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Rapport Signal a Bruit

Suiveur de Frange

Transformée de Fourier (de la grandeur X)

Instruments et interférométres
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CHAPITRE 1. SONDER LES BINAIRES EN INTERACTION 11

La diversité des systémes binaires est telle qu’il est difficile d’en donner une classification
parfaitement organisée. Elles sont généralement classées suivant leurs propriétés observationnelles
ou physiques.

1.1 Classification observationnelle

Les étoiles binaires sont détectées de différentes maniéres, d’oil leur classification d’un point
de vue observationnel :

e Les binaires visuelles — Les deux étoiles du systéme sont spatialement résolues par un
instrument, et de leur séparation angulaire ou de leur mouvement apparent on en déduit
qu’elles sont liées gravitationnellement. L’exemple le plus connu est le couple Algor/Mizar
dont la séparation est de 12 secondes d’arc. La figure 1.1 présente ’exemple d’une binaire
résolue spatialement par interférométrie.

e Les binaires astrométriques — Ces systémes sont trop lointains et/ou trop petits pour
qu’'un télescope puisse observer chaque composante individuellement. La présence de la
binaire est trahie par 1’observation d’un déplacement périodique du photocentre, ce qui
requiert des mesures astrométriques extrémement précises. Lorsque le contraste lumineux
est trés important, on observe principalement le déplacement de la composante la plus
brillante.

e Les binaires a éclipses — Les binaires a éclipses sont des systémes particuliers pour
lesquels le plan de l'orbite est dans la ligne de visée, de sorte que les étoiles s’éclipsent
mutuellement toutes les demi-périodes de révolution. On observe ainsi une diminution de
la luminosité de la binaire a chaque éclipse, dont I'importance va dépendre de quelle étoile
est éclipsée, du rapport de taille et de luminosité des étoiles, et de l'inclinaison de 'orbite.
Parmi les binaires a éclipses, on distingue trois types de courbes de lumiére (voir Fig. 1.2) :

» Les systémes EA, nommés également Algolides, dont le prototype est Algol : les compo-
santes sont détachées et sont par conséquent peu ou pas déformées par effet de marée.
La courbe de lumiére est caractérisée par des éclipses trés marquées, séparées par une
phase de maximum de luminosité constante.

» Les systémes EB, dont le prototype est 5 Lyrae : dans ces systémes, les composantes
sont souvent semi-détachées, une des composantes remplissant son lobe de Roche et
étant donc déformée par effet de marée. Celle-ci présentant une section apparente plus
ou moins élevée suivant la phase orbitale, les éclipses sont moins nettes que pour un
systéme EA.

» Les systéemes EW, comme W Ursae Majoris : il s’agit de binaires & contact, de période
inférieure au jour.

Cette classification est uniquement basée sur des caractéristiques observationnelles, diffé-
rents systémes pouvant présenter des caractéristiques physiques différentes.

e Les binaires spectroscopiques — Le mouvement orbital de ces binaires est mis en évi-
dence par la détection d’un décalage Doppler des raies d’au moins une des composantes du
systéme. La mesure du décalage des raies permet alors d’en déduire la vitesse radiale de
I’étoile projetée sur la ligne de visée. Cette méthode a ’avantage majeur sur la technique
astrométrique de permettre la détection de binaires extrémement serrées. C’est également
avec cette méthode qu’a été détectée la plupart des planétes extra-solaires.
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FIGURE 1.1 — Orbite astrométrique du systéme Omi-
cron Orionis, mesurée avec 'interférométre PTI du
mont Palomar. La taille apparente de ’orbite est de
4 milli-arc seconde, soit environ 25 fois plus faible
que la résolution théorique d’un télescope de 8 m en
infra-rouge. Figure extraite de I'article de Hummel
et al. (2001).
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FI1GURE 1.2 — Courbes de lumiére caractéristiques

des trois types de binaires & éclipses. L’amplitude
des éclipses dépend de l'inclinaison du systéme, de
la taille relative des étoiles et de leur rapport de lu-
minosité. La durée des minima est liée au niveau de
détachement entre les composantes. Figure extraite
de Hilditch (2001).

e Les binaires X — Les binaires X sont des systémes en rotation rapide contenant une
étoile compacte. Ces binaires sont & l'origine des phénoménes énergétiques de type novae
ou supernovae I, le rayonnement X résultant de ’accrétion de matiére de I’étoile par l'objet
compact au travers d’'un disque. L’observation de ces systémes dans le domaine X permet

de mesurer la période orbitale, voire de mesurer I'inclinaison dans les systémes a éclipses !

1.2 Les binaires en interaction

Parmi tous les systémes binaires envisageables, on qualifie de binaire en interaction tout
systéme dans lequel les interactions par effet de marée sont suffisantes pour influer sur I’évolution
du systéme. Des interactions importantes dans ces systémes peuvent se traduire par un transfert
de masse d’au moins une des composantes vers son compagnon. Nous qualifierons par la suite
d’étoile secondaire 1'étoile perdant de la matiére, et de primaire son compagnon 2, accrétant tout
ou partie de cette matiére. La nature de ces transferts de masse dépend de la taille relative des
étoiles a leur lobe de Roche.

Le lobe de Roche est la “sphére” d’influence gravitationnelle de chacune des étoiles de la
binaire, dans laquelle la matiére lui est liée, et au dela de laquelle elle sera liée a son compagnon
ou quittera le systéme. Le lobe de Roche est défini comme le lieu ot le potentiel gravitationnel
des deux astres s’équilibre dans le référentiel de la binaire. Nous reviendrons plus en détail sur
la notion de lobe de Roche dans la section 1.4.1.

1. Nous n’étudierons pas ces systémes dans cette thése, mais a titre informatif, la classe des binaires X regroupe
trois catégories d’objets : 1) Les variables cataclysmiques dont accréteur est une naine blanche; 2) Les binaires
X de faible masse (LMXB pour Low Mass X-ray Binary en anglais) constituées d’une étoile a neutron ou d’un
trou noir, et d’une géante rouge; 3) Les binaires X massives (HMXB pour High Mass X-ray Binary en anglais)
constituées d’une étoile a neutron ou d’un trou noir, et d’une étoile géante massive de type O, A ou B.

2. La nomenclature habituelle est de considérer I’étoile la plus massive comme étant la primaire. Dans le cas
de systémes présentant une inversion de masse, la primaire est ’accréteur. Nous y revenons dans la section 1.3.2.



CHAPITRE 1. SONDER LES BINAIRES EN INTERACTION 13

Suivant la taille relative des étoiles et de leur lobe de Roche, Kopal (1959) a distingué trois
catégories de binaires en interaction :

e Les binaires détachées ol les deux étoiles sont suffisamment éloignées par rapport a
leurs tailles respectives pour qu’aucune ne remplisse son lobe de Roche. Pour ces systémes,
on s’attend a ce que le vent de la secondaire soit accrété par son compagnon (en plus
ou moins grande partie, suivant les caractéristiques du systéme). Les effets de marée sont
également supposés de faible ampleur. S’il y a transfert de masse, la morphologie du flux
de matiére sera celle d'un cone d’accrétion, mais un disque d’accrétion peut se former dans
certains cas (par exemple si la vitesse du vent est faible par rapport a la vitesse orbitale, ou
si I'étoile qui accréte est suffisamment compacte). Ces systémes servent souvent a tester les
théories d’évolution stellaire puisque les masses des composantes peuvent étre déterminées
et les interactions négligées.

e Les binaires semi-détachées pour lesquelles une étoile remplit son lobe de Roche de
sorte qu’elle est fortement déformée par effet de marée. Un transfert de matiére vers le
compagnon a lieu & travers le point de Lagrange L1. Si un disque d’accrétion se forme, il
apparaitra un point chaud au niveau du contact entre le flux de matiére provenant de la
secondaire et le disque, se traduisant par une émission de rayonnements UV ou X. Cette
catégorie regroupe les binaires X ainsi que différentes sous classes telles que les binaires de
type B Lyr, W Serpentis, etc.

e Les binaires a contact ot les deux étoiles sont suffisamment proches pour étre en contact
direct I'une de l'autre. Il n’y a pas & proprement parler de transfert de masse dans ces
systémes, les deux étoiles partageant finalement une méme enveloppe. Les binaires & contact
sont des systémes stables avec une durée de vie de l'ordre de plusieurs millions, voire
milliards, d’années. Elles différent donc des systémes dans 1'état d’enveloppe commune,
stade d’évolution instable d’un systéme ne durant que quelques années au maximum (voir
Sect. 1.3.2). Le prototype de ce type de binaire est le systéme W Ursa Major.

Nous verrons dans la section 1.4.4 les conditions nécessaires a la formation d’un disque d’accré-
tion.

Parmi les systémes en interaction, notons la classe des étoiles dites symbiotiques? , constituées
d’une géante rouge et d’'un compagnon plus compact, typiquement une naine blanche. Il s’agit
de systémes en interaction avec les périodes orbitales les plus longues (de quelques dizaines de
jours & quelques années), la distance entre étoiles étant de 'ordre de 1'unité astronomique. Les
interactions sont donc a priori relativement faibles, méme si on observe des variations réguliéres
de luminosité de l'ordre de 1 magnitude, et jusqu’a 2 ou 4 magnitudes plus rarement. On distingue
deux types d’étoiles symbiotiques : 1) Les systémes de type S (pour Stellaire) ou I’étoile donneuse
est une géante classique; 2) Le type D (pour Dust en anglais) ou la secondaire est une étoile
Mira, géante rouge entourée d’une enveloppe moléculaire. R, Aquarii est une étoile symbiotique
de ce type (Ragland et al., 2008). Environ 20% des étoiles symbiotiques sont de type D. Pour une
revue compléte sur les binaires symbiotiques, je renvoie le lecteur a l'article de Kenyon (1990)
ou a son livre The symbiotic stars (Kenyon, 1986).

Notons finalement, que les systémes présentant la plus forte indication d’épisodes passés ou

3. On parle en général d’étoile symbiotique et non de systéme pour des raisons historiques. Leur nature binaire
n’était initialement pas suspectée, les premiéres observations indiquant qu’il s’agissait d’étoiles géantes de type M
(étoiles froides). Elles présentaient cependant de fortes raies d’émissions d’atomes ionisés (e.g. He II), signe d’un
vent ionisé par un astre relativement chaud. Ces deux caractéristiques n’étant pas a priori compatibles, on utilisa
le qualificatif de symbiotique pour ces étoiles particuliéres.
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présents de transfert de masse sont ceux présentant le paradoxe d’Algol. Dans ces systémes,
I’étoile la plus évoluée apparait comme la moins massive du systéme, en opposition avec les
modéles d’évolution stellaire . Ceci laisse donc supposer que la secondaire a perdu une partie
importante de sa masse initiale, dont une fraction a pu étre transférée au compagnon.

1.3 Meécanique des systémes binaires

Dans le cadre des binaires en interaction, nous noterons M; la masse de la primaire, M celle
de la secondaire, M = Mj + M la masse totale du systéme, et ¢ = My /M le rapport de masse
du systéme.

1.3.1 Orbite Képlérienne

Tant que les binaires interagissent faiblement, 'orbite du systéme est stable et vérifie les lois
de Kepler. L’orbite est elliptique, d’excentricité 0 < e < 1, de demi-grand axe a et de période P.
Dans le plan de l'orbite, la distance entre les composantes de la binaire en fonction du temps est
donc : ,
1—e
r=q —— 1.1
1+ecosv (1.1)

v étant 'angle entre le périastre et la position de I’étoile a I'instant ¢, également appelé anomalie
vraie. La distance de la primaire au centre de masse (un des foyers de 'orbite) s’obtient simple-
ment en remplagant a par le demi-grand axe a; = a Ma/M de son orbite. Ces orbites obéissent
a la troisiéme loi de Kepler, liant la masse du systéme, & la période P et au demi-grand axe a :

a’ _GM

- 27 1.2
P2 A4Ar? (1.2)

G étant la constante de gravitationnelle. Le moment cinétique orbital du systéme vaut, dans le
référentiel du centre de masse :

Ga(1l —e?)

Jory = My Ms i

(1.3)

1.3.2 Modifications de ’orbite

Synchronisation et circularisation

Tout comme la Lune présente toujours la méme face & la Terre, la période de rotation d’une
étoile dans un systéme binaire a tendance a se synchroniser avec la période de révolution du
systéme. Ce phénoméne de synchronisation est le résultat des effets de marée qu’exercent les deux
astres 'un sur l'autre. La synchronisation nécessite une perte de moment angulaire de ’astre via
des couples (dtis a sa déformation sous l'effet de forces de marée, & un couplage magnétique, etc.)
qui dissipent son moment angulaire par friction en son sein. La synchronisation représente donc
un état de minimum d’énergie et une tendance naturelle dans 1’évolution d’un systéme binaire.
En dissipant le moment orbital du systéme, ces effets de marée vont également mener a une
diminution de I'excentricité de 1'orbite Shu et Lubow (1981). En notant que 1’énergie potentielle
du systéme est E = —GM /2a, d’aprés I’'équation 1.3, 'excentricité de 1'orbite vaut :

_ 1 2J02rbE (1 4)
°= (GM; Ms)? '

4. En supposant qu’elles se soient formées en méme temps, ce qui, excepté dans des amas trés compacts ou
des captures sont possibles, est 'hypothése la plus réaliste.
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Celle-ci va donc décroitre au fur et & mesure que le moment orbital du systéme va étre dissipé
par effets de marée. L’étude de Duquennoy et Mayor (1991) a par exemple montré que quasiment
toutes les binaires contenant une étoile naine G ont des orbites circularisées dés lors que la période
orbitale est inférieure & 10 jours, les étoiles étant alors trés proches et & méme d’interagir. Mason
et al. (1998) fit le méme constat pour des étoiles de type O. Les travaux de Zahn (1977) ont
montré que ces deux phénomeénes étaient plus efficaces pour des étoiles présentant une enveloppe
convective (e.g. étoiles naines de type solaire ou géantes rouges) que pour des étoiles a enveloppe
radiative (e.g. étoiles massives de classe O, A ou B). L’efficacité est également d’autant plus
importante que l'orbite est plus petite (les effets de marée étant plus importants), les temps
de synchronisation tgy,. et de circularisation t.;. étant alors d’autant plus courts. On trouve
dans Zahn (1977) des estimations de tgyne €t teire dans ces cas de figure. Dans le cas d’étoiles a

enveloppe convective® :
1 2
tsyne = 10* [Zq} P*  années (1.5)
1+4¢ 5/3
teire =~ 10%71 [2} P%/3  années (1.6)

la période P étant exprimée ici en jours. Ces relations supposent que les étoiles n’ont pas le
temps d’évoluer. A titre d’exemple, pour un systéme constitué d’étoiles & enveloppe convective
avec un rapport de masse égal a 1 et une période orbitale de 1 jour, tsyne ~ 10* années, et
teire ~ 106 années (Hilditch, 2001). Cela peut paraitre faible a I’échelle d’une vie stellaire, mais
tsyne €t teire évoluent rapidement, en P* et P6/3 respectivement pour ce type d’étoile, menant
a tsyne ~ 10% années, et tepe ~ 10 années pour P = 10jours. Au dela d’une certaine période
orbitale, on s’attend donc & ce que de tels systémes conservent leur excentricité initiale. Dans le
cas d’étoiles a enveloppe radiative, ces temps sont plusieurs ordres de grandeur supérieurs. Ces
relations tiennent compte des effets de marée entre le étoiles, mais pas d’une potentielle évolution
du systéme, tels que ’évolution d’une des composantes vers un stade plus avancé de géante. Dans
un tel cas, les effets de marée vont fortement augmenter et les temps de synchronisation et de
circularisation vont considérablement diminuer (Zahn, 1975).

Demi-grand axe de orbite

Dans le cas ou les étoiles sont trés proches, le transfert de masse peut devenir important et
fortement modifier le diamétre de 'orbite. Afin de donner une idée de la modification induite,
nous pouvons dériver ’équation 1.3 par rapport au temps, en supposant que la masse et le
moment angulaire du systéme sont conservés. Sous ces hypothéses, on montre alors (Tout et
Hall, 1991)6 :

a Mo
P —QE(l —q) (1.7)

L’étoile 2 étant le donneur, My < 0. Deux situations se présentent alors

e Rétrécissement de ’orbite si ¢ > 1 — L’étoile la plus massive transfére de la masse a
sa compagne moins massive. On est dans une situation instable, ot 'orbite va se réduire,
entrainant un transfert de masse de plus en plus efficace, et ainsi de suite. Cette situation
perdure jusqu’a ce que ’étoile primaire devienne la plus massive du systéme, c’est-a-dire
lorsque le rapport de masse ¢ devient inférieur a 1.

5. Je ne présente pas ces expressions pour les étoiles & enveloppe radiative, le résultat étant beaucoup plus
complexe.

6. Dans le cas ou l'orbite est circularisée (aprés un débordement du lobe de Roche par exemple), cette relation
est exacte.
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e Elargissement de l’orbite si ¢ < 1 — Lorsque la primaire est (ou devient) plus massive
que la donneuse, la situation s’inverse, et I’orbite commence & s’élargir. La situation est
maintenant régulée, une augmentation du transfert de masse (quelle qu’en soit la raison)
va induire un élargissement plus rapide de 'orbite, et réduire l'efficacité du phénomeéne.

Cet exemple est donné