaran (@au), Propus (Gémeaux) et Mintaka
(Orion).

assa.forumactif.org/t519p25-premiers-pas-en-spgetphie

Comme les spectres des étoiles sont passablenfi@nenis, on chercha une fagon de les
classer.

Dans les années 1890, Edward Pickering et Williankileming décidérent de classer les
spectres en fonction de lintensité des raies dagiigon de I'hydrogene. Cette
classification allait du type A (raies trés fort@sdqu’au type P (raies trés faibles). On se
rendit compte assez vite que cette classificatiaih #op détaillée et on diminua le nombre
de types. Apres cette simplification, il ne respdits que les types A, B, F, G, K, M et O.
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Dans notre figure, les spectres sont de type A Wéga, B pour Bellatrix, F pour Procyon,
G pour nu du Cocher, K pour Aldébaran, M pour PsogllO pour Mintaka.

Assez vite, on comprit que ces differences venasaentiellement d’'une différence de
température de surface de I'étoile et on décidd galait mieux classer les étoiles selon
leur température de surface. C’est ce que fit issstnte de Pickering, Annie Jump
Cannon, en 1901. En faisant cela, I'ordre de lasifization se trouva bouleversé pour
arriver a l'ordre O, B, A, F, G, K, M.

Pour se rappeler I'ordre de la classification,deglophones utilisent la phrase suivante.
Oh Be A Fine Girl, KissMe

Sivous préférez, vous pouvez vous inventer uneeltaiphrase pour vous rappeler I'ordre
de ces lettres. (La plupart du temps, ceux qubehdine arrivent a une version nettement
plus grivoise.)

Finalement, on sépara chacune de ces catégorigsarties allant de 0 a 9. Par exemple,
les étoiles les plus chaudes du type A sont dakegtde type AO et les étoiles les plus
froides du type A sont les étoiles de type A9. Aeette classification de spectre, le Soleil
est ainsi une étoile de type spectral G2 alorsSjties est une étoile de type Al.

Voici donc a quoi ressemblent les spectres dekesétselon le type spectral de I'étoile.

astro.unl.edu/naap/ebs/spectraltype.html

Remarquez comme les raies d’absorption de I'hydreg®dnt intenses pour les étoiles de
type Al et AS.

Il arrive parfois que le spectre d’une étoile centie des raies d’émission en plus des raies
d’absorption. Dans ce cas, on ajoutee@u type spectral pour indiquer la présence ds raie
d’émission. Ainsi, si le spectre d’'une étoile dpayG5 contient des raies d’émission en
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plus des raies d’absorption caractéristiques dg/pe de spectre, son type spectral sera
Gbe.

Jusqu’ici, nous avons montré comment on peut ctrenkss différentes caractéristiques
des étoiles. Toutefois, presque toutes ces infeomapeuvent étre obtenues uniquement
si on connait un élément important : la distancééteile.

Il y a cependant un probléme. On ne peut mesurgratallaxe que pour des étoiles
relativement pres de la Terre. Avec les donnéeseles, on peut connaitre assez
précisément les distances des étoiles qui sonfrésrde 1000 al. Ca peut sembler suffisant,
mais cela ne représente qu’une tres petite padse &oiles qui sont autour de nous.
Comment fait-on alors pour connaitre les caradigties des autres étoiles

Pour ces étoiles, on utilise laéthode des étoiles jumell&3n commence par étudier le
spectre de I'étoile pour en déterminer le type. Aleetype, on va alors supposer que les
caractéristiques de I'étoile sont identiques aesetles étoiles du méme type. On va donc
supposer que cette étoile a la méme masse, la témreosité, le méme rayon et la méme
température de surface que I'étoile jumelle. Onroalors faire le raisonnement inverse
et trouver la distance de I'étoile.

Méthode des étoiles jumelles

Si deux étoiles ont des spectres identiques, ébdasent avoir des
caractéristiques identiques.

Notons que cette idée semble étre confirmée quarmbmpare toutes les étoiles dont on
connait la distance et les propriétés. On remaequeffet que des spectres identiques
signifient que les étoiles ont des caractéristicpieslaires.

Une étoile ayant une magnitude bolométrique de 43,8 spectre de type A1l (comme
Sirius). Quelle est la distance de cette étoilehaat que les étoiles ayant ce type spectral
ont une luminosité de 26,2 ?

Si son spectre est de type Al, on suppose que éteite a la méme luminosité que

les autres étoiles de type spectral A1, donc uménlosité de 26,2 . Sila magnitude
bolométrique est de 13,3, alors l'intensité daulaikre est

| =2,518 10° Wx 107* %2
=1,205 10"
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On doit donc avoir

L
| = .
4pD
1205 108w 26,2 3,828 18W
] m2 4pD2
D=8,14 10°m
D =86024l

Evidemment, cette méthode peut parfois réservesaigsises. Par exemple, avant I'entrée
en fonction du satellite Hipparcos, on avait déieéra distance de I'amas des Pléiades
avec la méthode des étoiles jumelles pour arrivi@4aal. Quand Hipparcos a fait la mesure
de la parallaxe des Pléiades, on constata qustiandie n’'était que de 387 alC.était un
peu embétant parce que les Pléiades sont utilp@@scalibrer les distances des autres
amas.

En utilisant la méthode des étoiles jumelles, om pdors déterminer la masse des étoiles
qui ne font pas partie d’'un systeme multiple. St étoile A a un spectre identique a celui
d’une étoile B dans un systeme multiple et qu’'@uaéterminer la masse, on va présumer
gue la masse de I'étoile A est identique a cellé&deile B.

Par exemple, voici ce qu’on obtient alors poumtessses des étoiles.

Etoile Masse
Sirius (étoile la plus brillante) 2,19
Véga (5 étoile la plus brillante) 2,14
Bételgeuse (9etoile la plus brillante) 14+ 6
Fomalhaut (18étoile la plus brillante) 1,92
Polaire (48 étoile la plus brillante) 4,5
Etoile de Barnard (toile la plus prés) 0,144

Il faut faire trés attention en utilisant la méteades étoiles jumelles. Parfois, les spectres
se ressemblent beaucoup, mais les étoiles sortitf&®ntes. De subtiles différences dans
le spectre de I'étoile nous permettent toutefoisalestater que les étoiles sont différentes.

Bételgeuse et I'étoile de Barnard ont des speduasi identiques. Bételgeuse a un spectre

de type M2 alors que I'étoile de Barnard a un spede type M4. Pourtant, ce sont des
étoiles trés différentes. Leurs températures diacgirsont presque identiques (autour de
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3200 K), ce qui leur donne des spectres assez ablab] mais c’est la que s’arrétent les
similitudes. Les autres caractéristiques sont diférentes, comme on peut le constater
sur ce tableau.

Bételgeuse Etoile de Barnard
Masse 14 + 6M 0,144M
Luminosité 84 900L 0,0034L
Rayon Entre 730 et 98®& 0,196R

Est-ce que cela signifie que la méthode des étpileslles ne fonctionne pas toujo@rs
Pas du tout. Un examen attentif du spectre permebd que I'on a affaire a des étoiles
bien différentes. Cela peut se voir avec la largis raies spectrales.

&

On se rappelle que les photons d'une étoile provieh d’'une couche appelée la
photosphére. Les photons qui tentent de sortiréteile a partir d’'un endroit sous la
photosphére n’ont pratiquement pas de chance die derl’étoile sans étre absorbés ou
déviés par une molécule. Ceux qui sont émis dapldtosphére ont de bonnes chances
de sortir de I'étoile sans interagir.

On se rappelle aussi que la diminution d’intendiééla lumiére qui traverse une petite
épaisseur de galr est donnée par

%z-rkdr

ou r est la densité dtest I'opacité du gaz. Pour ce qu’on va faireaci,va définir

o =4

Cedt représente la probabilité que le photon soit al&spdy la mince couche de gaz.

On se rappelle aussi que la condition d’équilibydrbstatique pour le changement de
pression avec la distance est

_:_g/’

dr

On combinant ces deux équations, on a
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dP dP dr
_ = X—
df dr o
:-grx 1
-rk
_9
k

Si on présume qug etk sont pratiguement des constantes dans I'atmospleerétoile,
on peut écrire

dP»gdl‘
k

P»gl‘
k

En partant d’'une distance loin de I'étoile, la mispthere se termine quand la probabilité
d’absorption est de 100 %, donc quandl. On a donc

P »g

photo k

Comme la valeur diedans la photosphere ne change pas énormémentéthilesa 'autre,
on constate que la pression dans la photospheendéoirtout dg a la surface de I'étoile.
Or, les valeurs dg sont tres différentes pour nos deux étoiles.

Osetel = G'\gBétEI »0,006;

étel

- Gl\g Barn » 1000%

arn

Barn

Les photons qui nous arrivent de ces deux étoitesignnent donc de gaz qui est des
pressions trés différentes. La pression est begupbtus basse dans la photosphere de
Bételgeuse.

Puisque ces étoiles ont la méme température dacgyif pression est liée a la densité du
gaz. Les photons qui nous arrivent de ces deubestproviennent donc de gaz qui est des
densités tres différentes. La densité de la phbtrgpde Bételgeuse est donc beaucoup
plus basse.

Or, la densité a une influence sur la largeur desrspectrales. Cela se produit parce qu'il
y a plus d’interaction entre les atomes quand lesidé est plus grande. Une interaction
assez forte entre deux atomes peut modifier unlggwniveaux d’énergie et donc la
longueur d’'onde des raies d’'absorption. Certainbsomptions se font a certaines
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fréquences légerement différentes de ce qu’ontasirk pression était plus faible et cela
élargit un peu la raie spectrale. La largeur deaia spectrale nous renseigne donc sur la
densité dans la photosphére. (L'élargissement dies d0 & la température n’est pas
différent pour les deux étoiles puisque les tentpéea de surface sont identiques. Il ne
reste donc que I'élargissement d0 a la densité.p&r donc voir qu'on a affaire a des
étoiles bien différentes.

On a donc défini des classes de luminosité seltardgeur des raies allant de | a V, selon
la largeur des raies. Voici comment change le spediune étoile de type A2
(approximativement) selon la classe de luminosité.

media4.obspm.fr/public/FSU/pages_diagramme/impoadsim|

On indique la classe de luminosité aprés de typetsgd. Ainsi, la classification spectrale
du Soleil est G2V, alors que celle de Bételgeus®1@s

& I

La spectroscopie permet d’obtenir la températureutface et, en utilisant la méthode des
étoiles jumelles, la luminosité des étoiles.

Au début du 20siecle, on avait accumulé des données sur sufiiearhd’étoiles pour

commencer a comparer la luminosité et la températersurface des étoiles. Ce fut fait
par Ejnar Hertzsprung, un astronome amateur, doligpen 1905 une table de luminosité
et de température et par Henry Norris Russell gigiersité de Princeton qui publia ses
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résultats en 1913, mais sous forme de diagrammedidgeamme ainsi obtenu s’appelle le
diagramme de Hertzsprung-Russall, plus simplement, ldiagramme HR

Dans ce diagramme, on retrouve la luminosité deil&sur I'axe vertical et la température
de surface de I'étoile sur I'axe horizontal (outype spectral, ce qui revient au méme
puisque le type spectral dépend de la températ@ejieusement, la graduation est
inversée sur I'axe horizontal, allant des tempédestyplus élevées a des températures plus
basses. Nous avons cette curieuse graduation gatee réalité, c’était plutdtindice de
couleur qui était originalement sur I'axe horizontal. Qdaon transforme l'indice de
couleur en température, on se retrouve avec umkigtian inversée.

On obtient alors le diagramme suivant.

cosmos.ucdavis.edu/archives/2010/cluster9/KUMAR_B8ANA.pdf

On remarque alors que les étoiles ne sont pas atimmu dans ce diagramme. On les
retrouve principalement dans 3 régions de ce diagra

On retrouve la plupart des étoiles (qu'on peut ifjeald’étoiles « normales ») sur une
bande traversant en diagonale le diagramme HRe @atide est laéquence principale
Entre 80 % et 90 % des étoiles se retrouvent dasgrie principale. Nous verrons plus
tard que ce sont les étoiles qui fusionnent unicgrérde I’hydrogéne qui se retrouve dans
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la séquence principale. Les étoiles de la séqupereipale correspondent a celles de la
classe de luminosité V (celles ayant des raiestsgles relativement larges).

Voyons pourquoi on qualifie les autres étoiles dmres et de naines. Comme la
luminosité dépend de la température et du raydigttele, le diagramme HR nous indique

aussi le rayon de I'étoile. Pour comprendre pouircgaivenez-vous que la luminosité de
I'étoile est

L=s40R’T*

R:i2 L
T*\s4p
On voit que le rayon est grand pour les étoilesyayae grande luminosité et une faible
température. Cela correspond
aux étoiles qui se retrouvent dans
le coin supérieur droit du

diagramme. On a donc nommé
ces étoiled es étoiles géantes.

Le rayon de I'étoile est donc

On voit que le rayon de I'étoile
est petit pour les étoiles ayant
une faible luminosité et une
grande température de surface.
Cela correspond aux étoiles qui
se retrouvent dans le coin
inférieur gauche du diagramme.
On a donc nommé ces étoiless
naines.

Sur le graphique de droite, on
peut voir des lignes pointillées
qui indiquent la taille d'une

étoile selon sa position dans le
diagramme HR.

www?2.astro.psu.edu/users/cpalma/astro10/class9.html

Les géantes

Environ 1 % des étoiles font partie des géantedrdsagrande luminosité des géantes fait
gu’on peut les voir facilement. Méme si ces étoilesconstituent que 1 % des étoiles, 12
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des 20 étoiles les plus brillantes du ciel sontgésmtes. (Ce sont, en ordre de brillance,
Canopus, Arcturus, Capella, Rigel, Bételgeuse, Agexibébaran, Capella B, Spica,
Antareés, Pollux et Deneb.)

Les géantes se reconnaissent aussi par leur spEtie correspondent aux étoiles des
classes |, 11, lll et IV, qui ont des raies spelesaelativement minces. Il y a 4 classes parce
gu'’il y a différents types de géantes.

On verra plus loin que les géantes sont des éteilefin de vie qui fusionnent d’autres
éléments en plus de fusionner de I’hydrogéne.

Les naines

Entre 10 % et 20 % des étoiles sont des nainesldgn L’estimation du nombre exact est
difficile, car ce sont des étoiles peu lumineusesc difficiles a observer. En fait, aucune
naine blanche n’est visible a I'eeil nu.

La premiére observation de naine (40 de I'EridafuBjaite par William Hershell en 1783.
Comme cette étoile a une magnitude de 11,01 etlgust a une distance de seulement
16,45 al, on calcula qu’elle avait une luminosit& peine 0,013 . Selon la méthode des
étoiles jumelle, la faible luminosité de I'étoileén sorte que, lorsqu’on commenca a faire
des spectres d’étoiles, on s’attendait a obsemvepectre de type M pour cette étoile.

On eut toutefois toute une surprise quand HenryrildRussell, Charles Pickering et
Williamina Fleming présentéerent les résultats de Etude du spectre de cette étoile en
1910. La température de surface de 40 Eridani B d#al6 500 K ! C’est tres loin de la
température de surface des étoiles de type M (uutionites des températures inférieures a
3850 K). Une température aussi élevée signifiadt Itftoile devait étre trés petite pour que
sa luminosité soit si petite. En fait, I'étoile @dtvavoir approximativement la taille de la
Terre. En 1915, Walter Adams arrivait a la mémectumion pour une autre étoile, Sirius B.
L’étoile devait avoir une masse prés de 1 massareptout en ayant la taille de la Terre.
Bien que plusieurs astronomes de I'époque qualifies résultats d’absurdes, on venait de
découvrir les étoiles naines. Les naines blancheégé@néralement des masses se situant
entre 0,4M et 0,7M , mais elles sont tres petites, approximativementadaille de la
Terre.

Encore une fois, un examen détaillé du spectre @edm distinguer les naines des étoiles
de la séquence principale. Les spectres des néiapsassez différents de ceux de toutes
les autres étoiles, on les classe dans la claskenieosité D (pour dégénéré, un concept
gu’on verra plus loin).

On verra plus loin que ces petites étoiles chaadesen fait des cadavres stellaires, c’est-
a-dire des étoiles qui ne font plus aucune fusiaridaire.
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Les étoiles qui réunissent les conditions nécessaiour qu'il se produise cette instabilité
se retrouvent principalement dans une région dgrdirame HR appelée lhande
d’instabilité. Plus on est haut sur cette bande, plus la pédamteillation est longue. En
haut de cette bande, on retrouve les céphéides)alpariode est de quelques jours, et en
bas de la bande, on retrouve les étoiles RR dgyie, Idont la période est de quelques
heures.

www.astro.sunysb.edu/metchev/PHY515/cepheidpl.html

Comme environ 85 % des étoiles sont sur la séquerigeipale, examinons davantage
leurs caractéristiques.

- )

En partant en haut a gauche de la séquence pihie@paallant vers le bas a droite, les
différents types spectraux sont O, B, A, F, G, K, M
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cosmos.ucdavis.edu/archives/2010/cluster9/KUMAR_8ANA.pdf

(Les couleurs des étoiles sur ce diagramme foritredte a la couleur de la lumiéere
correspondant au maximum d’émission de spectre.)

Voici un tableau montrant les caractéristiquesé&teies de la séquence principale selon
le type spectral de I'étoile.

Type Température Luminosité Rayon Masse
(K) () () (

05 44 500 790 000 15 60
BO 30 000 52 000 8,4 17,5
B5 15 400 830 4,1 5,9
A0 9520 54 2,7 2,9
A5 8200 14 1,9 2,0
FO 7200 6,5 1,6 1,6
F5 6440 2,9 1,4 1,4
GO 6030 1,5 1,1 1,05
G5 5770 0,79 0,89 0,92
KO 5250 0,42 0,79 0,79
K5 4350 0,15 0,68 0,67
MO 3850 0,077 0,63 0,51
M5 3240 0,011 0,33 0,21
M8 2640 0,0012 0,17 0,085

Source : Modern Astrophysics, Carroll, Ostlie, 19@6ir la température, la luminosité et la masse

(Notez que ces valeurs sont des moyennes. Lesrggleur une étoile spécifique peuvent
varier par rapport a ces valeurs. Nous verronsquairun peu plus loin.)
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Voici donc, en comparaison, a quoi ressemblenét®kes de la séquence principales selon
les types spectraux.

Icogt.net/spacebook/types-stars

Vous pouvez également voir sur le
diagramme HR ci-contre comment varie la
masse de I'étoile sur la séquence principale.

www?2.astro.psu.edu/users/caryl/al0/lec8_2d.html

Un théoreme, lghéoréme de Vogt-Russell affirme que le rayon, la luminosité, la
température de surface, la structure interne @blidion de I'étoile sont uniquement
déterminés par la masse et la composition chimilgui&toile.

Comme la composition des étoiles varie peu, c’'sstrtiellement la masse qui détermine

les caractéristiques de I'étoile, ce qui signifigilcdoit y avoir un lien entre la masse et la
luminosité, le rayon et la température de surfagand I'étoile est sur la séquence

Version 2018 11 — Spectres et diagramme HR 40



Luc Tremblay College Mérici, Québec

principale. C’est donc la masse qui détermine laitipm de I'étoile sur la séquence
principale.

Examinons premiérement le lien entre la masse &in@nosité. Selon les valeurs des
masses et des luminosités du tableau précédewt, ceoiqu’'on obtient quand on fait le
graphique du logarithme de la luminosité (en lumaitésolaire) en fonction du logarithme
de la masse (en masse solaire).

On remarque gu’une droite donne la tendance. Aegadtion de cette droite, on trouve
le lien entre la luminosité et la masse des étdidda seéquence principale. Avec une échelle
logarithmique, on a

L M
log — =0,010k 3,7869log——
J 1L M

L M 3,7869
log — =1log(1,0239+ log——
9 of ;] 97
3,7869

L M
log — =log 1,0235% —
J 1L J ™M

3,7869

- 1,085
1L M
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Comme c’est une relation un peu approximative,eut prrondir pour arriver a la relation
suivante.

Relation entre la masse et la luminosité des étadlesur la séquence principale

Rappelons-le, c’est une approximation. La véritdineinosité peut méme étre différente
d’'un facteur 2 de celle donnée par I'équation, tecedire que la véritable luminosité de
I'étoile est située quelque part entre la moitiéadealeur donnée par la formule et le double
de la valeur donnée par la formule. Nous verrons pard pourquoi il y a de telles
variations. Notez également que cette formule datese résultats peu conformes a la
réalité pour des masses supérieures a 20 masageset il ne faudra pas l'utiliser pour
ces étoiles tres massives.

Quelle est la luminosité de I'étoile Altair si edaune masse de 1,k9 ?

La luminosité est

3.8

L=1L M

3.8

1L7/M
M

=1 (1,79
=914

=1L

La véritable luminosité d’Altair est de 10,6 !

%
Quelle est la masse de I'étoile Sirius, si la lupsité est de 26,2 ?

La masse se trouve avec
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” 38
26,2 =1 —

" 38
26,2= ——
M

326,2= "
™M

M=1M %J26,2
M =2,36M

La vraie masse de Sirius est de 2,06

Ces deux exemples nous montrent le c6té approXidetette formule.

" )

Cette fois, on va faire le graphique du logarithdherayon de I'étoile en fonction du
logarithme de la masse de I'étoile pour voir s’ yn lien entre la masse et le rayon de
I'étoile. Avec les données du tableau précédengrame au graphique suivant.

L’équation de la droite nous donne
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R M
log — =0,018H 0,7493log——
J 1R M

0,7493

R M
log — =log(1,0425+ log——
g 1R g( 5 g1M

0,7493

log R =log 1,0425<l
1R M

0,7493

R -1 0425 M
1R M

On peut arrondir un peu pour arriver a la relasaivante.

Relation entre la masse et le rayon des étoiles darséquence principale

0,75

R=1R x M
M

Encore une fois, cette relation est un peu apprati@ et il ne faudrait pas l'utiliser pour
des étoiles ayant des masses supérieures a 20srsatEecs.

Quel est le rayon de Sirius si elle a une masse@EM  ?

Le rayon est

0,75

R=1R x
1

0,75

2,06\
M

=1R 2,06

=17R

=1R x

0,75

Le véritable rayon de Sirius est de 13
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Les deux équations précédentes nous permettentide|é lien entre la masse et la
température de surface de I'étoile. Puisque lanosité est de

L=4pR’sT*
on a
M 38 M 0,75 2
1L le :4;0 1R 1M_ 5T4
M 3,8 M 1,5
1L X =4p R’ ™ sT*
2,3
i x M =4p R’sT*
M
Lo UL Mo
4pXAR*s 1M

0,575
1L M
T=4 5
4pXR°s 1M

La racine quatriéme est une constante, elle vaut

i/ TR 3,828 16°'W
4pAR*s  {4p 6,957 16m)’ x5,67" 161,
= 577X

On a donc,

Relation entre la masse et la température de surfacdes étoiles sur la séquence
principale

0,575

T =5772K % M
M

Encore une fois, il ne faudrait pas utiliser cdttemule pour des étoiles de plus de
20 masses solaires.
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$

Quelle est la température de surface de Siriukesa@ine masse de 2,66 ?

La température est

0,575

T=577T2Kx M
M

2 0GM 0,575
=577TXK x ———
M

=577XK { 2,0§"°"
=874&K

La véritable température de Sirius est de 9940K.

On se rappelle que la durée de vie d’'une étoild@shée par

t.. =10, %al N
M L

Cette durée est le temps que prendra I'étoile fimionner son hydrogene. Or, on verra
dans un chapitre suivant que les étoiles qui fugahde I'hydrogéne sont les étoiles de la
séquence principales. Cette formule indique donmdaet combien de temps une étoile
restera sur la séquence principale. Apres ce teelipgjeviendra une géante.

Puisqu’on a une formule qui fait le lien entredaninosité et la masse

3,8

On peut réécrire la formule de la durée de vieiains

Relation entre la masse et la durée de vie des éési sur la séquence principale

2,8

t,=10,0a ™M_
M
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Cela montre que la durée de vie de I'étoile dépmrssi uniquement de la masse (comme
le prévoit le théoreme de Vogt-Russell)

On peut alors appliquer ces calculs aux difféergmes d’étoiles sur la séquence principale.

Type Masse Luminosité Durée de vie
() () (années)

O5 60 790 000 830 000 ans
BO 17,5 52 000 3,6 millions
B5 5,9 830 77 millions
AO 2,9 54 590 millions
A5 2,0 14 1,6 milliard
FO 1,6 6,5 2,7 milliards
F5 1,4 2,9 5,3 milliards
GO 1,05 1,5 7,6 milliards
G5 0,92 0,79 13 milliards
KO 0,79 0,42 21 milliards
K5 0,67 0,15 49 milliards
MO 0,51 0,077 72 milliards
M5 0,21 0,011 210 milliards
M8 0,085 0,0012 770 milliards

(Comme la formule incluant seulement la masse mstapproximation, ces valeurs sont
calculées avec la formule contenant la masseletrliaosité.)

On observe que plus I'étoile est massive, pluseast courte. Ces grosses étoiles ont des

réserves d’hydrogene plus importantes, mais alie®ifinent cet hydrogene tellement plus
rapidement qu’on obtient une vie beaucoup plusteour

On pourrait penser que le Soleil est une
étoile tres ordinaire puisqu’il est situé
presque au milieu de la série principale.

spacehole.free.fr/normal/webspace/Soleiletoile.html

Version 2018 11 — Spectres et diagramme HR 47



Luc Tremblay College Mérici, Québec

Toutefois, ce n’est pas le cas, car les étoilesam pas distribuées uniformément sur la
série principale. Seulement 1 % des étoiles sotymeO ou B alors que 70 % des étoiles
sont de type K ou M.

Pour vous donner une idée plus concrete de cetigbdition inégale des étoiles sur la série
principale, examinons le type spectral des ét@ilewins de 5 pc (16,3 al) du Soleil. Cela
inclut 65 étoiles, dont le Soleil. On peut voir &ufigure ci-contre la position de ces étoiles
dans un diagramme HR.

www2.astro.psu.edu/users/cpalma/astro10/class9.html
Sur les 65 étoiles pres du Soleil, on retrouve :

Géantes : Aucune
Naines blanches : 4 (Sirius B, Procyon B, étode/dn Maanen et Gliese 440)

Séquence principale : 61
Sur les 61 étoiles de la séquence principale,les gypes suivants :

Aucune

Aucune

1 (Sirius A (Al))

1 (Procyon A (F5))

3 (Soleil (G2), alpha du Centaure A (G2) etdaua Baleine (G8))
6

50

S AXOT>WO
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Dans notre région de 'univers, le Soleil est danef rang sur 65 étoiles. En fait, Le Soleil
est dans le top 20 % des étoiles les plus brilkadéela séquence principale. Pas mal quand
méme.

Notez que les 50 étoiles de type M sont si pelabtids qu’aucune n’est visible a I'eeil nu
bien qu’elles soient assez prés de la Terre.

" &

Il ne faut pas croire que les étoiles de la sériecpale forment une courbe tres mince
dans le diagramme HR. La séquence principale acertaine largeur, ce qui signifie que
des étoiles ayant exactement la méme masse peaveirt des luminosités un peu
différentes. Cette différence peut étre due a agerk différence dans la composition de
I'étoile ou a une différence d’age de I'étoile apis nous verrons dans un chapitre ultérieur
gue les étoiles de la série principale décalenpen vers le coin supérieur droit du
diagramme HR durant leur vie adulte.

www.uni.edu/morgans/astro/course/Notes/sectionZ/rigwl
(Les chiffres avec chaque fleche indiquent la massiéétoile.)

Comme il y a des étoiles de tous ages, il y a tmkes partout sur la série principale entre
les lignes verte et bleu.
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Ainsi, une étoile de type G2, comme le Soleil, paitiravoir une luminosité variant entre
0,5 et 1,5 . C'est pour cela que la formule de la luminostdon la masse est
approximative.

Cette méthode ressemble beaucoup a la méthode aiskterminer la masse des étoiles
binaires par spectroscopie. Dans un systeme piamétas planetes ne tournent pas
simplement autour d’une étoile, elles tournentgilatitour du centre de masse du systeme.
Quant a I'étoile, elle n'est pas immobile. Elle io& aussi autour de ce centre de masse.
C’est d’ailleurs ce qui se passe dans le systera@reolLe centre de masse du systeme
solaire est un peu a I'extérieur du Soleil, du a#élupiter. Ainsi, le Soleil tourne autour
de ce centre de masse avec une période de 11,86/a @ériode orbitale de Jupiter.

Voyons comment un observateur loin du systéme reofaurrait déterminer la présence
de Jupiter. Cet observateur ne pourrait peut-&sevpir Jupiter, ni méme voir le Soleil
faire son mouvement autour du centre de massen@apg le mouvement du Soleil autour
du centre de masse fait que le Soleil se diriglojsavers I'observateur et s’éloigne parfois
de 'observateur. L’'observateur pourrait alors obseune oscillation dans le décalage des
raies spectrales.

Par exemple, on pourrait avoir une variation dardgcalage spectral comme celle-ci, avec
une amplitude de 10et une période de 2 ans.

fr.wikipedia.org/wiki/Méthode_des_vitesses_radiales

Dans le cas du Soleil, I'amplitude serait de 41808 et la période serait de 4335 jours
(11,86 ans). Ce n’est pas bien grand comme décataae c’est mesurable.

On peut alors déduire la vitesse du Soleil surasbite a partir du décalage. La vitesse sur
I'orbite correspond a la vitesse quand I'étoilels@ge directement vers I'observateur, donc
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a la valeur minimale du décalage (on se rappekelgulécalage est négatif quand I'objet
s’approche). Evidlemment, il faut que I'observatsoit dans le plan de I'orbite de I'étoile
pour que I'étoile se dirige directement vers luil' @&servateur est un peu au-dessus ou en
dessous de ce plan, il obtiendra une vitesse mtitepcar I'étoile n’ira pas directement
vers I'observateur. C’est un des problemes de taodé de I'effet Doppler, mais il semble
gu’on peut corriger ce probléme.

Avec un décalage, on peut donc trouver la vitegsitbile autour du centre de masse.

Dans le cas du Soleil, I'extraterrestre observemitiécalage de 4,2610° et obtiendrait
une vitesse suivante pour le Soleil

v=4,16" 10°x 3 16=
=12,480

Comme I'étoile fait le tour du centre de masse dag@rioderl, on peut trouvele rayon
de son orbite.

V= 2Iaaétoile
T

B = vT

toile 2p

Puisque le Soleil fait le tour de son orbite erB62,ans, notre extraterrestre obtiendrait le
rayon suivant

_12,482x3,746 1%s
Stoile 2,0
=7,44 10m

On a alors la situation montrée sur la figure
de droite.

www.eso.org/public/outreach/eduoff/cas/cas2002/cas-
projects/uk_castor_1/mech.html
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Avec un centre de masse& & 0, on peut trouver le rayon de I'orbite de la ptané

rT.'étoile aétoile - mplanétea plané

metoﬂe a
m

a

planete étoile

planéte

On peut trouver la distance totale entre la plaaefétoile avec la troisieme loi de Kepler.

Ce qui donne

3
2
4p (aplanéte+ aétoile)

métoile + mplanéte = GT2
4102 (% aétoile + aétoile)3
métoile + mplanéte: G-I-z
Mjane 410 etoﬂe( n;e,::ze + 1)
métoile (1+ Mtoile ) GT2
En posant que
u - n’ktoile
mplanéte
on arrive a
3
rrlé _ 1+1 :4p2aé3toile(u+1)
toile “ G-I-Z
3
pZaé3 oile ( I"l + 1)
metone u ( u+ l) tGI‘-I-Z
2
mé . 1 = 4p2a§toile(u+1)
toile u GTZ

n‘étone —
=p(u+1
aetone ( )

La masse de I'étoile est déterminée par le typetsglade I'étoile. Pour notre observateur

loin du Soleil, I'étude du spectre lui permettidat déterminer que le Soleil est de type G2,
et donc que sa masse est del?’° kg.
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En utilisant la formule du rayon de I'orbite dettée, on arrive a

GT’m,,
(1) = e
4p a'étoile
GTZerO”e X 2_10 ’
4p? vT
- 2pGrnétoile
VT

On se retrouve avec une équation 8deyyré pour trouvar. Bien sdr, on pourrait faire la
solution exacte de cette équation, mais ce serait [Toutefois, on peut facilement obtenir
une tres bonne approximation puisque I'étoile estvent beaucoup plus massive que la
planéte. Ainsi, la valeur de est beaucoup plus grande que 1, ce qui permepradigimner
que

H+1»
On peut donc écrire que

3 » 2meétoiIe
veT

Notre extraterrestre arriverait donc a

20>6,674" 10" N x 2" 18kg
(12,487)° X 4335x24 60 &)
»1,152 108

M »1048,3

3 »

(Notez que la solution exacte @st 1047,6.) La masse de la planéte est donc

— rT-Etoile
rTlJIanéte

Notre extraterrestre arriverait donc a la conclusjoe Jupiter est 1048 fois moins massive
gue le Soleil, ce qui est presque exactement |sende Jupiter.

Finalement, on peut trouver le rayon de l'orbitdalplanéte avec
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— métoile

aplanéte -

étoile

Notre extraterrestre arriverait donc a

12,4875 4335x24 %0
a =1048% S>( 2 &{)

=7,796 16'm
=5 JA

qui est presque exactement le rayon de l'orbitéugeter.
En résumé, la méthode est la suivante.
Masse et rayon de l'orbite des planétes par effetdppler
1) On trouve la vitesse de I'étoile avec le décalage.
V=2«
2) On trouve le rapport des massgs (

2p G métoile
v’T

& »

3) On trouve le rayon de I'orbite de la planete.

a‘planéte -

On peut méme détecter une deuxiéme planéte daysteme en vérifiant s'il N’y a pas
une deuxieme oscillation sinusoidale ayant uneogéridifférente qui se superpose a
l'oscillation principale. Notre observateur poutrainsi découvrir Saturne. On trouve
méme parfois plusieurs oscillations superposéesguiepermet de trouver plusieurs
planétes autour de I'étoile. On a ainsi découverhains 6 planéetes autour de Gliese 581,
dont 4 par effet Doppler. Il y a méme une de cemdties qui est située dans la zone
habitable autour de I'étoile (zone ou la tempémtie la planéte est similaire a celle de la
Terre.)
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fr.wikipedia.org/wiki/Gliese_581

L’astrométrie est une méthode similaire. Au lieuddterminer le mouvement de I'étoile
par effet Doppler, on tente d’observer directemenmouvement de I'étoile autour du
centre de masse pour déterminer le rayon de sate attour du centre de masse. Comme
le mouvement est trés petit, cette méthode n’a igadmdécouvrir que 4 planétes qui sont
toutes dans le méme systeme planétaire.

Jusqu’a maintenant (6 septembre 2018) on a dédot&éiplanetes dans 568 systemes par
la méthode de I'effet Doppler ou par astrométrezegai représente 20,1 % des planétes
découvertes. Vous pouvez consulter la liste sitee

http://exoplanet.eu/catalog/

Effet Doppler siv<<c

fo= f 1
1+&
/ ¢~/ 1+i
c

Convention de signe dans cette formule : une wtessitive signifie que la source
s’éloigne de la Terre.
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Décalage des raied

g=L
/
Décalage des raiez
D/
z=—
/
Lien entre detz
z=d-1
Vitesse radiale de la source
a= 1+V—r Z

1
o |~<

c

Longueur d’onde du pic d’émission (Loi de Wien)

2,898 10°mK
pic — T

/

Indice de couleur d’une étoile [C) ou indiceB — V

IC=m;-m

Lien entre la température de surface et I'indice deouleur d’'une étoile

1 1

T » 5000K +
IC+1,85 IC+ 0,67

Largeur totale des raies spectrales due a la tempeiture du gaz

D/

— »2°10° T
/

100K xA
Lien entre la luminosité et le rayon des étoiles

L=s40R’T*
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Rayon des étoiles

2
R =33 3R L 100K
1L T

Lien entre les vitesses des deux étoiles
M AVA = M BVB
Distance entre les étoiles d’un systéme d’étoilesuables

. (Va+vg)T
2p

Masse totale d’'un systéme d’étoiles doubles

C(vat VB)3 T
Mtot - 2
G
Méthode des étoiles jumelles

Si deux étoiles ont des spectres identiques, étagent avoir des
caractéristiques identiques.

Relation entre la masse et la luminosité des étaslsur la séquence principale

3,8

Relation entre la masse et le rayon des étoiles darséquence principale

M 0,75
R=1R X
M

Relation entre la masse et la température de surfacdes étoiles sur la séquence
principale

0,575

T=577Kx
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Relation entre la masse et la durée de vie des é¢ési sur la séquence principale

2,8
t,, =10,a 0
M

Masse et rayon de l'orbite des planétes par effetdppler
1) On trouve la vitesse de I'étoile avec le décalage.
V=2ZC
2) On trouve le rapport des massgs (

20Gm,,,
3 » toile
2 viT

3) On trouve le rayon de I'orbite de la planéte.

aplanéte -

1. Le décalage des raies spectrales de I'étoile Desteted= 0,999985. Quelle est
la vitesse radiale de I'étoife

2. Une raie spectrale de I'hélium normalement a 501 /46 est a 501,657 nm dans
le spectre de I'étoile Aldébaran. Quelle est lasse radiale de cette étdile

3. La longueur d’onde de la raie spectrale du sodiemmalement & 588,995 nm a
augmenté de 0,040 nm dans le spectre de I'étoilm@es. Quelle est la vitesse
radiale de cette étoif®

4. La longueur d’onde de la raie spectrale du calanommalement a 616,956 nm a
diminué de 0,044 nm dans le spectre de I'étoildalgu Centaure (aussi appelé
Rigil kentaurus). Quelle est la vitesse radialeekte étoile?
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5. L’étoile de Barnard, dans la constellation du setpiee, & un mouvement propre
de 10,369an et une parallaxe de 0,545Dans le spectre de I'étoile, la raie
spectrale de I'hydrogéne (qui a normalement unguenr d’onde de 656,281 nm)
a une longueur d’onde de 656,044 nm.

a) Quelle est la vitesse radiale de cette éile
b) Quelle est la vitesse tangentielle de cette éile
c) Quelle est la vitesse de cette ét@ile

6. La longueur d’onde du pic d’émission de I'étoil@&yon est de 443,8 nm. Quelle
est la température de surface de cette &oile

7. Latempérature de surface du Soleil est de 550@@lle est la longueur d’onde
du pic d’émission du spectre du Sofzil

8. Classez ces 4 spectres, présentés sous formephequrade 'intensité en fonction
de la longueur d’onde, en ordre de températuraudface de I'étoile, en allant de
I'étoile la plus froide a I'étoile la plus chaude.

media4.obspm.fr/public/ressources_lu/pages_diagedimpression.html
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9. Quelle est la température de surface de I'étoiled& la Baleine (une des étoiles
importantes a moins de 5 pc du Soleil) si son mdie couleur est de 0,72

10.Quelle est la température de surface de I'étoileopas (2 plus brillante du ciel)
si la magnitude avec le filtre B est de -0,59 etregynitude avec le filtre V est
de -0,74?

11.Quel est I'indiceB — Vd'une étoile ayant une température de surface 66 K0?

12.Sirius A a un rayon de 1,/ et une température de surface de 9940 K alors que
Sirius B a un rayon de 0,0084 et une température de surface de 25 200 K. Quel
est I'écart de magnitude entre Sirius A et Siriuad B

13.Quelle est la largeur de la raie spectrélé)(de I'hydrogene a 656,280 nm dans le
spectre de Sirius si la température de surfacdee8040 K ?

14.La raie spectrale de I'hélium a 587,562 nm a ungelar deD/ = 0,023 nm dans
le spectre de I'étoile Achernar. Quelle est la térapure de surface de cette étoile ?

15.Dans la photosphere, les mouvements de convectiovept donner des vitesses
de l'ordre de 2 km/s au gaz. Dans tout le gaz dehtsosphere, il y a différentes
vitesses allant de 2 km/s vers nous a 2 km/s éoigi@nt de nous. Ces différentes
vitesses font élargir les raies par effet Dopplarargissement est simplement égal
au décalage des raies que donne I'effet Doppler.

a) Quelle est la largeur de la raie due a cet effgidber pour la raie du sodium a
588,9973 nm ?

b) Cette largeur est-elle plus grande ou plus petite lgglargissement de la raie
di a la température ? (Pour le sodiéim 23.)

16.L’étoile Capella a une température de surface d&#049 et une luminosité de
78,5L . Quel est le rayon de I'étoie

17.Le pic d’émission de I'étoile Altair est a;. = 415 nm et sa magnitude absolue est
de 2,21. Quel est le rayon de cette étdile
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18.0n observe que les longueurs d’onde de pic d’éomsdes étoiles Proxima du
Centaurel( = 0,0017 ) et de Bételgeusd. (= 84 900 ) sont identiques. Le
rayon de Bételgeuse est combien de fois plus gopred celui de Proxima de
Centaure?

+ mn O
19.L’étude du spectre d’'un systéme binaire montre lggevitesses maximales des

étoiles sontde =60 km/s et =20 km/s. Quelle est la masse des deux étoiles si
la période du systeme est de 280 jaurs

20.Dans un systeme binaire, la raie spectrale de dldge&he, normalement a
656,279 nm, monte jusqu’a 656,343 nm pour I'étaiket jusqu’a 656,302 nm pour
I'étoile B. La période du systeme est de 380 jours.

a) Quelles sont les vitesses des étoiles sur leuresfb

b) Quelle est la masse des deux étd?les
c) Quelle est la distance entre les deux étdlles

1)

21.A l'aide de ce graphique de l'intensité des rajescirales,

media4.obspm.fr/public/ressources_lu/pages_diagedimpression.html

on va déterminer approximativement le type spedeaiuelques spectres. Pour y
arriver, on va considérer les raies spectralesatitiuzm et de I'hydrogene. Au haut
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de I'image suivante, on donne la position des rgpestrales de I'hydrogene | (en
vert) et du calcium Il (en bleu).

media4.obspm.fr/public/ressources_lu/pages_diagedimpression.html

En considérant les raies spectrales de ces deaxegis, on peut classer ces
spectres dans une de ces 3 catégories.

1) Type spectral G ou K
2) Type spectral F
3) Type spectral B ou A

Déterminer dans quelle catégorie est chacun dé spsctres.

o 2

22.Une étoile a un spectre identigue a celui du Solmihis a une magnitude
bolométrique de 14,8. Quelle est la distance deil&?

3"

23.Classez ces 4 spectres de méme type spectral Adea de pression dans la
photosphére, en allant de I'étoile ayant la pluende pression a I'étoile ayant la
plus petite pression.
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media4.obspm.fr/public/ressources_lu/pages_diagedimpression.html

4" & I

24.Dans quelle catégorie (géantes, séquence princqualeaine blanche) sont ces
étoiles? Si cette une étoile de la séquence principates de type spectral de
I'étoile (O, B, A, F, G, Kou M).

a) Tsurface= 3000 K,L = 0,005
b) Tsurface= 3000 K,L =20 000
C) Tsurface= 15 000 K,L = 0,005
d) Tsurface= 5000 K,L = 0,3

€) Tsurface= 8000 K,L =10

25.L’étoile Mintaka (dans la constellation d’Orionuae parallaxe de 0,00471une
magnitude bolométrique de —I,01 et pic d’émissiandl’ultraviolet a 91,1 nm.
Dans quelle catégorie (géantes, séquence principaleaine blanche) est cette
etoile? Si cette une étoile de la séquence principaies tb type spectral de I'étoile
(O, B, A, F, G, K ou M).

26.Voici 5 étoiles dans un diagramme
HR

a) Laquelle est la plus chau@le

b) Laquelle ale plus grand ray@n

c) Laquelle est la plus lumineu8e

d) Laquelle est une naine
blanche?

e) Laquelle est la plus massive sur
la séquence principak
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27.Quels sont la luminosité, le rayon, la températiersurface et la durée de vie d'une
étoile sur la séquence principale, dont la massdees

a 0,7 ?
b) 1,2 2
c) 102 ?

28.Pour une étoile sur la série principale, quelldastasse d’'une étoile dont...

a) la luminosité est de 0,22 ?

b) le rayon est de 0,86 ?

c) latempérature est de 7000°K

d) Une durée de vie de 1 milliard d’années ?

%

29.Voici le graphique du décalage spectral de I'étbildPégasus.

wps.prenhall.com/esm_chaisson_astronomytoday_5109/5384806.cw/-/1384819/index.html

Ce graphique a une période de 4,23 jours et unditadgdez = 1,865x 107
Sachant de 51 Pégasus est une étoile de type G3adorasse est de 1,11 M
déterminez la masse de la planéte et le rayonadkite de la planéte (en UA)
accompagnant cette étoile. (Cette planéte est @ppeaton officiellement,
Bellerophon)
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Elle s’approche de nous a 4,5 km/s

Elle s’éloigne de nous a 53,83 km/s

Elle s’éloigne de nous a 20,37 km/s

Elle s’approche de nous a 21,4 km/s

a) Elle s’approche de nous a 108,34 km/s

arwnE

&

6530 K

502 nm

L'ordre est 3,5, 1, 4, 2.

. 5540 K

10.8600 K

11.1,37

12.7,53

13.0,041 nm

14.15 300 K

15.a) 0,0039 nm b) Il est plus petit

© 0N

*x

16.12,1

17.2,19

18.7067 fois plus grand
+ mn O
19. =3,71 e =11,14

20.a) =29,256 km/s et =10,514 km/s
c) 1,39 UA

b)

1)

College Mérici, Québec

H@RM/s  c¢) 140,96 km/s

= 0,655 M et = 1,822

21.Spectre 1 : Gou K Spectre2: Bou A Spectr&u K Spectre 4 : F

. 2

22.3353 al
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3"

23.3,1,2

4" & I

24.a) Séquence principale, type M
b) Géantes
c) Naines blanches
d) Séquence principale, type K
e) Séquence principale, type A

25.Séquence principale, type O (plus précisémentt aies O9)
Note : Mintaka est en fait une étoile double forrdéadeux étoiles de type O9 de
20 masses solaires chacuii@est assez remarquable étant donnée la raretésle
étoiles.

26.a)2 b)5 ¢)5 d)1 ¢e)2

27.a)0,26L 0,77R 4702K 29,6 Ga
b) 2L 1,13R 6411 K 6,5Ga
c) 6803L 5,71R 21946 K 16,3 Ma

28.a)0,67M  b)0,82M  ¢)1,4M d) 2,35M
%

29.Masse = 9,0& 10°° kg ( = 0,477 masse de Jupiter)
Rayon de I'orbite = 0,053 UA
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