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SUMMARY

Models of supermassive stars on the main sequence have been computed and results
are presented for masses in the range from 103 to 10¢ solar masses. The structure of
these models can be understood with the help of a polytropic model of index n = 3.

1. INTRODUCTION

L’existence d’étoiles supermassives de masses comprises entre 105 et 108 masses
solaires (M) a été invoquée par Hoyle et Fowler [1] pour expliquer le rayonnement
des radiosources intenses. La combustion de I’hydrogéne dans une étoile de 108 M
pourrait rendre compte des luminosités élevées de l'ordre de 10%5 & 1046 erg s~1
observées dans les sources les plus intenses [2]. La découverte des quasars et I'inter-
prétation du décalage de leurs spectres vers le rouge en termes d’une récession
d’origine cosmologique [3], [4], [°] consolida le point de vue de Hoyle et Fowler.
D’autres hypothéses ont été avancées pour expliquer la nature des quasars (voir
Particle de revue de Demaret [6] sur ce sujet). Elles peuvent étre réparties en deux
classes. Les unes sont des variantes de I’hypothése de 1’étoile supermassive, les
autres interprétent le quasar comme un ensemble d’objets plus ou moins indépen-
dants (supernovae, par exemple). Notons que 1’étude statistique des variations de
luminosité semble indiquer qu’elles doivent étre attribuées & un objet unique [7], [8].

Nous n’évoquerons pas ici les difficultés liées & la formation des étoiles super-
massives. L’existence méme de ces objets pose des problémes. En I’absence de
rotation et de champ magnétique, les modéles hydrostatiques sont dynamiquement
instables vis-A-vis de petites perturbations radiales lorsque leurs masses excédent
une masse critique de ’ordre de 5.105 M. Le role de cette instabilité sur I’évolution
de I’étoile n’est pas trés clair. Certains auteurs [9] pensent qu’elle entraine 1’effon-
drement gravitationnel de I’étoile, alors que selon d’autres [10], [11], [12] il existerait
un domaine intermédiaire de masses ou les réactions nucléaires seraient capables
de renverser le sens de I’effondrement initial et conduiraient a 1’explosion de I’étoile.

Jusqu’a présent la stabilité de ces objets vis-a-vis de petites perturbations
radiales a été traitée par des méthodes ou des critéres approximatifs. En vue d’une
étude exacte des petites perturbations radiales des étoiles supermassives au voisinage
de la masse critique, nous avons construit des modéles de séquence principale &
symétrie sphérique (sans rotation ni champ magnétique) de masses comprises entre
105 et 106 M. Leur description constitue I’objet du présent article.
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2. KQUATIONS DE STRUCTURE

Nous avons écrit I’équation d’équilibre hydrostatique dans le formalisme de la
relativité générale. Adoptons la métrique de Schwarzschild

ds? = evc2dt2 — 12(d62 + sin? O0d2) — erdr? (2.1)
et, définissons la variable m par

2Gm
= W, Wil ;
¢ rc2 (2:2)

Les équations du champ se réduisent alors & une forme proche des équations non
.

relativistes de définition de la masse et d’équilibre hydrostatique. Demaret [13]
donne le détail du calcul permettant d’écrire les équations suivantes

dm €
= 2
o 4y 2 (2.3)
dpP GmP + ¢ 2Gm\ 1 47r3P
ar 2 T(l— rc2 > (1 3 mc2 > (@4)
¢ est la densité d’énergie (y compris I’énergie de masse)
e = pc2 + poU (2.5)

ot U est I’énergie interne par unité de masse.

On peut montrer que mc? est 1'énergie totale (incluant I'énergie de masse, I’énerg-
gie interne et 1'énergie potentielle gravifique) contenue dans la sphére de rayon 7.
La valeur M de m & la surface de I’étoile détermine le champ gravifique non relati-
viste & grande distance de I’étoile et est souvent appelée masse gravitationnelle ou
masse observable de I'étoile. A la limite classique, m est la masse contenue dans la
sphére de rayon r. L’équation (2.4) est connue sous le nom d’équation d’Oppenheimer-
Volkoff [14]. On a également ’équation

iP
=

qui lie v aux variables précédentes.

dv

1
—5P+e 4 (2.6)

Dans les modéles considérés ici, les effets de relativité sont faibles. Etant donné
les incertitudes sur les taux de réaction thermonucléaire, nous avons gardé la forme
non relativiste des équations d’équilibre thermique et de transfert.

dL
= — 42 2.7
- = dnripex (2.7)
ott ex est le taux de génération d’énergie nucléaire par gramme et par seconde.
aT 3xpL -
e e _ t 2.
o T6ror2acT (zone radiative) (2.8)
ar arT
= = <d_r>c (zone convective) (2.9)

Le second membre de I'équation (2.9) est calculé par la théorie usuelle de la
convection [15], [16] ot nous avons adopté une longueur de mélange égale & I'échelle
de hauteur de la pression.
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La régularité des variables physiques au centre exige qu’on y impose
m=0 (2.10)
L=0 (211)

A la surface, nous avons fait ’approximation d’Eddington et imposé 1’équilibre
hydrostatique des couches extérieures. Si v désigne la profondeur optique & laquelle
se situe le dernier point du modéle, nous avons donc en ce point les deux conditions

3L 2
T4 — _ _ 2.12
47erlac <T + 3) ( )
GM 2 xL
= __ e 2.1
P %r2 (T T 3 4TL'CGM> (Elo)
On remarquera que dans les étoiles ordinaires, le terme & dans I’'équation (2.13)
47tcGM

est généralement négligeable. Dans les étoiles supermassives, du fait de I'importance
de la pression de rayonnement, ce terme est voisin de 'unité.

3. PROPRIETES PHYSIQUES DE LA MATIERE

Dans nos modéles, la densité est faible et la température élevée. La matiere
est complétement ionisée. Son équation d’état est celle d’'un mélange de gaz parfait
monoatomique et de rayonnement

_ 2T ; 4T (3.1)

Le premier terme est la pression gazeuse P, et le second la pression de rayonne-
ment Pg. On désigne habituellement par $ le rapport P /P. Dans les étoiles super-
massives la pression de rayonnement domine nettement la pression gazeuse

p<l (32)

Les coefficients thermodynamiques ont des expressions simples. Rappelons seulement
la forme du coefficient adiabatique I'y

dInP 2 4—3p 4 1
F —_ — S R i S - O 2 3.3
! (alnp>s Prgg—m —3tel T 59}
L’opacité est due essentiellement & la diffusion électronique
% =02(1+ X) (3.4)

ot X est la fraction en masse de I’hydrogeéne.

Aux hautes températures régnant dans les régions centrales, c’est le cycle du
carbone qui assure la production d’énergie nucléaire et la conversion d’hydrogene en
hélium. La chaine proton-proton est environ un million de fois moins efficace. Au
voisinage de 5,5.107 °K, température caractérisitique des zones centrales de nos mo-
deles, le taux de génération d’énergie nucléaire par gramme et par seconde est don-
né approximativement par

EN = 1,456. 10-13 PXXCNO T%2’7 (35)

ou Xcno est I'abondance en masse de carbone, d’azote et d’oxygéne et Tg la
température exprimée en millions de degrés Kelvin.
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4. LA METHODE DE CALCUL

Nous avons résolu numériquement le probléme différentiel aux conditions aux
limites décrit au §2 en employant une méthode de fitting décrite par Sears et
Brownlee [18]. La méthode est délicate & appliquer & ce genre d’étoile ou la balance
hydrostatique est difficile & satisfaire dans les couches extérieures (du fait que
B < 1). Les intégrations numériques sont trés sensibles aux conditions initiales et
aux erreurs de troncature, ce qui rend le processus de raccord trés délicat. L’adoption
d’une méthode de Runge-Kutta & pas variable a permis un certain contréle de
Perreur. D’autre part nous avons choisi In p comme variable dépendante au lieu
de P. En effet si on choisit P et T comme variables thermodynamiques, p est calculé
4 partir de Pg obtenu par différence entre deux termes voisins P et Pr. Dans ces
conditions l’erreur sur p est grande et la méthode de fitting ne converge pas. Le
choix du logarithme est imposé par la décroissance exponentielle de o dans les
couches extérieures avec une échelle de hauteur faible vis-a-vis du rayon (de ’ordre
du milliéme). Moyennant ces précautions nous avons pu satisfaire les conditions de
raccord & mieux que 104 en valeur relative.

5. LES MODELES

Nous avons adopté arbitrairement une composition chimique de population I
caractérisée par les abondances en masse d’hydrogene, d’hélium et d’éléments lourds
suivantes (« Iben mixture XVII» de [19])

X = 0,80 (5.1)
Y =0,18 (5.2)
Z = 0,02 (6.3)
L’abondance des éléments du groupe CNO est de
Xeno = 0,012 (5.4)

Les modeles calculés se composent d'un noyau convectif qui s’étend jusqu’aux
9/10 du rayon et d’une enveloppe radiative contenant une tres faible fraction de la
masse (2.1074). Le tableau 5.1 donne les valeurs de quelques parametres carcatéris-
tiques des modéles.

TABLEATU 5.1

Valeurs de quelques paramétres caractéristiques des modéles

1075M/M 0 T, Be R L Ty E 2GM
(gem™) | (°K) (em) | (ergs™) | (°K) (erg) Re?

1 7,25 (— 2) | 5,59 (7)| 2,33 (— 2) | 3,21 (13) | 1,35 (43) | 6,55 (4) — 1,20 (54) | 9,17 (— 4)

2 5,46 (— 2) | 5,72 (7)| 1,65 (— 2) | 4,48 (13) 2,72 (43) | 6,61 (4) |— 2,04 (54) | 1,32 (— 3)

3 4,63 (— 2) | 5,79 (7)| 1,85 (— 2) | 5,44 (13) | 4,10 (43) | 6,64 (4) |— 2,47 (54) | 1,63 (— 3)

4 4,12 (— 2) |5,85 (7)| 1,17 (— 2) | 6,24 (13) | 5,48 (43) | 6,67 (4) |— 2,46 (54) | 1,89 (— 3)

5 3,76 (— 2) | 5,89 (7)| 1,05 (— 2) | 6,94 (13) | 6,86 (43) | 6,69 (4) |— 2,02 (54) | 2,13 (— 3)

7 3,28 (— 2) | 5,96 (7) | 8,84 (— 3) | 8,14 (13)|9,63 (43) | 6,72 (4)| 0,23 (54) | 2,53 (— 3)

10 2,83 (— 2) 6,03 (7)| 7,39 (— 3) | 9,66 (13) | 1,38 (44) | 6,75 (4)| 7,06 (54) | 3,05 (— 3)
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pe, Te et B désignent les valeurs centrales de la densité, de la température et
du rapport de la pression gazeuse & la pression totale respectivement. R est le rayon
de l’étoile & la photosphere, L sa luminosité et T, sa température effective. Ces
grandeurs peuvent étre exprimées en fonction de la masse par les relations sui-
vantes (obtenues par la méthode des moindres carrés)

Ig pe = — 0,40781g M + 0,8987 (5.5)
lg T, = 0,03288 Ig M + 7,5828 (5.6)
lg B = — 0,4994 1g M+ 0,8656 (5.7)
lgR = 0,47781g M + 11,1185 (5.8)
lg L = 1,0083 1g M -+ 38,0899 (5.9)
lg T, = 0,01320 Ig M + 4,7500 (5.10)

Les logarithmes sont décimaux et les grandeurs physiques sont exprimées en unités
CGS, sauf la masse qui est exprimée en masses solaires et les températures en degrés
Kelvin.

E est I’énergie de 1’étoile (incluant I’énergie potentielle et I’énergie interne) si
le zéro d’énergie potentielle correspond & un état ou I’étoile est complétement dis-
persée.

E est défini par
E = Mc2 — Myc? (5.11)
ou My est la masse propre de I’étoile. On remarquera que E > O lorsque M est

supérieur & environ 7.105 M. Cela indique une instabilité dynamique. Celle-ci peut
néanmoins se produire pour des valeurs plus faibles de la masse.

Le parametre donne I'importance des effets relativistes. Ils sont faibles

Re?

dans tout le domaine de masses considéré. Les écarts des coefficients de la métrique
par rapport & une métrique euclidienne ne dépassent pas quelques pourcents. Nous
avons évalué l’effet des termes relativistes sur la structure en recalculant quelques
modeéles classiquement. Les écarts ainsi obtenus pour quelques parameétres caracté-
ristiques de 1’étoile sont donnés au tableau 5.2 pour quelques valeurs de la masse.

TABLEAU 5.2

Ecarts obtenus en négligeant les effets relativistes

1075 M/M Apefoc AT,/T, AR/R AL/L
1 L6 (8] |~ 24(=d) |—21=3) | =11{=3)
2 588 | —861—4) | —820—8) | —1E—)
5 38(—3) |—53(—4)| —56(—3)|—24(—3)
10 BA(—8) | —Th(—<4)|—0d(—8) | —35(—3)

6. DISCUSSION

Dans le noyau la convection est trés efficace et le gradient de température y
est proche du gradient adiabatique. On a donc avec une bonne approximation

dlnP
dlnpg

(6.1)
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11 résulte de (3.2) et (3.3) que I'1 est proche de 4/3, on a donc approximativement

dlnP 4

dlnp 3
D’autre part, ainsi que nous l’avons vu au §5, les corrections de relativité sont
faibles. Le noyau (donc la quasi-totalité de la masse de 1’étoile) a ainsi une structure
proche de celle d’'un polytrope classique d’indice 3. Le paramétre arbitraire qui
intervient dans toute structure polytropique peut étre déterminé si on impose une
relation indépendante de I’hypotheése polytropique. Dans le cas des étoiles super-
massives on obtient cette relation de la fagon suivante. A la base de I’enveloppe
radiative le critére de Schwarzschild exprimant la stabilité vis-a-vis de la convection
est juste satisfait. Négligeant des termes de I'ordre de  devant I'unité, il vient

47tcGM
%

(6.2)

T = (6.3)

On peut également exprimer L comme étant 1’énergie libérée par les réactions
nucléaires dans toute la masse de 1’étoile

= f ex dm (6.4)

En égalant les seconds membres de (6.3) et (6.4) on obtient la relation qui permet
de déterminer le parameétre arbitraire du modéle polytropique. Le calcul montre
que dans le noyau, les écarts entre le modéle polytropique et le modele calculé
correctement sont inférieurs & 1 %,. Appenzeller et Fricke [20] obtiennent des écarts
similaires. Etant donné la faible masse contenue dans l’enveloppe radiative, le
modéle polytropique de Hoyle et Fowler [1] constitue une bonne description des
étoiles supermassives, au moins pour des masses inférieures & 108 M
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