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Introdu
tionL'étude astérosismologique des naines blan
hes variables permet, en prin
ipe, de déterminerun grand nombre de paramètres fondamentaux de 
es étoiles : leur masse totale, la masse de leurenveloppe résiduelle d'hydrogène et/ou d'hélium, selon qu'il s'agit de naines blan
hes de type DAou DB, leur période de rotation, leur luminosité, leur rayon, leur distan
e, leur taux de refroi-dissement ...Les étoiles naines blan
hes, sous bien des aspe
ts, o

upent une pla
e 
entrale en Astrophysiqueet plus spé
ialement dans l'étude de la matière stellaire. Sa
hant que plus de 97% des étoiles denotre Galaxie a
hèvent leur évolution 
omme naines blan
hes, il est manifeste que l'étude de lastru
ture interne de 
e type d'étoiles présente un intérêt essentiel pour valider les hypothèses sousja
entes à la théorie de l'évolution stellaire et à ses prédi
tions. Par ailleurs, en tant que phaseultime de l'évolution des étoiles de masse inférieure ou égale à 8 M�, elles 
onstituent une vieillepopulation stellaire, les naines blan
hes les plus froides étant les plus an
iennes.Du fait que leur distribution de masse montre une très faible dispersion autour d'une valeurmoyenne de 0.6 M�, la séquen
e de refroidissement des naines blan
hes présente également unefaible dispersion dans le diagramme H-R.Utiliser les naines blan
hes pour dater le disque gala
tique est envisagé depuis une dizaine d'an-nées. Les séquen
es de refroidissement des naines blan
hes dans plusieurs amas globulaires ontété observées par le Hubble Spa
e Teles
ope. L'avènement des grands téles
opes, en parti
ulier leVLT, permet d'envisager la déte
tion des naines blan
hes jusqu'à la magnitude limite marquantla �n de la séquen
e de refroidissement ainsi que l'observation des naines blan
hes variables dans
es amas globulaires.La probable dé
ouverte des premiers membres de la population de naines blan
hes du halo gala
-tique en
ourage l'utilisation de la séquen
e de refroidissement 
omme indi
ateur indépendant del'âge de 
es populations.En outre, on suspe
te également que 
es naines blan
hes du halo gala
tique pourraient représenterune fra
tion signi�
ative de la masse baryonique manquante dans la (les) galaxie(s).Notons aussi que les systèmes d'étoiles doubles 
ontenant soit deux naines blan
hes soit une naineblan
he et une sous naine 
haude de type B sont a
tuellement 
onsidérés 
omme les meilleurs
andidats de pré
urseurs de supernovae de type Ia (SNIa), utilisées 
omme étalons de distan
e
osmologique.Tout 
e
i montre 
lairement que les populations de naines blan
hes o�rent un intérêt 
onsi-dérable pour divers domaines de l'Astrophysique allant de l'évolution stellaire à la 
osmologie.L'étude des naines blan
hes variables o

upant les trois bandes d'instabilité que l'on trouve lelong de la séquen
e de refroidissement pour les PG1159 variables, les DBV et les DAV, devraitpermettre de mesurer le taux de refroidissement dans trois �fenêtres� le long de 
ette séquen
e,dans trois domaines de température e�e
tive di�érents : entre 140 kK et 80 kK pour les PG11599



variables, vers 25 kK pour les DBV et vers 12 kK pour les DAV.L'ajustement des modèles évolutifs de naines blan
hes ave
 la fon
tion de luminosité permet dedéterminer l'âge de la population dont les naines blan
hes représentent le stade d'évolution �nal.Ce point de vue théorique est 
ependant di�
ile à mettre en oeuvre. Deux di�
ultés prin
ipaleslimitent jusqu'à présent la pré
ision des âges ainsi déterminés : l'in
ertitude sur la masse d'hy-drogène 
ontenue dans les 
ou
hes extérieures des naines blan
hes DA (80% des naines blan
hes)et d'hélium 
ontenue dans les naines blan
hes DB (20% restant) et l'in
ertitude sur la des
riptionde la phase de 
ristallisation du noyau de 
arbone et d'oxygène.L'astérosismologie devrait, en prin
ipe, permettre l'évaluation pré
ise de la quantité d'hydrogène(respe
tivement d'hélium) résiduel des DA (respe
tivement DB). Cependant, la réalisation de 
etobje
tif né
essite l'identi�
ation des modes de pulsation de manière non ambiguë et la déte
tiond'un nombre su�sant de 
es modes dans les spe
tres des naines blan
hes variables observées.Elle né
essite parallèlement la 
onstru
tion d'un grand nombre de modèles de naines blan
heset le 
al
ul de leurs périodes de pulsation, a�n de les 
onfronter aux observations. Beau
oup detravail reste à a

omplir, tant sur le plan de l'a
quisition de données observationnelles (re
her
hede nouvelles naines blan
hes variables, étude astérosismologique des naines blan
hes variables
onnues à partir de 
ampagnes d'observation photométriques multisites) que dans le domaine dela modélisation.Cette thèse s'est ins
rite dans la 
ontinuité des travaux menés au Laboratoire d'Astrophysique deToulouse. Elle a 
onstitué un travail de modélisation théorique et d'interprétation des donnéesobservationnelles.L'étude des étoiles ZZ Ceti (DAV) a été favorisée : en e�et, les ZZ Ceti 
onstituent la 
lassed'étoiles naines blan
hes variables la plus évoluée et la plus peuplée (environ 70 étoiles DAV sont
onnues à 
e jour) bien qu'elles se répartissent sur une bande d'instabilité très restreinte (Teff
omprise entre 11000 K et 12500 K environ). Ces étoiles sont soumises à un fort gradient de gra-vité et possèdent ainsi une 
omposition 
himique strati�ée : un 
oeur dégénéré de 
arbone pur (ouun 
oeur mixte dégénéré de 
arbone et d'oxygène), surmonté d'une 
ou
he d'hélium, elle-mêmere
ouverte d'une enveloppe d'hydrogène.La bande d'instabilité des ZZ Ceti semble représenter une vraie bande d'instabilité en 
e sens que
haque étoile DA qui atteint 
ette bande d'instabilité sur sa séquen
e de refroidissement devientvariable (en e�et au
une étoile DA non variable n'a été pour le moment déte
tée au sein de labande d'instabilité des ZZ Ceti) ; la pureté de 
ette bande d'instabilité est toutefois soumise à
ontroverse a
tuellement. Cela implique que la stru
ture stellaire qui peut être déduite de l'asté-rosismologie pour les ZZ Ceti est valable pour l'ensemble des naines blan
hes de la 
lasse des DA.Nous avons fait usage de programmes de 
al
ul de modèles statiques de naines blan
hes et de
al
ul de pulsations non radiales adiabatiques. Nous avons amélioré le 
ode de modélisation déjàexistant dans le Laboratoire (en véri�ant son paramétrage, en mettant à jour ses tables d'opa
ité,en lui ajoutant des options 
omme le 
al
ul de l'énergie 
inétique des modes de pulsation) et nousl'avons asso
ié à un algorithme de séle
tion de meilleur modèle reposant sur une loi du �2.L'élaboration des modèles et le 
al
ul de leurs modes de pulsation ont suggéré d'interpréter lesobservations en 
omparant les périodes observées à 
elles issues des modèles. Cette 
omparaisona permis de 
ontraindre dans l'espa
e des paramètres le meilleur modèle pouvant dé
rire la naineblan
he variable 
onsidérée et, en parti
ulier, de déterminer la masse de son enveloppe d'hydro-gène résiduel.
10



L'identi�
ation des pulsations présentes dans le spe
tre des étoiles ZZ Ceti étudiées (HL Tau 76et G 185-32) à l'aide des modes de degrés `=1 et `=2 
al
ulés pour le modèle retenu pour lesreprésenter a permis d'attribuer une valeur à leur degré `, à leur ordre radial k et à leur nombreazimuthal m.Les seules données observationnelles ne permettant pas de lever l'indétermination sur la réalitéde 
ertaines périodes (vrai mode ou 
ombinaison linéaire de modes parents), 
ette identi�
ation aégalement mis en éviden
e la présen
e de faux modes dans le spe
tre observé de 
es étoiles ainsique la présen
e de vraies résonan
es.De même, l'interprétation de 
es identi�
ations de modes (notamment en prenant en 
ompte l'er-reur relative qui 
on
erne l'identi�
ation individuelle de 
haque mode) a permis de formuler deshypothèses pour justi�er 
ertaines parti
ularités propres à 
es 2 étoiles ; par exemple HL Tau 76pourrait être éventuellement a�e
tée par une rotation non-uniforme et, 
ompte-tenu de sa Teffqui la situe sur le bord rouge de la bande d'instabilité des ZZ Ceti, domaine de température pourlequel la 
onve
tion joue un r�le de plus en plus prépondérant, son spe
tre pourrait être une illus-tration de l'a
tion perturbatri
e que la 
onve
tion opère sur le 
omportement idéal des modesde pulsation ; de la même façon la parti
ularité prin
ipale du spe
tre de G 185-32 (période de141.9 s d'amplitude atypique) pourrait s'expliquer par un phénomène de vraie résonan
e qui a�e
-terait l'amplitude du mode observé, les modes de 
e triplet résonant pourraient en outre subir des
ouplages non-linéaires résultant du phénomène de frequen
y lo
k ou du régime intermédiaire.A�n de poursuivre l'étude de 
e mode énigmatique et ainsi être en mesure de valider 
ette toutedernière hypothèse, il serait né
essaire d'élaborer un 
ode de 
al
ul de pulsations non adiabatique,qui permettrait d'évaluer le taux de 
roissan
e � des modes impliqués dans 
e triplet résonantpuis de véri�er que 
elui-
i satisfait les relations qui 
ara
térisent le frequen
y lo
k et le régimeintermédiaire.En�n, la masse d'hydrogène résiduel dérivée de la modélisation est approximativement identiquepour 
es 2 étoiles. Ce résultat in
iterait à modéliser d'autres étoiles ZZ Ceti pour déduire enparti
ulier la masse de leur enveloppe d'hydrogène.Si 
es modélisations futures retrouvent la valeur estimée pour la masse des enveloppes de HL Tau 76et G 185-32, 
ela sous-entendrait que deux étoiles DA de même température e�e
tive (et de mêmemasse totale) auraient approximativement le même âge (l'in
ertitude sur leur âge étant propor-tionnelle à la dispersion sur la valeur de la masse de l'enveloppe d'hydrogène) et légitimerait lamise en oeuvre des te
hniques de datation par la 
osmo
hronologie.Un tel résultat impliquerait également des 
ontraintes supplémentaires pour la 
ompréhensiondes mé
anismes de l'évolution stellaire qui for
ent des progéniteurs de masse initiale très variable(pouvant aller de moins de 1 M� à environ 8 M�) à se dépouiller de leur hydrogène pour devenirdes naines blan
hes possédant une fra
tion massique d'hydrogène plus ou moins standard.
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Chapitre 1Os
illations non-radiales dans les étoilesvariables
1.1 Généralités sur les étoiles variables1.1.1 Dé�nition d'une étoile variableAvant d'aborder le formalisme des pulsations stellaires et de l'astérosismologie, il est souhai-table de pré
iser tout d'abord 
e que le terme étoile variable sous-entend.Des étoiles variables sont des étoiles au sein desquelles il existe des mouvements dynamiquesde grande envergure et généralement périodiques. Ces mouvements ont pour e�et de modi�erles propriétés physiques de l'étoile au 
ours du temps. La manifestation la plus simple de tellesperturbations est la pulsation purement radiale où l'étoile 
onserve sa symétrie sphérique.La 
ara
téristique d'une étoile variable la plus évidente et la plus simple à déte
ter est sa va-riation périodique de luminosité apparente : preuve en est que la grande majorité de 
es étoilessont dé
ouvertes grâ
e aux variations de leur 
ourbe de lumière. D'autres observables peuventégalement révéler la variabilité d'une étoile : la vitesse radiale, le type spe
tral, et
...Les pulsations radiales sont 
onnues et étudiées depuis près d'un siè
le : les fondements mathé-matiques visant à expliquer 
e phénomène par des expansions 
y
liques de l'étoile ont été poséspar Shapley (1914) [78℄ puis par Eddington (1918) [36℄.On ren
ontre également des étoiles variables qui sont le siège de pulsations non radiales. Il s'agitlà d'os
illations stellaires plus générales en 
e sens que le dépla
ement d'un élément de massedonné dans l'étoile peut s'e�e
tuer dans n'importe quelle dire
tion et n'est don
 plus assujettià os
iller suivant l'axe radial. De 
e fait, la théorie des os
illations non radiales est plus 
om-plexe, plus générale que 
elle des pulsations radiales mais également beau
oup plus puissantepour expliquer les mé
anismes des pulsations stellaires. C'est sur 
e dernier type d'os
illationsque repose notre étude.1.1.2 Présentation des prin
ipales 
lasses d'étoiles variablesLes étoiles variables peuvent se diviser en deux prin
ipales 
atégories, le 
ritère de di�éren-tiation provenant du 
ara
tère radial ou non radial des pulsations.Il serait hors de propos de dresser i
i une liste exhaustive des di�érentes étoiles variables. Noussoulignons juste les prin
ipales 
atégories, à titre illustratif.13



Etoiles à pulsations radialesDans 
ette 
atégorie d'étoiles variables, on ren
ontre les Céphéides.Cette appelation générale englobe :� les Céphéides �
lassiques�.Ces étoiles jouent un r�le important en 
osmologie 
ar elles servent à 
ontraindre les é
hellesde distan
e de l'Univers grâ
e à la relation empirique qui relie leur période et leur lumino-sité : log( LL� ) = 1:15 log �d + 2:47où �d désigne la période des pulsations radiales de l'étoile (exprimée en jours) et L� laluminosité solaire. Ces Céphéides sont des géantes jaunes ou des supergéantes. Du fait deleur très forte luminosité (allant de 300 L� à 26 000 L�), elles sont observables à de trèslongues distan
es : on a déte
té leur présen
e dans environ 30 galaxies externes.Les périodes des Céphéides 
lassiques sont presque toutes 
omprises dans un intervalle detemps allant de 1 à 50 jour(s). Toutefois quelques unes présentent des périodes pouvantatteindre 100 voire 200 jours. Plus de 700 Céphéides sont 
onnues a
tuellement dans laGalaxie et elles se retrouvent toutes dans le plan gala
tique.� les Céphéides à battement ou à double-mode.Ces étoiles n'ont au
une des 
ara
téristiques physiques des Céphéides 
lassiques. Elles
onstituent un faible nombre d'étoiles (on en 
onnaît à peine plus d'une dizaine) dont les
ourbes de lumière sont apériodiques. Toutefois, 
es 
ourbes de lumière peuvent se dé
om-poser essentiellement en deux variations périodiques pour 
haque étoile. Ces deux modesintéragissent entre eux et produisent des battements. Ces 
ourbes de lumière périodiques,lorsqu'on les ajoute, redonnent la 
ourbe de lumière non périodique e�e
tivement observée.Leur période varie entre 1 et 7 jour(s).� les Céphéides naines dont la période 
ara
téristique est 
omprise entre 1 et 3 heure(s).A noter également les étoiles RR Lyrae parmi les étoiles à pulsations radiales. Ce sont des étoilesde population II et elles possèdent des périodes 
ara
téristiques de l'ordre de 1h 30mn à 1 jour.Etoiles à pulsations non-radialesPour illustrer 
ette 
atégorie d'étoiles variables, nous pouvons 
ommen
er par évoquer leSoleil, étoile de la Séquen
e Prin
ipale de type G. De par sa proximité, le Soleil est étudié et
onnu ave
 grande pré
ision. On lui 
onnaît des millions de modes de pulsation, en parti
ulierles pulsations de période 5 minutes. Ces os
illations à 5 minutes sont des pulsations non-radialesappelées modes p (que nous dé�nirons plus loin). Les os
illations solaires ont été dé
ouvertes parEvans & Mi
hard (1962) [37℄ [38℄ puis par Leighton, Noyes & Simon (1962) [65℄.Nous pouvons aussi 
iter les étoiles GW Vir ou étoiles PG 1159 variables dont le prototype,PG 1159-035, a été dé
ouvert en 1979. Ces étoiles se 
ara
térisent par une gravité de surfa
eallant de log g = 6 pour les moins évoluées à log g = 8 pour les plus an
iennes. Les GW Vir, ouen
ore DOV, sont des étoiles pré-naines blan
hes puisque les plus vieilles rejoignent la Séquen
ede Refroidissement des Naines Blan
hes alors que d'autres sont en
ore au stade de noyau deNébuleuse Planétaire. 14



Nous poursuivons notre tour d'horizon des étoiles variables ave
 les DBV, naines blan
hes va-riables de température e�e
tive voisine de 25 kK dont l'enveloppe est 
onstituée d'hélium pur.Nous terminons ave
 les ZZ Ceti ou étoiles DAV, 
'est-à-dire ave
 les naines blan
hes variables(de température e�e
tive 
omprise entre 11 kK et 12.5 kK) dont l'enveloppe est formée d'hydro-gène pur. La première étoile DA variable (HL Tau 76, étudiée dans le 
adre de 
ette thèse) a étédé
ouverte en 1968 par Landolt [62℄. Ces étoiles o

upent une bande d'instabilité très restreinteet leurs périodes de pulsation sont généralement 
omprises entre 75 s et 1200 s.Il faut signaler que les ZZ Ceti 
onstituent la 
lasse d'étoiles variables la plus peuplée (environ 70étoiles DAV sont re
ensées à 
e jour), tout au moins dans la portion de la Galaxie que représentele voisinage solaire. Elles semblent surpasser en nombre toutes les autres étoiles variables par unfa
teur 
onsidérable, peut-être supérieur à 100.C'est sur les ZZ Ceti qu'a porté le travail réalisé dans 
ette thèse.Dans le 
as des naines et des sous-naines variables, la Teff des étoiles à pulsations non-radialesvarie de 11 kK (pour les ZZ Ceti) à au moins 170 kK (pour les Noyaux de Nébuleuse Planétaire).Les périodes de pulsation de 
es étoiles sont le plus souvent 
omprises entre 2 et 20 minutes.La Fig. 1.1 présente les prin
ipales 
lasses d'étoiles variables dans le diagramme H-R.

Fig. 1.1 � Prin
ipales 
lasses d'étoiles variables dans le diagramme H-R15



1.1.3 E
helles de temps importantesDans 
e paragraphe, nous présentons sommairement quelques é
helles de temps parti
uliè-rement utiles pour l'étude des pulsations stellaires. Ces é
helles de temps 
ara
téristiques nouspermettent de justi�er les approximations faites dans le traitement physique et mathématiquedu problème des os
illations d'étoiles variables, en autorisant notamment des simpli�
ationsavantageuses.La période des pulsationsL'é
helle de temps la plus fondamentale dans le 
adre des pulsations stellaires est naturelle-ment la période du mode fondamental des pulsations, que nous dénoterons � ou P par la suite.Cette période peut, dans le 
adre des os
illations radiales, s'obtenir fa
ilement grâ
e à la relationpériode-densité moyenne : �(�)1=2 = 
ste.Pour les os
illations non-radiales, les périodes � ne véri�ent pas 
ette relation simple. D'unemanière générale, les pulsations de tout type d'étoiles variables ont des périodes fondamentalesqui s'ins
rivent dans un intervalle aussi large que : 3 se
 � � � 1000 jrs:Le temps de 
hute libreLe temps de 
hute libre, en
ore appelé temps dynamique et généralement noté tff , est letemps 
ara
téristique asso
ié à un e�ondrement gravitationnel de l'étoile. C'est en
ore la du-rée né
essaire à l'étoile pour retrouver son équilibre hydrostatique lorsqu'une perturbation depression lui a fait quitter 
et état d'équilibre. Une estimation de 
e temps de 
hute libre mène à :tff � (G�)�1=2où G représente la 
onstante gravitationnelle.Le temps de 
hute libre est du même ordre de grandeur que la période P . Par exemple, pour leSoleil, tff est voisin d'une heure.Le temps de KelvinLe temps de Kelvin (tk) représente la durée né
essaire à une étoile pour retrouver son équi-libre thermique lorsqu'une perturbation l'a amenée à le quitter. Il est don
 étroitement relié àl'équilibre qui s'établit entre l'énergie 
réée au 
oeur de l'étoile par les réa
tions thermonu
léaireset 
elle que l'étoile dissipe au niveau de sa surfa
e par radiation, tant photonique que neutri-nique.Si Eth est l'énergie thermique interne totale de l'étoile et L sa luminosité alors, en premièreapproximation, tk � Eth=LL'évo
ation du temps de Kelvin peut sembler inutile dans le 
adre de l'étude des périodes desétoiles variables. Toutefois son intérêt se manifeste lorsqu'on envisage l'amortissement ou l'am-pli�
ation des pulsations (
e qui sera dis
uté plus loin) soit, de manière équivalente, lorsqu'ontravaille sur l'hypothèse d'adiabati
ité : le rapport tff=tk permet de savoir si l'hypothèse d'adia-bati
ité est justi�ée ou non. 16



Le temps nu
léaireL'intérêt du temps nu
léaire pour l'étude des os
illations stellaires n'est qu'indire
t.De façon assez simpli�ée, on peut dire que le temps nu
léaire (tnu
l) représente la durée né
essairepour voir les propriétés stru
turelles d'une étoile se modi�er suite à son évolution nu
léaire(
hangements dans sa 
omposition 
himique interne dus aux réa
tions thermonu
léaires). Uneestimation du temps nu
léaire donne :tnu
l � 1010M=M�L=L� (ans)où M� et L� expriment respe
tivement la masse et la luminosité solaires.Numériquement et d'une façon générale, on observe que tnu
l � 103 tk.Cette dernière valeur indique qu'il est légitime d'admettre que l'étoile est statique (sa stru
tureinterne est �gée) et de 
omposition 
himique invariante durant l'intervalle de temps 
orrespondantà une pulsation stellaire. Cette 
onsidération s'avère très utile pour la simpli�
ation des équationsde l'hydrodynamique qui traduisent l'évolution des os
illations et que nous abordons à présent.1.2 Considérations théoriques fondamentalesAprès avoir évoqué quelques généralités sur les étoiles variables et les pulsations stellaires,nous allons maintenant aborder deux points essentiels dans la théorie des os
illations non-radiales : les équations qui gouvernent 
es pulsations ainsi que l'hypothèse d'adiabati
ité et lessimpli�
ations, mais aussi les restri
tions, que 
elle-
i impose quant au traitement du problème.Ces deux aspe
ts fondamentaux sont la 
lé de voûte de tout travail de modélisation portant surles pulsations non-radiales.1.2.1 Equations de 
onservationComme la majorité des phénomènes physiques, les pulsations stellaires sont régies par deslois de 
onservation, qu'il s'agisse de la 
onservation de la masse, de la quantité de mouvementou en
ore de l'énergie.Conservation de la masseLa loi de 
onservation de la masse s'exprime sous la forme de �l'équation de 
ontinuité� 1 :���t +r:(� v) = 0 (1.1)où � représente la masse volumique.Conservation de la quantité de mouvementCe prin
ipe de 
onservation traduit essentiellement la deuxième loi de Newton appliquée àun �uide. Cette loi se dé�nit 
omme :�(�v)�t +r:(�vv +P) = �f (1.2)1Cette équation reste valable y 
ompris pour une étoile soumise à un vent stellaire (phénomène de perte demasse) puisque les variations lo
ales de densité dues aux �ux entrant ou sortant induisent une 
onservation lo
alede la masse. En outre, le taux de perte de masse est généralement négligeable (par exemple, pour le Soleil, il estde l'ordre de 10�14M�/an). 17



Dans 
ette équation, P représente le tenseur de pression, normalement 
onsidéré 
omme symé-trique, v est la vitesse du �uide et f est la somme ve
torielle des for
es extérieures appliquées au�uide par unité de masse.Conservation de l'énergieLa 
onservation de l'énergie peut s'exprimer de trois façons di�érentes : 
onservation del'énergie mé
anique ou 
onservation de l'énergie thermique ou en�n 
onservation de l'énergiemé
anique et thermique.L'équation qui traduit la 
onservation de l'énergie mé
anique peut s'obtenir à partir de l'équation(1.2) en é
rivant 
ette dernière sous forme eulérienne puis en divisant par � et en�n en formantle produit s
alaire des deux membres de l'équation ave
 v. Il en résulte :ddt(12v2) = �1�v:(r:P) + f :v (1.3)Cette équation (1.3) souligne que le taux d'a

roissement de l'énergie 
inétique (par unité demasse) est égal au taux ave
 lequel le gradient de pression et les for
es extérieures produisentleur travail (par unité de masse).La 
onservation de l'énergie totale (mé
anique et interne) dé
oule de l'équation pré
édente, enrajoutant les termes relatifs à l'énergie interne :si E désigne l'énergie interne (ou thermique) et dq/dt le taux net de gain ou de perte de 
haleurau 
ours du mouvement de la parti
ule �uide, il vient alors :ddt (12v2 +E) = �1�(r:P:v) + f :v + dqdt (1.4)La 
onservation de l'énergie interne, quant à elle, provient du 1o prin
ipe de la thermodynamiqueet peut se déduire immédiatement de l'équation (1.4) :dEdt = �1�(r:P:v) + dqdt (1.5)Dans 
es équations apparaît la quantité dq/dt, le taux net de gain ou de perte de 
haleur. Pour
al
uler 
e taux, il su�t d'é
rire que : dqdt = �� 1�r:Foù � désigne le taux de produ
tion d'énergie nu
léaire et F le �ux de 
haleur total émergent.1.2.2 Le 
hamp de gravitéL'équation de PoissonA elles seules, les équations de 
ontinuité sont insu�santes pour assurer une résolution uni-voque du système d'équations di�érentielles qu'elles forment. Une équation supplémentaire estné
essaire. Pour 
ela, nous 
onsidérons que la seule for
e extérieure appliquée aux parti
ules�uides élémentaires en mouvement est la gravité propre de l'étoile. La gravité se manifeste don
dans les équations pré
édentes par le biais de la for
e f. Par 
onséquent, nous devons 
al
uler f àpartir du potentiel gravitationnel  (r; t), qui à son tour s'obtient d'après l'équation de Poisson :r2 = 4�G� (1.6)18



où G traduit la 
onstante gravitationnelle. La résolution de 
ette équation montre que :f(r; t) = �r (r; t) (1.7)Il est intéressant de noter que :� 
ompte-tenu de 
e qui pré
ède, la for
e f peut être rempla
ée par g, l'a

élération gravita-tionnelle� l'équation de Poisson peut être exprimée 
omme deux équations di�érentielles du 1o ordreet non plus 
omme une seule équation di�érentielle du 2o ordre, 
es deux équations étantrespe
tivement l'équation (1.7) et r:f = �4�G�.L'approximation de CowlingComme 
ela sera expli
ité par la suite, la résolution du système formé par les équationsdi�érentielles pré
édentes passe par leur linéarisation au premier ordre. Cette méthode de linéa-risation 
onsiste à introduire des petites perturbations des grandeurs (
onsidérées à l'équilibre)qui interviennent dans les équations. Néanmoins, pour ne pas alourdir inutilement les 
al
uls,il est intéressant de négliger 
ertaines de 
es petites perturbations. En parti
ulier, on peut sansproblème ignorer  0 qui est la perturbation du potentiel gravitationnel  .Cette approximation se justi�e qualitativement par le fait que  0 est en première approximationune moyenne sur la totalité de l'étoile des e�ets du potentiel gravitationnel en 
haque pointde l'étoile et 
et e�et de moyenne tend à neutraliser les �u
tuations lo
ales du potentiel gravi-tationnel. Cowling (1941) [26℄ proposa de négliger  0. Cette simpli
ation est don
 dénomméeapproximation de Cowling. Nous utiliserons l'approximation de Cowling dans la suite de notretravail.1.2.3 Traitement adiabatique ou non-adiabatique du problème des pulsationsstellairesComme nous venons de le montrer ave
 l'approximation de Cowling, il est parfois possiblede poser des 
onditions simpli�
atri
es qui, sans altérer l'exa
titude des résultats obtenus aposteriori, permettent d'alléger le traitement mathématique du problème des os
illations. Dans lalignée de 
ette simpli�
ation, nous pouvons évoquer l'hypothèse de l'adiabati
ité des pulsations.Conséquen
es de l'adiabati
ité des pulsationsConsidérer qu'une os
illation est adiabatique revient à supposer que les éléments de masseos
illants n'é
hangent au
une 
haleur ave
 leur environnement : au 
ours d'une os
illation, il n'ya don
 ni gain ni perte de 
haleur par 
es masses élémentaires.Cette hypothèse d'os
illations adiabatiques est peu réaliste mais elle 
onduit, dans bien des 
as, àune bonne des
ription dynamique des 
ara
téristiques des étoiles variables réelles. En parti
ulier,elle fournit des valeurs très pré
ises pour les périodes des pulsations et des résultats relativement�ables pour l'amplitude relative d'une pulsation dans l'intérieur de l'étoile.L'adiabati
ité d'une pulsation se traduit mathématiquement par la nullité du taux de variationdq=dt, 
e qui 
onduit à la suppression de 
e terme dans les équations (1.4) et (1.5) et à l'obtentionde l'égalité : �� 1�r:F = 019



Limites du traitement adiabatique des pulsationsSi une os
illation est 
onsidérée 
omme parfaitement adiabatique, il n'est pas possible d'ob-tenir dire
tement des informations sur le 
omportement thermique de l'étoile.Par exemple, il n'est pas envisageable de déterminer ave
 pré
ision 
omment la luminosité d'uneétoile variable va évoluer au 
ours des pulsations 
ar 
ette variation résulte d'un e�et non-adiabatique. L'hypothèse d'adiabati
ité ne peut fournir au
une indi
ation quant à l'existen
eréelle des modes de pulsation, elle ne véhi
ule au
une information sur la stabilité de l'étoile fa
eaux pulsations. La raison en est que toute petite os
illation supposée initialement présente dansl'étoile va 
onserver la même amplitude au 
ours du temps (puisque l'hypothèse d'adiabati
itéimplique que le système soit parfaitement 
onservatif en l'absen
e d'e�ets dissipatifs tels que lavis
osité).Critère d'adiabati
itéAvant d'a

epter une 
ondition simpli�
atri
e 
omme l'hypothèse d'adiabati
ité, il faut au-paravant s'assurer que 
ette hypothèse est légitime et qu'elle ne perturbe pas signi�
ativementl'exa
titude des 
al
uls qu'elle implique.Pour en tester la pertinen
e, on peut utiliser un 
ritère simple, qui est le rapport entre le tempsdynamique (tff ) et le temps de Kelvin (tk) dé�ni plus haut :� si tff=tk ! 0 alors on peut 
onsidérer la pulsation adiabatique� si tff=tk ! 1 alors la pulsation est fortement non-adiabatique et l'hypothèse d'adiabati-
ité doit être pros
rite absolument.Ces deux a�rmations se 
omprennent fa
ilement lorsqu'on revient à la dé�nition même de tffet de tk, qui expriment en quelque sorte des �temps de ré
upération� de l'étoile fa
e à des per-turbations respe
tivement dynamiques et thermiques.Si l'étoile retrouve son équilibre hydrostatique bien plus rapidement que son équilibre thermique(
as où tff=tk ! 0) suite à la perturbation qu'engendre la pulsation alors 
ette dernière n'aurapas pu produire un é
hange de 
haleur entre le milieu environnant et les masses élémentairesos
illantes ; de 
e fait l'adiabati
ité de l'os
illation est véri�ée.Par 
ontre si la situation est inversée et que l'étoile retrouve son équilibre thermique bien avantson équilibre dynamique (
as où tff=tk ! 1) après la perturbation 
ausée par la pulsation,alors une intéra
tion aura pu survenir entre les masses élémentaires os
illantes et leur environne-ment : un é
hange de 
haleur (perte ou gain) est don
 possible. Dans 
e dernier 
as, l'hypothèsed'adiabati
ité n'est absolument pas justi�ée et le milieu est non-adiabatique : il est le siège d'unéventuel é
hange de 
haleur entre les masses élémentaires os
illantes et leur environnement.Régions fortement adiabatiques et fortement non-adiabatiques �Approximation quasi-adiabatique et zone de dis
ontinuitéL'utilisation du 
ritère d'adiabati
ité montre que la plus grande partie d'une étoile variablepeut être 
onsidérée 
omme le siège de pulsations adiabatiques. Cependant, et plus pré
isémentdans le 
as d'étoiles naines blan
hes variables, il existe toutefois deux ex
eptions notoires à 
etterègle où l'hypothèse d'adiabati
ité ne doit surtout pas se faire : il s'agit des 
ou
hes extérieuresde l'enveloppe de l'étoile (où le tff lo
al peut devenir très supérieur au tk lo
al) d'une part etdes 
oquilles de fusion de l'hélium d'autre part 
ar 
es régions internes de l'étoile sont le siège20



de produ
tion d'énergie nu
léaire et de 
e fait : � > 1�rF.L'intérieur d'une étoile, ex
eption faite des He BS (
oquilles d'hélium en fusion nu
léaire), estsouvent 
onsidéré 
omme quasi-adiabatique. Les propriétés d'un milieu quasi-adiabatique sonttelles que : ÆT=T = (�3 � 1) Æ�=� et que ÆLr=Lr � (ÆLr=Lr)ad ave
 �3 � 1 = (d lnTd ln � )ad ;Lr = 4�r2F représente la luminosité intérieure à rayon r donné.Mathématiquement, la quasi-adiabati
ité autorise une appro
he de l'intégrale du travail en opé-rant une simpli�
ation sur les fon
tions propres, 
e qui 
onduit à une estimation du taux de
roissan
e des modes (�). Or, dans les 
ou
hes extérieures non-adiabatiques, la variation deluminosité est �gelée� 
'est-à-dire que ÆLr=Lr � 
ste et ne peut absolument pas être mise enrelation ave
 la variation de luminosité quasi-adiabatique de l'intérieur stellaire. Il existe par
onséquent une zone de transition entre les deux régions : intérieur quasi-adiabatique et ex-térieur non-adiabatique, région intermédiaire que l'on représente 
omme une 
ou
he de faibleépaisseur approximativement située sous l'enveloppe de l'étoile d'après la relation :< 
V TTR > (�m)TRL � � 1où TTR désigne la température dans la zone de transition.Le numérateur du membre de gau
he de l'équation pré
édente est à peu près égal à l'énergieinterne totale des 
ou
hes de l'étoile de masse (�m)TR =M �m TR qui reposent sur 
ette zonede transition ; L est la luminosité à l'équilibre de l'étoile et � la période du mode 
onsidéré. Tet 
V sont respe
tivement les valeurs lo
ales de la température et de la 
haleur spé
i�que parunité de masse à volume 
onstant, toutes deux prises pour l'état d'équilibre de l'étoile. Ainsi,
ette zone de transition dé�nit le niveau au-dessus duquel l'énergie interne totale de la portionde l'étoile 
onsidérée est du même ordre de grandeur que l'énergie totale rayonnée par l'étoilependant une période de pulsation.1.3 Propriétés des pulsations non-radiales1.3.1 Perturbations en termes d'harmoniques sphériquesDans le traitement des pulsations stellaires non-radiales, on fait l'hypothèse de linéarité (hy-pothèse de superposition des solutions) qui 
onsiste à admettre que 
haque variable perturbéeest une manifestation d'un mode �normal� d'os
illation puis à traiter 
e mode normal 
omme si
'était le seul à se manifester dans l'étoile.On 
onsidère en outre que 
e mode est le produit d'une fon
tion de r seul par une fon
tion dépen-dant seulement des angles � et �. On admet en�n que 
ette dernière fon
tion est proportionnelleà une harmonique sphérique Y m` (�; �) qui prend en 
ompte la stru
ture horizontale du mode.L'harmonique sphérique Y m` (�; �) se dé�nit grâ
e à un polyn�me de Legendre sous la forme :Y m` (�; �) = (�1)m C(`;m) P m̀(
os �) exp(im�)Le degré de l'harmonique sphérique est ` et il ne peut prendre que des valeurs naturelles, zéroin
lus : ` = 0; 1; 2; et
. Pour 
haque valeur du degré `, il existe (2`+1) valeurs possibles pour m :m = �`;�` + 1; :::; `�1; `. On appelle m le nombre (ou l'index harmonique sphérique) azimuthal.A l'aide d'harmoniques sphériques, les perturbations élémentaires d'une quel
onque grandeur As'expriment sous la forme : ÆA(r; �; �; t) = ÆA(r)Y m` (�; �) exp(i�t)en supposant une dépendan
e temporelle en exp(i�t).21



1.3.2 Relation de dispersion et fréquen
es remarquablesEn faisant l'approximation de Cowling dans les équations fondamentales qui dé
rivent lespulsations stellaires et en adoptant le formalisme pré
édent, il est possible d'établir une relationde dispersion pour les modes de pulsation de l'étoile variable, en supposant que la fon
tion radialeévoquée 
i-dessus est proportionnelle à exp(ikr).Le 
al
ul mène à l'équation suivante, qui dé�nit kr, le nombre d'onde radial :k2r = 1�2
2s (�2 �N2)(�2 � S2̀) (1.8)Cette équation (1.8) met en éviden
e plusieurs grandeurs remarquables :� la fréquen
e de la pulsation : �� la vitesse du son : 
2s = �1P� , ave
 l'index adiabatique �1 = (d lnP=d ln �)ad� la fréquen
e de Brunt-Väisälä (ou fréquen
e de poussée d'Ar
himède) : N, telle que :N2 = (d ln �dr � 1�1 :d lnPdr )� gCette fréquen
e 
orrespond à la fréquen
e d'os
illation d'un élément de �uide lorsque lagravité est la for
e de rappel et représente la fréquen
e d'os
illation des masses élémentairesautour de leur position d'équilibre dans les régions stables vis-à-vis de la 
onve
tion. Dansles régions 
onve
tives, la fréquen
e de Brunt-Väisälä est imaginaire.� la fréquen
e de Lamb (ou fréquen
e a
oustique) : S`, telle que :S2̀ = `(`+ 1):�1Pr2�La fréquen
e de Lamb traduit la fréquen
e lo
ale de l'os
illation lorsque la pression est lafor
e de rappel. Elle est par 
onséquent proportionnelle à la vitesse du son.1.3.3 Conditions de propagation d'un mode et diagramme-diagnosti
La relation (1.8) montre qu'un mode est os
illatoire (
'est-à-dire que kr est réel) seulementlorsque sa fréquen
e d'os
illation est simultanément soit supérieure soit inférieure à S` et à N(le 1o 
as 
orrespond aux modes de �pression� et le 2o 
as aux modes de �gravité�).Si S` < � < N ou bien N < � < S`, le mode est alors évanes
ent (
'est-à-dire que kr estimaginaire) et son amplitude diminue exponentiellement au 
ours de sa propagation dans la zoned'évanes
en
e.De façon générale, la fréquen
e de Lamb est semblable d'une étoile à une autre (on a toujoursS` / 1=r où r exprime le rayon partiel de l'étoile, entre son 
entre et le point 
onsidéré).Par 
ontre, la fréquen
e de Brunt-Väisälä n'a pas de 
omportement universel.Son pro�l en fon
tion du rayon partiel de l'étoile di�ère (parfois 
onsidérablement) entre deuxétoiles et même au sein d'une même étoile prise à des stades évolutifs di�érents.A�n de 
onnaître le 
omportement d'un mode de fréquen
e donnée (mode os
illatoire ou évanes-
ent) au 
ours de sa propagation dans l'étoile, il peut être intéressant de dresser un diagramme-diagnosti
. On réalise un diagramme-diagnosti
 en traçant sur un même graphe les fréquen
es22




ara
téristiques S` et N en fon
tion du rayon r de l'étoile variable étudiée. Il est alors possiblede séparer les régions évanes
entes des régions os
illatoires et ainsi de 
onnaître pré
isément le
omportement d'un mode de fréquen
e donnée.1.3.4 Des
ription des modes p, g et f� les modes p, aussi appelés modes de pression ou modes a
oustiques, ont une fréquen
ed'os
illation � > max(S`; N).Ces modes se propagent dans l'enveloppe super�
ielle de l'étoile. Ils sont essentiellementradiaux et se 
ara
térisent par des variations eulériennes de pression et de densité relati-vement importantes pendant la durée d'une os
illation. La fréquen
e de 
es modes dépendde l'ordre radial k de telle sorte que : limk!1�k !1.� les modes g, également dénommés modes de gravité, ont une fréquen
e d'os
illation telleque � < min(S`; N). Au sein des étoiles ZZ Ceti, ils se propagent dans les 
ou
hes ex-térieures de l'étoile 
ar, dans le noyau dégénéré, la fréquen
e de Brunt-Väisälä dé
roît ettend à s'annuler . Ce sont des modes prin
ipalement transverses et ils se manifestent pardes variations eulériennes de pression et de densité relativement faibles au 
ours des os
il-lations. La fréquen
e des modes g est fon
tion de l'ordre radial k de sorte que limk!1�k ! 0.� Le mode f ou en
ore le pseudo mode Kelvin. Il s'agit du mode d'ordre radial k = 0, saufpour le degré sphérique `=1 pour lequel il 
orrespond à l'ordre radial k = 1 (
as du Soleil,par exemple). C'est le mode non-radial dont les 
ara
téristiques se rappro
hent le plus de
elles d'un mode purement radial. Sa fréquen
e d'os
illation a une valeur 
omprise entre
elle des modes p et g de plus bas degré sphérique.1.4 Mé
anismes d'ex
itation et d'amortissement des modesAprès avoir présenté les 
ara
téristiques fondamentales des modes d'os
illation non-radiale,nous allons maintenant évoquer les deux mé
anismes prin
ipaux qui sont responsables de 
es pul-sations stellaires. Il s'agit du �-mé
anisme et du �-mé
anisme. Mais, auparavant, il faut introduireun 
ritère de stabilité de l'étoile par rapport à d'éventuelles pulsations.1.4.1 Stabilité de l'étoile fa
e aux pulsations stellairesDans une étoile, l'énergie s'éva
ue en général librement et 
almement grâ
e au gradient ther-mique qui s'établit du 
entre vers la surfa
e même si de petites perturbations aléatoires viennento

asionnellement 
ontrarier la �uidité de 
e �ux.L'équilibre persiste aussi longtemps que 
es perturbations (nées de deux for
es de rappel : lapression ou la gravité) s'estompent rapidement, leur amortissement étant provoqué par des phé-nomènes dissipatifs 
omme les pertes radiatives, l'intéra
tion ave
 la 
onve
tion, et
.Ces e�ets non-adiabatiques s'opposent e�
a
ement au mouvement des masses élémentaires os-
illantes ainsi qu'à la 
ompression (ou à l'expansion) lo
ale du milieu.Des grandeurs thermodynamiques telles que les dérivées de la température et de l'opa
ité a�e
tentl'équilibre lo
al. En général, si la matière stellaire est 
omprimée, sa température augmentelorsque son opa
ité diminue. Une température plus élevée a

roît la quantité de rayonnementqui doit s'éva
uer dans la matière environnante, alors qu'une opa
ité diminuée réduit l'e�
a
itéave
 laquelle le rayonnement est absorbé par l'environnement des masses os
illantes.23



Or, de la première loi de la thermodynamique, nous savons qu'une augmentation de température
ouplée à une perte de 
haleur implique que du travail est apporté à la masse élémentaire pen-dant l'expansion. De 
e fait, toute petite perturbation initiale sera rapidement amortie, 
haquemasse os
illante élémentaire ayant besoin de re
evoir du travail dans le 
as 
ontraire.Le fait qu'une région perde de la 
haleur lorsqu'elle est 
omprimée et en gagne lorsqu'elle sedilate 
onstitue un 
ritère fondamental de stabilité.Lorsque la situation inverse se présente et que du travail est fourni par les élements de masselors de la 
ompression et de l'expansion, des perturbations in�nitésimales peuvent alors prendrenaissan
e, s'ampli�er et se propager pour produire les variations lumineuses observées à la sur-fa
e des étoiles variables.L'étude de la stabilité d'un mode de pulsation donné est en dé�nitive un bilan énergétique globalopéré sur l'ensemble de la 
avité de propagation pour un mode stationnaire.1.4.2 le �-mé
anismeUne perturbation de luminosité dans l'étoile (par exemple due à la présen
e d'une 
oquilled'hélium en fusion nu
léaire) modi�e lo
alement la température. Cette modi�
ation perturbele taux de produ
tion d'énergie nu
léaire � et ainsi engendre une instabilité dans l'étoile (selonle pro
essus évoqué 
i-dessus). C'est le �-mé
anisme. Celui-
i est identique pour les pulsationsradiales et non-radiales, à la di�éren
e près que les e�ets du �-mé
anisme sont peu importantspour les pulsations radiales dans la mesure où l'amplitude de 
es os
illations est bien plus faibledans l'intérieur de l'étoile que dans son enveloppe.1.4.3 le �-mé
anismeSi l'opa
ité (�) augmente sous l'e�et de la 
ompression, le �ux de 
haleur est alors piégéplus e�
a
ement autour d'une masse élémentaire os
illante et don
 du travail est 
ommuniquéà l'environnement de 
ette masse. Par 
onséquent les régions de l'étoile où 
e phénomène seréalise sont en mesure de déstabiliser 
elle-
i. Ce moyen d'ex
iter les pulsations 
onstitue le �-mé
anisme.Une région de l'étoile pourra ex
iter une pulsation au moyen de 
e mé
anisme si la dérivée deson opa
ité satisfait la relation : ddr (�T + ���3 � 1) > 0 (1.9)ave
 �T = ( � ln�� lnT )� et �� = (� ln�� ln � )T (� est l'opa
ité, exprimée en 
m2=g)L'équation (1.9) est d'autant mieux satisfaite dans une étoile qu'un élément 
himique (hélium,hydrogène, et
) est partiellement ionisé. En parti
ulier, �T augmente généralement dans la partiela plus 
haude (la plus interne) d'une zone d'ionisation partielle et diminue dans sa partie la plusfroide (la plus extérieure).Ainsi, l'intérieur d'une zone d'ionisation peut ex
iter une pulsation alors que l'extérieur de 
ettemême zone peut au 
ontraire l'amortir. L'optimisation du �-mé
anisme 
onstitue le 
-mé
anisme.Physiquement, le 
-mé
anisme traduit la 
onversion d'une fra
tion du travail de la 
ompressionen ionisation plus avan
ée de l'espè
e 
himique 
onsidérée. Ce phénomène a tendan
e à 
ompri-mer davantage les parti
ules élémentaires, 
e qui favorise l'instabilité.La libération de 
ette énergie d'ionisation pendant l'expansion stimule à son tour la perturba-tion. Puisqu'elles surviennent simultanément, les instabilités résultant des e�ets de l'opa
ité etde l'ionisation sont appelées ��� 
�mé
anisme�.24



Deux 
onséquen
es importantes dé
oulent de 
e qui pré
ède :� les e�ets d'amortissement ou d'ex
itation des pulsations stellaires sont 
lairement non-adiabatiques puisqu'ils reposent sur un é
hange (gain ou perte) de 
haleur entre les massesos
illantes et leur milieu environnant. Ces e�ets ne peuvent don
 pas être pris en 
omptedans une modélisation adiabatique des pulsations d'étoiles variables� l'instabilité globale d'un mode de pulsation se manifeste seulement lorsque le travail produitpar les zones d'ex
itation dépasse 
elui e�e
tué par les régions d'amortissement que lapulsation ren
ontre sur un 
y
le 
omplet d'os
illation. Dans 
e 
as de �gure, le �ux d'énergiethermique peut générer un travail mé
anique, 
e travail étant ensuite 
onverti en pulsationsobservables à la surfa
e de l'étoile variable.1.5 In�uen
es diverses sur les modes de pulsation1.5.1 R�le de la rotation et des 
hamps magnétiquesLa rotationIn
lure la rotation dans la modélisation d'une étoile variable 
omplique sensiblement le pro-blème des pulsations non-radiales de l'étoile. Les 
ompli
ations induites par la rotation dé
oulentpour la plupart de la non-sphéri
ité de l'étoile, qui résulte à son tour de la for
e 
entrifuge. Ainsi,les éléments de masse dans une étoile à la fois variable et en rotation sont soumis, au 
ours deleurs os
illations, à deux for
es supplémentaires, en plus des for
es habituelles : la for
e 
en-trifuge et la for
e de Coriolis. On fait généralement l'hypothèse d'adiabati
ité lorsqu'on étudiel'in�uen
e de la rotation stellaire sur les pulsations et on 
onsidère aussi l'e�et de la rotation surles modes de pulsation dans le 
adre de l'approximation d'une rotation faible. De nombreusesétudes ont été entreprises (Ledoux, 1945 [63℄ ; Cowling & Newing, 1949 [27℄ ; Ledoux & Walraven,1958 [64℄ ; Chandrasekhar, 1972 [21℄) et ont toutes abouti à la 
on
lusion que la rotation a unea
tion stabilisatri
e sur les pulsations stellaires.La rotation a par ailleurs une a
tion importante et intéressante sur les modes de pulsation puis-qu'elle lève la dégéneres
en
e qui a�e
te le nombre azimuthal m des harmoniques sphériques. Ene�et, l'index harmonique sphérique m n'apparaît jamais dans les équations des os
illations desétoiles sphériques statiques. De 
e fait, les fréquen
es propres des os
illations non-radiales de 
esétoiles sont (2`+ 1) fois dégénérées pour 
haque mode. Dans une étoile en rotation, 
ette dégé-néres
en
e est entièrement levée : l'unique fréquen
e propre 
orrespondant à une valeur donnéede ` dans une étoile sans rotation se divise en (2`+ 1) sous-niveaux qui 
orrespondent 
ha
un àm = �`;�`+ 1; :::; ` � 1; `.Cette démultipli
ation des fréquen
es est symétrique (pour une rotation faible) autour de la fré-quen
e 
orrespondant à m = 0 (qui est équivalente à l'unique fréquen
e qui se manifeste pourune étoile sans rotation) et la di�éren
e de fréquen
e entre des sous-niveaux su

essifs augmenteave
 la vitesse de rotation de l'étoile (
ette division est quelque peu 
omparable par analogie àl'e�et Zeeman en physique quantique).L'expression analytique des fréquen
es démultipliées par la rotation peut s'é
rire : � = �0 + �0où �0 désigne la fréquen
e de l'unique mode obtenu en l'absen
e de rotation stellaire et �0 est leterme dû à la rotation tel que : �0 = �m� 
(1� C). La grandeur C dépend de la stru
ture del'étoile variable et des propriétés de ses os
illations adiabatiques. En règle générale, 0 � C � 1.L'expression exa
te de C a été obtenue par Ledoux et Walraven (1958) [64℄ dans le 
adre de25



l'approximation d'une rotation faible, elle se dé�nit ave
 le formalisme de 
es auteurs 
omme :C = R R0 �r2dr[2ab+ b2℄R R0 �r2dr[a2 + `(`+ 1)b2℄où a représente le dépla
ement élémentaire dans la dire
tion radiale et b le dépla
ement élémen-taire dans la dire
tion tangentielle. Il est intéressant de noter que, pour les modes g (
'est-à-direpour les modes dont la 
omposante de vitesse verti
ale est négligeable devant la 
omposante devitesse horizontale), ja(r)j << jb(r)j. Il en résulte que pour de tels modes : C � 1=[`(`+ 1)℄2.Les 
hamps magnétiquesDes éléments de masse élémentaire dans des étoiles ave
 
hamp magnétique sont sujets à desfor
es éle
tromagnétiques, en plus des for
es habituelles.Il semblerait que la présen
e d'un 
hamp magnétique ne lève que partiellement la dégénéres
en
esur le nombre azimuthal m (
ontrairement à la rotation qui e�e
tue une levée totale de la dégé-néres
en
e).En e�et, des os
illations non-radiales ave
 m 6= 0 
orrespondent à des ondes progressives azimu-thales dont la dire
tion du dépla
ement dépend du signe de m. Sous l'in�uen
e de la rotation, ladire
tion de propagation de l'onde est soit prograde soit rétrograde et ainsi le signe de m a une�et physique. Dans le 
as d'un 
hamp magnétique, si l'étoile non-variable est à symétrie axiale,il n'y a au
une distin
tion véritable entre +m et �m, 
'est-à-dire que seule la valeur absolue jmjimporte. La levée de la dégénéres
en
e n'est don
 que partielle.1.5.2 R�le de la 
onve
tionLorsqu'on 
onsidère les e�ets de la 
onve
tion sur les étoiles variables, on envisage en généraldeux aspe
ts de 
ette intéra
tion. Le premier porte sur la stru
ture statique de l'étoile et lese
ond 
on
erne l'in�uen
e de la 
onve
tion sur les pulsations elles-mêmes.Le premier e�et se traite en prin
ipe en utilisant la théorie de la longueur de mélange (
e qui estdis
uté à la �n de 
e Chapitre).On admet que 
'est, entre autres 
hoses, la 
onve
tion présente dans l'enveloppe de l'étoile quidélimite le bord rouge d'une bande d'instabilité (Baker et Kippenhahn, 1965 [1℄). Une faible zone
onve
tive serait su�sante pour mettre un terme aux os
illations sur le bord rouge d'une banded'instabilité (Deupree, 1977 [32℄). L'étude des e�ets de la 
onve
tion sur les pulsations est en
ours de développement (Goldrei
h & Wu, 1999 [44℄ [45℄ & 2001 [93℄).1.6 R�le et enjeux de l'astérosismologie1.6.1 Dé�nition de l'astérosismologieL'astérosismologie représente un outil d'investigation par sondage des intérieurs stellaires.C'est une te
hnique qui repose sur l'étude des modes d'os
illation radiale ou non-radiale. Dans
ette thèse, nous nous intéressons tout parti
ulièrement aux pulsations non-radiales des ZZ Ceti.En pratique, l'utilisation de la sismologie stellaire passe par la déte
tion et la mesure des 
ara
té-ristiques des modes propres d'os
illation des étoiles. On utilise leurs propriétés pour 
omprendrela stru
ture de l'intérieur des étoiles qui en sont le siège.2Ce résultat n'est pas spé
i�que aux naines blan
hes variables de la 
lasse des ZZ Ceti mais pour toute étoilevariable qui pulse selon des modes g. 26



La théorie de l'astérosismologie est bien 
onnue. Elle béné�
ie de développements déjà an
iensde la géophysique et de l'héliosismologie (astérosismologie qui étudie le Soleil). Cette théories'appuie sur la mé
anique et la thermodynamique et permet, en prin
ipe, de déduire la stru
turede l'étoile en interprétant son spe
tre de fréquen
e. Cette méthode est par ailleurs l'unique façonde 
onnaître la stru
ture interne des étoiles.1.6.2 Les prin
ipaux outils de l'astérosismologieDans les paragraphes qui suivent, nous présentons les prin
ipales te
hniques mises en oeuvrepar l'astérosismologie ainsi que les informations qu'elles nous apportent sur la détermination dela masse totale de l'étoile, sur la masse de son enveloppe externe, son taux de 
ontra
tion et savitesse de rotation, et
.L'espa
ement de période des modes g et la masse totale de l'étoile variableLes périodes d'un mode g de degré sphérique ` donné augmentent régulièrement lorsquel'ordre radial k 
roît. La raison en est que la for
e de rappel est proportionnelle à la masse totaledépla
ée et que 
ette masse diminue lorsque l'ordre radial augmente. Une for
e de rappel plusfaible implique une période plus longue (Cox, 1980 [30℄).Dans le 
as de modes g d'ordre radial k très élevé, on peut 
onsidérer que la longueur d'onderadiale quantique du mode est très inférieure aux di�érentes é
helles de distan
e sur lesquelles lesgrandeurs physiques signi�
atives varient lors d'un 
y
le de pulsation. Il est don
 possible de faireune �approximation asymptotique� qui 
onduit à une relation simple traduisant les périodes desmodes g 
onsidérés : Pk ' P0p`(`+ 1)(k + �) k >> ` (1.10)L'équation (1.10) fait intervenir Pk (la période du mode g d'ordre radial k élevé 
onsidéré) et P0est une 
onstante qui est fon
tion de la stru
ture globale de l'étoile variable.Kawaler (1987) [53℄ a montré que 
ette 
onstante dépend essentiellement de la masse totale del'étoile (P0 /M?). En�n, la 
onstante supplémentaire � est 
onsidérée 
omme faible et sa valeurexa
te dépend des 
onditions limites et don
 de la stru
ture interne de l'étoile .Cette équation montre que les modes de pulsation de degré ` 
onstant et d'ordres radiaux élevésdoivent présenter des périodes 
onsé
utives identiquement espa
ées entre elles.Ces modes doivent former une séquen
e qui repose sur un espa
ement de période fondamental�P = P0=p`(`+ 1).Lorsqu'on parvient à identi�er 
et espa
ement de période (�P ) dans la Transformée de Fourier(en périodes) de la 
ourbe de lumière d'une étoile variable, on le 
ompare à 
elui fourni par desmodèles pour retrouver la stru
ture interne de l'étoile. En parti
ulier, �P renseigne ave
 unebonne pré
ision sur la masse totale de l'étoile variable sondée.Le piégeage des modes et la masse de l'enveloppe externe de l'étoileDans le 
as idéal d'une étoile homogène ayant une 
omposition 
himique uniforme, les pé-riodes de modes g d'ordres radiaux élevés doivent présenter un espa
ement de périodes 
onstantentre elles. Or, les naines blan
hes ont une 
omposition 
himique strati�ée, ave
 un 
oeur dégé-néré de 
arbone (ou éventuellement de C+O), et des 
ou
hes externes 
omposées d'hélium et/oud'hydrogène. Cette vision quelque peu globale peut être pré
isée : il y a les DA ave
 un 
oeur deC/O, une 
ou
he d'He et une enveloppe super�
ielle d'H ; les DB ave
 la même stru
ture maisdépourvues d'H et les PG 1159 qui possèdent un 
oeur C/O et une enveloppe He+C+O (+N27



à l'état de tra
es pour 
ertaines d'entre elles). La 
ondition sur laquelle repose la simpli�
ationasymptotique n'est plus respe
tée au niveau des zones de transition puisque le poids molé
ulairemoyen � 
hange plus rapidement que la fon
tion d'onde d'ordre k le plus élevé (phénomène de���gradient�). Par ailleurs, 
es fortes variations de la 
omposition 
himique de l'étoile induisentdes gradients, également 
onséquents, dans la densité de l'étoile, 
e qui a pour e�et d'entraînerlo
alement des 
hangements rapides dans les fréquen
es 
ara
téristiques N et S`.Ces variations au niveau des fréquen
es de Lamb et de Brunt-Väisälä sont à l'origine d'un phé-nomène appelé piégeage des modes. En e�et, l'amplitude de la fon
tion propre des modes quiprésentent des noeuds au niveau des zones de transition 
himique de l'étoile post-AGB est for-tement réduite en-deçà de 
ette zone de dis
ontinuité 
ar le mode se ré�é
hit essentiellement etseule une faible fra
tion de son amplitude est transmise en-deçà de la zone de dis
ontinuité.Les modes 
orrespondants sont quali�és de modes piégés (dans l'enveloppe externe, au-dessusde la zone de dis
ontinuité 
himique) et leur période est di�érente de 
elle qu'ils devraient avoirdans le 
adre de l'approximation asymptotique d'après l'équation (1.10).Les modes qui suivent un mode piégé présentent des noeuds qui se situent au-delà de la zone dedis
ontinuité et leur période se rappro
he de l'expression analytique de l'équation (1.10).Ce 
y
le de va et vient autour de l'espa
ement de période moyen est 
onnu sous le nom detrapping 
y
le (Brassard et al., 1992 [13℄ ; Bradley, 1994 [9℄). Le trapping 
y
le dépend de laprofondeur de la zone de transition de la 
omposition 
himique responsable du piégeage. Plus ladis
ontinuité est profonde dans l'étoile, plus 
ourt est le 
y
le de piégeage.La modélisation nous permet de lo
aliser l'empla
ement de la zone de dis
ontinuité et don
 de
onnaître ave
 pré
ision l'épaisseur (don
 la masse) des 
ou
hes externes de l'étoile.Winget et al. (1981) [87℄ ont suggéré que le piégeage des modes pourrait fournir un mé
anismenaturel de séle
tion pour les modes des étoiles ZZ Ceti et que 
e dernier pourrait être responsablede la séle
tion d'un faible nombre de pulsations parmi l'ensemble des modes g potentiellementobservables. Ils remarquèrent que quelques modes de naines blan
hes (strati�ées 
himiquement)résonent ave
 l'épaisseur de la 
ou
he d'hydrogène, 
e qui a pour e�et de ré�é
hir l'énergie del'onde de l'os
illation 
orrespondante au niveau de l'interfa
e H/He : 
es modes se retrouventdon
 piégés dans la �ne 
ou
he extérieure d'hydrogène. Les modes piégés ont en outre les taux de
roissan
e les plus élevés, 
e qui suppose que 
e sont eux qui ont la plus forte probabilité d'êtreobservés à la surfa
e des naines blan
hes variables.Toutefois, le fait que les modes de plus grande amplitude observés ne 
orrespondent pas né
essai-rement à des modes piégés (
e qui se véri�e par la modélisation et le 
al
ul de l'énergie 
inétiquepour les modes du modèle retenu ; 
e qui sera expli
ité par la suite), 
e mé
anisme de séle
tionne semble pas universel ; il y a de nombreux 
ontre-exemples 
omme RXJ 2117+3412 (Noyau deNébuleuse Planétaire Variable)Les modes piégés se 
ara
térisent aussi par des espa
ements plus 
ourts par rapport aux modesvoisins dans une séquen
e de modes de degré ` 
onstant et d'ordres k 
roissants.L'espa
ement de périodes �P en fon
tion de P est un diagnosti
 important pour le piégeage desmodes, les minima de �P traduisant dire
tement les modes piégés.En outre, l'espa
ement de période entre modes piégés dépend dire
tement de la position, au seinde l'étoile, de l'interfa
e H/He (et par 
onséquent de l'épaisseur de la 
ou
he d'H). Plus 
ette
ou
he est min
e, plus 
et espa
ement de période entre modes piégés est important (Brassardet al., 1991) [12℄. En résumé, Brassard et al. (1991) [12℄ ont démontré que, toutes 
hoses étantégales par ailleurs, l'espa
ement de période entre modes piégés s'a

roît lorsque :� la masse totale de l'étoile diminue � la Teff de l'étoile diminue� la masse de l'enveloppe d'hydrogène diminue � l'e�
a
ité 
onve
tive augmente.28



Propriétés physiques du piégeage des modesPour rendre 
ompte physiquement du phénomène de piégeage des modes, il faut tout d'abord
onsidérer la fréquen
e de Brunt-Väisälä exprimée sous la forme suivante :N2 = g2�P �T�P (rad �r+B)ave
 B = �1�T (� lnP� lnY )�;T :(d lnYd lnP ) où Y désigne l'abondan
e d'hélium en fra
tion de masse.B traduit la 
ontribution du gradient de la 
omposition 
himique dans l'expression de la fré-quen
e de Brunt-Väisälä.Dans les étoiles naines blan
hes, B ! 0 et ne devient véritablement non-négligeable qu'au niveaudes interfa
es H/He et He/C. Ce terme B a pour e�et de modi�er brusquement l'aspe
t delogN2 = f [log(1� M(r)M? ℄. Cette rapide modi�
ation est à l'origine des propriétés de �ltrage et deséle
tion des modes ; une zone 
onve
tive introduit un puits alors qu'une dis
ontinuité 
himiqueentraîne un pi
 dans le pro�l de N2.En 
on
lusion, le phénomène de piégeage des modes peut s'opérer dès lors que N2 varie rapide-ment dans le 
as d'une zone 
onve
tive ou d'une interfa
e 
himique par exemple.En outre, un mode piégé est moins amorti qu'un mode ordinaire pusique l'amortissement in-tervient dans le 
oeur des naines blan
hes 
'est-à-dire dans des régions où l'amplitude de leurfon
tion propre est sensiblement diminuée par rapport à 
elle des autres modes. Ce
i renfor
een
ore l'e�et de séle
tion et suggère à nouveau que les modes observés à la surfa
e des étoilesvariables seraient préférentiellement des modes piégés.Par ailleurs, lorsque la masse d'hydrogène d'une ZZ Ceti augmente, l'étoile perd progressivementson aptitude à séle
tionner les modes piégés 
ar la di�éren
e d'énergie 
inétique entre les di�é-rents modes diminue (
e qui sera exposé en détail au Chapitre 2).Aussi, si le spe
tre de période d'une ZZ Ceti met en éviden
e la présen
e de modes piégés, il estprobable que l'étoile ne possède pas une 
ou
he d'H épaisse.Cara
térisation des modes piégés selon le formalisme de Dziembowski :En termes de variables de Dziembowski (1971) [34℄, l'énergie 
inétique d'un mode dépendde la 
omposante y1 (qui traduit les dépla
ements dans la dire
tion radiale) et de la 
omposantey2 (qui mesure les dépla
ements transverses) de la fon
tion propre du mode. Dans les nainesblan
hes, le dépla
ement total est largement dominé par les dépla
ements horizontaux, 
e quiimplique que l'énergie 
inétique d'un mode est essentiellement gouvernée par le 
omportementde y2. Pour un modèle donné et pour une valeur de ` �xée, les noeuds de y1 et de y2 se dépla
entvers la surfa
e de l'étoile lorsque l'ordre radial k augmente.En outre, un noeud donné de y1 se situe toujours au-dessus du noeud de y2 qui lui 
orrespond.Cela nous permet de dé�nir une 
ondition de piégeage d'un mode : "pour un mode donné, si la
omposante radiale (y1) de la fon
tion propre présente un noeud juste au-dessus de l'interfa
eH/He et, qu'au même instant, le noeud de la 
omposante tangentielle (y2) de la fon
tion proprequi lui 
orrespond se situe juste au-dessous de 
ette même interfa
e, on peut alors 
onsidérer quele mode est piégé dans la 
ou
he d'hydrogène." (Brassard et al., 1991 [12℄).Modes piégés et énergie 
inétique :Comme nous venons de l'évoquer, un mode piégé est moins amorti qu'un mode ordinaire, 
e29



qui a une in
iden
e sur son énergie 
inétique, qui s'exprime 
omme : E
 = 12�2 RV jÆrj2�dV où� désigne la fréquen
e propre, V le volume total, � la densité et Ær le dépla
ement lagrangien.Brassard et al. (1991) [12℄ ont montré qu'un mode piégé peut être déte
té grâ
e à la valeur deson énergie 
inétique.En e�et, lors d'une représentation graphique du period spa
ing �P , les minimalo
aux de la 
ourbe �P vs. P qui 
orrespondent à des minima lo
aux de la valeurde l'énergie 
inétique traduisent que le mode 
orrespondant est un mode piégé.Nous illustrons 
ette propriété à l'aide de deux exemples.Nous avons modélisé une ZZ Ceti de masseM? = 0:55 M� ave
M(H)=M? = 10�10, Teff=11430 Ket M(He)=M? = 10�4. Nous avons 
al
ulé ses modes de pulsation adiabatiques de degré sphé-rique ` = 1 puis ` = 2. La des
ription du sous-programme de 
al
ul des os
illations adiabatiquessera exposée dans le Chapitre 3. Nous avons ensuite évalué l'énergie 
inétique 
orrespondant à
ha
un de ses modes de pulsation puis nous avons représenté graphiquement E
 vs. P et �P vs.P pour 
haque valeur de `.Les modes de pulsation sont exprimés dans la Table 1-1 pour le degré sphérique `=1 et dans laTable 1-2 pour le degré `=2 ; les périodes étant arrondies à la se
onde près.La Fig. 1.2 représente l'énergie 
inétique des modes en fon
tion de leur période respe
tive pourle degré sphérique `=1, la Fig. 1.4 pour le degré `=2 ; la Fig. 1.3 traduit la variation du periodspa
ing en fon
tion de la période des modes pour le degré sphérique `=1 et la Fig. 1.5 pour ledegré `=2.Table 1-1. Périodes et énergie 
inétique asso
iée des modes de degré `=1 pour un mo-dèle de masse M? = 0:55M� ave
 M(H)=M? = 10�10, M(He)=M? = 10�4 et Teff=11430 Kk 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14 15P (s) 393 445 507 588 649 704 742 811 866 917 1011 1075 1133�P (s) 69 52 62 81 61 55 38 69 55 51 94 64 58logE
in 46.8 45.6 45.0 44.5 43.3 42.5 42.0 42.9 42.9 43.0 42.9 42.6 42.5k 16 17 18 19 20 21P(s) 1219 1276 1340 1384 1444 1515�P (s) 86 57 64 44 60 71logE
in 41.9 41.2 40.8 41.3 41.6 41.5Table 1-2. Périodes et énergie 
inétique asso
iée des modes de degré `=2 pour un mo-dèle de masse M? = 0:55M� ave
 M(H)=M? = 10�10, M(He)=M? = 10�4 et Teff=11430 Kk 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13P (s) 132 190 249 279 305 350 383 409 429 477 511 545 586�P (s) �� 58 59 30 26 45 33 26 20 48 34 34 41logE
in 47.7 46.8 45.4 45.1 44.8 43.8 42.8 42.0 41.6 42.4 42.4 42.9 42.5
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k 14 15 16 17 18 19 20 21 22 23 24 25 26P (s) 628 659 706 738 775 806 839 876 914 961 985 1034 1062�P (s) 41 31 47 32 37 31 33 37 38 47 24 49 28logE
in 42.1 42.3 41.4 40.8 40.4 41.0 41.3 41.1 41.4 41.2 40.9 40.4 40.3k 27 28 29 30 31 32 33 34 35 36 37 38P (s) 1098 1135 1169 1227 1262 1300 1330 1369 1405 1432 1474 1512�P (s) 36 37 34 58 35 38 30 39 36 27 42 38logE
in 40.7 41.0 41.2 41.1 41.2 41.3 40.6 40.5 40.8 41.0 41.3 41.1La 
omparaison des minima lo
aux montre que le spe
tre de période des pulsations du modèleprésente des modes piégés, tant pour le degré sphérique ` = 1 que pour le degré ` = 2 ; parexemple le mode de degré `=1 et d'ordre k=9 de période 742 s et d'énergie 
inétique logE
=42.0ou en
ore le mode de degré `=2 et d'ordre k=9 de période 429 s et d'énergie 
inétique logE
=41.6.Nous reviendrons sur 
e point important qu'est l'énergie 
inétique des modes dans le Chapitre 2.Le �rotational splitting� et la vitesse de rotation de l'étoileComme nous l'avons évoqué, la rotation lève la dégénéres
en
e qui a�e
te l'index azimuthalm de l'harmonique sphérique Y m` en permettant à des modes d'un même multiplet, asso
iés àdes valeurs de m non identiques, de présenter des fréquen
es di�érentes. La rotation produit uneséparation ��ne� des fréquen
es d'os
illations d'un multiplet 
omparable à la stru
ture �ne de

Fig. 1.2 � Energie 
inétique vs. Période (pour les modes de degré `=1) pour un modèle de masseM? = 0:55M� ave
 M(H)=M? = 10�10, M(He)=M? = 10�4 et Teff=11430 K31



Fig. 1.3 � Period Spa
ing vs. Période (pour les modes de degré `=1) pour un modèle de masseM? = 0:55M� ave
 M(H)=M? = 10�10, M(He)=M? = 10�4 et Teff=11430 K

Fig. 1.4 � Energie 
inétique vs. Période (pour les modes de degré `=2) pour un modèle de masseM? = 0:55M� ave
 M(H)=M? = 10�10, M(He)=M? = 10�4 et Teff=11430 K32



Fig. 1.5 � Period Spa
ing vs. Période (pour les modes de degré `=2) pour un modèle de masseM? = 0:55M� ave
 M(H)=M? = 10�10, M(He)=M? = 10�4 et Teff=11430 Kl'e�et Zeeman des raies spe
trales atomiques. Pour 
e faire, la rotation augmente la fréquen
edes 
omposants à m < 0 du multiplet et la diminue pour les 
omposants à m > 0 par rapport àla fréquen
e du mode à m = 0 qui n'est pas altérée.Comme, pour ` donné, il existe (2` + 1) valeurs possibles de m, des modes de degré sphérique` = 1 
orrespondent à des triplets, de degré ` = 2 à des quintuplets, et
.La séparation en fréquen
e, Æf , qui s'observe entre 2 pi
s de la Transformée de Fourier de nombresm 
onsé
utifs dépend dire
tement de la période de rotation de l'étoile :Æ�k` = 
�1rot � (1� Ck;`) (1.11)ave
, 
omme souligné plus haut, Ck;` � [`(`+1)℄�1 pour des naines blan
hes variables (Bri
khill,1975 [16℄). A partir de 
ette équation (1.11), il est alors possible de déduire la période de rotationde l'étoile si l'on parvient à identi�er le degré ` des modes étudiés (par exemple à partir du nombrede 
omposants du multiplet), 
e qui ne serait pas fa
ile à réaliser si tous les modes de di�érentsdegrés ` et nombres m se retrouvaient simultanément dans le spe
tre de l'étoile !On n'observe généralement pas les modes de degré ` > 2 dans les spe
tres d'étoiles nainesblan
hes. En e�et, lorsque le degré ` 
roît, les lignes nodales à la surfa
e de l'étoile augmentent etles régions, brillantes ou sombres, de 
haque 
�té de 
es lignes tendent à s'annuler mutuellementlorsqu'on les observe à très grande distan
e (e�et de moyenne géométrique). De 
e fait, onn'observe que le 
hangement de luminosité totale de l'étoile intégrée sur la totalité de sa surfa
evisible, 
e qui rend les modes de degré ` élevé indéte
tables (Dziembowski, 1977 [35℄).33



Le 
hangement de période sé
ulaire et le taux de 
ontra
tion de l'étoileLorsque les étoiles variables évoluent, la période des modes de pulsation varie 
onsé
utive-ment au 
hangement de leur stru
ture. Cette mesure de dP=dt ( 
P) est utilisée pour 
ontraindrele temps 
ara
téristique d'évolution des étoiles. En e�et, le refroidissement du noyau de l'étoilevariable d'une part et la 
ontra
tion des 
ou
hes extérieures d'autre part vont provoquer l'aug-mentation des périodes de pulsation. Le taux ( 
P) ave
 lequel les périodes de pulsation 
hangentfournit une mesure des é
helles de temps de refroidissement. En outre, la mesure de 
e tauxpermet de déterminer le nombre atomique moyen de la matière stellaire présente dans le 
oeurde l'étoile, lorsqu'on 
onnaît sa masse et sa Teff .Les valeurs issues des modèles mettent en éviden
e plusieurs 
ara
téristiques générales :� 
P a tendan
e à augmenter ave
 la période des pulsations� les modes piégés ont des valeurs de 
P plus faibles que les autres 
ar leurs fon
tions propresdépendent de la profondeur de la zone de transition 
oeur/enveloppe, profondeur qui variegraduellement par rapport aux é
helles de temps de l'évolution stellaire.Cependant, 
es 
hangements de périodes sont si faibles qu'ils né
essitent des observations sur lelong terme (par exemple, étude du 
P de G117 B15A par Kepler et al.). De plus, l'étude du 
Pimplique que l'étoile présente des pulsations stables et 
omplètement résolues.
1.6.3 Con
lusionL'astérosismologie o�re di�érents outils qui permettent d'obtenir des informations �ables etpré
ises sur la stru
ture interne des étoiles variables :� le �period spa
ing� entre les modes renseigne sur la masse totale de l'étoile observée� le �trapping 
y
le� apporte des 
ontraintes sur la masse de l'enveloppe externe de l'étoile� le �rotational splitting� lève la dégénéres
en
e sur l'index azimuthal m et permet de dé-duire la vitesse de rotation de l'étoile� le taux de variation de la période ( 
P) renseigne sur la vitesse de 
ontra
tion de l'étoile(liée au temps de 
ontra
tion des 
ou
hes extérieures de l'étoile déterminé à partir desmodes piégés), sur le temps de refroidissement du noyau dégénéré (à partir des modes nonpiégés dans l'enveloppe externe de l'étoile) et permet de mieux 
ontraindre les modèles,notamment 
eux des progéniteurs des étoiles observées en o�rant une 
alibration du temps
ara
téristique d'évolution.Con
ernant les ZZ Ceti, le premier aspe
t (temps de 
ontra
tion de l'enveloppe d'hydro-gène) est négligeable. 34



1.7 Traitement mathématique du problème des pulsations non-radiales1.7.1 Linéarisation des équations fondamentalesPrin
ipe et obje
tifs de la linéarisation des équations des pulsations stellairesLes équations fondamentales que nous avons expli
itées au début de 
e Chapitre forment unsystème d'équations di�érentielles non-linéaires dont les solutions exa
tes ne peuvent générale-ment être 
onnues que dans des 
as de �gure sans intérêt et, de toute façon, irréalistes.Si, néanmoins, une solution parti
ulière (que nous appelerons solution �non perturbée� ou solu-tion �à l'équilibre�, un système à l'équilibre étant 
onsidéré par ailleurs 
omme invariant dansle temps) de 
e système est 
onnue, il est alors possible de re
her
her d'autres solutions, dites�perturbées�, qui di�èrent de la solution à l'équilibre de façon in�me.Puisque 
es deux solutions ne se di�éren
ient l'une de l'autre que très légèrement, alors 
haquevariable physique intervenant dans la solution perturbée peut s'exprimer 
omme la somme de
ette variable 
orrespondant à la solution non perturbée augmentée d'un petit terme 
orre
tif(dénommé petite variation ou petite perturbation). Pour obtenir une équation linéarisée, il fauttout d'abord é
rire l'équation pour l'état d'équilibre (par 
onvention on note généralement ave
un indi
e 0, par exemple P0 pour la pression, les grandeurs physiques 
orrespondant à 
et étatnon perturbé) puis pour l'état perturbé (ave
 les variables é
rites en fon
tion des variables àl'équilibre, par exemple : P = P0+P 0 pour la pression). Sa
hant que les équations sont véri�éesà l'état d'équilibre et que les dérivées temporelles (�=�t) de 
et état d'équilibre sont nulles, onpeut opérer un jeu de substitution et de simpli�
ation dans les équations perturbées. En�n, ilsu�t de négliger les perturbations d'ordre supérieur à 1 ainsi que d'éventuels produits de 
esperturbations. On aboutit ainsi, après 
al
uls, à un système d'équations di�érentielles linéairesdont les solutions traduisent le 
omportement des variations spatiales et temporelles des variablesphysiques, à 
ondition que soient fournies des 
onditions limites.Linéariser les équations des pulsations stellaires présente l'avantage de fournir un système d'équa-tions linéaires, 
e qui fait que l'on peut alors leur appliquer des pro
édures mathématiques pourestimer numériquement leurs solutions 
'est-à-dire pour évaluer les variations des grandeurs phy-siques mises en jeu.Expression des équations de 
onservation linéariséesAve
 la méthode énon
ée 
i-dessus, les équations de 
onservation de la masse, du moment etde l'énergie s'expriment respe
tivement sous forme linéarisée de la manière suivante :1. ��0�t +r(�0v) = 02. �0�v�t +rP 0 + �0r 0 + �0r 0 = 0(si l'on fait l'approximation de Cowling, le terme �0r 0 disparaît)3. �0T0 ��t(S0 + �rS0) = rF �rF 0(ave
 F0 = �K0rT 0 �K 0rT0 et K = 4a
3��T 3)35



1.7.2 Problème des 
onditions limitesComme nous l'avons évoqué, on ne peut pas e�e
tuer de résolution numérique des équationslinéarisées si l'on ne dispose pas de 
onditions aux limites de l'étoile, 
'est-à-dire au 
entre (àr=0) et à la surfa
e (à r=R).1. A la surfa
e de l'étoileA la surfa
e d'une étoile sphérique, on admet généralement que la pression devient éva-nes
ente : P=0 à r=R. Cette assertion implique que la variation lagrangienne de pressions'annule également à la surfa
e : ÆP = 0. Par 
ontre, a�n d'éviter des singularités de 
al
ul,il faut admettre que ÆP=P reste �ni partout dans l'étoile et en parti
ulier à sa surfa
e.Nous avons don
 deux 
onditions limites pour la surfa
e de l'étoile : P=0 et ÆP = 0 (ave
ÆP=P <1)2. Au 
entre de l'étoileLes grandeurs g, d�=dr et dP/dr sont toutes proportionnelles à r au voisinage du 
entred'une étoile sphérique (Cox, 1979 [29℄) alors que �, P et �1 s'appro
hent d'une valeur �nielorsque r! 0.De 
es 
onsidérations, il résulte que ÆP / r` et Æ� / r` au 
entre de l'étoile, ` étant ledegré sphérique du mode 
onsidéré (Cox, 1979 [29℄).Nous obtenons alors deux 
onditions limites pour le 
entre de l'étoile.Nous disposons ainsi au total de quatre 
onditions limites (deux au 
entre et deux à la surfa
e) quisont né
essaires et su�santes pour entreprendre la résolution numérique du système d'équationsdi�érentielles linéarisées.1.7.3 La résolution du système d'équations di�érentielles linéarisées 
ommeun problème de valeurs propresDe la forme des équations des pulsations stellaires il ressort que la valeur absolue de l'ampli-tude de la pulsation � est une grandeur arbitraire (
ar si � est solution alors A� l'est aussi, ave
A grandeur réelle quel
onque). La 
onstante d'intégration qui reste peut s'utiliser pour satisfairel'une des deux 
onditions limites que l'on impose au 
entre ou à la surfa
e. L'unique paramètrelibre restant est �, fréquen
e angulaire de pulsation. Sa valeur peut varier tant que la 
onditionlimite restante est satisfaite.Ainsi, seules quelques fréquen
es propres �0; �1; et
 (et leurs fon
tions propres 
orrespondantes�0; �1; et
) satisfont les 
onditions limites à la surfa
e et au 
entre et don
 peuvent éventuellementexister. Déterminer les fréquen
es de pulsation �k revient don
 à résoudre un problème de valeurspropres.1.7.4 Choix de la version de la théorie de la longueur de mélange pour le
al
ul des pulsationsNous dis
utons i
i le 
hoix de la version de la théorie de la longueur de mélange la mieuxadaptée pour modéliser une étoile ZZ Ceti.Rappels sur les di�érentes versions de la théorie de la longueur de mélange (MLT)Il existe trois versions de la théorie de la longueur de mélange, qui visent à rendre 
omptenumériquement de l'e�
a
ité de la 
onve
tion au niveau de l'enveloppe des naines blan
hes : la36



ML 1 (Böhm-Vitense, 1958 [6℄), la ML 2 (Böhm & Cassinelli, 1971 [7℄) et la ML 3 (de Loore, 1970[31℄). Les di�éren
es quantitatives entre 
es 3 versions de la théorie de la longueur de mélangeviennent des 
onstantes numériques a, b et 
 qui interviennent dans les équations de la vitessemoyenne d'un élément 
onve
tif, du �ux 
onve
tif moyen et de l'e�
a
ité de la 
onve
tion (dansun milieu sans sour
e d'énergie) (Cox et Giuli, 1968 [28℄) :v2 = a `2gQ(r�r0)Hp ; F
 = b �vCpT`(r�r0)Hp ; � = r�r0r0 �rad = Cp�2`v�
 �T 3 :� la version 1 (ML1) implique : a = 1=8 , b = 1=2 et 
 = 24� la version 2 (ML2) : a = 1 , b = 2 et 
 = 16� la version 3 (ML3) : 
oe�
ients identiques à 
eux de la version 2 mais ave
 une e�
a
ité
onve
tive a

rue : � = H̀p = 2 (� = 1 pour les versions ML1 et ML2), Hp = P=�g estl'é
helle de hauteur de pression.In�uen
e du 
hoix de l'e�
a
ité 
onve
tive sur la détermination des paramètresstellaires des étoiles DA variablesDans la mesure où les étoiles DAV se situent dans un domaine de Teff où la 
onve
tion joueun r�le essentiel dans l'enveloppe stellaire, le 
omportement des modes de pulsation dans 
esétoiles variables doit dépendre signi�
ativement de l'e�
a
ité de la 
onve
tion, 
'est-à-dire de laversion de la théorie de la longueur de mélange.Bergeron et al. (1991) [2℄ ont mené des études 
omparatives a�n de déterminer l'impa
t duparamétrage de la MLT sur di�érents paramètres stellaires. Leur analyse a révélé que les �uxabsolus, les indi
es de 
ouleur et les largeurs de raies équivalentes sont très sensibles à l'e�
a
ité
onve
tive dans le domaine de Teff 
ompris entre 8 et 15 kK, ave
 une sensibilité maximaleautour de 13 kK.Les e�ets de la 
onve
tion se manifestent de plusieurs manières :� dans les analyses photométriques, le 
hoix d'une 
onve
tion plus e�
a
e 
onduit à unegravité de surfa
e plus faible� augmenter l'e�
a
ité 
onve
tive entraîne des �ux émergents plus importants dans l'optiqueet don
, pour une V-magnitude donnée, à une estimation du rayon plus petite (soit unemasse et une gravité de surfa
e plus élevées)� augmenter l'e�
a
ité 
onve
tive peut a�e
ter la détermination de la masse totale de l'étoilejusqu'à hauteur de 11 % (passage de la ML1 à la ML3).Par 
onséquent, le 
hoix de la version de la MLT 
onditionne grandement la valeur des paramètresstellaires de l'étoile et doit être 
onsidéré ave
 soin.Détermination de la MLT la mieux adaptéeBergeron et al. (1995) [4℄ ont 
her
hé à paramétriser la valeur de � en appliquant à leursmodèles de DAV 
ha
une des versions de la MLT. Ils ont démontré que 
'est la version ML2de la théorie de la longueur de mélange, a�e
tée d'un 
oe�
ient �=0.6, qui permet la meilleure37



adéquation entre les modèles et les données observationnelles dans les domaines suivants : log g,masse de l'étoile, indi
es de 
ouleur, Teff optique et UV, et
.Ce sont don
 les paramètres a, b et 
 de la ML2 et le rapport �=0.6 que nous avons retenus pournos modélisations d'étoiles ZZ Ceti.
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Chapitre 2Energie 
inétique des modes depulsation2.1 Considérations théoriques générales2.1.1 Intérêt du 
al
ul de l'énergie 
inétiqueComme nous l'avons pré
isé dans le Chapitre 1, l'énergie 
inétique des modes de pulsationd'une étoile ZZ Ceti est un élément utile pour identi�er les modes piégés ainsi que les modes 
on�-nés, respe
tivement au-dessus et en-deçà d'une zone de dis
ontinuité 
himique. En parti
ulier,Brassard et al. (1992) [14℄ ont démontré, par l'étude de l'énergie 
inétique des modes de pulsation(de degrés sphériques `=1, `=2 et `=3) 
al
ulés pour des modèles d'étoiles DAV aux paramètresstru
turels très variés, que 
elle-
i 
onstitue un très bon indi
ateur du phénomène de piégeagedes modes. Pour 
omprendre 
omment l'énergie 
inétique (E
 = 12�2 RV jÆrj2�dV ) révèle le pié-geage/
on�nement des modes de pulsation par rapport à une zone de dis
ontinuité 
himique, ilsu�t de réaliser que les modes piégés, prin
ipalement dans l'enveloppe d'H de l'étoile, doiventprésenter des amplitudes systématiquement plus faibles que 
elles des autres modes en-deçà de
ette dis
ontinuité. Il en dé
oule que la 
ontribution à l'intégrale dé�nissant l'énergie 
inétiquedes modes est plus faible dans la portion de l'étoile située sous la dis
ontinuité 
himique pourles modes piégés que pour les autres modes.Par 
onséquent, les modes piégés au-dessus de la zone de dis
ontinuité 
himique ont une énergie
inétique (normalisée) inférieure à 
elle des modes ordinaires. De la même façon et en suivant unraisonnement analogue, on peut a�rmer que les modes 
on�nés sous 
ette dis
ontinuité doiventposséder une énergie 
inétique (normalisée) supérieure à 
elle des modes "normaux".Ainsi, dans un diagramme représentant l'énergie 
inétique (en ordonnée) en fon
tion de la périodedes modes (en abs
isse), un mode piégé (dans l'enveloppe de l'étoile) se traduit par un minimumlo
al dans le graphe alors qu'un mode 
on�né (sous l'enveloppe de l'étoile) se 
ara
térise par unmaximum lo
al.Par exemple, en reprenant le modèle introduit au Chapitre 1 pour lequel M?= 0:55 M� ave
log q(H)= -10, log q(He)= -4, Teff= 11430 K et ses périodes 
al
ulées pour le degré sphérique` = 2, le diagramme log (E
) vs. P présente des minima et maxima lo
aux, qui traduisent res-pe
tivement les modes piégés et 
on�nés par rapport aux deux dis
ontinuités de la 
omposition
himique de l'étoile. En outre, d'après les valeurs numériques issues de la modélisation, il estpossible de s'assurer que 
ette étoile présente réellement deux dis
ontinuités dans le gradient desa 
omposition 
himique.La Fig. 2.1 est une représentation graphique du gradient de la 
omposition 
himique en fon
tion39



de logQ (Q désigne la masse réduite de l'étoile).Cette 
ourbe met en éviden
e deux dis
ontinuités. La première intervient à logQ= -10 et elle
orrespond à la transition entre l'enveloppe d'H et la 
ou
he d'He. La se
onde se manifeste àlogQ= -4 et traduit la transition entre la 
ou
he d'He et le 
oeur dégénéré : la base de la 
ou
hed'He ren
ontre le sommet du 
oeur 
arboné.Il est aussi très important de noter les di�éren
es quantitatives qui existent entre les 2 pi
s de
ette 
ourbe : le pi
 
orrespondant à la dis
ontinuité He/C est sensiblement moins pronon
éque 
elui qui délimite la transition entre l'H et l'He. Ce
i va avoir des réper
ussions très impor-tantes sur l'e�
a
ité du piégeage opéré par 
ha
une des deux dis
ontinuités 
himiques, 
e quisera dis
uté par la suite.En�n, l'intensité de 
es deux pi
s de dis
ontinuité dépend également de la masse de l'étoile : plusl'étoile est massive et plus le pro�l du gradient de la 
omposition 
himique est piqué au niveaudes 2 interfa
es H/He et He/C.Nous allons maintenant envisager le pro�l de l'énergie 
inétique des modes de pulsation en fon
-tion de leur période respe
tive. Le graphe de la Fig. 2.2 (identique à la Fig. 1.3) indique que lemode 
orrespondant à P= 429 s, pour lequel log(E
)= 41.5, est un mode piégé, de même quele mode de période P= 775 s, ave
 log(E
)= 40.3, ou en
ore 
elui de période P= 1062 s, ave
log(E
)=40.3 (voir Table 1-2).De la même façon, le mode de période P= 545 s, d'énergie 
inétique égale à log(E
)= 42.9, estun mode 
on�né (ainsi que 
elui de période P= 921 s et d'énergie 
inétique log(E
)=41.4).Les pro�ls de log(E
) vs. P varient aussi de façon qualitative en fon
tion de nombreux para-mètres. Ces variations peuvent être mises à pro�t pour déduire 
ertaines 
ara
téristiques stru
-turelles de l'étoile, grâ
e en parti
ulier aux diagrammes log(E
) vs. P et �P vs. P .

Fig. 2.1 � Gradient de la 
omposition 
himique en fon
tion de la masse réduite Q pour un modèlede masse M?=0.55 M�, Teff=11430 K, q(H)=10�10 et q(He)=10�440



Fig. 2.2 � Energie 
inétique vs. Période (pour les modes de degré ` = 2) pour un modèle de masseM?=0.55 M�, Teff=11430 K, q(H)=10�10 et q(He)=10�42.1.2 In�uen
es respe
tives des 2 dis
ontinuités 
himiques sur le pro�l del'énergie 
inétique des modesDans une étoile DAV , les 
onditions de température et de pression induisent un triage gra-vitationnel très marqué des diverses espè
es 
himiques présentes dans l'étoile. Ces étoiles se
omposent d'un 
oeur de C dégénéré surmonté d'une 
ou
he d'He, elle-même re
ouverte d'uneenveloppe d'H. Le fort gradient gravitationnel qui règne dans l'étoile provoque de fortes dis
on-tinuités dans sa 
omposition 
himique, au niveau des interfa
es H/He et He/C. Il y a don
 2dis
ontinuités 
himiques qui peuvent potentiellement induire le piégeage/
on�nement des modeset, par là même, in�uer sur la valeur de leur énergie 
inétique respe
tive.On peut en outre signaler que le pro�l du gradient de la 
omposition 
himique est à peu prèsle même pour les 2 dis
ontinuités, qu'un gradient plus intense et plus "piqué" provoquera unpiégeage/
on�nement des modes plus e�
a
e, quantitativement plus fort (en parti
ulier les mi-nima/maxima lo
aux des 
ourbes log(E
) vs. P seront plus marqués).Par ailleurs, la dis
ontinuité He/C joue un r�le très se
ondaire par rapport à la dis
ontinuitéH/He. Cela est dû au fait que la fréquen
e de Brunt-Väisälä n'est pas sensible à un 
hangementd'espè
e 
himique ionisée dans un milieu dégénéré lorsque les diverses espè
es d'ions présentesdans le milieu 
onservent le même poids molé
ulaire moyen �.En e�et, la 
ontribution de la dis
ontinuité de la 
omposition 
himique se manifeste dans le termed ln�d lnP de l'expression de la fréquen
e de Brunt-Väisälä. I
i, l'hélium et le 
arbone dégénérés onttous les deux un poids molé
ulaire moyen �=2.De plus, dans le noyau dégénéré, la fréquen
e de Brunt-Väisälä dé
roît et tend à s'annuler (
equi explique que les modes de gravité ne se propagent que dans les 
ou
hes externes d'une naineblan
he variable). Ainsi, la stru
ture mé
anique du 
oeur dégénéré d'une étoile naine blan
he est41



essentiellement régie par la pression de dégénéres
en
e éle
tronique (�e), qui est identique pourdeux espè
es de même poids molé
ulaire moyen. En�n, la région de formation des modes au seinde l'étoile est généralement largement située au-dessus de la dis
ontinuité 
himique He/C, 
e quiimplique une amplitude très faible, voire négligeable, des modes de pulsation au niveau de 
etteinterfa
e, et par 
onséquent une faible intéra
tion entre les modes et 
e gradient de 
omposition
himique. Il en résulte que :� la dis
ontinuité 
himique He/C n'in�uen
e que très peu les 
ara
téristiques des modes depulsation, en parti
ulier leur énergie 
inétique. Par 
onséquent, l'épaisseur de la 
ou
hed'He (et don
 la quantité d'He présente dans une ZZ Ceti) est très di�
ile à évaluer aumoyen de l'astérosismologie� la dis
ontinuité H/He est, en pratique, la seule qui perturbe signi�
ativement le pro�l desmodes de pulsation des modèles ainsi que la valeur de leur énergie 
inétique. L'astérosismo-logie donne ainsi des indi
ations sur la profondeur de 
ette dis
ontinuité et don
 renseignesur la fra
tion de masse d'H de l'étoile.Brassard et al. (1992) [14℄ ont étudié les modèles de Tassoul et al. (1990) [80℄. Cette investigationa permis de déduire le 
omportement qualitatif des spe
tres de pulsation, ainsi que de l'énergie
inétique des modes, tout spé
ialement lorsque q(H) et q(He) varient. Brassard et al. (1992)[14℄ mettent 
lairement en éviden
e le r�le très se
ondaire joué par la fra
tion de masse d'He,dont l'in�uen
e sur l'énergie 
inétique des modes est très restreinte. En revan
he, la variationde q(H) modi�e 
onsidérablement les pro�ls de pulsation ainsi que les visualisations de l'énergie
inétique. Cette étude a montré en parti
ulier qu'une élévation de q(H) provoque :� une diminution de la période d'un mode piégé (de degré ` et d'ordre k donnés)� une diminution du trapping 
y
le ainsi qu'une diminution du period spa
ing moyen entremodes adja
ents.En�n, le 
ontraste, en terme d'énergie 
inétique, entre modes piégés et 
on�nés s'a

entue lorsqueq(H) diminue, 
e qui est 
ohérent ave
 le fait que, lorsque l'enveloppe d'hydrogène se réduit,l'intégrale relative à l'énergie 
inétique s'opère sur une portion de l'étoile respe
tivement plus
ourte (pour un mode piégé)/longue (pour un mode 
on�né).Ces tendan
es générales sont illustrées par la Fig. 2.3. Sur 
ette �gure, nous avons reporté ave
un dé
alage des ordonnées de +9, +6 et +3 respe
tivement pour les 3 premières 
ourbes, logE
en fon
tion de la période P des modes 
al
ulés pour des modèles qui ne se di�éren
ient quepar leur fra
tion de masse d'hydrogène. Ces modèles ont tous une masse totale M?=0.55 M�,une Teff de 11450 K et une 
ou
he d'He de masse M(He) = 10�2M?. Du haut vers le bas, les
ourbes de la Fig. 2.3 
orrespondent au modèle à log q(H)= -4, -6, -8 et -10 respe
tivement. Lesmodes ont été 
al
ulés pour le degré sphérique ` =2.Une tendan
e qualitative se déduit des généralités qui pré
èdent : les étoiles DAV qui possèdentle moins d'H résiduel doivent présenter les modes piégés les plus marqués dans leur spe
tre depulsation 
ar la masse de l'enveloppe d'H opère un e�et de séle
tion très e�
a
e. Cependant,
ette généralisation a ses limites. Si log q(H)<-10, l'interfa
e H/He se situe au-dessus de larégion de formation des modes, 
e qui provoque une diminution de l'e�
a
ité du piégeage. De lamême façon, si log q(H)> -4, les 2 interfa
es se retrouvent sous la région prin
ipale de formationdes modes, ave
 un piégeage des modes à nouveau moins e�
a
e. Nous pouvons signaler en�n que42



Fig. 2.3 � Energie 
inétique vs. Période (pour les modes de degré ` = 2) pour des modèles ayantM?=0.55 M�, Teff=11450 K, q(He) = 10�2 et q(H) = 10�4; 10�6; 10�8; 10�10 respe
tivementde haut en basdeux valeurs de q(H) et q(He) faibles et voisines (par exemple log q(H)= -10 et log q(He)= -8)ampli�ent le 
on�nement des modes et a

entuent par 
onséquent les maxima lo
aux des 
ourbesde l'énergie 
inétique.2.1.3 E�ets des autres paramètres sur le pro�l des 
ourbes de l'énergie 
iné-tiqueD'autres paramètres, di�érents de la fra
tion de masse d'hydrogène ou d'hélium de l'étoile,peuvent in�uen
er les minima et maxima observés dans les graphes de l'énergie 
inétique.Cependant, même si leur a
tion n'est pas absolument négligeable, ils sont tous d'une importan
ese
ondaire.1. l'e�
a
ité 
onve
tive :L'e�
a
ité de la 
onve
tion (traduite dans le 
adre d'une modélisation par le paramétragede la MLT) n'in�uen
e que peu le 
omportement des modes de pulsation 
ar les 
ou
hesde l'étoile où la 
onve
tion de l'H se produit 
ontribuent généralement peu à la formationdes modes. Toutefois, en fon
tion de sa propre position dans l'étoile, un mode piégé estplus ou moins sensible à la profondeur de la base de la zone 
onve
tive ; l'e�
a
ité de la
onve
tion peut don
 avoir une in�uen
e sur la valeur de l'énergie 
inétique de 
ertainsmodes de pulsation.2. la masse totale de l'étoile :Le terme B de la fréquen
e de Brunt-Väisälä a un 
omportement universel lorsqu'il se43



dépla
e le long de l'axe logQ, 
e qui rend les modes (et l'expression de leur énergie 
i-nétique) assez peu sensibles à la masse totale M? de l'étoile. Pour des modèles massifs(M? � 0:7 � 0:8M�) toutefois, la gravité dans l'étoile est plus intense et le pro�l de ladis
ontinuité 
himique H/He plus piqué au niveau de l'interfa
e ; 
e pro�l plus aigu a poure�et d'a

entuer le 
ontraste entre modes piégés et 
on�nés. Par 
onséquent, plus une étoileest massive, plus les minima et maxima lo
aux de la représentation graphique de log(E
)vs. P ont tendan
e à être 
ontrastés sur le graphe.3. la température e�e
tive :Lorsque la Teff diminue (don
 lorsque l'étoile vieillit et évolue sur sa séquen
e de refroidis-sement), la profondeur de la zone 
onve
tive augmente. Par 
onséquent une diminution dela Teff a le même e�et sur les modes de pulsation (et sur la valeur de leur énergie 
inétique)qu'une augmentation de l'e�
a
ité de la 
onve
tion.2.1.4 Composantes radiale y1 et tangentielle y2 de la fon
tion propre desmodes. Régions de formation des modes de pulsationPour bien 
omprendre la relation qui existe entre l'énergie 
inétique d'un mode et sa régionde formation au sein de l'étoile, on peut 
onsidérer l'amplitude des 
omposantes radiale (y1) ettangentielle (y2) de sa fon
tion propre, et s'assurer que, dans le 
as d'un mode piégé, 
es ampli-tudes sont systématiquement plus faibles en-deçà de la zone de transition 
himique H/He.Il est également possible de 
omparer l'amplitude des fon
tions propres d'un mode piégé ave

elle des fon
tions propres d'un mode normal. Si, selon les 
onventions généralement adoptées, ondé�nit la région de formation des modes de pulsation 
omme la portion de l'étoile dans laquellel'amplitude normalisée des fon
tions propres est élevée (soit supérieure à 0.1), la représentationgraphique de y1 et de y2 en fon
tion du rayon ou de la masse réduite de l'étoile permet de véri�erquelle portion de l'étoile est réellement sondée par les modes piégés.Nous modélisons une ZZ Ceti de masse totale M?=0.55 M�, de Teff= 11400 K, et de 
ompo-sition 
himique telle que q(H) = 5:10�8 et q(He) = 2:10�5 pour illustrer 
ette propriété. LaFig. 2.4 traduit l'énergie 
inétique des modes de degré sphérique ` = 1 
al
ulés pour 
ette étoileen fon
tion de leur période respe
tive.Cette visualisation souligne que le mode d'ordre k = 4 et de période P= 386 s est un mode piégé.De même le mode d'ordre k = 6 et de période P= 515 s est un mode 
on�né.En�n, on peut 
hoisir le mode d'ordre k = 8 et de période P= 605 s 
omme mode normal.Les Fig. 2.5 à Fig. 2.7 représentent respe
tivement la variation de y1 en fon
tion de Q pour lesmodes k=4 (piégé), k=8 (normal) et k=6 (
on�né). De même, les Fig. 2.8 à Fig. 2.10 traduisentla variation de y2 en fon
tion de Q respe
tivement pour 
es mêmes modes.Ces 
ourbes 
on�rment notamment que les amplitudes des 
omposantes radiale et tangentiellede la fon
tion propre d'un mode 
on�né sont systématiquement supérieures, sous la zone de tran-sition, à 
elles d'un mode normal, 
e qui implique né
essairement une énergie 
inétique intégréesur tout le rayon de l'étoile plus élevée pour les modes 
on�nés.Il apparaît aussi que la di�éren
e entre les régions de formation des modes 
on�nés et des modesnormaux est bien moins importante qu'entre les régions de formation des modes piégés et nor-maux. Cela s'explique par le fait que les modes sont plus e�
a
ement piégés que 
on�nés dansdes modèles de naines blan
hes strati�ées 
himiquement.44



Fig. 2.4 � Energie 
inétique vs. Période (pour les modes de degré ` = 1) pour un modèle de masseM?=0.55 M�, Teff=11400 K, q(H)=5� 10�8 et q(He)=2 � 10�5

Fig. 2.5 � Composante radiale (y1) de la fon
tion propre du mode `=1, k=4 (piégé) pour unmodèle de masse M?=0.55 M�, Teff=11400 K, q(H)=5 � 10�8, q(He)=2� 10�545



Fig. 2.6 � Composante radiale (y1) de la fon
tion propre du mode `=1, k=8 (normal) pour unmodèle de masse M?=0.55 M�, Teff=11400 K, q(H)=5� 10�8, q(He)=2 � 10�5

Fig. 2.7 � Composante radiale (y1) de la fon
tion propre du mode `=1, k=6 (
on�né) pour unmodèle de masse M?=0.55 M�, Teff=11400 K, q(H)=5� 10�8, q(He)=2 � 10�546



Fig. 2.8 � Composante tangentielle (y2) de la fon
tion propre du mode `=1, k=4 (piégé) pourun modèle de masse M?=0.55 M�, Teff=11400 K, q(H)=5� 10�8, q(He)=2 � 10�5

Fig. 2.9 � Composante tangentielle (y2) de la fon
tion propre du mode `=1, k=8 (normal) pourun modèle de masse M?=0.55 M�, Teff=11400 K, q(H)=5� 10�8, q(He)=2 � 10�547



Fig. 2.10 � Composante tangentielle (y2) de la fon
tion propre du mode k=6 (
on�né) pour unmodèle de masse M?=0.55 M�, Teff=11400 K, q(H)=5� 10�8, q(He)=2 � 10�52.2 Elaboration du programme de 
al
ul de l'énergie 
inétiquedes modes de pulsation2.2.1 Introdu
tionNous venons de montrer dans quelle mesure le 
al
ul de l'énergie 
inétique des modes de pul-sation d'une étoile ZZ Ceti peut 
onstituer un outil e�
a
e pour la détermination des paramètresstellaires.Le 
ode présent au LAT n'était jusqu'alors pas doté d'une telle fa
ulté de 
al
ul. Nous avonsainsi élaboré un programme 
orrolaire rendant possible 
e 
al
ul.Les données, déjà exposées et à venir, qui se rapportent à l'énergie 
inétique des modes de pul-sation sont 
al
ulées pour nos modèles à l'aide de 
ette nouvelle fon
tionnalité. Ce programme abesoin de plusieurs types de données distin
tes pour s'exé
uter.Partant de la formule théorique de l'énergie 
inétique : E
 = 12�2 RV jÆrj2�dV , on demande auprogramme, pour 
haque mode de période �, d'intégrer numériquement 
ha
une des grandeurs(ou grandeurs di�érentielles) données intervenant dans la formule sur toutes les 
ou
hes élémen-taires qui 
onstituent le modèle. Le programme prin
ipal, qui e�e
tue le 
al
ul adiabatique desmodes de pulsation (pour une valeur du degré sphérique ` donnée), délivre pour 
haque 
ou
hedu modèle et pour 
haque période de pulsation, les valeurs de y1 et y2 qui sont ratta
hées auxvariables de Dziembowski de la façon suivante :1. a(r) = r:y1 2. b(r) = g:y2=�2 ave
 g = G:m(r)=r2Le dépla
ement élémentaire, intervenant dans l'expression de l'énergie 
inétique, est lui-mêmefon
tion de a(r) et de b(r) : jÆrj2 = a2(r) + b2(r).Après intégration sur toutes les 
ou
hes du modèle, le programme é
rit la valeur de l'énergie48




inétique de 
ha
un des modes de pulsation dans un �
hier indépendant, où 
ette valeur peutêtre ensuite relue et exploitée, éventuellement de façon graphique.Il est à noter par ailleurs que les 
omposantes radiale (y1) et tangentielle (y2) des fon
tionspropres des modes de pulsation sont solutions des deux équations di�érentielles suivantes :r dy1dr = (gr
2s � 3) y1 + gr
2s (S2̀�2 � 1) y2 (2.1)r dy2dr = �(N2 � �2) rg y1 � [gr
2s + d ln(�g)d ln r + 1℄ y2 (2.2)2.2.2 Illustrations du 
al
ul de l'énergie 
inétique pour divers modèles auxparamètres stellaires variésA�n de véri�er les propriétés énon
ées pré
édemment et de mettre en éviden
e les variationsqualitatives du pro�l de log(E
) vs. P en fon
tion de paramètres stru
turels 
omme la massetotale, M?, ou la fra
tion de masse d'hydrogène de l'étoile, q(H), nous avons modélisé deux ZZCeti aux paramètres physiques 
ontrastés.Notre premier modèle représente une étoile dont la stru
ture est favorable à un piégeage e�
a
edes modes au-dessus de la dis
ontinuité 
himique H/He. Pour 
ette étoile nous avons en e�et
hoisi : M?=0.66 M�, log q(H) = �11:5, log q(He) = �3 et Teff= 12572 K.Tout d'abord, la masse assez élevée du modèle doit a

entuer le gradient gravitationnel dansl'étoile, 
e qui aura pour e�et de "piquer" sensiblement le pro�l de la dis
ontinuité 
himiqueau niveau de l'interfa
e H/He. Ce premier élément favorise le piégeage/
on�nement des modes
ar la fréquen
e de Brunt-Väisälä est très sensible au pro�l de la zone de transition 
himiqueentre l'H et l'He. D'autre part, la très faible teneur en hydrogène de 
e modèle implique, à sontour, une séle
tion entre modes piégés et 
on�nés très e�
a
e. En�n la Teff (élevée pour uneétoile DAV) pla
e 
e modèle sur le bord bleu de la bande d'instabilité des ZZ Ceti, 
e qui réduitfortement l'épaisseur de la zone 
onve
tive au niveau de la surfa
e de l'étoile : la 
onve
tion nedoit pas, ou à tout le moins très peu, perturber le 
omportement des modes de pulsation ni leurpiégeage en parti
ulier.La Table 2-1 présente les modes de degré `=1 et leur énergie 
inétique 
orrespondante et laTable 2-2 
eux de degré `=2 ave
 leur énergie 
inétique respe
tive. Les périodes sont arrondiesà la se
onde près.Table 2-1. Périodes et énergie 
inétique asso
iée des modes de degré `=1 pour unmodèle de masse M? = 0:66M� ave
 log q(H) = �11:5, log q(He) = �3 et Teff=12572 Kk 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13P (s) 261 333 421 490 550 633 699 776 842 869 919 1011 1084�P (s) �� 72 88 69 60 83 66 77 66 27 50 92 73logE
in 46.5 45.7 44.7 44.5 43.6 42.7 42.0 40.1 40.4 42.0 41.6 41.3 41.9k 14 15 16 17 18 19P (s) 1145 1233 1280 1368 1471 1508�P (s) 61 88 47 88 103 37logE
in 41.5 41.3 41.5 39.3 38.1 40.649



Table 2-2. Périodes et énergie 
inétique asso
iée des modes de degré `=2 pour unmodèle de masse M? = 0:66M� ave
 log q(H) = �11:5, log q(He) = �3 et Teff=12572 Kk 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13P (s) 152 194 245 289 322 369 408 451 489 509 534 586 632�P (s) �� 42 51 44 33 47 39 43 38 20 25 52 46logE
in 46.8 46.0 44.8 44.4 43.8 42.7 42.0 40.2 40.4 41.9 40.2 41.4 41.9k 14 15 16 17 18 19 20 21 22 23 24 25 26P (s) 665 717 748 791 852 880 903 942 975 1015 1080 1110 1153�P (s) 33 52 31 43 61 28 23 39 33 40 65 30 43logE
in 41.6 41.1 41.7 39.5 38.3 40.4 41.7 40.7 42.5 40.6 40.3 41.4 38.7k 27 28 29 30 31 32 33 34 35 36P (s) 1203 1226 1283 1329 1338 1372 1429 1449 1505 1553�P (s) 50 23 57 46 9 34 57 20 56 48logE
in 39.4 41.8 41.1 40.7 43.2 41.5 42.2 42.1 41.0 41.7Ces 
ourbes (Fig. 2.11 à Fig. 2.14) 
on�rment les prédi
tions que la théorie nous a permisd'émettre. Par rapport au modèle moins massif (ave
 M?= 0.55 M�, présenté en 2.1.1, pourlequel la fra
tion de masse d'H est plus élevée), les Fig. 2.11 à Fig. 2.14 montrent pour les modesde degré ` = 2 que :� le premier mode piégé a une période plus élevée� le trapping 
y
le est plus grand� le period spa
ing entre modes adja
ents est lui aussi plus grand� le 
ontraste en terme d'énergie 
inétique entre modes adja
ents est beau
oup plus impor-tant que pour le premier modèle� le 
ontraste en terme d'énergie 
inétique entre modes piégés et 
on�nés est aussi sensible-ment plus important que 
e qui est observé pour le modèle de M?= 0.55 M�.Nous reportons les variations de l'énergie 
inétique des modes en fon
tion des périodes réduitesPrd (Fig. 2.15), ave
 Prd = p`(`+ 1) � P . La 
ourbe en pointillés de la Fig. 2.15 se rapporteaux modes de degré sphérique ` = 1 et 
elle en traits pleins à 
eux de degré sphérique ` = 2.
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Fig. 2.11 � Energie 
inétique vs. Période (pour les modes de degré ` = 1) pour un modèle demasse M? = 0:66M�, log q(H) = �11:5, log q(He) = �3 et Teff=12572 K

Fig. 2.12 � Period Spa
ing vs. Période (pour les modes de degré ` = 1) pour un modèle de masseM? = 0:66M�, log q(H) = �11:5, log q(He) = �3 et Teff=12572 K
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Fig. 2.13 � Energie 
inétique vs. Période (pour les modes de degré ` = 2) pour un modèle demasse M? = 0:66M�, log q(H) = �11:5, log q(He) = �3 et Teff=12572 KNous allons maintenant modéliser une étoile DAV dont les propriétés sont très di�érentes de
elles du modèle antérieur. Les prin
ipaux paramètres de 
e nouveau modèle sont les suivants :M?=0.47 M� ave
 log q(H) = �4, log q(He) = �2:5 et Teff=10954 K.I
i, la faible masseM? et la forte fra
tion de masse q(H) doivent 
ontribuer à limiter le phénomènede piégeage des modes.A l'inverse de modèles plus massifs, la masse de l'étoile (relativement faible) va réduire le gradientde la 
omposition 
himique. La représentation graphique de 
e gradient (Fig. 2.16) fait apparaîtredeux pi
s modérément pronon
és : l'un à logQ= -4 et l'autre à logQ= -2.5. Cela induit unpiégeage des modes né
essairement plus modéré. Par voie de 
onséquen
e, les variations de N2autour de la dis
ontinuité 
himique H/He sont également moins brutales. On peut s'en assureren examinant la représentation graphique de N2 en fon
tion de Q pour 
e modèle (Fig. 2.17).La Fig. 2.17 permet de visualiser le pi
 prin
ipal (qui 
orrespond au passage de l'H dans l'He)à logQ= -4, en revan
he le pi
 se
ondaire (qui traduit la transition 
himique entre l'He et le C)à logQ= -2.5 est indéte
table à 
ette é
helle.La Table 2-3 fait référen
e aux modes 
al
ulés pour 
e modèle pour le degré sphérique `=1, laTable 2-4 pour le degré sphérique `=2, les périodes étant arrondies à la se
onde près.
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Fig. 2.14 � Period Spa
ing vs. Période (pour les modes de degré ` = 2) pour un modèle de masseM? = 0:66M�, log q(H) = �11:5, log q(He) = �3 et Teff=12572 K

Fig. 2.15 � Energie 
inétique vs. Période réduite pour un modèle de masse M? = 0:66 M�,Teff=12572 K, log q(H) = �11:5 et log q(He) = �3 ; les traits pleins se rapportent aux modesde degré `=2, les pointillés aux modes de degré `=153



Fig. 2.16 � Gradient de la 
omposition 
himique en fon
tion de la masse réduite pour un modèlede masse M? = 0:47M�, log q(H) = �4, log q(He) = �2:5 et Teff=10954 K

Fig. 2.17 � Variation du 
arré de la fréquen
e de Brunt-Väisälä en fon
tion de la masse réduitepour un modèle de masse M? = 0:47M�, log q(H) = �4, log q(He) = �2:5 et Teff=10954 K
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Table 2-3. Périodes et énergie 
inétique asso
iée des modes de degré `=1 pour unmodèle de masse M? = 0:47M� ave
 log q(H) = �4, log q(He) = �2:5 et Teff=10954 Kk 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13P (s) 186 286 370 411 470 537 588 658 715 769 828 895 960�P (s) �� 100 84 41 59 67 51 70 57 54 59 67 65logE
in 46.4 47.2 45.5 45.0 45.4 44.3 44.1 43.9 43.5 43.5 43.1 42.9 42.7k 14 15 16 17 18 19 20 21 22 23P (s) 1016 1071 1134 1194 1256 1328 1366 1436 1506 1555�P (s) 56 55 63 60 62 72 38 70 70 49logE
in 42.7 42.3 42.3 42.1 41.9 42.0 41.9 41.6 41.7 41.6Table 2-4. Périodes et énergie 
inétique asso
iée des modes de degré `=2 pour unmodèle de masse M? = 0:47M� ave
 log q(H) = �4, log q(He) = �2:5 et Teff=10954 Kk 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13P (s) 169 217 241 292 318 349 389 422 461 490 523 561 602�P (s) �� 48 24 51 26 31 40 33 39 29 33 38 41logE
in 45.9 46.7 45.0 44.5 44.6 43.8 43.8 43.3 43.0 42.9 42.8 42.5 42.2k 14 15 16 17 18 19 20 21 22 23 24 25 26P (s) 630 665 698 730 774 806 834 875 905 942 983 1008 1045�P (s) 28 35 33 32 44 32 28 41 30 37 41 25 37logE
in 42.2 42.1 42.0 41.9 41.7 41.5 41.3 41.7 41.3 41.2 41.3 41.1 41.2k 27 28 29 30 31 32 33 34 35 36 37 38P (s) 1080 1120 1153 1185 1221 1249 1292 1335 1355 1399 1431 1459�P (s) 35 40 33 32 36 28 43 43 20 44 32 28logE
in 41.4 41.1 41.2 41.3 41.2 41.4 41.2 41.2 41.4 41.7 41.4 41.8k 39 40P (s) 1510 1543�P (s) 51 33logE
in 41.6 41.4Les Fig. 2.18 à Fig. 2.21 expriment les variations de l'énergie 
inétique et du period spa
ingrespe
tivement en fon
tion de la période des modes de degré sphérique `=1 puis `=2.Nous représentons pour 
on
lure (Fig. 2.22) les variations de l'énergie 
inétique des modes enfon
tion de leur période réduite Prd (ave
 Prd = p`(`+ 1) � P ). Comme la théorie le suggère,la stru
ture de 
e modèle n'est pas favorable à un piégeage/
on�nement e�
a
e des modes depulsation. Les 
ourbes traduisant log(E
) vs. P ne font apparaître ni minimum ni maximumlo
al signi�
atif. Le pro�l des 
ourbes de l'énergie 
inétique, aussi bien pour le degré sphérique` = 1 que ` = 2, est stable, sans 
reux ni pi
 apparent. En outre, la di�éren
e d'énergie 
inétiqueentre 2 modes adja
ents reste toujours très faible, à l'inverse de 
e qui est observé pour le modèle55



Fig. 2.18 � Energie 
inétique vs. Période (pour les modes de degré ` = 1) pour un modèle demasse M? = 0:47M�, log q(H) = �4, log q(He) = �2:5 et Teff=10954 Kplus massif. De la même façon les variations du period spa
ing sont restreintes, 
entrées autourde �P= 55 s pour les modes de degré ` = 1 et �P= 35 s pour 
eux de degré ` = 2. Là en
ore,il n'y a pas de minimum ou de maximum lo
al visible. En se basant aussi bien sur l'énergie
inétique des modes que sur le period spa
ing qui les a�e
te, on peut 
onsidérer que 
e modèlen'opère au
un piégeage/
on�nement signi�
atif des modes de pulsation.En 
on
lusion, nous pouvons a�rmer que les deux modélisations pré
édentesvalident les prédi
tions qualitatives portant sur le pro�l de l'énergie 
inétiqueet sur 
elui du period-spa
ing que la théorie permet de prévoir.
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Fig. 2.19 � Period Spa
ing vs. Période (pour les modes de degré ` = 1) pour un modèle de masseM? = 0:47M�, log q(H) = �4, log q(He) = �2:5 et Teff=10954 K

Fig. 2.20 � Energie 
inétique vs. Période (pour les modes de degré ` = 2) pour un modèle demasse M? = 0:47M�, log q(H) = �4, log q(He) = �2:5 et Teff=10954 K57



Fig. 2.21 � Period Spa
ing vs. Période (pour les modes de degré ` = 2) pour un modèle de masseM? = 0:47M�, log q(H) = �4, log q(He) = �2:5 et Teff=10954 K

Fig. 2.22 � Energie 
inétique vs. Période réduite pour un modèle de masse M? = 0:47 M�,Teff=10954 K, log q(H) = �4 et log q(He) = �2:5, les traits pleins se rapportent au degré `=2et les pointillés au degré `=1 58



Chapitre 3Etude de la ZZ Ceti HL Tau 763.1 Introdu
tionHL Tau 76 a été la toute première ZZ Ceti à être observée (Landolt, 1968) [62℄.Elle a depuis été étudiée de façon ré
urrente, en parti
ulier lors des 
ampagnes WET multisitesXCOV13 et XCOV18. On dispose ainsi d'une grande quantité de données observationnelles sur
ette étoile DAV.Bergeron et al. (1995 [4℄ & 2004 [5℄) ont proposé une détermination spe
tros
opique de sa masse :M?= 0.55 (� 0.03) M� et de sa température e�e
tive : Teff= 11 450 (� 200) K.Le spe
tre de pulsation de HL Tau 76 est 
omplexe 
ar les modes observés se regroupent dansdes bandes de fréquen
es très étroites : on y ren
ontre don
 trop peu de modes d'ordres radiaux
onsé
utifs pour pouvoir estimer observationnellement la valeur du period spa
ing ; 
e qui em-pê
he toute dédu
tion dire
te de la stru
ture interne de l'étoile.Cette parti
ularité du spe
tre 
onstitue une motivation supplémentaire pour entreprendre la dé-termination des paramètres stellaires (masse totale, masse de l'enveloppe d'hydrogène, masse dela 
ou
he d'hélium et température e�e
tive) au moyen d'une modélisation de HL Tau 76 puisd'une 
omparaison des spe
tres observé et 
al
ulé pour le meilleur modèle retenu, pour les modesde pulsation de degrés `=1 et `=2.Dans un premier temps, nous avons élaboré un algorithme permettant, à partir des donnéesd'observation, d'isoler le meilleur modèle sus
eptible de représenter au mieux HL Tau 76.L'utilisation de 
et algorithme nous a amenés à déterminer les paramètres stellaires les plus pro-bables pour l'étoile. Nous avons ensuite 
al
ulé les modes adiabatiques de degrés `=1 puis `=2pour 
e meilleur représentant de la ZZ Ceti.En�n, en tenant 
ompte de l'e�et du rotational splitting, nous avons identi�é les modes présentsdans le spe
tre de l'étoile grâ
e aux modes 
al
ulés pour le modèle retenu puis nous avons dis
utéles résultats obtenus.3.2 Données observationnellesToutes les données d'observation disponibles 
on
ernant HL Tau 76 sont présentées exhaus-tivement par Dolez et al. (2005) [33℄.Nous retenons la liste des pulsations présentes dans le spe
tre de l'étoile, une fois les 
ombinai-sons linéaires des vrais modes retirées. Pour séparer les vrais modes des probables 
ombinaisonslinéaires du spe
tre de puissan
e de l'étoile, Dolez et al. (2005) [33℄ ont 
onsidéré la plupart despi
s de faible amplitude 
omme 
ombinaisons linéaires et/ou harmoniques des pi
s de grande59



amplitude, induits par la forme non-sinusoïdale de leurs 
ourbes de lumière, lorsque se véri�aitla relation : f1 � f2 = f3 où f1, f2 et f3 désignent 3 fréquen
es issues de la Transformée deFourier. Des 
ombinaisons de fréquen
es telles que f1 � f2 = f3 sont 
ara
téristiques du spe
trede puissan
e des étoiles DAV froides. Toutefois au
une donnée a priori ne permet d'isoler la
ombinaison linéaire des deux modes parents impliqués dans 
ette 
ombinaison de fréquen
es.Dolez et al. (2005) [33℄ ont entre autres 
onsidéré les arguments suivants : la 
omparaison entreles diverses 
ampagnes d'observation permet de déte
ter si des modes apparaissent sans leur 
om-binaison linéaire asso
iée ; l'amplitude de la 
ombinaison linéaire doit en prin
ipe être plus faibleque 
elle des modes parents qui lui ont donné naissan
e dans le spe
tre ; l'estimation du periodspa
ing théorique déduit de l'observation permet de 
ontr�ler si 
ertaines périodes possiblementimpliquées dans une 
ombinaison linéaire 
oïn
ident ave
 les valeurs théoriques prédites par leperiod spa
ing. Néanmoins, Dolez et al. (2005) [33℄ indiquent que la 
omplexité du spe
tre de HLTau 76 rend la déte
tion des 
ombinaisons linéaires di�
ile et parfois in
ertaine : la modélisations'avère don
 né
essaire pour réduire l'ambiguïté qui pèse sur la nature de 
ertaines périodes.La liste des périodes que Dolez et al. (2005) [33℄ retiennent 
omme vrais modes de pulsation estexposée dans la Table 3-1.Dolez et al. (2005) [33℄ identi�ent 44 périodes qu'ils 
onsidèrent 
omme des modes de pulsationindépendants de degré `=1 ou `=2 soumis à l'a
tion du rotational splitting.Ces modes 
ouvrent un large intervalle de périodes, allant de 380 s à 1390 s. Ave
 un spe
tre d'os-
illation aussi ri
he, l'appli
ation des te
hniques astérosismologiques va permettre de 
ontraindretrès pré
isément la stru
ture interne de HL Tau 76.Nous tiendrons également 
ompte de l'identi�
ation préliminaire du degré ` fournie par Dolez etal. (2005) [33℄, lorsque 
elle-
i est disponible, pour les di�érents modes de pulsation de l'étoile.Table 3-1.Liste des périodes issues du spe
tre de HL Tau 76 d'après Dolez et al.Périodes (s) Périodes (s) Périodes (s)(XCOV18) (XCOV13) (Ar
hives)1390.8 1347.9 1353.71308.71070.81067.51065.0 1065.01061.81060.2979.2976.4974.4971.6933.2 932.5930.6799.1798.3796.4 796.5794.1 60



Table 3-1 (suite).Liste des périodes issues du spe
tre de HL Tau 76 d'après Dolez et al.Périodes (s) Périodes (s) Périodes (s)(XCOV18) (XCOV13) (Ar
hives)792.7 781.0 748.5738.7 689.3664.2 665.0663.6662.8662.3661.9661.4660.1659.5 657.4 628.0598.6597.1 597.0596.8542.4541.8540.9 541.0494.2 494.2 495.0493.2 449.8394.3382.5 382.53.3 Modélisation de HL Tau 763.3.1 Elaboration de modèles statiques et algorithme de séle
tionPour aboutir à une modélisation pertinente de HL Tau 76 à partir des données spe
tros
o-piques 
on
ernant sa masse totale et sa température e�e
tive d'une part et depuis la liste de sesmodes observés d'autre part, il a fallu tout d'abord élaborer une grille de modèles statiques enfaisant varier les paramètres stellaires séquentiellement. On a ensuite 
al
ulé les modes g non-radiaux pour 
es modèles a�n de 
omparer leurs périodes ave
 
elles déduites des observations.Pour 
e faire, nous avons utilisé un algorithme 
apable de séle
tionner le meilleur 
andidat parmil'ensemble des modèles générés. Le prin
ipe de fon
tionnement de l'algorithme de séle
tion estle suivant.Le programme 
onstruit le modèle, 
al
ule ses pulsations adiabatiques de degrés `=1 puis `=2 ;on indique par ailleurs en données d'entrée la liste des périodes déte
tées dans le spe
tre del'étoile.Pour 
haque modèle et pour 
haque mode observé fournis au programme, 
elui-
i va re
her
herdans la liste des modes de pulsation de degrés `=1 et `=2 qui se rapportent au modèle 
onsidéré61



quelle période 
al
ulée est la plus pro
he de la période observée (méthode dite du �2 ou en
oredes moindres 
arrés).Ainsi tous les modèles de l'é
hantillon se voient attribuer un nombre (qui est une addition desmoindres 
arrés se rapportant 
ha
un aux périodes observées introduites dans le programme)pour 
ha
une des deux valeurs du degré `. Plus 
e nombre est faible et plus le modèle est enmesure de bien représenter l'étoile observée.Notre 
al
ul a uniquement pris en 
ompte les périodes de pulsation 
orrespondant aux degrés `=1et `=2. Nous avons 
hoisi d'ignorer les périodes des modes de degré ` � 3 
ar l'e�et de moyennegéométrique entraîne une diminution de la visibilité des modes lorsque leur degré sphérique `augmente et on admet que les modes de degré ` � 3 sont invisibles.De même, les 
al
uls sont adiabatiques 
ar il est désormais bien établi qu'une appro
he adiaba-tique est su�sante pour déterminer les périodes de pulsation d'un modèle d'étoile variable ave
une pré
ision su�sante.En�n, il est idéalement né
essaire de 
omparer des modes 
al
ulés et observés de même degré `.Si nous fournissions à l'algorithme la liste brute des périodes observées dans le spe
tre de l'étoile,
elui-
i pourrait asso
ier un mode 
al
ulé de degré `=1 à un vrai mode de degré `=2 et vi
e versa.Or, la séparation des modes observés en fon
tion de leur degré ` reste relativement empirique.Dolez et al. (2005) [33℄ proposent 2 types d'identi�
ation pour les modes présents dans le spe
trede HL Tau 76 (Tables 3-6a et 3-6b d'une part et Table 3-7 d'autre part). La Table 3-7 est pluspré
ise et impose une identi�
ation plus stri
te. Néanmoins, 
elle-
i se base sur des 
ontraintesempiriques très restri
tives, notamment sur l'hypothèse que la distribution des périodes observéessuit étroitement le régime asymptotique. Or, dans le 
adre de notre étude, nous pouvons 
onfron-ter les périodes observées à des modèles réalistes dont les périodes ne suivent pas né
essairementle régime asymptotique prévu. Nous avons ainsi préféré retenir l'identi�
ation des Tables 3-6a et3-6b et non 
elle de la Table 3-7 
ar 
ette dernière présente un risque d'erreur d'identi�
ation dudegré ` des modes observés plus élevé. Lorsque Dolez et al. (2005) [33℄ ne peuvent statuer sur lavaleur du degré ` d'un mode donné, 
elui-
i est in
lus dans les 2 listes (modes pour `=1 et modespour `=2) de modes observés que nous fournissons au programme en vue d'utiliser l'algorithme.Par ailleurs, le programme 
al
ule des modèles statiques 
omplets du 
entre vers la surfa
eau moyen d'une méthode de ra

ordement. Les équations di�érentielles sont intégrées vers l'ex-térieur à partir de 
onditions limites au 
entre, et vers le 
entre à partir de 
onditions limites àla surfa
e (en fait à une profondeur optique �=2/3).L'algorithme d'intégration utilise une pro
édure auto-adaptative de type Runge-Kutta pour op-timiser l'épaisseur des 
ou
hes du modèle. Le maillage du modèle est a�né au niveau des zonesde transition de la 
omposition 
himique H/He et He/C pour obtenir une des
ription su�sam-ment pré
ise de 
es zones de dis
ontinuité.Les modèles 
omportent approximativement 700 
ou
hes dont environ 490 dé
rivent l'enveloppeexterne d'hydrogène et la zone de transition H/He, 40 la 
ou
he d'He et 170 le 
oeur de C.Un si grand nombre de 
ou
hes est requis pour dé
rire ave
 une pré
ision su�sante le 
omporte-ment de la fréquen
e de Brunt-Vaïsälä du modèle don
 pour assurer une pré
ision su�sante surle 
al
ul des modes g. La 
onvergen
e entre les intégrations plongeante et émergente est garantiepar une méthode itérative Newton-Raphson.La stru
ture atmosphérique dé
oule d'un ajustement d'une loi T � � qui provient de modèlesd'atmosphère de Koester de Teff et log g adaptés aux paramètres stellaires de HL Tau 76.Les opa
ités moyennes de Rosseland et l'équation d'état OPAL (Iglesias & Rogers, 1996 [48℄)sont utilisées pour la modélisation des 
ou
hes extérieures (H et He), ave
 une interpolationappropriée au niveau de la zone de transition. Elles sont 
omplétées dans les 
ou
hes plus pro-62



fondes par la 
ondu
tivité éle
tronique telle qu'exprimée par Itoh et al. (1983 [50℄ & 1984 [49℄)et Mitake et al. (1984) [69℄.Dans le 
oeur de 
arbone pur, l'équation d'état provient de Fontaine et al. (1977) [42℄.La 
onve
tion est exprimée selon la théorie de la longueur de mélange dans sa version ML2, �=0.6suivant les re
ommandations de Bergeron et al. (1995) [4℄.Les zones de transition H/He et He/C sont dé
rites suivant l'approximation de l'équilibre dedi�usion suivant Tassoul et al. (1990) [80℄.Le 
al
ul adiabatique des périodes de pulsation pour un modèle donné s'opère de la façon sui-vante. L'utilisateur indique le degré sphérique ` des modes à 
al
uler puis le domaine de périodessur lequel doit porter la re
her
he des modes et en�n la valeur du pas de balayage de 
et intervallede périodes. Lorsque la re
her
he des modes est lan
ée, le programme 
ommen
e d'abord parlire le modèle pour lequel on souhaite 
al
uler les os
illations. La le
ture des paramètres phy-siques des di�érentes 
ou
hes du modèle permet au programme de préparer les 
oe�
ients Aijdes équations adiabatiques à intégrer1. Le programme traite ensuite les 
onditions limites. Pourla 
ondition externe, on 
onsidère que la pression est évanes
ente à la surfa
e de l'étoile, 
e quiimpose la 
ondition sur les 
omposantes radiale (y1) et tangentielle (y2) des fon
tions propres desmodes : y1�y2 = 0 à la surfa
e. Pour la 
ondition interne, la 
ondition limite 
entrale utilisée est
elle pré
onisée par Unno et al. (1989) [83℄2. Le programme e�e
tue alors l'intégration en 
hoi-sissant 
omme variable d'intégration ln (r=R?) (ave
 
omme 
ondition de normalisation y1 = 1à la surfa
e) puis opère le balayage du domaine de périodes �xé par l'utilisateur à la re
her
hedes 
hangements de signe du dis
riminant. La 
onvergen
e vers les solutions est assurée par uneméthode de Newton-Raphson stabilisée par di
hotomie. Une fois la détermination de tous lesmodes a
hevée, la valeur des périodes adiabatiques est 
ommuniquée à l'utilisateur.3.3.2 Elaboration de la grille de modèles spé
i�ques à HL Tau 76Paramètres libres, �xes et variablesAvant de débuter la 
onstru
tion d'une grille de modèles, il faut tout d'abord envisager leproblème des paramètres libres qui interviennent dans le pro
essus de modélisation.Ceux-
i sont au nombre de 7 :� la masse totale de l'étoile M?� la fra
tion de masse d'hydrogène q(H) = M(H)=M?� la fra
tion de masse d'hélium q(He) = M(He)=M?� la température e�e
tive Teff� la vitesse de rotation stellaire et la présen
e éventuelle d'une rotation di�érentielle au seinde l'étoile� la 
omposition 
himique du 
oeur de l'étoile� la version de la théorie de la longueur de mélange (MLT)Nous avons 
hoisi de faire varier seulement les 4 premiers paramètres dans notre étude. Le 
oeurde l'étoile est toujours 
onsidéré 
omme totalement 
onstitué de C dégénéré, la rotation stellaire(di�érentielle ou non) est ignorée et nous avons 
hoisi pour la théorie de la longueur de mélangela version ML2 ave
 �=0.6.Les résultats obtenus à l'issue de notre analyse ont 
on�rmé que 
es 3 simpli�
ations ne sont pas1Il s'agit des équations (2.1) et (2.2) exposées dans le Chapitre 2.2Unno et al. suggèrent 
omme 
ondition au 
entre de l'étoile : (C1 !2` ) y1 � y2 = 0 ave
 C1 = (r =R?)3M(r) =M? et!2 = (�2R3?)=(GM?). 63



invalidantes et débou
hent sur une modélisation satisfaisante de HL Tau 76.Con
ernant les paramètres variables, nous avons 
hoisi de les déterminer de façon séquentielleen fon
tion de leur impa
t respe
tif sur le 
omportement des modes du spe
tre de l'étoile.Nous avons don
 
ommen
é par 
elui qui in�uen
e le plus les modes de pulsation, 
'est à direq(H), puis nous avons étudié la masse totale de l'étoile (M?) et en�n sa température e�e
tive(Teff ). La teneur en hélium q(He) a pu être déduite grâ
e à deux 
onsidérations théoriques.Détermination de q(H)Les données spe
tros
opiques de HL Tau 76 d'après Bergeron et al. (1995 [4℄ & 2004 [5℄) :M?= 0.55 (� 0.03) M� et Teff= 11 450 (� 200) K ont servi de point de départ à l'élaborationde notre grille de modèles.Dans un premier temps, les modèles ont tous présenté la même masse (M?= 0.55 M�) et lamême fra
tion de masse d'hélium (log q(He)= -2, valeur qui est généralement prise par défautpour la modélisation de la plupart des étoiles ZZ Ceti). Nous avons fait varier la fra
tion de massed'hydrogène suivant un premier dé
oupage assez grossier : log q(H)= -10, -8, -6, -4. Ce maillagea ensuite été a�né en fon
tion des premiers résultats que l'algorithme de séle
tion a délivré. Enoutre, 
e même é
hantillonnage de q(H) a été appliqué sur 3 rangées de modèles se di�éren
iantpar leur température e�e
tive, respe
tivement égale à 11350 K, 11450 K et 11550 K.Si l'algorithme a été dans l'in
apa
ité de séle
tionner une température e�e
tive parmi les troisproposées, il a en revan
he systématiquement favorisé les modèles les plus hydrogénés, 
'est-à-dire 
eux pour lesquels log q(H) � -6. Par 
onséquent, nous avons pu ra�ner le maillage initialen le 
omplétant ave
 des modèles présentant log q(H)= -5, -4.3, -3.3 et -3, toujours pour les 3mêmes valeurs de température e�e
tive.Les modèles ave
 log q(H)= -3 ne sont pas réalistes 
ar la théorie de l'évolution stellaire ne pré-voit pas qu'une si grande quantité d'hydrogène puisse en
ore subsister dans une naine blan
heDA. Cependant, 
es modèles ont été utiles a�n de bien isoler les minima du �2. Ils permettenten e�et de véri�er que la 
ourbe �2 vs. log q(H) remonte une fois la valeur optimale atteinte puisdépassée.Ainsi, un ensemble 
omplet de 24 modèles a été 
onstruit puis analysé au moyen de notre algo-rithme. Pour 
haque valeur de q(H), les 3 �2 se rapportant à 
ha
une des 3 Teff ont été moyennéspour les modes de degrés `=1 et `=2. Ces résultats sont présentés dans les Fig. 3.1 et Fig. 3.2.Ces deux �gures montrent 
lairement que le minimum des 
ourbes du �2 est atteint par les mo-dèles qui présentent une enveloppe d'hydrogène ayant une masse 
omprise entre 1 et 5 �10�4M?.Pour obtenir la fra
tion de masse d'hydrogène la plus probable statistiquement parlant, unemoyenne pondérée a été 
al
ulée à partir des 8 meilleurs modèles de l'é
hantillon (en ex
luantsystématiquement les modèles ave
 q(H) = 10�3 
ar ils sont physiquement irréalistes), les 
oe�-
ients de pondération étant inversement proportionnels au �2 se rapportant au modèle 
onsidéré.Les moyennes pondérées déduites pour les modes de degrés `=1 et `=2 sont en parfait a

ord etdébou
hent 
onjointement sur une valeur de M(H) = 2:35 � 10�4M?.La fra
tion de masse d'hydrogène de HL Tau 76 a don
 été déterminée.Détermination de q(He)La très forte teneur en hydrogène déterminée pour HL Tau 76 permet une évaluation trèspré
ise de sa fra
tion de masse d'hélium grâ
e à deux 
onsidérations théoriques.La première 
ondition, qui est d'ailleurs la plus impérative, impose une limite supérieure pro
hede 10�2 pour la fra
tion de masse d'hélium a�n que la base de la 
ou
he d'hélium ne puisse pasêtre su�samment 
haude pour entrer en fusion thermonu
léaire.64



La se
onde 
ondition implique que la 
ou
he d'hélium soit environ 50 à 100 fois plus épaisse quel'enveloppe d'hydrogène pour éviter le 
hevau
hement entre les zones de transition de 
omposition
himique de l'enveloppe d'hydrogène et du sommet du 
oeur de 
arbone. En e�et, si 
es deuxzones se 
hevau
haient, le 
arbone pourrait di�user et atteindre la surfa
e de l'étoile. Or, lesraies du 
arbone ne sont pas visibles dans les spe
tres des étoiles ZZ Ceti. Une seule valeurde la fra
tion de masse d'hélium pour HL Tau 76 peut don
 satisfaire simultanément 
es deux
ontraintes : q(He) = 10�2.Détermination de la masse totale M? de HL Tau 76D'après Bergeron et al. (1995 [4℄ & 2004 [5℄), les mesures spe
tros
opiques de log g indiquentque HL Tau 76 doit avoir une masse 
omprise entre 0.52 M� et 0.58 M�.Néanmoins, dans notre pro
essus de modélisation, nous avons 
hoisi de dépasser légèrement leslimites de 
et intervalle a�n de 
erner 
lairement les minima du �2.Tous les modèles de 
ette nouvelle grille ont une masse d'hydrogène M(H) = 2:35 � 10�4M?,une masse d'hélium M(He) = 10�2M? et la Teff prend en
ore les 3 valeurs : 11350 K, 11450 Ket 11550 K.Pour la masse totale, nous avons 
hoisi l'é
hantillonnage suivant : 0.52 M�, 0.55 M� et 0.58 M�pour 
ommen
er. L'analyse au moyen de l'algorithme de 
es premiers modèles indique que lamasse totale de HL Tau 76 doit se situer autour de la borne supérieure de l'intervalle suggérépar la spe
tros
opie, quelque soit la Teff du modèle. En 
onséquen
e, la grille pré
édente a été
omplétée par l'adjon
tion de modèles ayant une masse de 0.56, 0.57, 0.59, 0.60 et 0.62 M�.Les deux dernières valeurs de la masse totale ex
èdent largement l'intervalle autorisé par la spe
-tros
opie. Cependant, il est pertinent de les in
lure dans 
ette étude 
ar 
es modèles sont utilespour 
erner 
lairement la masse la plus probable dans le plan �2 vs. M? 
omme illustré par lesFig. 3.3 et Fig. 3.4.Pour les modes de degré `=1, les modèles ayant M? =0.57 M� sont présentés 
omme 
eux ayantle plus faible �2 alors que les modèles ave
 M? = 0.58 M� sont séle
tionnés 
omme les plusprobables pour les modes de degré `=2.Con
ernant la marge d'in
ertitude à attribuer à 
es 2 résultats, on peut estimer l'intervalle demasse totale au sein duquel le �2 des modèles résultants n'ex
ède pas 10 % du minimum absoludu �2. Pour les modes de degré sphérique `=1, �2min = 5200 don
 nous retenons les modèles pourlesquels �2 � 5720, 
e qui 
orrespond à l'intervalle de masse totaleM? = [0:56M�; 0:58M�℄. Pourles modes de degré sphérique `=2, �2min = 1700 don
 nous estimons re
evables les modèles pourlesquels �2 � 1870, 
e qui est représenté par l'intervalle de masse totale M? = [0:57M�; 0:59M�℄.La 
ohéren
e de 
es deux évaluations indépendantes de la masse de HL Tau 76 est satisfaite pourune masse totale M? = 0.575 (� 0.005) M�. Il est intéressant de remarquer que 
ette masse
orrespond à la limite supérieure de l'intervalle spe
tros
opique.De plus, on peut aussi noter que M? = 0.60 M� représente un minimum se
ondaire dans les
ourbes, aussi bien pour les modes de degré `=1 que `=2. Cette dernière valeur tombe néan-moins en dehors de l'intervalle spe
tros
opique et elle est de toute manière moins pertinente queM? = 0.575 (� 0.005) M�, elle peut don
 être rejetée sans risque.Comme la masse totale M? est à présent déterminée ave
 pré
ision, il est prudent de véri�era posteriori la validité de la détermination de la fra
tion de masse d'hydrogène.La grille de modèles utilisée pour déterminer q(H) a don
 été re
al
ulée et réanalysée en rem-plaçant la masse totale antérieure des modèles (0.55 M�) par 0.575 M�.Les modèles ave
 log q(H) � �6 ont été ignorés et nous avons 
onstruit des modèles supplémen-taires pour lesquels log q(H)= -3.4, -3.5 et -3.6. Cette véri�
ation a mis en éviden
e le modèle65



ayant log q(H) = �3:6 
omme le meilleur, aussi bien pour les modes de degré `=1 que pour
eux de degré `=2 et a ainsi 
on�rmé l'évaluation initiale de la fra
tion de masse d'hydrogènede HL Tau 76. Il est ainsi véri�é que la masse de l'enveloppe d'H doit e�e
tivement être égaleà M(H) = 2:35 � 10�4M?. L'in
ertitude qu'il faut a�e
ter à 
ette valeur peut 
orrespondreà la variation de q(H) né
essaire pour a

roître de 10 % le �2 dérivé pour le modèle ayantM(H) = 2:35 � 10�4M?. Cette augmentation du �2 s'obtient pour une di�éren
e de 10�5M?autour de la valeur M(H) = 2:35�10�4M?, aussi bien pour les modes de degré `=1 que de degré`=2. Par 
onséquent, nous estimons que la masse de l'enveloppe d'hydrogène de HL Tau 76 vautM(H) = 2:35 (� 0:10) � 10�4M?.Détermination de la Teff de HL Tau 76Toujours d'après Bergeron et al. (1995 [4℄ & 2004 [5℄), les données spe
tros
opiques sug-gèrent que HL Tau 76 possède une température e�e
tive se situant dans un intervalle 
omprisentre 11250 K et 11650 K, ave
 un maximum de probabilité autour de 11450 K.Pour 
ette détermination, nous avons 
onstruit deux grilles de modèles parallèles. Les modèlesqui les 
omposent ont en 
ommun la même teneur en hydrogène, q(H) = 2:35 � 10�4, et enhélium, q(He) = 10�2. Dans la première grille, la masse totale est �xée à 0.575 M� puis à0.565 M� dans la se
onde3.Le dé
oupage en température e�e
tive repose sur une di�éren
e moyenne de 30 K entre deuxmodèles 
onsé
utifs dans la première grille alors que 
et é
art est porté à 60 K dans la se
onde.Les résultats donnés par l'algorithme de séle
tion montrent qu'il n'est pas possible de 
ontraindree�
a
ement la température e�e
tive d'une étoile DA variable au moyen de méthodes astérosis-mologiques dans le domaine de Teff qui 
on
erne HL Tau 76. En e�et, les 
ourbes des �2 enfon
tion de la Teff ne présentent au
un minimum signi�
atif aussi bien pour les modes de degré`=1 que `=2 et aussi bien pour la première grille de modèles que pour la se
onde.Cet é
he
 n'est pas surprenant dans la mesure où les modes de pulsation ne sont que très peusensibles à une faible variation de la Teff dans le domaine de valeurs 
onsidéré.En 
onséquen
e, il a fallu étudier au 
as par 
as les modèles de la première grille et 
omparer leursmodes manuellement ave
 le spe
tre observé de HL Tau 76 a�n d'extraire le meilleur 
andidat.Les di�éren
es entre les spe
tres de tous 
es modèles, pour un même degré `, sont réellementfaibles, 
e qui souligne à nouveau que la température e�e
tive n'in�uen
e sensiblement pas lesmodes de pulsation pour le domaine de Teff se rapportant à HL Tau 76. Néanmoins, une étudeminutieuse de l'ensemble des modes de degrés `=1 et `=2 a permis de pla
er le modèle deTeff=11375 K 
omme ayant le spe
tre le plus pro
he du spe
tre observé de HL Tau 76. Unedi�éren
e de 30 K autour de 
ette valeur est par ailleurs su�sante pour rendre moins pré
isel'adéquation entre le spe
tre observé de HL Tau 76 et le spe
tre synthétique du modèle 
orrespon-dant. Nous 
onsidérons don
 que HL Tau 76 a pour température e�e
tive : Teff = 11375(�30) K.La détermination des 4 paramètres variables est a
hevée et nous pouvons à présent étudier les
ara
téristiques du meilleur modèle retenu pour représenter 
ette ZZ Ceti.
3La masse totale 
hoisie pour les modèles de la se
onde grille est légèrement en-deçà de la limite inférieure del'intervalle de valeurs déterminé pour M?. Cela n'est pas problématique 
ar les résultats issus de 
ette deuxièmegrille ne servent qu'à des �ns de véri�
ation. 66



Fig. 3.1 � �2 en fon
tion de log q(H) pour lesmodes de degré `=1 ave
 M?=0.55 M�

Fig. 3.2 � �2 en fon
tion de log q(H) pour lesmodes de degré `=2 ave
 M?=0.55 M�

Fig. 3.3 � �2 en fon
tion de M? pour les modesde degré `=1

Fig. 3.4 � �2 en fon
tion de M? pour les modesde degré `=267



3.4 Cara
téristiques du modèle représentant HL Tau 763.4.1 Cara
téristiques stru
turellesL'étude pré
édente a permis de déterminer ave
 pré
ision la teneur en hydrogène, la teneuren hélium, la masse totale et la température e�e
tive de HL Tau 76 et elle a débou
hé sur lamise en éviden
e d'un modèle stellaire très pro
he de l'étoile réelle.En plus des 4 paramètres pré
édents, 
ette modélisation permet de déduire le rayon et la lumi-nosité de l'étoile. Tous 
es paramètres physiques sont résumés dans la Table 3-2.Table 3-2. Paramètres du modèle représentant HL Tau 76Masse totale M? = 0.575 (� 0.005) M�Température e�e
tive Teff = 11375 (� 30) KMasse de l'enveloppe d'hydrogène M(H) = 2:35 (� 0.10) �10�4M?Masse de la 
ou
he d'hélium M(He) = 10�2M?Luminosité L = 0.00389 L�Rayon stellaire R = 0.01620 R�
3.4.2 Spe
tre du modèle : modes de degrés `=1 et `=2Nous avons 
al
ulé les modes adiabatiques de degrés `=1 et `=2 pour le modèle retenu surun domaine de périodes 
ouvrant 
elui des modes observés dans le spe
tre de l'étoile. Ces modessont présentés dans la Table 3-3 (modes de degré `=1) et dans la Table 3-4 (modes de degré`=2).Brassard et al. (1992) [14℄ ont montré qu'une enveloppe d'hydrogène épaisse dans une naineblan
he variable n'était pas favorable au phénomène du mode trapping.Notre étude vient de prouver que HL Tau 76 possède une enveloppe d'hydrogène très épaisseet par 
onséquent son spe
tre de pulsation ne doit pas présenter de modes piégés. Ainsi, tra
erl'énergie 
inétique de ses modes de pulsation en fon
tion de leur période respe
tive ne doit révélerau
un minimum notable dans les 
ourbes. Cette prédi
tion théorique se trouve véri�ée par lesFig. 3.5 et Fig. 3.6 qui présentent l'énergie 
inétique des modes de pulsation, respe
tivement dedegrés `=1 et `=2, en fon
tion de leur période respe
tive.
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Table 3-3. Modes adiabatiques de degré`=l pour le modèle représentantHL Tau 76k période (s) k période (s)1 135.4 14 853.62 265.2 15 900.03 305.4 16 951.74 361.1 17 1015.75 401.2 18 1059.26 431.5 19 1094.77 499.0 20 1152.58 557.0 21 1201.09 613.5 22 1256.810 651.8 23 1312.711 698.7 24 1376.712 742.5 25 1406.913 801.6 26 1455.1Table 3-4. Modes adiabatiques de degré`=2 pour le modèle représentantHL Tau 76k période (s) k période (s)1 78.2 24 798.72 154.4 25 825.13 177.2 26 846.24 214.3 27 877.95 246.5 28 905.36 276.7 29 929.97 292.8 30 960.28 323.8 31 991.89 360.1 32 1015.510 389.8 33 1052.011 417.4 34 1086.312 444.1 35 1105.113 468.5 36 1132.914 500.0 37 1167.115 527.2 38 1197.416 552.6 39 1220.917 589.1 40 1260.818 623.7 41 1288.619 648.2 42 1304.820 671.5 43 1342.921 697.0 44 1374.222 727.6 45 1391.223 759.1 46 1424.4

Fig. 3.5 � logE
in vs. P pour les modes de degré`=1 du meilleur modèle 
onsidéré

Fig. 3.6 � logE
in vs. P pour les modes de degré`=2 du meilleur modèle 
onsidéré
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3.5 Comparaison des modes observés et 
al
ulés. Identi�
ationdes périodes observéesLa justesse du modèle retenu pour représenter HL Tau 76 peut être testée en 
omparantles modes de degrés `=1 et `=2 
al
ulés pour 
e modèle ave
 les pulsations que l'on observeréellement dans le spe
tre de l'étoile.3.5.1 Comparaison des period spa
ings théoriques et observésA partir des Table 3-3 et Table 3-4, il est tout d'abord possible de 
al
uler le period spa
ingmoyen théorique pour les modes de degré `=1 (�P `=1;th) puis `=2 (�P `=2;th) et le 
omparerau period spa
ing moyen observationnel que proposent Dolez et al. (2005) [33℄ pour les modessupposés de degré `=1 (�P `=1;obs) et de degré `=2 (�P `=2;obs).Dans le 
as des modes de degré `=1, �P `=1;th est 
al
ulé entre le mode d'ordre k=4 (périodede 361.1 s) et 
elui d'ordre k=25 (période de 1406.9 s). Cet intervalle 
ouvre approximativementle domaine de périodes observées dans le spe
tre de HL Tau 76 et, de plus, évite les modes defaible ordre k qui peuvent sensiblement s'éloigner du régime asymptotique.Ainsi, �P `=1;th= 49.8 s et �P `=1;obs= 48.0 s. L'a

ord entre les 2 valeurs de �P `=1 est don
satisfaisant.De même, pour les modes de degré `=2, �P `=2;th est évalué entre le mode d'ordre k=9 (périodede 360.1 s) et 
elui d'ordre k=45 (période de 1391.2 s) et �P `=2;th= 28.6 s. Dolez et al. (2005)[33℄ suggèrent que �P `=2;obs= 27.7 s. A nouveau, les 2 valeurs de �P `=2 s'a

ordent très bien.Le bon a

ord des period spa
ings théorique et observationnel, aussi bien pour les modes dedegré `=1 que de degré `=2, est déjà une bonne indi
ation que notre 
andidat doit être unereprésentation satisfaisante de HL Tau 76.3.5.2 Multiplets induits par l'e�et du rotational splittingLorsque le spe
tre de fréquen
e d'une étoile variable est analysé, on 
onsidère que des pi
sfortement rappro
hés entre eux dans la Transformée de Fourier traduisent le phénomène durotational splitting. L'é
art en fréquen
e entre 
es pi
s est mis à pro�t pour estimer la vitesse derotation stellaire et leur nombre (au sein d'un même groupement) révèle la valeur de leur degré `.Con
ernant HL Tau 76, une telle analyse 
onstitue un travail déli
at 
ar le spe
tre observé est
omplexe. Cette di�
ulté observationnelle induit plusieurs interprétations possibles et 
elle quiest exposée 
i-après pourrait ne pas être la seule possible, bien que nous la 
onsidérions 
ommela plus probable.Le 
al
ul adiabatique des modes de degré sphérique `=1 puis `=2 pour le modèle retenu pourreprésenter HL Tau 76 a 
ependant permis de lever la plupart des indéterminations.Le 
al
ul de 
es modes ne tient pas 
ompte de l'e�et du rotational splitting : le programme
al
ule des modes adiabatiques de nombre azimuthal m=0. Le rotational splitting a pour e�et desupprimer la dégénéres
en
e qui a�e
te le nombre azimuthal m de 
haque membre d'un mêmemultiplet (engendré par un même mode 
entral d'ordre m=0) suivant la relation :�k;`;m = �k;` +m� (1� Ck;`) � 
où k représente l'ordre radial, ` le degré de l'harmonique sphérique et m traduit le nombreazimuthal. 70



Par ailleurs en faisant l'approximation d'une rotation faible,Ck;` = R R0 �r2[2a(r)b(r) + b(r)2℄drR R0 �r2[a(r)2 + `(`+ 1)b(r)2℄drd'après Ledoux et Walraven (1958) [64℄. Dans 
ette dernière expression, a(r) désigne le dépla
e-ment radial élémentaire et b(r) le dépla
ement tangentiel élémentaire.Lorsque l'ordre radial est élevé (
as de la limite asymptotique), C � 1=[`(`+ 1)℄.En posant Æf = (1�C)�
, on déduit dans le 
adre de l'approximation de la limite asymptotiqueque : Æf`=1 = 0.6�Æf`=2.Cette dernière équation mène à une ex
ellente estimation de Æf`=2 
onnaissant Æf`=1 et vi
e versa.D'après Dolez et al. (2005) [33℄, les multiplets observés dans le spe
tre de HL Tau 76 impliquentque Æf`=1=2.54 �Hz et par 
onséquent Æf`=2=4.23 �Hz.Les valeurs numériques de Æf`=1 et de Æf`=2 rendent possible le 
al
ul de la période de tousles membres de tous les multiplets générés par les modes de degrés `=1 et `=2 
al
ulés par leprogramme pour le meilleur représentant de HL Tau 76.En toute rigueur, les expressions numériques 
i-dessus pour Æf`=1 et Æf`=2 ne sont valables quedans le 
adre de la limite asymptotique, 
'est-à-dire pour les modes d'ordre radial élevé. Or,tel que dis
uté par Dolez et al. (2005) [33℄ et 
on�rmé par l'identi�
ation des modes présentée
i-après, les pulsations observées dans le spe
tre de HL Tau 76 
orrespondent à des modes dedegré `=1 d'ordre k � 4 et k � 10 pour les modes de degré `=2. C'est pourquoi, nous estimonsque 
es valeurs de l'ordre radial k sont su�samment élevées pour que le régime asymptotiquereste valide pour tous les modes observés dans le spe
tre de l'étoile HL Tau 76.
3.5.3 Asso
ier les modes observés et les modes 
al
ulésA partir de toutes les données théoriques et observationnelles exposées pré
édemment, nousavons réalisé une identi�
ation des modes présents dans le spe
tre de HL Tau 76. Cette identi�-
ation est présentée dans la Table 3-5.La première 
olonne reporte les périodes 
al
ulées qui s'a

ordent le mieux ave
 les périodesobservées, en intégrant l'e�et du rotational splitting lorsque né
essaire.Les trois 
olonnes suivantes donnent l'identi�
ation retenue pour le degré `, l'ordre radial k et lenombre azimuthal m.La 
inquième 
olonne indique les périodes observées qui servent de référen
e à l'identi�
ation.La di�éren
e absolue entre les périodes 
al
ulées et observées, jÆP j, est exprimée dans la 
olonnesuivante. Lorsque des valeurs légèrement di�érentes sont allouées à un même mode, 
omme 
elaarrive quelquefois pour un ensemble de périodes provenant de sour
es observationnelles di�é-rentes, nous retenons la valeur moyenne.La dernière 
olonne donne les di�éren
es relatives entre périodes 
al
ulées et observées (jÆP j=P ).Dans quelques 
as d'identi�
ation ambiguë portant sur la valeur du degré `, nous avons retenu lasolution qui fournissait à la fois le meilleur ajustement et une valeur 
ohérente (la plus 
onstantepossible) pour jÆP j au sein d'un même multiplet.Cet appariement des modes est représenté graphiquement par les Fig. 3.7 à Fig. 3.10.71



3.6 Dis
ussion3.6.1 Qualité de l'ajustement entre les modes observés et 
al
ulésLa Table 3-5 suggère de nombreux 
ommentaires.En premier lieu, on peut s'atta
her à 
onsidérer la qualité d'ensemble de l'ajustement entre lesmodes observés dans le spe
tre de HL Tau 76 et les modes 
al
ulés pour le modèle qui représentel'étoile.Pour 
e faire, on peut tout d'abord envisager la quantité jÆP=P j et dé�nir une é
helle d'éva-luation selon 
e 
ritère. Il n'existe pas de moyen pour quanti�er obje
tivement la qualité d'unappariement entre modes 
al
ulés et observés, 
'est pourquoi nous 
hoisissons l'é
helle subje
tivesuivante qui dé�nit 4 niveaux qualitatifs. L'identi�
ation d'un mode peut être 
onsidérée 
omme :� ex
ellente si jÆP=P j � 0:5% � bonne si 0:5% < jÆP=P j � 1:0%� a

eptable si 1:0% < jÆP=P j � 1:5% � mauvaise si 1:5% < jÆP=P j.Le dernier 
as de �gure (mauvaise identi�
ation) peut aussi signi�er qu'au
une période dansla liste des modes 
al
ulés à partir du modèle retenu ne peut rendre 
ompte de la pulsationobservée et 
ette période observée est vraisemblablement un faux mode (
ombinaison linéaireou harmonique). En suivant 
ette 
lassi�
ation, on peut évaluer la pertinen
e de l'identi�
ationproposée pour les modes du spe
tre de HL Tau 76.Alors que Dolez et al. (2005) [33℄ isolent un total de 44 modes observés dans le spe
tre de
ette étoile, la Table 3-5 présente seulement 37 valeurs 
ar 
ertaines fréquen
es sont tellementrappro
hées dans le spe
tre de puissan
e qu'elles ne peuvent que désigner un même et uniquemode. Ainsi, la Table 3-5 montre que l'identi�
ation est ex
ellente pour 17 modes, bonne pour13 modes, a

eptable pour 3 modes et mauvaise pour 3 modes ; la période à 781.0 s ne pouvantabsolument pas être identi�ée à partir des modes de notre modèle. Nous dis
uterons 
i-après 
e
as parti
ulier.La valeur moyenne de jÆP=P j pour l'ensemble des modes de la Table 3-5 est de 0.7 %, valeur quitraduit en l'état a
tuel des 
hoses un très bon appariement global entre les modes observés dansl'étoile et 
eux 
al
ulés pour le modèle. En outre, même l'identi�
ation la moins pré
ise (pour lemode à 542.4 s) se voit a�e
tée d'un jÆP=P j<2.0% (jÆP=P j=1.9%).Une autre façon d'exprimer la qualité d'ensemble de l'ajustement entre les modes observés et
al
ulés 
onsiste à estimer les deux é
art-types : � = (�jÆP j)=n et �rms = q(�jÆP j2)=n où ndésigne le nombre total de modes sur lequel porte l'estimation.I
i, n=36 (et non 37) 
ar le mode à 781.0 s n'est pas 
onsidéré par notre analyse 
omme une vraiepulsation. Ainsi, �=4.35 et �rms=5.27. Comme � et �rms sont 
al
ulés sur un grand nombre demodes (36), 
es 2 é
art-types 
on�rment que l'identi�
ation globale des modes de HL Tau 76 estsatisfaisante. On peut par ailleurs insister sur le fait que les périodes 
al
ulées présentées dans laTable 3-5 reposent sur des valeurs théoriques obtenues à partir des modes de degrés sphériques`=1 et `=2 (et de nombre azimuthal m=0) 
al
ulés pour le meilleur modèle pour lesquels on aappliqué invariablement l'e�et du rotational splitting tel que 
al
ulé par Dolez et al. (2005) [33℄à partir des observations.Cette valeur du rotational splitting a été déduite d'après un petit nombre de multiplets bienidenti�és d'ordres k élevés. Or, si les données observationnelles ne peuvent mettre en éviden
eune variation du rotational splitting ave
 la durée de la période des modes, une telle variationne peut être totalement ex
lue. L'hypothèse d'un rotational splitting 
onstant pour l'ensembledu spe
tre de HL Tau 76 entre dans l'évaluation des 2 é
art-types � et �rms. Par 
onséquent, si72



une partie du désa

ord qui se manifeste entre les valeurs des modes observés et 
al
ulés qui leur
orrespondent provient de 
ette hypothèse d'un rotational splitting 
onstant, il doit alors existerune 
orrélation entre la valeur de jÆP=P j et 
elle de la période du mode 
onsidéré puisqu'onsuppose une variation 
ontinue de jÆP=P j en fon
tion de la période des modes.En examinant la dernière 
olonne de la Table 3-5, on remarque que les longues périodes d'os-
illation sont généralement identi�ées ave
 une meilleure pré
ision que les 
ourtes. Ce
i peutrévéler une possible variation du rotational splitting ave
 la durée de la période des modes, va-riation qui pourrait être l'indi
e d'une rotation di�érentielle de HL Tau 76. Néanmoins, l'e�etdu rotational splitting a été évalué observationnellement d'après des multiplets de modes pourlesquels le régime asymptotique est véri�é puis 
onsidéré 
onstant pour l'ensemble des modesobservés. La diminution de la qualité de l'ajustement entre périodes 
al
ulées et observées d'unepart ave
 la rédu
tion de la durée des périodes (don
 ave
 la dé
roissan
e de l'ordre radial kdes modes 
orrespondants) d'autre part peut également provenir du fait que les relations durégime asymptotique ne sont plus né
essairement valables pour les modes d'ordres radiaux plusfaibles ; 
e qui par 
onséquent pourrait aussi justi�er la dégradation 
onstatée de la qualité del'adéquation entre modes 
al
ulés et observés pour les plus 
ourtes périodes. Aussi, la variationdu rotational splitting ave
 la période des modes n'est pas uniquement justi�able par une rota-tion non-uniforme de l'étoile. Cette hypothèse est même d'autant plus in
ertaine que Tassoul &Tassoul (1983) [79℄ ont montré qu'une 
ourbe de rotation solide représente extrêmement bien la
ourbe de rotation des naines blan
hes.Par 
onséquent, expliquer la variation du rotational splitting ave
 la période desmodes en invoquant une rotation non-uniforme de l'étoile est une hypothèse quidoit rester spé
ulative.Table 3-5. Identi�
ation la plus probable des modes observés dans le spe
trede HL Tau 76Période degré ordre nombre Période(s)
al
ulée ` k m observée(s) jÆP j jÆP=P j (%)388.5 s 2 10 2 382.5 s 6.0 s 1.5391.1 s 2 10 -2 394.3 s 3.2 s 0.8445.8 s 2 12 -2 449.8 s 4.0 s 0.9497.9 s 2 14 2 493.2 s 4.7 s 0.9498.9 s 2 14 1 494.2 s 4.7 s 0.9500.0 s 2 14 0 495.0 s 5.0 s 1.0550.0 s 2 16 2 540.9 s - 541.0 s 9.0 s 1.6551.3 s 2 16 1 541.8 s 9.5 s 1.7552.6 s 2 16 0 542.4 s 10.2 s 1.8590.6 s 2 17 -1 596.8 s - 597.0 s - 597.1 s 6.4 s 1.1592.1 s 2 17 -2 598.6 s 6.5 s 1.173



Table 3-5 (suite). Identi�
ation la plus probable des modes observés dans le spe
trede HL Tau 76Période degré ordre nombre Période(s)
al
ulée ` k m observée(s) jÆP j jÆP=P j (%)627.1 s 2 18 -2 628.0 s 0.9 s 0.1650.7 s 1 10 1 657.4 s 6.7 s 1.0651.8 s 1 10 0 659.5 s - 660.1 s 8.0 s 1.2652.9 s 1 10 -1 661.4 s - 661.9 s 8.8 s 1.3667.6 s 2 20 2 662.3 s - 662.8 s 5.1 s 0.8669.6 s 2 20 1 663.6 s - 664.2 s - 665.0 s 5.3 s 0.8692.8 s 2 21 2 689.3 s 3.5 s 0.5741.1 s 1 12 1 738.7 s 2.4 s 0.3743.9 s 1 12 -1 748.5 s 4.6 s 0.6? ? ? ? 781.0 s ? ?793.3 s 2 24 2 792.7 s - 794.1 s 0.1 s 0.0796.0 s 2 24 1 796.4 s - 796.5 s 0.5 s 0.1798.7 s 2 24 0 798.3 s - 799.1 s 0.0 s 0.0929.9 s 2 29 0 930.6 s 0.7 s 0.1933.6 s 2 29 -1 932.5 s - 933.2 s 0.8 s 0.1964.2 s 2 30 -1 971.6 s 7.4 s 0.8968.2 s 2 30 -2 974.4 s - 976.4 s 7.2 s 0.7983.4 s 2 31 2 979.2 s 4.2 s 0.41056.8 s 2 33 -1 1060.2 s 3.4 s 0.31061.6 s 2 33 -2 1061.8 s 0.2 s 0.01059.2 s 1 18 0 1065.0 s 5.8 s 0.51062.1 s 1 18 -1 1067.5 s 5.4 s 0.51076.2 s 2 34 2 1070.8 s 5.4 s 0.51308.2 s 1 23 1 1308.7 s 0.5 s 0.01350.7 s 2 43 -1 1347.9 s - 1353.7 s 0.1 s 0.01391.2 s 2 45 0 1390.8 s 0.4 s 0.074



D'autre part, il faut rappeler que HL Tau 76 présente une température e�e
tive qui la situepro
he du bord rouge de la bande d'instabilité des ZZ Ceti où la 
onve
tion doit de plus en plusintéragir ave
 les pulsations et perturber le 
omportement théorique des modes. Sa
hant 
ela,l'identi�
ation globale des modes de HL Tau 76 est même étonnament pré
ise.Comme l'instabilité des modes g dans les étoiles DAV froides est prin
ipalement induite par la
onve
tion (Bri
khill, 1990 [17℄ & 1991 [18℄ ; Goldrei
h & Wu, 1999 [44℄ [45℄ & 2001 [93℄), on peuts'attendre à 
e que les modes de plus forte amplitude révèlent la signature de 
ette intéra
tionave
 la 
onve
tion de façon plus tangible que les modes de faible amplitude.Par exemple, les périodes des modes de grande amplitude doivent davantage s'éloigner des pé-riodes idéales (
al
ulées d'après la théorie linéaire des pulsations adiabatiques) que 
elles desmodes de faible amplitude.Si l'on examine jÆP=P j en fon
tion de l'amplitude du mode 
orrespondant (l'amplitude des modesobservés dans le spe
tre de HL Tau 76 est fournie par Dolez et al., 2005 [33℄), on déte
te dessignes révélateurs d'une telle variation : l'a

ord entre modes 
al
ulés et observés est meilleurave
 les modes de faible amplitude qu'ave
 
eux de grande amplitude. A titre d'exemple, laTable 3-5 indique que pour les membres du multiplet de périodes voisines de 541 s (qui sontles modes dominants pour les deux 
ampagnes WET XCOV13 et XCOV18 d'après Dolez et al.,2005 [33℄), la valeur de jÆP=P j est la moins satisfaisante.Une telle variation de la qualité de l'ajustement en fon
tion de l'amplitude des modespeut illustrer dans quelle mesure le spe
tre de pulsation des modes g perturbés parla 
onve
tion dans les étoiles DAV froides s'éloigne du spe
tre idéal prédit par lathéorie linéaire.3.6.2 Désa

ords entre analyses observationnelle et théoriqueLa dis
ussion pré
édente a permis d'identi�er deux raisons possibles pour rendre 
ompte dudésa

ord léger qui existe entre les périodes 
al
ulées et observées : la première 
ause vient del'hypothèse d'un rotational splitting 
onstant pour tout le spe
tre de l'étoile et la se
onde serapporte à l'e�et perturbateur opéré par la 
onve
tion sur les pulsations.Ces deux fa
teurs doivent 
ontribuer à justi�er la di�éren
e 
onstatée entre les périodes desmodes observés et 
al
ulés d'après la théorie linéaire des pulsations non radiales.L'une des 
onséquen
es d'un tel désa

ord entre les périodes observées et 
al
ulées est que l'iden-ti�
ation du degré ` pour les modes de forte amplitude revêt une in
ertitude plus grande : lapériode perturbée d'un mode réel de forte amplitude de degré `=1 peut s'avérer plus pro
he de
elle d'un mode de degré `=2 (non a�e
té par la 
onve
tion) que de 
elle du mode de degré `=1lui 
orrespondant dans la théorie linéaire.Par suite, on ne peut ex
lure le fait que quelques uns des modes de forte amplitude identi�ésdans la Table 3-5 
omme des modes de degré `=2 soient en réalité des modes de degré `=1 dontles périodes sont a�e
tées par une forte intéra
tion ave
 la 
onve
tion.Il y a dans la Table 3-5 deux 
as parti
uliers qui méritent une dis
ussion plus approfondie :les périodes à 781.0 s et à 1065.0 s.Les deux ont été 
onsidérées d'après l'analyse observationnelle de Dolez et al. (2005) [33℄ 
ommedes 
ombinaisons linéaires en 
oïn
iden
e ave
 une période prédite par le régime asymptotique.En 
onséquen
e, Dolez et al. (2005) [33℄ ont suggéré qu'il pouvait en fait s'agir de vrais modes.Alors qu'ils n'ont pu distinguer entre le degré `=1 ou `=2 pour la période à 1065.0 s, ils ontidenti�é 
elle à 781.0 s 
omme un mode de degré `=1.Les résultats de notre étude peuvent servir à dissiper l'ambiguïté qui pèse sur leur nature.75



Nous identi�ons la période à 1065.0 s 
omme le mode `=1, k=18, m=0 pour lequel notre modèleprévoit une période de 1059.2 s. Ce mode aurait également pu être ratta
hé au membre m= -1du même triplet, 
e qui aurait produit un appariement meilleur. Mais suivant 
ette dernièrehypothèse, le pi
 de grande amplitude (9.7 mma) à 1067.5 s (que nous 
onsidérons 
omme lemembre m= -1 de 
e triplet) serait resté non identi�é.Nous insistons également sur le fait que, d'après l'identi�
ation que nous retenons, les deux 
om-posantes de 
e triplet ont un jÆP j 
ohérent et quasiment identique (5.8 s et 5.4 s respe
tivement).Nous 
on
luons alors que la période à 1065.0 s doit e�e
tivement 
orrespondre à un vrai modeet qu'il s'agit bien d'une vraie résonan
e 
omme le suggèrent Dolez et al. (2005) [33℄.Pour la période à 781.0 s, la situation est di�érente.Dolez et al. (2005) [33℄ n'ont absolument pas pu statuer, d'après les observations, sur la réalitéde 
e mode selon les 
ritères généralement utilisés. En e�et, 
ette période est impliquée dans unepossible résonan
e ave
 les modes de périodes 1347.9 s et 494.2 s. Le pi
 de fréquen
e 2023 �Hz(période de 494.2 s) est présent dans toutes les données et il a en outre une grande amplitude(27.8 mma) : l'observation permet don
 de le 
onsidérer ave
 
on�an
e 
omme un vrai mode. Enrevan
he, les 2 autres pi
s de fréquen
e 742 �Hz (période de 1347.9 s) et de fréquen
e 1280 �Hz(période 781.0 s) n'apparaissent simultanément que dans les observations XCOV13 et en outreprésentent une amplitude du même ordre de grandeur. Les 
ritères observationnels ne permettentdon
 pas de distinguer 
lairement si les pulsations sont toutes deux des vrais modes (auquel 
asil s'agirait d'une autre vraie résonan
e dans le spe
tre de HL Tau 76) ou si l'une des deux est lerésultat d'une 
ombinaison linéaire (et dans 
e 
as laquelle des deux). Notre modélisation s'avèreutile pour 
onnaître leur vraie nature : le mode à 494.2 s est bien identi�é et 
ela 
on�rme lesprédi
tions observationnelles ; le mode à 1347.9 s est également bien re
onnu par le spe
tre denotre modèle alors que la période à 781.0 s n'est pas identi�able. En e�et, les modes de degré`=1 les plus pro
hes issus de notre modèle sont situés à 742.5 s et 801.6 s soit à 38.5 s et 20.6 srespe
tivement de la période observée et 
eux de degré `=2 sont à 759.1 s et 798.7 s soit éloignésde la période observée de 21.9 s et de 17.7 s respe
tivement.Même en prenant en 
ompte la 
orre
tion apportée par le rotational splitting, la période à 781.0 sne peut être 
orre
tement représentée par au
un mode 
al
ulé pour le modèle.Nous pouvons alors 
on
lure que, 
ontrairement au 
as pré
édent pour la période à 1065.0 s, lapulsation à 781.0 s est une 
ombinaison linéaire et non un vrai mode d'os
illation. Notre modé-lisation permet don
 de résorber une in
ertitude que l'analyse observationnelle ne pouvait paslever.3.7 Con
lusionLa modélisation de HL Tau 76 suivant la méthode que nous avons adoptée a permis d'obtenirdes 
ontraintes pré
ises sur la stru
ture interne de 
ette ZZ Ceti grâ
e à la 
omparaison desmodes g 
al
ulés pour le modèle (que nous avons retenu pour représenter au mieux l'étoile) ave

eux que son spe
tre présente.Comme le spe
tre de HL Tau 76 
omporte environ 40 modes de pulsation indépendants, 
etteétoile DAV o�re une o

asion unique de mettre à pro�t les te
hniques de modélisation reposantsur l'astérosimologie a�n de déduire les prin
ipaux paramètres stellaires de 
ette étoile.Nous avons 
al
ulé une grille de modèles d'étoiles DA représentatifs de HL Tau 76 dont la Teffet la masse étaient préalablement bien 
onnues grâ
e à la spe
tros
opie.Nous avons ensuite 
al
ulé les périodes des modes de gravité non-radiaux (dans le 
adre de l'ap-proximation adiabatique) pour 
es modèles en vue de les 
onfronter aux observations. Au moyend'un algorithme reposant sur une loi des moindres 
arrés, nous avons ainsi pu isoler le meilleur76



modèle 
apable de représenter l'étoile.En suivant 
ette appro
he, nous avons été en mesure de déterminer 3 paramètres stellaires defaçon très satisfaisante :� la masse totale de l'étoile : M? = 0.575 (� 0.005) M�� la masse de l'enveloppe d'hydrogène : M(H) = 2.35 (� 0:10) � 10�4 M?� la masse de la 
ou
he d'hélium : M(He) = 1.0 �10�2 M?.Notre algorithme de séle
tion, reposant sur une loi du �2, n'a pas été su�samment sensible pourrévéler 
lairement la Teff de l'étoile. Toutefois, une 
omparaison minutieuse des spe
tres desmodèles a permis de 
onsidérer que Teff=11375 (� 30) K donne le meilleur a

ord global.Les 
al
uls adiabatiques pour les modes de pulsation de degrés `=1 et `=2 se rapportant aumeilleur modèle ont débou
hé sur les périodes des 
omposants m=0.Nous avons alors fait usage du rotational splitting déterminé par Dolez et al. (2005) [33℄ à partirdes observations pour estimer les périodes de tous les 
omposants des multiplets, aussi bien pourles triplets de modes de degré `=1 que pour les quintuplets de modes de degré `=2.Il nous a alors été possible d'identi�er presque tous les pi
s observés dans le spe
tre de puissan
ede HL Tau 76 en terme de modes de degré `=1 ou `=2 démultipliés sous l'e�et de la rotation etainsi retrouver leur ordre radial k et leur nombre azimuthal m.La méthode d'identi�
ation a été satisfaisante puisque nous avons été 
apables d'ajuster 36modes ave
 une pré
ision moyenne de 0.7 %.Nous avons remarqué que la qualité de l'ajustement pour les modes 
onsidérés séparément semblevarier à la fois en fon
tion de leur période et de leur amplitude.La qualité dé
roissante de l'ajustement ave
 la diminution de la période peut éventuellements'expliquer par le fait que le rotational splitting utilisé pour 
al
uler les multiplets de tous lesmodes du spe
tre de l'étoile peut ne pas être 
onstant.La qualité dé
roissante de l'ajustement ave
 l'augmentation de l'amplitude du mode peut êtrela signature de l'e�et perturbateur que la 
onve
tion opère sur les modes de pulsation.L'identi�
ation du degré ` des modes de grande amplitude peut être a�e
tée par 
et e�et, d'au-tant plus que nous notons à plusieurs reprises des 
as de 
hevau
hement de modes de degré `=1ave
 des modes de degré `=2.Par 
onséquent, la période d'un mode de degré `=1, légèrement modi�ée par l'a
tion de la 
onve
-tion, peut se situer plus pro
he de 
elle d'un mode de degré `=2 prédite par nos 
al
uls linéairesadiabatiques et ainsi se retrouver à tort 
onsidérée 
omme un mode de degré `=2.Non seulement notre modélisation de HL Tau 76 a permis de 
ontraindre ave
une grande pré
ision sa masse totale et la masse de son enveloppe d'hydrogèneainsi que d'identi�er les modes de son spe
tre de pulsation en a�e
tant unevaleur à leurs paramètres (`; k;m) mais en
ore 
ette étude suggère que l'étoileserait éventuellement 
on
ernée par une rotation non uniforme (moyennant lesréserves que nous avons émises 
on
ernant 
ette hypothèse) ; en outre notreanalyse pourrait aussi illustrer dans quelle mesure la 
onve
tion est sus
ep-tible de perturber le 
omportement des modes de gravité au sein des étoilesDAV froides pro
hes du bord rouge de la bande d'instabilité des ZZ Ceti.
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Fig. 3.7 � Spe
tres observé et 
al
ulé pour HLTau 76 entre 300 s et 600 s

Fig. 3.8 � Spe
tres observé et 
al
ulé pour HLTau 76 entre 900 s et 1200 s

Fig. 3.9 � Spe
tres observé et 
al
ulé pour HLTau 76 entre 600 s et 900 s

Fig. 3.10 � Spe
tres observé et 
al
ulé pour HLTau 76 entre 1200 s et 1500 s
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Table 3-6a. Re
her
he de modes `=1 possibles dans le spe
tre de HL Tau 76 ave
�P`=1=48.0 s d'après l'analyse de Dolez et al.Périodes Périodes observées Périodes observées �kprédites (s) XCOV18 (s) XCOV13 (s)1405.8 1390.8 +181357.8 1347.9 +171309.8 +161261.8 +151213.8 +141165.8 +131117.8 +121069.8 1070.8 - 1067.5 - 1065.0 1065.0 +111021.8 +10973.8 979.2 - 971.6 +9925.8 933.2 - 930.6 932.5 +8877.8 +7829.8 +6781.8 799.1 - 792.7 796.5 - 781.0 +5733.8 +4685.8 +3637.8 659.5 657.4 +2589.8 598.6 - 597.1 - 596.8 597.0 +1541.8 542.4 - 541.8 - 540.9 541.0 0493.8 493.2 - 494.2 -1445.8 449.8 -2397.8 382.5 382.5 -3Table 3-6b. Re
her
he de modes `=2 possibles dans le spe
tre de HL Tau 76 ave
�P`=2=27.7 s d'après l'analyse de Dolez et al.Périodes Périodes observées Périodes observées �kprédites (s) XCOV18 (s) XCOV13 (s)1380.6 1390.8 +321352.9 1347.9 +311075.9 1060.2 - 1070.8 1065.0 +21965.1 971.6 - 979.2 +17937.4 930.6 - 933.2 932.5 +16798.9 792.7 - 799.1 796.5 - 781.0 +11660.4 659.5 - 664.2 +6632.7 +5605.0 596.8 - 597.1 - 598.0 597.0 +479



Table 3-6b (suite). Re
her
he de modes `=2 possibles dans le spe
tre deHL Tau 76 ave
 �P`=2=27.7 s d'après l'analyse de Dolez et al.Périodes Périodes observées Périodes observées �kprédites (s) XCOV18 (s) XCOV13 (s)577.3 +3549.6 540.9 - 541.7 - 542.4 541.0 +2521.9 +1494.2 493.2 - 494.2 494.2 0466.5 -1438.8 449.8 -2411.1 -3383.4 382.4 382.5 -4
Table 3-7. Identi�
ation la plus probable du degré ` des modes observés dans lespe
tre de HL Tau 76 d'après Dolez et al.Périodes (s) Périodes (s) Périodes (s) degré(XCOV18) (XCOV13) (s) (Ar
hives) `1390.8 21347.9 21070.8 21067.5 11065.0 1065.0 1, 21061.8 11060.2 2979.2 1, 2976.4 1, 2974.4 1, 2971.6 1, 2933.2 932.5 1930.6 1799.1 2798.3 1, 2796.4 796.5 1794.1 1792.7 2781.0 1738.7 748.5 2

80



Chapitre 4Etude de la ZZ Ceti G 185-324.1 Introdu
tion4.1.1 Présentation de G 185-32G 185-32 (aussi appelée PY Vul ou en
ore WD 1935+279 ) a été dé
ouverte 
omme étoile ZZCeti par M
 Graw (1981) [66℄.Cette étoile présente des 
ara
téristiques spe
trales parti
ulières. PY Vul est notamment l'unedes plus brillantes ZZ Ceti 
onnues (V = 12.97 mag) et son spe
tre 
omporte bon nombre depulsations de faible amplitude.En utilisant la version ML2, �=0.6 de la théorie de la longueur de mélange, Bergeron et al.(1995 [4℄ & 2004 [5℄) ont proposé une évaluation de sa masse M?= 0.64 (� 0.03) M� et de satempérature e�e
tive Teff= 12130 (� 200) K par la spe
tros
opie.En outre, 
ette étoile a été observée en 1992 durant la huitième 
ampagne WET (photométriedans le visible), par Kepler et al. (2000) [57℄ ave
 le HST Faint Obje
t Camera (photométriedans l'UV et l'extrême bleu) et par Thompson et al. (2003) [81℄ grâ
e à un téles
ope Ke
k (spe
-trométrie résolue en temps).Castanheira et al. (2004) [20℄ ont présenté une première étude de G 185-32.Ils ont notamment exposé les données observationnelles ratta
hées à 
ette étoile, 
ommenté sesmodes de pulsation et, en utilisant la variation de l'amplitude d'un mode en fon
tion de la lon-gueur d'onde, ils ont tenté de retrouver la valeur la plus probable pour le degré ` des fréquen
esprésentes dans le spe
tre de l'étoile et ont 
on
lu que la pulsation de période 141.9 s devait être unfaux mode (vraisemblablement sous-harmonique de la période à 70.9 s) par
e que son amplituden'augmente pas dans l'UV 
omme le prévoit la théorie linéaire pour les modes g non-radiaux dedegré sphérique `=1 ou `=2 (Robinson et al., 1982 [75℄ ; Kepler, 1984 [54℄ ; Robinson et al., 1995[76℄). Certains de leurs résultats, néanmoins, doivent être 
on�rmés ou 
lari�és.Par exemple, ils estiment que le mode de pulsation à 70.9 s pourrait être le mode `=2, k=1 maisne sont pas en mesure de prouver 
ette a�rmation.Parfois, ils ne peuvent pas e�
a
ement 
hoisir entre deux hypothèses alternatives : par exemple,les pulsations de période 560.8 s, 148.5 s et 70.9 s peuvent être soit de vrais modes de pulsationsoit des 
ombinaisons linéaires de modes parents. De la même façon, lorsque des 
ombinaisonslinéaires sont suggérées, ils ne disposent pas d'argument absolu pour déterminer quels sont lesmodes parents et qui est le faux mode.Par ailleurs, au
une détermination de la masse de l'enveloppe d'hydrogène de l'étoile n'est propo-sée bien que 
e paramètre soit très important, notamment dans le 
adre de la 
osmo
hronologie.En�n, l'étude du rotational splitting n'est pas envisagée alors que l'étoile semble présenter à81



l'observation des modes provenant de mêmes multiplets.Thompson et al. (2004) [82℄ ont également étudié les parti
ularités du spe
tre de G 185-32 en se
on
entrant notamment sur la période à 141.9 s. Leur analyse, toutefois, repose uniquement surdes te
hniques observationnelles et la plupart de leurs 
on
lusions ne peuvent être ni démontréesni véri�ées, par exemple en s'appuyant sur une modélisation.Ce 
ontexte suggère qu'une étude indépendante de l'étoile G 185-32 peut s'avérer utile pour
on�rmer et 
ompléter les résultats déjà obtenus par Castanheira et al. (2004) [20℄ et Thomp-son et al. (2004) [82℄. C'est pourquoi nous avons dé
idé d'étudier 
ette étoile au moyen d'unemodélisation reposant sur les te
hniques astérosismologiques.4.1.2 Stratégie employée pour modéliser G 185-32Le Chapitre 3 a montré 
omment, dans le 
as de HL Tau 76, l'astérosismologie et la modéli-sation s'étaient avérées e�
a
es pour obtenir des 
ontraintes pré
ises sur les paramètres stellairesde l'étoile d'une part et pour identi�er ave
 exa
titude les nombreux modes présents dans sonspe
tre d'autre part.La stratégie mise en oeuvre reposait essentiellement sur un algorithme basé sur une loi du �2 quiindiquait le meilleur modèle apte à représenter la ZZ Ceti.La for
e de 
ette méthode de détermination est qu'elle étudie l'ensemble du spe
tre de l'étoileet, de fait, ne laisse que peu d'in
ertitude quant à la validité du 
andidat retenu. Cependant, safaiblesse est qu'elle est très sensible à l'identi�
ation préalable du degré ` des modes observésque des 
onsidérations observationnelles permettent de prédire ave
 une plus ou moins grande
on�an
e.En e�et, si 
ette identi�
ation préliminaire est défaillante pour un 
ertain nombre de modes,l'algorithme asso
iera alors des modes 
al
ulés et observés de degrés ` di�érents et débou
herasur un meilleur modèle 
aduque.En 
e qui 
on
erne HL Tau 76, le spe
tre de l'étoile est assez ri
he (environ 40 modes indépen-dants) pour que le degré ` de quelques modes puisse être mal dé�ni par les te
hniques obser-vationnelles. De fait, notre étude a montré quelques désa

ords entre la valeur assignée à ` parl'observation et par la modélisation. Néanmoins, 
es erreurs d'identi�
ation étaient su�sammentmarginales pour ne pas 
ompromettre la �abilité de notre meilleur modèle dont la pertinen
e aété démontrée par le 
al
ul des grandeurs � et jÆP=P j.Pour G 185-32, les données sont di�érentes : le spe
tre de l'étoile ne présente qu'une vingtainede modes dont 
ertains sont en outre peu sûrs (en e�et, au moins 3 pulsations dans le spe
treobservé peuvent être des 
ombinaisons linéaires). C'est pourquoi une erreur redondante au ni-veau de la valeur du degré ` pourrait sensiblement altérer la justesse du 
andidat séle
tionné parl'algorithme. Nous avons don
 
hoisi de suivre une autre voie.Nous avons tout d'abord 
onsidéré un mode de référen
e dans le spe
tre de G 185-32 : 
elui depériode 72.5 s1 pour lequel l'identi�
ation du degré ` est 
ertaine.Puisque il est très peu probable d'observer des modes de degrés ` � 3 (à 
ause de l'e�et demoyenne géométrique), le degré sphérique de 
e mode à 72.5 s est soit `=1 ou `=2. Cependant,soit `=1, k � 1 ou `=2, k � 2 induirait pour G 185-32 une masse totale pro
he de la limitede Chandrashekhar, 
e qui est en total désa

ord ave
 les observations. En e�et, la parallaxeétant 
onnue ainsi que la luminosité, on peut alors déduire la Teff et le rayon de l'étoile don
 sa1Nous avions le 
hoix, dans 
e domaine de périodes observées, entre 3 modes pour servir de mode de référen
e :
elui de période 70.9 s, 
elui de période 72.5 s et en�n 
elui de période 72.9 s. Nous avons 
onsidéré que le modele plus 
entral (de période 72.5 s) était 
elui qui avait la plus forte probabilité d'avoir le nombre azimuthal m leplus faible, idéalement égal à m=0. 82



masse M? d'après la relation masse-rayon des naines blan
hes. Cette dédu
tion observationnelle
on�rme que PY Vul a une masse voisine de 0.64 M�.Par 
onséquent, la pulsation à 72.5 s est né
essairement le mode `=2, k=1. Notre modélisationde PY Vul viendra 
on�rmer ultérieurement 
e résultat.Néanmoins, Castanheira et al. (2004) [20℄ ont 
onsidéré que le mode `=2, k=1 était la pulsationde période 70.9 s (et non 
elle à 72.5 s) et leur analyse repose sur 
ette identi�
ation.Nous avons ensuite 
hoisi de déterminer une ligne de solutions, à Teff et q(He) 
onstantes2, dansle plan log q(H) vs. M? (l'intervalle de valeurs pour M? étant déterminé par la spe
tros
opie)pour lesquelles le mode `=2, k=1 a une période égale à 72.5 s à 1 % près (
'est-à-dire une période
omprise entre 71.8 s et 73.2 s) dans la mesure où nous 
onsidérons 
e mode 
omme étant leplus 
entral du multiplet partiel. Néanmoins, dans le domaine de périodes 
on
ernées, l'e�et durotational splitting est in�me et même si nous avions 
hoisi l'un des deux autres modes possibles(70.9 s ou 72.5 s), les résultats de la modélisation n'auraient pas été signi�
ativement modi�és.Parmi tous les modèles-solutions possibles 
ompris sur 
ette ligne, nous avons alors 
her
hé àdéterminer 
elui dont les modes 
al
ulés s'apparentent le mieux à l'ensemble du spe
tre observéde G 185-32 (sans tenir 
ompte de l'identi�
ation du degré ` fourni par l'étude observationnellede Castanheira et al., 2004 [20℄) en évaluant pour 
haque modèle la quantité � = (�jÆP j)=n (enreprenant les 
onventions présentées pour l'étude de HL Tau 76).Ce 
al
ul de � a permis d'isoler un 
andidat parmi tous les modèles, dont les modes 
al
ulés dedegrés `=1 et `=2 o�raient le meilleur ajustement possible ave
 les pulsations observées dans lespe
tre de fréquen
e de G 185-32.Nous avons alors voulu a�ner la masse du modèle et sa fra
tion de masse d'hydrogène en fai-sant légèrement varier 
es deux grandeurs (respe
tivement dans un intervalle de � 0.05 M� et� 0.2�10�4) autour de leur valeur prise initialement pour 
e modèle.Une fois 
ette évaluation pré
ise terminée, nous avons étudié la variation de la température ef-fe
tive, que nous avions 
hoisie 
onstante et égale à 12130 K en première appro
he, en lui faisantdé
rire par pas de 40 K l'ensemble du domaine autorisé par la spe
tros
opie, en gardant M? etq(H) 
onstantes et égales aux valeurs trouvées à l'issue de la détermination �ne.Là en
ore, la séle
tion du meilleur 
andidat �nal s'est opérée en 
al
ulant pour 
haque modèleses modes adiabatiques de degrés `=1 et `=2 puis en étudiant pour 
ha
un de 
es modèles lavaleur de � et en 
onservant le modèle pour lequel les modes donnent le plus faible é
art-type.A 
e stade, nous disposions du meilleur modèle possible pour représenter G 185-32 dont nous
onnaissions les modes adiabatiques de degrés `=1 et `=2 ainsi que les divers paramètres stru
-turels.Il nous a alors été possible d'identi�er les di�érents modes de pulsation 
ompris dans le spe
tre dePY Vul pour lesquels nous avons également proposé une détermination du nombre azimuthal maprès avoir évalué le rotational splitting propre à 
ette étoile à partir des modes que l'observationlaisse supposer 
omme émanant de mêmes multiplets.Les paramètres stellaires du meilleur modèle ainsi que l'identi�
ation des modes du spe
tre deG 185-32 nous ont alors permis de 
ommenter les résultats de Castanheira et al. (2004) [20℄, deles 
ompléter, de lever des indéterminations et de soulever des 
ontradi
tions ave
 leur pré
édenteétude de 
ette étoile.2la Teff a été prise égale à 12130 K et la fra
tion de masse d'hélium à 10�2 
ar 
'est la valeur 
ommunémentadoptée pour la modélisation des ZZ Ceti et en outre les résultats issus de la modélisation prouveront que 
'este�e
tivement la valeur la plus pertinente. 83



4.2 Données observationnellesAvant d'aborder la modélisation de G 185-32, il est né
essaire d'évoquer les données issuesde l'observation de 
ette étoile.L'ensemble de 
es données est exposé par Castanheira et al. (2004) [20℄ et provient essentielle-ment de deux 
ampagnes d'observation : la huitième 
ampagne WET (XCOV 8) en 1992 et unensemble de données HST élaboré en 2000 à partir d'observations réalisées en 1995.Les di�érents aspe
ts de 
es 
ampagnes et du matériel d'observation ont été minutieusement dé-
rits par Castanheira et al. (2004) [20℄, 
'est pourquoi il ne nous est pas né
essaire de 
ommenterdavantage les données d'observation de G 185-32.Nous retenons la liste 
omplète (19 pulsations) des modes observés dans le spe
tre de PY Vul,que nous rappelons dans la Table 4-1.Table 4-1. Modes observés dans le spe
tre de G 185-32Fréquen
e Période(�Hz) (s)1534.5 651.71783.3 ( !) 560.81860.2 ( ?) 537.62199.9 ( ?) 454.62701.2 370.23317.8 301.43335.6 299.83507.5 ( ?) 285.13757.3 266.23785.2 264.24635.3 215.74698.8 212.85497.7 181.96736.1 ( !) 148.57048.8 (�) 141.97080.4 141.213714.4 72.913784.9 72.514097.7 ( !) 70.9Dans 
ette liste, la présen
e d'un point d'interrogation indique que la pulsation n'a été quemarginalement déte
tée dans les données WET ou HST (ou, pour le mode à 285.1 s, seulementobservé par Thompson & Clemens), le point d'ex
lamation avertit que la fréquen
e pourrait
orrespondre à une 
ombinaison linéaire d'autres fréquen
es et par 
onséquent ne pas être unvrai mode de pulsation, selon l'analyse de Castanheira et al. (2004) [20℄.De plus, Castanheira et al. (2004) [20℄ ont montré qu'une période (
elle à 141.9 s et marquéed'un astérisque dans la Table 4-1) adopte un 
omportement parti
ulier dans la mesure où sonamplitude ne varie pas ave
 la longueur d'onde, 
ontrairement aux autres. Ils 
on
luent que 
ette
ara
téristique in
ite à penser qu'il s'agit d'un e�et non-linéaire don
 d'un faux mode. Néanmoins,84



notre modélisation de G 185-32 semble indiquer au 
ontraire que 
'est vraisemblablement unvrai mode de pulsation. Nous formulerons en outre une hypothèse pour tenter d'expliquer le
omportement atypique de l'amplitude de 
e mode.En outre, la pulsation de période 181.9 s est absente des données WET mais présente uneamplitude signi�
ative dans les relevés de HST (0.43 � 0.12 mma). Bien que Castanheira et al.(2004) [20℄ la 
onsidèrent 
omme un vrai mode, la modélisation suggèrera qu'il doit plut�t s'agird'une 
ombinaison linéaire, 
e qui peut rendre 
ompte de son absen
e lors de la 
ampagne WET.Par ailleurs, les modes à 299.8 s et 301.4 s, 264.2 s et 266.2 s et en�n 72.5 s et 72.9 s ontdes périodes su�samment pro
hes pour pouvoir être 
onsidérés a priori 
omme membres issusd'un même multiplet induit par l'e�et du rotational splitting. C'est pourquoi nous tenterons unedétermination du rotational splitting inhérent à 
ette étoile grâ
e au frequen
y shift asso
ié à
ertaines de 
es paires de modes (
ar nous montrerons auparavant que quelques périodes sontplus probablement des 
ombinaisons linéaires que de vrais modes de pulsation).4.3 Détermination du meilleur modèle pour représenter G 185-32Les 
ara
téristiques du programme de modélisation que nous avons utilisé pour 
ontraindreG 185-32 ont déjà été exposées pré
édemment (Chapitre 3), 
'est pourquoi il n'est pas utile deles répéter dans 
e Chapitre.La stratégie que nous avons suivie pour obtenir le meilleur modèle apte à représenter PY Vula été brièvement esquissée en introdu
tion. Nous allons à présent expli
iter et développer laméthode qui nous a permis de parvenir à 
e résultat.4.3.1 In�uen
e se
ondaire de la variation de la Teff sur le spe
tre de pulsationdes modèlesLe premier obje
tif de notre démar
he a 
onsisté à 
ontraindre simultanément la masse totalede l'étoile (M?) et la masse de son enveloppe extérieure d'hydrogène, M(H), en 
her
hant desmodèles-solutions dans l'intervalle de masse stellaire autorisé par la spe
tros
opie. Nous avons
hoisi de négliger en première appro
he la variation de la fra
tion de masse d'hélium et 
elle dela température e�e
tive.Brassard et al. (1992) [14℄ ont démontré que la détermination de la masse de la 
ou
he d'héliumd'une ZZ Ceti par l'astérosismologie est di�
ile 
ar les modes ne sont que peu sensibles à 
e pa-ramètre stellaire. Nous avons ainsi 
onsidéré la masse d'hélium de nos modèles 
onstante, égaleà M(He) = 10�2 M?, valeur qui est d'ailleurs 
ommunément 
hoisie pour modéliser les étoilesDA, et que notre étude 
on�rmera a posteriori 
omme la plus pertinente pour PY Vul.En 
e qui 
on
erne la température e�e
tive, notre pré
édente étude sur HL Tau 76 a montréqu'une variation modérée de Teff n'a qu'un faible impa
t sur le 
omportement des modes depulsation d'un modèle d'étoile ZZ Ceti. Par 
onséquent, il paraît légitime de 
onsidérer la Teff
omme dégénérée dans 
ette première étape de détermination des paramètres stru
turels deG 185-32. Il nous est néanmoins apparu prudent de véri�er sur un exemple la validité de 
ettetendan
e générale, que l'étude de HL Tau 76 avait permis de dégager.Pour 
e faire, nous avons 
al
ulé 8 modèles de masse totale très pro
he de 
elle de G 185-32 tellequ'estimée par l'observation. Ces modèles présentent 
omme prin
ipales 
ara
téristiques stru
-turelles : une masse totale M? = 0:62M�, une fra
tion de masse d'hydrogène q(H) = 10�4 etune fra
tion de masse d'hélium q(He) = 10�2.Nous avons fait varier la température e�e
tive en lui faisant dé
rire l'intervalle spe
tros
opique(
'est-à-dire variant entre 11930 K et 12330 K) et 
al
ulé pour 
ha
un de 
es modèles les modes85



adiabatiques de degré `=2 et d'ordre radial k=1 puis k=10. Nous avons alors pu 
omparer lespériodes de 
es 2 modes entre les di�érents modèles et nous assurer qu'elles ne 
hangent que defaçon in�me lorsque la Teff varie.L'évolution de la période des deux modes 
onsidérés est présentée dans la Table 4-2.La Table 4-2 
on�rme que la variation de la Teff au sein de l'intervalle spe
tros
opique deG 185-32 in�uen
e faiblement le mode `=2, k=10 alors que le mode `=2, k=1 est 
onstant etinsensible à 
e paramètre.Ce
i est très important 
ar, 
omme nous l'avons rapidement pré
isé et 
omme nous allons l'évo-quer à nouveau dans la suite, la détermination 
onjointe de la masse totale M? et de la fra
tionde masse d'hydrogène q(H) s'est e�e
tuée en ne prenant en 
ompte que le mode observé à 72.5 sque nous estimons être le mode `=2, k=1. Ce dernier étant indi�érent à la variation de la Teff ,le fait d'avoir 
onsidéré 
e paramètre 
omme dégénéré en première appro
he n'a don
 pas pualtérer la pertinen
e des résultats obtenus.Table 4-2. In�uen
e de la variation de la Teff sur la période des modes `=2, k=1puis k=10Température Période du mode Période du modee�e
tive (K) `=2, k=1 (s) `=2, k=10 (s)11950 79.9 379.312020 79.9 378.812080 79.8 376.912150 79.8 373.212210 79.8 370.812270 79.8 367.312320 79.7 365.44.3.2 Détermination des modèles-solutions dans le plan log q(H) vs. M?Nous venons de nous assurer qu'une légère variation de la Teff a un e�et su�samment faiblesur les modes de pulsation pour pouvoir être négligée sans risquer de perturber la validité desrésultats. D'autre part, les modes ne sont que très peu sensibles à la fra
tion de masse d'héliumde l'étoile (Brassard et al., 1992) [14℄. Nous n'allons don
 
onsidérer que les deux paramètresstru
turels q(H) et M? en premier lieu.Dans le spe
tre observé de PY Vul, il n'y a qu'un seul mode pour lequel l'ordre radial k et ledegré ` sont identi�ables ave
 
ertitude : la période à 72.5 s qui ne peut être que le mode `=2,k=1 (nous avons dé
idé de ne pas 
onsidérer la période à 70.9 s 
ar Castanheira et al. (2004) [20℄avertissent qu'il pourrait s'agir d'un faux mode et la période à 72.9 s nous semble apparentée aumode `=2, k=1 mais ave
 un nombre azimuthal m di�érent, 
e qui sera dis
uté ultérieurement).Nous allons don
 faire dé
rire à M? l'intervalle [0.610 M�, 0.670 M�℄, qui est l'intervalle sug-géré par la spe
tros
opie (d'après Bergeron et al., 1995 [4℄ & 2004 [5℄), par pas de 0.005 M�,en 
onservant la Teff 
onstante (et égale à 12130 K) ainsi que la fra
tion de masse d'héliuminvariante et �xée à q(He)= 10�2.La fra
tion de masse d'hydrogène sera alors ajustée pour 
haque modèle de telle sorte que le
al
ul adiabatique retrouve la période du mode `=2, k=1 égale à 72.5 s (à 1% près).Nous avons ensuite 
her
hé à réaliser une identi�
ation sommaire des modes observés dans lespe
tre de G 185-32 à partir des modes de degrés `=1 et `=2 
al
ulés pour 
ha
un de 
es 13 mo-dèles. La Table 4-3 résume les paramètres M?, log q(H), le nombre de modes observés identi�és86



ainsi que l'é
art-type � pour 
haque modèle.La Table 4-3 montre 
lairement que le modèle de masse M?= 0.640 M� dont l'enveloppe d'hy-drogène a une masse M(H)= 1.62�10�4 M? est 
elui pour lequel l'a

ord global ave
 l'ensembledu spe
tre observé de G 185-32 est le meilleur (plus faible valeur de �) et qu'en outre 
e modèleest l'un de 
eux qui identi�ent le maximum de modes (13).On en déduit alors que la masse totale de l'étoile d'une part et 
elle de son enveloppe d'hydrogèned'autre part doivent être pro
hes de 
e 
ouple de valeurs.Il nous reste par 
onséquent à a
hever le pro
essus d'évaluation en e�e
tuant une déterminationpré
ise de 
es paramètres puis en étudiant la variation de la Teff .Table 4-3. Modèles-solutions possibles dans le plan log q(H) vs. M? obtenus à partirdu mode à 72.5 s à Teff et q(He) 
onstantesMasse totale Fra
tion de masse d' H Modes �M?=M� log q(H) identi�és (s)0.610 -3.62 10 4.80.615 -3.66 11 4.50.620 -3.74 11 4.20.625 -3.72 12 3.90.630 -3.74 13 3.40.635 -3.76 13 3.00.640 -3.79 13 2.80.645 -3.82 13 3.10.650 -3.86 13 3.30.655 -3.88 12 3.60.660 -3.91 12 3.80.665 -3.95 12 3.80.670 -3.96 10 3.74.3.3 Détermination pré
ise de M? et de q(H). Etude de la TeffNous avons 
onstitué une nouvelle grille de modèles, plus �ne, en faisant légèrement varier lamasse totale des modèles autour de la valeur M?= 0.640 M� et ajusté la masse de l'envelopped'hydrogène pour 
ha
un d'eux a�n de 
onserver le mode `=2, k=1 
al
ulé dans les modèles depériode égale à 72.5 s à 1 % près. La Teff a été maintenue 
onstante et égale à 12130 K.La meilleure adéquation possible ave
 le spe
tre observé de PY Vul s'obtient pour le 
oupleM?= 0.638 (� 0.007) M� et q(H)= 1.70 (� 0.10) �10�4.L'in
ertitude sur M? représente la di�éren
e de masse totale minimale (à partir de la valeur
entrale 0.638 M�) né
essaire pour augmenter de 10 % l'é
art-type � du modèle résultant et l'in-
ertitude sur q(H) 
orrespond à la variation minimale (à partir de la valeur 
entrale 1.70�10�4)de la masse d'hydrogène requise pour dépasser le seuil de toléran
e de 1 % �xé pour la périodedu mode de référen
e, 
'est-à-dire pour obtenir un modèle de masse totale M?= 0.638 M� pourlequel le mode `=2, k=1 a une période inférieure à 71.8 s ou supérieure à 73.2 s.On remarque alors que le 
hoix initial pour la masse de la 
ou
he d'hélium était le plus judi
ieuxpossible. En e�et, 
omme nous l'avons montré lors de l'étude de HL Tau 76, la seule valeuradmissible pour q(He) lorsque q(H) avoisine 2� 10�4 est q(He)= 10�2.87



Il ne nous reste plus qu'à faire dé
rire à la température e�e
tive l'intervalle délimité par la spe
-tros
opie (entre 11930 K et 12330 K, par pas de 40 K) puis, pour 
ha
un des modèles, évaluer �et retenir le modèle pour lequel 
et é
art-type prend la plus faible valeur.L'in�uen
e de la température e�e
tive sur le spe
tre des modèles est mineure. Le 
al
ul de �indique que le modèle de Teff= 12280 K semble être le meilleur possible ; toutefois un é
art de80 K autour de 
ette température est né
essaire pour provoquer une modi�
ation déte
table desmodes de pulsation. Par 
onséquent, nous devons 
onsidérer que la température e�e
tive la plusprobable est Teff= 12280 (� 80) K. Le modèle ainsi obtenu délivre alors un é
art-type �= 2.7 save
 une erreur relative moyenne sur les 15 modes identi�és de jÆP=P j=1.0 %.La détermination des paramètres stru
turels est a
hevée et nous allons à présent étudier les
ara
téristiques du meilleur modèle retenu à l'issue de notre pro
essus de modélisation.4.3.4 Cara
téristiques du modèle représentant G 185-32Paramètres stru
turelsLa stratégie que nous avons élaborée pour 
ontraindre G 185-32 à partir des données obser-vationnelles 
on
ernant son spe
tre de pulsation et les valeurs spe
tros
opiques proposées poursa masse et sa température e�e
tive a mis en éviden
e un modèle stellaire 
apable de représenterau mieux 
ette étoile ZZ Ceti. La modélisation a en e�et permis de déterminer la masse totalede l'étoile, la masse de son enveloppe d'hydrogène et 
elle de sa 
ou
he d'hélium (par dédu
tionthéorique), sa température e�e
tive ainsi que sa luminosité et son rayon stellaire (qui dépendentdes grandeurs pré
édentes). Ces paramètres physiques sont résumés dans la Table 4-4.Nous avons 
al
ulé les modes adiabatiques de degrés `=1 et `=2 pour le modèle retenu sur undomaine de périodes 
ouvrant 
elui des modes observés dans le spe
tre de l'étoile.Les périodes des modes de degré `=1 sont présentées dans la Table 4-5 et 
elles des modes dedegré `=2 dans la Table 4-6.Table 4-4. Paramètres du modèle représentant G 185-32Masse totale M? = 0.638 (� 0.007) M�Température e�e
tive Teff = 12280 (� 80) KMasse de l'enveloppe d'hydrogène M(H) = 1.70 (� 0.10) �10�4M?Masse de la 
ou
he d'hélium M(He) = 10�2M?Luminosité L = 0.00461 L�Rayon stellaire R = 0.01531 R�
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Table 4-5. Modes adiabatiques de degré `=l pour le modèle représentant G 185-32k période (s) k période (s)1 124.6 7 461.52 244.0 8 505.13 281.2 9 533.74 322.0 10 589.85 364.3 11 637.56 397.0 12 680.2Table 4-6. Modes adiabatiques de degré `=2 pour le modèle représentant G 185-32k période (s) k période (s)1 72.0 13 431.52 142.1 14 455.23 163.4 15 474.24 194.3 16 508.85 224.2 17 542.16 240.1 18 559.67 269.3 19 587.68 300.7 20 605.09 326.4 21 633.810 346.2 22 672.311 374.2 23 698.612 397.0 24 712.2Spe
tre adiabatique du modèleIdenti�
ation préliminaire des modes du spe
tre de G 185-32Les modes de pulsation de degrés `=1 et `=2 
al
ulés pour le modèle retenu permettent d'ef-fe
tuer une première identi�
ation préliminaire des modes présents dans le spe
tre de G 185-32.Nous avons 
hoisi de ne pas tenir 
ompte de l'e�et du rotational splitting que nous envisageronspar la suite.La Table 4-7 présente 6 
olonnes : la première exprime les périodes observées, la se
onde 
o-lonne le degré sphérique ` du mode, la troisième son ordre radial k, la quatrième 
olonne lavaleur de la période 
al
ulée dans le modèle qui lui 
orrespond, la 
inquième la di�éren
e absolueentre les 2 périodes (jÆP j) et en�n la sixième 
olonne la di�éren
e relative entre les 2 périodes(jÆP=P j). L'é
art-type pour 
ette identi�
ation vaut �= 2.7 s, l'erreur relative moyenne est dejÆP=P j= 1.0%. Ces deux données statistiques révèlent une adéquation satisfaisante entre lesspe
tres observé et 
al
ulé. Cette identi�
ation peut être en
ore améliorée et 
omplétée si l'onintègre l'e�et du rotational splitting et si l'on introduit le nombre azimuthal m.
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Table 4-7. Identi�
ation préliminaire des modes observés dans le spe
tre de PY VulPériode degré ordre Périodeobservée ` k 
al
ulée jÆP j jÆP=P j (%)70.9 s ? ? ? ? ?72.5 s 2 1 72.0 s 0.5 s 0.772.9 s 2 1141.2 s 2 2141.9 s 2 2 142.1 s 0.2 s 0.1148.5 s ? ? ? ? ?181.9 s ? ? ? ? ?212.8 s 2 5215.7 s 2 5 224.2 s 8.5 s 3.8264.2 s 2 7266.2 s 2 7 269.3 s 3.1 s 1.2285.1 s 1 3 281.2 s 3.9 s 1.4299.8 s 2 8301.4 s 2 8 300.7 s 0.7 s 0.2370.2 s 2 11 374.2 s 4.0 s 1.1454.6 s 2 14 455.2 s 0.6 s 0.1537.6 s 1 9 533.7 s 3.9 s 0.7560.8 s 2 18 559.6 s 1.2 s 0.2651.7 s ? ? ? ? ?
Combinaisons linéaires mises en éviden
e par la modélisationL'identi�
ation préliminaire de la Table 4-7 permet de statuer plus 
lairement à propos deséventuelles 
ombinaisons linéaires présentes dans le spe
tre de G 185-32. En e�et, 
ertaines pé-riodes observées ne peuvent absolument pas être re
onnues au moyen des modes adiabatiques
al
ulés pour le modèle retenu.Tout d'abord, nous envisageons la pulsation de période 141.9 s.Malgré le 
omportement marginal de son amplitude qui ne varie pas en fon
tion de la longueurd'onde (nous proposerons une expli
ation possible de 
e phénomène dans la suite de 
e Chapitre),90



le spe
tre du modèle présente le mode de degré `=2, k=2 ave
 une période de 142.1 s, qui permetainsi de 
onsidérer le 
ouple (141.2 s, 141.9 s) 
omme faisant partie du quintuplet engendré par
e mode sous l'a
tion du rotational splitting.On en déduit que la période de 70.9 s est alors un faux mode (harmonique du mode de période141.9 s) 
ar : f70:9s = 2� f141:9s ave
 j�f j = jfobs � f
ombj= 0.05 �Hz.La période à 148.5 s n'est pas identi�ée par la Table 4-7, 
e qui 
on�rme l'hypothèse de Castan-heira et al. (2004) [20℄ à savoir qu'il doit s'agir d'une 
ombinaison linéaire de modes parents telleque : f148:5s= f72:5s - f141:9s.A présent, 
onsidérons la pulsation de période 181.9 s. Non seulement 
ette période n'est quemarginalement déte
tée (
ar seulement présente dans les données HST) mais elle apparaît enoutre ave
 un faible rapport signal/bruit (environ 3.6), pro
he de la limite de déte
tion �xée parCastanheira et al. (2004) [20℄ au niveau 3.3 <A>. Ave
 un seuil de déte
tion plus élevé (situéà 4 <A> par exemple), 
ette période n'aurait pas été déte
tée et aurait été 
onsidérée 
ommedu bruit. Il n'est par 
onséquent pas surprenant que le spe
tre synthétique de notre modèle neparvienne pas à la reproduire. Cela nous amène à 
on
lure que la période à 181.9 s n'est pas unvrai mode de pulsation.Nous soulignons par ailleurs que la période à 651.7 s pourrait être également une 
ombinai-son linéaire véri�ant la relation f651:7s= f301:4s - f560:8s ave
 j�f j = 0.00 �Hz (Castanheira etal. [20℄ notent la possibilité d'une éventuelle 
ombinaison linéaire en mettant en éviden
e l'égalitéf560:8s= f301:4s - f651:7s). Certes, la période à 651.7 s n'a pas été re
onnue par la Table 4-7 mais,lorsque l'e�et du rotational splitting est intégré dans la pro
édure d'identi�
ation des modes,
ette pulsation devient identi�able à partir du spe
tre de notre modèle. De plus, si nous exami-nons les amplitudes des 3 modes 
on
ernés dans les 3 ensembles de données disponibles (WET,HST UV et HST visible), nous remarquons que la période à 560.8 s n'est pas déte
tée par WET(
es données observationnelles partielles suggèreraient alors qu'il y aurait 2 modes réels : 
euxde périodes 301.4 s et 651.7 s) ; si les données HST sont prises isolément, la période à 651.7 speut être vue 
omme une possible 
ombinaison linéaire (puisque 
ette pulsation est 
elle qui a laplus faible amplitude dans l'extrême bleu 
omme dans l'UV). La 
ompatibilité de 
es 2 analysespartielles est alors assurée en 
onsidérant que tous les modes sont réels. Puisque 
es pulsationssont en outre parfaitement reproduites par le spe
tre de notre modèle, il est possible d'a�r-mer que 
es 3 modes 
onstituent un exemple de vraie résonan
e dans le spe
tre de PY Vul. Enoutre, le mode de période 301.4 s semble former un multiplet partiel ave
 
elui de période 299.8 s.La période à 212.8 s mérite également qu'on l'envisage 
omme une 
ombinaison linéaire.En e�et, la Table 4-7 révèle une identi�
ation médio
re pour 
ette pulsation, qui ne peut pas êtreappro
hée par le spe
tre de notre modèle à moins d'une dizaine de se
ondes, 
e qui suggère qu'ilpourrait s'agir en e�et d'un faux mode. A première vue, les modes observés dans le spe
tre deG 185-32 (et 
onvenablement re
onnus par le spe
tre synthétique de notre modèle) ne permettentpas de l'exprimer 
omme le résultat d'une 
ombinaison linéaire.Néanmoins, outre le fait qu'il existe le rapport fra
tionnaire exa
t surprenant : f212:8s = 23�f141:9s(ave
 j�f j= 0.40 �Hz) qui met 
ette période en dépendan
e dire
te ave
 le mode remarquableà 141.9 s, nous notons un phénomène parti
ulier qui doit être développé.Les Table 4-5 et Table 4-6 montrent la 
oïn
iden
e parfaite entre le mode de degré `=1, k=6 et
elui de degré `=2, k=12 ; 
es deux modes os
illant à la même période P= 397.0 s (� �0.5 s)environ. L'invisibilité de la période dé
oulant de 
e battement dans le spe
tre de G 185-32 peut91



s'expliquer par le fait que 
es deux pulsations devaient se trouver en situation d'interféren
e des-tru
tive lors des 
ampagnes d'observation. Cette période à �397.0 s, quoique sûrement masquéepar interféren
e destru
tive lors des observations, peut être toutefois vue 
omme la représen-tation de deux modes véritablement ex
ités et don
 sus
eptibles d'intervenir pour former une
ombinaison linéaire ave
 un autre mode parent dans le spe
tre de l'étoile.Par ailleurs, on remarque que : f212:8s= f454:6s + f�397:0s ave
 j�f j � 20.0 �Hz. Cette valeurde j�f j reste 
ompatible ave
 l'in
ertitude inhérente à la modélisation de G 185-32 et à l'erreurinterne portant sur le 
al
ul des modes du modèle retenu pour représenter l'étoile.La médio
rité de l'identi�
ation de la pulsation à 212.8 s 
onjuguée à la possibilité de la justi�erau moyen d'une 
ombinaison linéaire mettant en jeu le battement que notre modèle prédit à lapériode de �397.0 s nous in
ite à la 
onsidérer 
omme une 
ombinaison linéaire.En 
on
lusion, notre identi�
ation préliminaire permet d'ex
lure les périodes 70.9 s, 148.5 s,181.9 s et 212.8 s en les 
onsidérant 
omme faux modes dans le spe
tre observé de G 185-32.4.4 Etude du rotational splitting relatif à G 185-324.4.1 Evaluation du rotational splitting à partir du spe
tre de G 185-32Les modes observés dans le spe
tre de G 185-32 permettent d'estimer le rotational splitting quia�e
te l'étoile. En e�et, on observe plusieurs paires de modes dont les périodes sont su�sammentpro
hes pour 
onsidérer que 
es pulsations sont en fait deux membres provenant d'un mêmemultiplet induit par la rotation stellaire. En outre, le 
al
ul des modes adiabatiques de degrés`=1 et `=2 (modes de degrés les plus probablement déte
tables dans le spe
tre d'une ZZ Ceti)sur un domaine 
ouvrant l'étendue des périodes observées montre, qu'au niveau des périodes de
es 
ouples de modes, il n'y a pas 
oïn
iden
e (dans le spe
tre du modèle retenu) de pulsationsde degrés ` di�érents don
 qu'il ne peut s'agir que d'un même et unique mode démultiplié sousl'a
tion de la rotation stellaire.Les 
onsidérations que nous venons de formuler à propos des faux modes (
ombinaisons linéaires)probablement présents dans le spe
tre de G 185-32 permettent de ne retenir 
omme multipletspartiels probables (et tous de degré `=2 d'après nos 
on
lusions) que les 
ouples suivants :A (299.8 s, 301.4 s), B (264.2 s, 266.2 s), C (141.2 s, 141.9 s) et D (72.5 s, 72.9 s).D'autre part, le domaine des modes observés (
ourtes périodes, hautes fréquen
es) n'est pasfavorable à une détermination observationnelle pré
ise du frequen
y shift.E�e
tivement, le spe
tre de PY Vul n'o�re que des modes de fréquen
e élevée et la déterminationdu rotational splitting, quoique possible, restera approximative.En outre, nous devons faire une hypothèse simpli�
atri
e non-démontrable à savoir que la rotationstellaire a�e
te uniformément les pulsations du spe
tre quelque soit leur période respe
tive.En e�et, l'étude pré
édente a suggéré que HL Tau 76 pouvait être, éventuellement, 
on
ernéepar une rotation non-uniforme et que le frequen
y shift pouvait ne pas être 
onstant et varier enfon
tion de la fréquen
e (resp. de la période) du mode. Néanmoins, l'étude que nous avons menée amontré que 
ette variation était légère et négligeable en première approximation. De plus, 
ommenous venons de l'évoquer, le domaine 
ouvert par les fréquen
es du spe
tre de G 185-32 n'est pasfavorable à une détermination pré
ise du frequen
y shift et par 
onséquent l'éventuelle variationdu frequen
y shift ave
 la fréquen
e (resp. période) des modes est entièrement neutralisée parl'in
ertitude observationnelle. Nous pouvons don
 évaluer le rotational splitting en 
onsidérantque le frequen
y shift reste 
onstant sur tout l'intervalle de fréquen
e 
ouvert par le spe
tre dePY Vul sans risque d'erreur signi�
ative. 92



4.4.2 Cal
ul du rotational splittingEn vue d'estimer l'e�et du rotational splitting sur les modes du spe
tre de G 185-32, nousallons 
onsidérer le frequen
y shift qui s'observe au sein des 4 
ouples de modes de degré `=2(A, B, C et D) que nous venons de dé�nir.Pour le 
ouple A, on obtient �fA=17.8 �Hz ; pour le 
ouple B, �fB=27.9 �Hz ; pour le 
oupleC : �fC=31.6 �Hz et pour le 
ouple D : �fD=70.5 �Hz.On sait par ailleurs que : �fA=j�mjA � Æf`=2, �fB=j�mjB � Æf`=2 et �fC=j�mjC � Æf`=23dans le 
adre de l'approximation du régime asymptotique. La limite asymptotique n'est pas vé-ri�ée en revan
he pour le 
ouple D d'ordre radial trop faible (k=1).Puisque �fB � �fC � 2��fA, on déduit les di�érentes solutions possibles pour les j�mj :� soit j�mAj=1 et j�mB j = j�mC j= 2 d'où un frequen
y shift pour les modes de degré`=2 : Æf`=2 �16 �Hz� soit j�mAj=2 et j�mB j = j�mC j= 4 soit un frequen
y shift pour les modes de degré `=2tel que : Æf`=2 �8 �Hz.Le 
ouple D permet de lever l'indétermination. En e�et : j�mDj= �fD/Æf`=2.Une valeur de Æf`=2 voisine de 8 �Hz est à ex
lure 
ar elle 
onduirait à j�mDj � 9 (soitj�mDj> 4). En revan
he si l'on envisage la première possibilité ave
 Æf`=2 �16 �Hz alorsj�mD thj= 4.4 (j�mD thj désigne la valeur théorique de j�mDj telle que donnée par l'approxi-mation du régime asymptotique) .Comme le doublet étudié, d'ordre radial k=1, ne véri�e pas les propriétés de la limite asympto-tique on a : C1;2 reel< C1;2 th don
 j�mD reelj< j�mD thj et on déduit que j�mD reelj= 4.Ainsi, il n'y a qu'une seule valeur possible pour le frequen
y shift des modes de degré `=2 qui vé-ri�e tous les é
arts en fréquen
e des 4 quintuplets partiels observés dans le spe
tre de G 185-32 :Æf`=2 �16 �Hz.4.4.3 Valeur retenue pour le frequen
y shift des modes de degré `=2. Identi-�
ation de 
ertains modes et étude de la vitesse de rotation de G 185-32Les 4 
ouples de modes que nous avons 
onsidérés 
omme formant des multiplets partiels dansle spe
tre de G 185-32 nous ont permis de déduire une valeur approximative du frequen
y shiftpour les modes de degré `=2. Cette nouvelle donnée nous permet de poursuivre l'identi�
ationdes modes et d'estimer la vitesse de rotation de PY Vul.Compte-tenu que G 185-32 présente des modes de fréquen
es élevées dans sa Transformée deFourier, l'évaluation du frequen
y shift est restée approximative. En outre, les multiplets partielssont trop peu nombreux pour permettre une étude de la variation du frequen
y shift ave
 lapériode. Les 
al
uls pré
édents suggèrent un frequen
y shift pour les modes de degré `=2 tel queÆf`=2 � 16 �Hz. En outre, en utilisant l'égalité qui relie les frequen
y shifts des modes de degrés`=1 et `=2 dans le 
adre du régime asymptotique (Æf`=1= 0.6�Æf`=2), on déduit que :Æf`=1 � 10 �Hz. La quantité Æf`=1 sera utile pour parfaire l'identi�
ation des modes observés(détermination du nombre azimuthal m) que notre modèle re
onnaît 
omme étant de degrésphérique `=1.3D'après la théorie, la relation induite par le régime asymptotique peut ne pas être satisfaite pour le 
ouple Cd'ordre radial faible (k=2) ; néanmoins l'égalité asymptotique �fC=j�mjC � Æf`=2 est étonnament bien véri�ée.93



Cas de la période à 70.9 sEn 
onsidérant le 
ouple D, la valeur retenue pour j�mjD (j�mjD = 4) 
on�rme que le modede période 70.9 s ne peut pas appartenir au quintuplet induit par le mode de degré `=2 et d'ordreradial k=1. En outre, la di�éren
e de fréquen
e entre la période à 70.9 s et la suivante (72.5 s)est de 313 �Hz, 
'est-à-dire environ 20 fois la valeur de Æf`=2. Cela interdit formellement que les2 périodes (70.9 s et 72.5 s) puissent faire partie d'un même multiplet et renfor
e l'hypothèseque la pulsation à 70.9 s doit être l'harmonique du mode à 141.9 s (f70:9s = 2� f141:9s).Cas du mode à 651.7 sLe mode de période 651.7 s n'avait pas pu être identi�é lors de l'analyse préliminaire duspe
tre de G 185-32 exprimée dans la Table 4-7. En tenant 
ompte de la valeur déduite pour lefrequen
y shift Æf`=2 � 16 �Hz, on peut à présent estimer qu'il s'agit du mode `=2, k=21 etm= -2 de période 
al
ulée P= 646.9 s (
e qui induit une erreur relative de 0.7 % seulement),d'après la Table 4-6 qui donne le mode `=2, k=21 (et m=0) à 633.8 s. La 
onnaissan
e de Æf`=2permet don
 d'identi�er un mode supplémentaire dans le spe
tre de l'étoile.Cas des modes de période 299.8 s et 301.4 sCastanheira et al. (2004) [20℄ 
onsidèrent le 
ouple A (299.8 s et 301.4 s) 
omme 
onstituéde modes de degré `=1. Notre modélisation o�re une identi�
ation alternative.En e�et, le spe
tre de notre modèle ne peut rendre 
ompte de 
es deux pulsations voisines de300 s qu'au moyen du mode de degré `=2, k=8 à 300.7 s et ne peut pas reproduire e�
a
ement
e 
ouple ave
 des modes de degré `=1.En e�et, le mode de degré `=1 le plus pro
he se situe à une période de 281.2 s (il est d'ordrek=3) soit environ 19 s en-deçà, 
e qui induirait une erreur relative jÆP=P j= 6.2 %. En outre lemode de degré `=1 suivant (de période 322.0 s et d'ordre k=4) est également distant de 21 s etsuggère une erreur relative de jÆP=P j= 7.0 %.On 
onstate alors que le 
ouple (299.8 s, 301.4 s) est équidistant des 2 modes de degré `=1et d'ordres 
onsé
utifs k=3 et k=4. Par 
onséquent il est très di�
ile de pouvoir le 
onsidérer
omme se ratta
hant à l'un des deux modes de degré `=1 énon
és.Vitesse de rotationLe Chapitre 3 a fourni la valeur de Æf`=2 pour HL Tau 76 : Æf`=2= 4.23 �Hz. Ce mêmefrequen
y shift vaut pour G 185-32 : Æf`=2 � 16 �Hz.On peut don
 par suite estimer que G 185-32 
onnaît une rotation environ 4 fois plus rapide queHL Tau 76. Sa période de rotation (déterminée à partir de Æf`=2) est alors pro
he de 14.5 h,
omparable à 
elle de G 226-29 (de durée 9 h environ) pour laquelle Æf`=1=16.15 �Hz (Kepleret al., 1995 [55℄).
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Table 4-8. Identi�
ation 
omplète des modes observés dans le spe
tre de G 185-32Période degré ordre nombre Périodeobservée ` k m 
al
ulée jÆP j jÆP=P j (%)72.5 s 2 1 2 71.8 s 0.7 s 1.072.9 s 2 1 -2 72.2 s 0.7 s 1.0141.2 s 2 2 2 141.5 s 0.3 s 0.2141.9 s 2 2 0 142.1 s 0.2 s 0.1215.7 s 2 5 2 222.6 s 6.9 s 3.2264.2 s 2 7 2 267.0 s 2.8 s 1.1266.2 s 2 7 0 269.3 s 3.1 s 1.2285.1 s 1 3 -1 282.0 s 3.1 s 1.1299.8 s 2 8 1 299.3 s 0.5 s 0.2301.4 s 2 8 0 300.7 s 0.7 s 0.2370.2 s 2 11 2 369.8 s 0.4 s 0.1454.6 s 2 14 0 455.2 s 0.6 s 0.1537.6 s 1 9 -1 536.6 s 1.0 s 0.2560.8 s 2 18 0 559.6 s 1.2 s 0.2651.7 s 2 21 -2 646.9 s 4.8 s 0.7
4.5 Identi�
ation 
omplète du spe
tre observé de G 185-32L'évaluation, même approximative, du frequen
y shift des modes de degré `=2 va nous per-mettre de 
ompléter l'identi�
ation partielle de la Table 4-7 en introduisant le nombre azimu-thal m.Lorsque des identi�
ations multiples se sont présentées, nous avons adopté les mêmes 
ritèresque pour l'étude de HL Tau 76, à savoir que lorsque deux modes de degrés ` di�érents étaientenvisageables, nous avons gardé 
elui qui donnait l'erreur absolue (et relative) la plus faible.Pour les multiplets partiels, nous avons déterminé la valeur de m la plus probable pour 
haquemembre de sorte que jÆP=P j reste le plus 
onstant possible pour les 2 modes du 
ouple.La prise en 
ompte du rotational splitting a pour e�et d'améliorer la valeur de � qui vaut àprésent �= 1.8 s et de diminuer l'erreur relative globale qui s'établit à 0.7 % d'une part et depermettre l'identi�
ation d'un mode supplémentaire d'autre part.La Table 4-8 fournit 
ette identi�
ation.Les Fig. 4.1 et Fig. 4.2 représentent graphiquement l'appariement des modes observés dans le95



Fig. 4.1 � Spe
tres observé et 
al
ulé pour G 185-32 entre 0 s et 400 sspe
tre de PY Vul ave
 
eux de notre modèle, les faux modes (
ombinaisons linéaires) étant enpointillés et les vraies pulsations en traits pleins.4.6 Dis
ussion4.6.1 Résultats issus de la modélisationEn 
hoisissant une stratégie di�érente de 
elle adoptée pour l'étude de HL Tau 76, noussommes parvenus à une modélisation pertinente de G 185-32 qui nous a permis de 
ontraindre sesprin
ipaux paramètres stru
turels, d'identi�er les modes de pulsation présents dans son spe
trede fréquen
e, en prenant en 
ompte une estimation du rotational splitting qui l'a�e
te et destatuer plus 
lairement sur la présen
e de 
ombinaisons linéaires dans son spe
tre observé.Ces résultats peuvent être 
onfrontés à 
eux que Castanheira et al. (2004) [20℄ avaient pré
édem-ment établis dans une étude antérieure de 
ette étoile en 
e sens que notre modélisation vientsoit les 
ompléter, soit les 
on�rmer, soit les mettre en doute.Données nouvellesEn plus des données fournies par l'étude de Castanheira et al. (2004) [20℄, notre analyse deG 185-32 permet en outre d'obtenir :� une évaluation très pré
ise de la masse (M(H) = 1:70(�0:10)�10�4 M?) de son envelopped'hydrogène résiduel et par dédu
tion de 
elle de sa 
ou
he d'hélium : M(He) = 10�2 M?� une valeur appro
hée du frequen
y shift pour les modes de degré `=2 dans le spe
tre de
ette étoile : Æf`=2 � 16 �Hz� une identi�
ation 
omplète (valeurs `, k etm) des modes observés dans le spe
tre de l'étoile� une levée d'indétermination quant à la réalité de pulsations pouvant être soit de vraismodes (vraies résonan
es) soit des 
ombinaisons linéaires de modes parents dans le spe
tre� une 
on�rmation que la pulsation de période 285.1 s obtenue par Thompson & Clemens(2003) mais non retrouvée dans les données WET et HST est un vrai mode de pulsation,96



Fig. 4.2 � Spe
tres observé et 
al
ulé pour G 185-32 entre 400 s et 700 sque notre modèle présente 
omme étant de degré `=1, d'ordre k=3 et de nombre4 m= -1ave
 une période 
al
ulée de 282.0 s soit une erreur relative de jÆP=P j=1.1 %� une 
on�rmation que la période de 181.9 s et d'amplitude WET négligeable n'est pas unvrai mode de pulsation mais une 
ombinaison linéaire qui s'est manifestée dans les donnéesHST� une hypothèse pour expliquer le 
omportement parti
ulier de l'amplitude de la période à141.9 s en fon
tion de la longueur d'onde (voir la dis
ussion 
i-après).Résultats 
on�rmatifsNotre étude séparée de G 185-32 retrouve 
ertains résultats énon
és par Castanheira et al.(2004) [20℄ :� la masse totale de l'étoileM? = 0.638M� (� 0.007M�) 
ontreM? = 0.617M� (� 0.024M�)d'après Castanheira et al. (2004) [20℄ (ave
 une pré
ision améliorée)� les modes de plus 
ourtes périodes sont e�e
tivement de degré `=2 et d'ordre k=1� la période de 148.5 s est une 
ombinaison linéaire.Résultats 
ontradi
toiresNos 
on
lusions s'opposent parfois à 
elles de Castanheira et al. (2004) [20℄ sur les pointssuivants :� la température e�e
tive de l'étoile que nous estimons à Teff = 12280 K (� 80 K) 
ontreTeff = 11960 K (� 80 K) selon Castanheira et al. (2004) [20℄� la valeur du degré ` de 
ertains modes pour lesquels Castanheira et al. (2004) [20℄ suggèrentune identi�
ation à partir de la variation de leur amplitude ave
 la longueur d'onde� la pulsation de période 141.9 s est perçue par notre modélisation 
omme un vrai mode depulsation, malgré le 
omportement parti
ulier de son amplitude en fon
tion de la longueurd'onde, et non 
omme un e�et non linéaire.4le frequen
y shift des modes de degré `=1 a été déduit à partir de la relation asymptotique Æf`=1= 0.6�Æf`=2soit Æf`=1 � 10 �Hz. 97



4.6.2 Désa

ords sur le degré ` des modes du spe
tre de G 185-32Castanheira et al. (2004) [20℄ proposent une identi�
ation du degré ` pour 15 des pulsationsobservées dans le spe
tre de G 185-32 à partir de la variation de leur amplitude respe
tive enfon
tion de la longueur d'onde.Pour 
elles que notre étude retient 
omme modes réels, nous obtenons une valeur 
ontradi
toiredu degré ` pour 
ertaines d'entre elles. En e�et, notre analyse 
on�rme la valeur de ` déduitepar Castanheira et al. (2004) [20℄ pour les périodes à 72.5 s, 72.9 s, 215.7 s, 264.2 s, 266.2 s et651.7 s mais débou
he sur une 
on
lusion 
ontradi
toire (autre valeur du degré ` ou fausseté dumode) pour les périodes à 70.9 s, 148.5 s, 181.9 s, 212.8 s, 299.8 s, 301.4 s, 370.2 s, 454.6 s et560.8 s.Toutefois, 
es 
ontradi
tions ne sont pas absolues : la di�éren
e (théorique) d'amplitude dansl'UV (données HST) entre les modes de degrés `=1 et `=2 est du même ordre de grandeur quel'in
ertitude sur la mesure de l'amplitude du mode suivant la longueur d'onde (Castanheira et al.,2004 [20℄). Par 
onséquent, la dédu
tion du degré sphérique ` par 
ette méthode observationnelleest peu sure et les résultats qu'elle induit ne s'opposent pas 
atégoriquement à nos 
on
lusions.Il est en outre possible de relativiser quelques identi�
ations 
on�i
tuelles dans 
ertains 
as.Cas d'identi�
ation équivoqueLes modes de degrés `=1 (Table 4-5) et `=2 (Table 4-6) 
al
ulés pour notre modèle suggèrentqu'une double identi�
ation est possible pour 2 modes dans le spe
tre observé de G 185-32 : lesmodes de période 370.2 s et 454.6 s.Le mode à 370.2 s peut être soit :� de degré `=2, d'ordre k=11 et de nombre m=2 
orrespondant au mode 
al
ulé de période369.8 s et présentant une erreur relative de jÆP=P j= 0.1 %� de degré `=1, d'ordre k=5 et de nombre m= -1 
orrespondant au mode 
al
ulé de période365.6 s et présentant une erreur relative de jÆP=P j= 1.2%.Notre 
ritère de séle
tion implique que l'identi�
ation qui débou
he sur la plus faible erreur re-lative soit retenue 
omme la plus probable, 
'est pourquoi nous avons 
onservé la première pos-sibilité. Toutefois, la se
onde alternative présente aussi une erreur relative satisfaisante (quoiqueplus grande) et une identi�
ation du degré ` en a

ord ave
 
elle de Castanheira et al. (2004) [20℄.Par ailleurs, le mode à 454.6 s o�re pareillement deux 
hoix possibles 
ar il peut être soit :� de degré `=2, d'ordre k=14 et de nombre m=0 
orrespondant au mode 
al
ulé de période455.2 s et présentant une erreur relative de jÆP=P j= 0.1 %� de degré `=1, d'ordre k=7 et de nombre m= 1 
orrespondant au mode 
al
ulé de période459.4 s et présentant une erreur relative de jÆP=P j= 1.1 %.I
i en
ore la première solution semble la plus vraisemblable mais la se
onde possibilité o�re uneerreur relative a

eptable et une valeur du degré ` identique à 
elle établie par Castanheira etal. (2004) [20℄ pour 
e mode. 98



Cas du doublet de périodes 212.8 s et 215.7 sCastanheira et al. (2004) [20℄ 
onsidèrent le mode à 212.8 s 
omme de degré `=1 et 
elui depériode 215.7 s 
omme de degré `=2.Néanmoins, la Table 4-7 a révélé que l'ajustement de 
es 2 modes était médio
re, spé
ialementpour le mode de période 212.8 s (jÆP j � 9 s et jÆP=P j � 4 %) et 
ette faiblesse 
ontraste ave
les autres valeurs de l'erreur absolue et relative (jÆP=P j � 1.2 % pour le reste du spe
tre).Ce
i nous a suggéré que l'une, au moins, de 
es deux périodes problématiques pouvait être unfaux mode.En 
onsidérant le battement qui, d'après le spe
tre de notre modèle, doit se produire à unepériode très pro
he de 397.0 s (
ette période n'étant pas observée dans les données WET niHST probablement par
e qu'en situation de résonan
e destru
tive dans les deux 
as), nous avonspu 
onsidérer la période de 212.8 s 
omme étant le résultat d'une 
ombinaison linéaire faisantintervenir les périodes à 397.0 s et 454.6 s.Le fait que le spe
tre de notre modèle ne puisse e�
a
ement reproduire 
ette pulsation a

réditel'hypothèse qu'il doit en e�et s'agir d'un faux mode de pulsation.Comme nous pensons qu'il s'agit d'une 
ombinaison linéaire, le degré ` que Castanheira et al.(2004) [20℄ a�e
tent à 
ette période n'est plus 
on�i
tuel 
ar le désa

ord n'a plus lieu d'être.En revan
he, la période à 215.7 s ne semble pas pouvoir résulter d'une 
ombinaison linéraire demodes parents. C'est pourquoi nous la retenons 
omme un vrai mode, sa
hant que désormaisnous pouvons estimer qu'il s'agit du mode de degré `=2, d'ordre k=5 et de nombre azimuthalm=2 don
 de période 
al
ulée 222.6 s, 
e qui entraîne une erreur absolue jÆP j= 6.9 s et uneerreur relative jÆP=P j= 3.2 % ; valeurs plus a

eptables qu'en première appro
he (Table 4-7)mais sensiblement moins satisfaisantes que 
elles des autres modes du spe
tre néanmoins. Enoutre, Castanheira et al. (2004) [20℄ supposent qu'il s'agit d'un mode de degré `=2, 
e qui esten parfait a

ord ave
 notre 
on
lusion.Cas du doublet de périodes 299.8 s et 301.4 sNous avons justi�é pré
édemment pourquoi nous 
onsidérions le 
ouple de modes (299.8 s,301.4 s) 
omme étant de degré `=2 ; nous avons également montré que notre modélisation l'iden-ti�e ave
 une erreur relative très faible, qui vaut jÆP=P j= 0.2 %. Il y a don
 
on�it pour 
e modeentre les 
on
lusions de Castanheira et al. (2004) [20℄ et notre analyse.La dis
ussion pré
édente a permis de montrer que les désa

ords véritables à propos de la valeurdu degré ` des modes du spe
tre de G 185-32 entre l'étude de Castanheira et al. (2004) [20℄ etla n�tre ne 
on
ernent �nalement que le 
ouple de modes à 299.8 s et 301.4 s.4.6.3 L'énigmatique mode de période 141.9 sParmi les nombreuses 
ara
téristiques que présente le spe
tre de PY Vul, la plus remarquableest 
ertainement la période à 141.9 s dont l'amplitude ne varie pas en fon
tion de la longueurd'onde, 
ontrairement à 
e que la théorie linéaire prévoit pour les modes g de degré `=1 ou `=2(voir Fig. 4.3). Plusieurs s
énarios ont été envisagés pour rendre 
ompte de 
ette singularité.En e�et, Castanheira et al. (2004) [20℄ estiment que 
e 
omportement atypique est la signatured'un e�et non-linéaire et don
 que la période à 141.9 s n'est pas un vrai mode de pulsation,
e qui suggère également que 
elle à 70.9 s serait en revan
he un vrai mode ; tout 
e
i allant àl'en
ontre de nos 
on
lusions. En outre, 
onsidérer que la pulsation de période 70.9 s d'une part99



et que le 
ouple (72.5 s, 72.9 s) d'autre part sont tous des modes réels est problématique. Ene�et, si les 3 périodes sont réelles, soient elles appartiennent toutes au même multiplet (induitpar la rotation stellaire) ou bien la pulsation à 70.9 s et la paire (72.5 s, 72.9 s) sont des modesdistin
ts et de degrés ` di�érents (`=1 et `=2). La valeur déduite pour le frequen
y shift Æf`=2ex
lut la première possibilité. La di�éren
e de fréquen
e entre la période à 70.9 s et 
elle à 72.5 sest de loin trop importante pour être 
ompatible ave
 Æf`=2. Comme les périodes à 72.5 s et72.9 s ont été identi�ées (Table 4-8) 
omme étant de degré `=2, la pulsation à 70.9 s devraitêtre de degré `=1 (et évidemment d'ordre k=1) suivant la deuxième hypothèse (si l'on rejette lapossibilité d'avoir ` � 3 à 
ause de l'e�et de moyenne géométrique). Cette deuxième hypothèseimpliquerait que PY Vul aurait une masse pro
he de la limite de Chandrasekhar puisque seuleune étoile aussi massive peut présenter le mode `=1, k=1 ave
 une si 
ourte période ; 
e qui esten absolue 
ontradi
tion ave
 les données observationnelles qui reposent sur la spe
tros
opie etla parallaxe pour estimer la masse de PY Vul pro
he de 0.64 M�. En 
onséquen
e, l'hypothèsesuivant laquelle le mode à 141.9 s serait fa
ti
e (et par suite 
elui à 70.9 s réel) apparaît douteuse.Thompson et al. (2004) [82℄ ne remettent pas en 
ause l'existen
e d'un vrai mode de pulsationde période 141.9 s mais le 
onsidèrent de degré sphérique `=4. En e�et, le 
omportement de
ette pulsation est en a

ord ave
 
e que la théorie prévoit pour les modes de degré `=4 dontl'amplitude ne varie pas signi�
ativement du visible vers l'UV (voir Fig. 4.3).Néanmoins, Thompson et al. (2004) [82℄ n'ont pas 
on�rmé leur théorie, par exemple en élabo-rant un modèle de G 185-32 puis en 
al
ulant ses modes g non-radiaux a�n de véri�er si un modede degré `=4 du spe
tre synthétique pouvait représenter 
onvenablement la période à 141.9 s.

Fig. 4.3 � Variation théorique de l'amplitude des modes g en fon
tion de la longueur d'onde pourun modèle d'étoile DAV d'après Kepler et al. (2000)100



Par ailleurs, il est établi que la visibilité d'un mode dé
roît quand augmente la valeur de sondegré sphérique ` (à 
ause de l'e�et de moyenne géométrique). De fait, au
un mode de degré`> 2 ne semble avoir été déte
té jusqu'à présent dans le spe
tre d'une étoile ZZ Ceti.De plus, le 
al
ul des modes adiabatiques de degré `=4 pour notre meilleur modèle ne met pasen éviden
e de période de pulsation 
oïn
idant pré
isément ave
 
ette valeur de 141.9 s (le mode`=4, k=5 a une période de �124.9 s et le mode `=4, k=6 de �145.6 s). Ces arguments rendentl'hypothèse du mode de degré `=4 plut�t improbable.Notre modélisation nous permet de proposer un autre s
énario.En e�et, nous avons montré que le mode de degré sphérique `=2 (et d'ordre radial k=2) 
al
ulépour notre modèle a une période de 142.1 s et nous avons par 
onséquent 
onsidéré que la pul-sation à 141.9 s dans le spe
tre de G 185-32 était 
e mode `=2, k=2 (et m=0).Cependant, si 
ette identi�
ation permet de justi�er la présen
e d'une os
illation de période141.9 s dans le spe
tre de l'étoile, elle n'explique pas pourquoi la variation de son amplitude enfon
tion de la longueur d'onde ne véri�e pas le 
omportement général que la théorie prévoit pourles modes de degré `=2.Le 
al
ul des modes de degrés sphériques `=3, `=4 et `=5 pour notre modèle permet d'envisagerle problème sous un angle nouveau. En e�et, 
e 
al
ul montre que le mode de degré `=3 et d'ordrek=4 a une période de �139.9 s, 
elui de degré `=4 et d'ordre k=6 une période de �145.6 s et
elui de degré `=5 et d'ordre k=9 une période de �143.0 s.On remarque alors que : f (�139:9s)+f (�145:6s) = 2�f (141:9s) ave
 j�f j = jf(141:9s)�0:5�(f(�139:9s)+f(�145:6s))j � 40 �Hz et que : f (�139:9s)+f (�143:0s) = 2�f (141:9s) ave
 j�f j = jf(141:9s) � 0:5 �(f(�139:9s) + f(�143:0s))j � 20 �Hz.Ces deux relations entre fréquen
es montre que nous sommes en présen
e de deux vraies réso-nan
es possibles, faisant intervenir 
ha
une 3 modes de degrés sphériques di�érents (respe
tive-ment `=2, 3, 4 pour la première et `=2, 3, 5 pour la se
onde). En outre, la valeur de la di�éren
ej�f j n'est pas rédhibitoire 
ar elle peut s'expliquer par l'erreur systématique inhérente à la mo-délisation, qui ne permet raisonnablement pas d'obtenir une pré
ision sur les périodes 
al
uléesinférieure à 0.5 s, 
ela est d'autant plus vrai pour la deuxième résonan
e évoquée pour laquellej�f j est du même ordre de grandeur que la résolution temporelle des données observationnellesvenant de HST .Il est par ailleurs possible que des modes de degré sphérique ` � 6 puissent potentiellement satis-faire d'éventuelles relations de vraies résonan
es impliquant le mode `=2, k=2 mais 
es derniers,de par les très faibles perturbations radiales de pression et de densité qu'ils induisent, ont uneprobabilité négligeable de pouvoir su�samment interférer ave
 le mode 
entral (`=2, k=2) dutriplet résonant pour que le résultat de 
ette intéra
tion soit déte
table dans les données d'ob-servation et de 
e fait les deux relations pré
édentes nous apparaissent 
omme les seules aptes àjusti�er une vraie résonan
e faisant intervenir le mode `=2, k=2.Par ailleurs, il n'est pas étonnant de ne pas déte
ter dans le spe
tre de G 185-32 les modes de degré`> 2 impliqués dans la mesure où plus le degré d'un mode augmente et plus sa visibilité diminue.La 
ombinaison linéaire résultante [f`=3 (�139:9s)+f`=4 (�145:6s)℄ ou [f`=3 (�139:9s)+f`=5 (�143:0s)℄serait elle aussi probablement indéte
table si elle ne se 
onjugait pas ave
 le mode de degré `=2et d'ordre radial k=2 qui provoque la résonan
e observée ave
 les 2 autres modes de degrés sphé-riques supérieurs.C'est ainsi que la période de 141.9 s serait le résultat d'une vraie résonan
e, 
oïn
iden
e entreun mode de degré `=2 et une 
ombinaison linéaire de deux modes parents de degrés sphériquesrespe
tifs `=3 et `=4 ou `=3 et `=5. Ce
i expliquerait alors pourquoi l'amplitude de 
ette pul-101



sation ne varie pas en fon
tion de la longueur d'onde 
omme le ferait 
elle d'un mode de degré`=2 isolé (l'amplitude du mode de degré `=2 étant signi�
ativement perturbée par 
elle de la
ombinaison linéaire). L'expli
ation du phénomène peut même aller plus loin.On peut de plus suspe
ter que 
e triplet de modes résonants pourrait subir le phénomène dufrequen
y lo
k ou, tout au moins, se trouver en régime intermédiaire.En e�et, Goupil et al. (1998) [47℄ indiquent que, lorsque trois modes de degrés ` di�érents ontdes fréquen
es pro
hes de la résonan
e telles que f1+f3 � 2� f2, alors le triplet peut 
onnaîtreun frequen
y lo
k.Ce phénomène se manifeste par le fait que, lorsque les fréquen
es linéaires sont pro
hes de larésonan
e, le 
ouplage résonant est e�e
tif et oblige les fréquen
es des 3 modes à être exa
te-ment équidistantes même si elles ne le sont pas dans le 
adre de la théorie linéaire (auquel 
asles fréquen
es des modes résonants de degré `> 2 prendraient en réalité une valeur légèrementdi�érente de 
elles que notre programme a délivré en suivant la théorie linéaire), 
et ajustementdes fréquen
es soumises au frequen
y lo
k peut s'illustrer en examinant la période du mode dedegré `=2 observé que le 
al
ul linéaire estime à 142.1 s (et que l'on déte
te à 141.85 s). Dans
es 
onditions, j�f j reel < j�f j lin don
 j�f j reel < 40 �Hz ou j�f j reel < 20 �Hz respe
tivementpour les deux résonan
es potentielles.Néanmoins, Goupil et Bu
hler (1994) [46℄ pré
isent qu'un tel phénomène de 
ouplage non-linéaireau sein d'un triplet résonant obéit à des règles de séle
tion qui imposent notamment que la sommedes degrés sphériques des modes impliqués doit être paire. Dans la première alternative, la sommedes degrés [(`=4) + (`=3) + (`=2) + (`=2)℄ vaut 11 et 
ette éventuelle vraie résonan
e n'est paséligible au 
ouplage non-linéaire. En revan
he, la deuxième possibilité, qui induit des modes dedegrés respe
tifs `=2, `=3 et `=5 satisfait la règle de séle
tion 
ar la somme des degrés est paireet elle vaut 12 [(`=5) + (`=3) + (`=2) + (`=2)℄. Par 
onséquent, seule la se
onde résonan
eévoquée est apte à induire un 
ouplage non-linéaire pouvant impliquer un frequen
y lo
k ou unesituation de régime intermédiaire. La probabilité de 
ouplage non-linéaire pour 
e deuxième 
asde �gure est d'autant plus élevée que l'é
art en fréquen
e j�f j (j�f j � 20 �Hz) est faible et lesfréquen
es des 3 modes presque équidistantes : [f(141:9s) � f(�143:0s)℄ � [f(�139:9s) � f(141:9s)℄.Goupil et al. (1998) [47℄ ont alors montré que l'amplitude des 3 modes résultant d'un frequen
ylo
k dépend en parti
ulier du taux de 
roissan
e � des modes et des 
oe�
ients de 
ouplagenon-linéaire inter-modes.Il est alors tout à fait possible que la 
on�guration du triplet résonant favorise l'amplitude dela 
omposante 
entrale à 141.9 s (qui est la seule déte
tée lors des 
ampagnes d'observation)et également tout à fait naturel que 
ette amplitude ne varie pas en fon
tion de la longueurd'onde 
omme le prédit la théorie linéaire. Néanmoins, pour statuer plus 
lairement sur 
ettehypothèse, il faudrait évaluer le taux de 
roissan
e des modes 
on
ernés en faisant usage d'unprogramme de 
al
ul de modes de pulsation non-adiabatique puis s'assurer que la valeur obte-nue pour � est 
ompatible ave
 la 
ondition de réalisation du frequen
y lo
k (�� 2��f) ou durégime intermédiaire (�� 2��f).4.7 Con
lusionL'étude de la ZZ Ceti G 185-32 nous a permis de 
onjuguer à nouveau les te
hniques issuesde l'astérosismologie et de la modélisation a�n de 
ontraindre plus pré
isément les paramètresstru
turels de 
ette étoile DAV, d'identi�er les modes observés dans son spe
tre, d'évaluer l'e�etdu rotational splitting sur les pulsations de 
ette étoile, de lever l'indétermination quant à laréalité de 
ertaines périodes qui pouvaient être aussi bien 
onsidérées 
omme vrais modes depulsation ou 
omme 
ombinaisons linéaires de modes parents ; en�n de proposer une nouvelle102



hypothèse pour tenter d'expliquer la parti
ularité du mode de période 141.9 s dont l'amplitudene varie pas en fon
tion de la longueur d'onde 
omme la théorie le prévoit.4.7.1 Modélisation de G 185-32En suivant une méthode di�érente de la stratégie employée pour 
ontraindre HL Tau 76, quia reposé i
i sur un mode de référen
e observé dans le spe
tre de PY Vul et sur les valeurs de lagravité de surfa
e (et don
 de la masse totale) ainsi que de la température e�e
tive de l'étoiledéduites de la spe
tros
opie, nous avons isolé un modèle dont les modes 
al
ulés pour les degrés`=1 et `=2 s'ajustent au spe
tre observé de G 185-32 ave
 une erreur relative moyenne de 0.7 %.Les 
ara
téristiques stru
turelles essentielles de 
e modèle font apparaître une masse totale de0.638 (� 0.007) M� pour G 185-32, une masse M(H)= 1.70 (� 0.10 )�10�4 M? pour sonenveloppe d'hydrogène ainsi qu'une Teff de 12280 (� 80) K. Ces valeurs montrent que PY Vulest située sur le bord bleu de la bande d'instabilité des ZZ Ceti et qu'en outre sa teneur enhydrogène est extrêmement pro
he de 
elle dérivée pour HL Tau 76.4.7.2 Estimation de l'e�et du rotational splitting sur les modes de G 185-32Les modes de degrés sphériques `=1 et `=2 
al
ulés pour notre modèle ont permis de pro
éderà une identi�
ation préliminaire des pulsations du spe
tre de G 185-32 et de 
on�rmer la présen
ede multiplets partiels au sein de 
elui-
i, 
ara
térisés par des pulsations de périodes très voisines.Ces 
ouples de périodes nous ont 
onduits à évaluer le frequen
y shift des modes de degré `=2dans le 
adre du régime asymptotique pour PY Vul (Æf`=2= 16 �Hz) et ainsi d'estimer que 
etteétoile doit subir une rotation approximativement 3 à 4 fois plus rapide que 
elle de HL Tau 76.Par ailleurs, la 
onnaissan
e de Æf`=2 nous a amenés à poursuivre l'identi�
ation des modes duspe
tre observé de G 185-32 en prenant en 
ompte le nombre azimuthal m.4.7.3 Dis
ussionLes résultats issus de notre modélisation ont pu être mis en relation ave
 
eux établis pré
é-demment à propos de 
ette étoile.Combinaisons linéaires dans le spe
tre de PY VulLe 
al
ul des modes adiabatiques de degrés `=1 et `=2 pour le modèle que nous avonsretenu pour représenter PY Vul permet de réduire l'in
ertitude qui a�e
te la réalité de 
ertainespulsations dans le spe
tre de l'étoile. On peut en e�et mettre en doute 
ertaines périodes etsupposer que 
e sont des faux modes, en parti
ulier lorsqu'elles ne sont que marginalementdéte
tées (
omme, par exemple, 
elle à 181.9 s) ou lorsque leur fréquen
e 
orrespond parfaitementau résultat d'une 
ombinaison linéaire faisant intervenir d'autres pulsations 
onsidérées 
ommemodes parents (par exemple, 
elle à 651.7 s telle que : f651:7s= f301:4s -f560:8s).La modélisation laisse apparaître les périodes de 70.9 s, 148.5 s, 181.9 s et 212.8 s 
omme fauxmodes de pulsation.Désa

ords sur la valeur du degré sphérique de 
ertains modesCastanheira et al. (2004) [20℄ ont assigné une valeur au degré ` de 
ertains modes présentsdans le spe
tre de PY Vul à partir de la variation de leur amplitude en fon
tion de la longueurd'onde.Notre analyse ne tombe véritablement en désa

ord ave
 
es attributions que pour quelques rares103



pulsations : la période à 212.8 s que Castanheira et al. (2004) [20℄ estiment être de degré `=1 maisque notre étude invite à 
onsidérer 
omme le résultat d'une 
ombinaison linéaire faisant interve-nir un battement entre 2 modes de degrés `=1 et `=2 à � 397.0 s (probablement en interféren
edestru
tive lors des 
ampagnes d'observation), le 
ouple (299.8 s, 301.4 s) auquel Castanheira etal. (2004) [20℄ attribuent un degré `=1 mais que notre modélisation justi�e au moyen d'un modede degré `=2, les modes à 370.2 s et 454.6 s pour lesquels le désa

ord est faible : Castanheira etal. (2004) [20℄ 
on
luent qu'ils sont de degré `=1 alors que le spe
tre de pulsation 
al
ulé pournotre modèle peut aussi bien les représenter par des modes de degré `=1 que de degré `=2, enfavorisant 
ependant les modes de degré `=2 
ar ils o�rent une erreur relative légèrement plusfaible.On peut en�n noter que G 185-32 pulse préférentiellement suivant les modes de degré `=2d'après notre modélisation.Le mode de période 141.9 sLa pulsation de période 141.9 s est probablement l'élément le plus remarquable du spe
trede PY Vul dans la mesure où 
ette période est la seule dont l'amplitude ne varie pas en fon
tionde la longueur d'onde 
omme le prévoit la théorie.Pour rendre 
ompte de 
e 
omportement parti
ulier, Castanheira et al. (2004) [20℄ ont avan
éque 
ette période n'est pas un vrai mode de pulsation mais résulte d'un e�et non-linéaire, 
e quisous-entend également que la pulsation à 70.9 s est en revan
he un vrai mode.Thompson et al. (2004) [82℄ tentent de justi�er 
ette singularité en supposant que 
ette périodeest un vrai mode de pulsation mais de degré `=4, 
ar le 
omportement de son amplitude, aussibien dans le domaine visible que dans l'UV, est en a

ord ave
 
e que la théorie prévoit pour unmode de degré sphérique `=4.Notre modélisation suggère un troisième s
énario : la période à 141.9 s serait le résultat de lasuperposition d'un vrai mode de pulsation de degré `=2 (et d'ordre k=2) et de la 
ombinaisonlinéaire de 2 modes parents de degrés respe
tifs `=3 et `=4 ou `=3 et `=5 (phénomène de vraierésonan
e), la deuxième asso
iation étant la plus probable.Dans 
es 
onditions, l'amplitude du vrai mode de degré `=2 serait perturbée par 
elle de la
ombinaison linéaire qui s'y juxtapose. Par 
onséquent, il est normal que l'amplitude de la pé-riode résultante n'obéisse pas aux prédi
tions théoriques formulées pour un mode isolé et nonperturbé.En outre, 
e triplet résonant pourrait 
onnaître un frequen
y lo
k ou se trouver en régime inter-médiaire (phénomène envisageable seulement pour la vraie résonan
e mettant en jeu les modesde degrés `=2, 3 et 5 du fait des 
ontraintes des règles de séle
tion), 
e qui aurait également pour
onséquen
e d'éloigner l'amplitude du mode 
entral observé de son 
omportement prédit par lathéorie linéaire.Notre étude montre ainsi qu'une nouvelle analyse de G 185-32, mettant enoeuvre l'astérosismologie et la modélisation, a non seulement permis de mieux
ontraindre les paramètres stru
turels de 
ette étoile et d'identi�er les modesde son spe
tre de pulsation ave
 plus de 
ertitude (en mettant en éviden
e lesfaux modes résultant de 
ombinaisons linéaires de modes parents) mais a éga-lement suggéré un s
énario nouveau pour tenter d'expliquer le 
omportementmarginal de l'amplitude de la pulsation de période 141.9 s.104



Chapitre 5Con
lusion5.1 BilanLe travail réalisé au 
ours de 
ette thèse s'est ins
rit dans la lignée des a
tivités menées ausein du Laboratoire d'Astrophysique de Toulouse dans le domaine de la physique stellaire et toutparti
ulièrement dans 
elui dévolu à l'astérosismologie.Le but de 
ette thèse a été de mettre en oeuvre les te
hniques héritées de l'astérosismologie pourles appliquer à la modélisation des étoiles naines blan
hes variables ZZ Ceti.L'astérosismologie permet en théorie de déduire les prin
ipaux paramètres stru
turels d'uneétoile variable (masse totale, masse de son enveloppe externe d'H ou d'He pour les DAV ou lesDBV, température e�e
tive, rayon, luminosité ...) à partir des fréquen
es d'os
illation présentesdans son spe
tre de pulsation. Cette détermination peut reposer soit sur l'observation ex
lusive(étude du period spa
ing entre modes 
onsé
utifs observés dans le spe
tre) soit sur l'asso
iationde l'observation ave
 la modélisation (
omparaison par la méthode dire
te du spe
tre observéave
 le spe
tre synthétique 
al
ulé pour des modèles réalistes 
ensés représenter l'étoile variable).Les méthodes astérosismologiques ont été appliquées ave
 su

ès sur les étoiles pré-naines blan
hesde type PG 1159 et sur les naines blan
hes DBV. En revan
he, 
es outils se sont avérés jusqu'alorsmoins performants pour l'étude des ZZ Ceti, prin
ipalement à 
ause du faible nombre de modesdéte
tés dans les spe
tres de 
es étoiles, en 
omparaison de 
eux que l'on observe dans les ri
hesspe
tres de naines blan
hes variables plus 
haudes. Cependant, les spe
tres de quelques étoiles ZZCeti présentent su�sament de modes pour pouvoir être étudiés au moyen de l'astérosismologie.Cette analyse ne peut pas se baser ex
lusivement sur les observations (
ar trop de modes y sontabsents pour autoriser l'étude dire
te du period spa
ing) mais doit reposer sur une modélisationbâtie à partir des données observationnelles disponibles pour 
es étoiles. Notre travail s'est assi-gné 
et obje
tif.Dans un premier temps, nous avons étudié en détail le formalisme des pulsations non radialesau sein des environnements stellaires a�n de 
omprendre les mé
anismes que l'investigation as-térosismologique met en oeuvre. Nous avons ensuite travaillé sur un programme de modélisationprésent au sein du LAT dont nous avons rendue possible l'utilisation dans l'espa
e des para-mètres o

upé par les ZZ Ceti (véri�
ation et modi�
ation du paramétrage interne, mise à jourdes tables d'opa
ité, optimisation de sous-programmes ...). Nous avons également enri
hi 
e 
odede 
al
ul en lui ajoutant des fon
tionnalités supplémentaires 
omme le 
al
ul de l'énergie 
iné-tique des modes de pulsation, leur représentation graphique, le tra
é des 
omposantes radiale ettangentielle des fon
tions propres des modes. Nous l'avons également doté d'un sous-programme
orrolaire qui permet, dans une grille de modèles donnée, de séle
tionner le meilleur 
andidatapte à représenter une étoile ZZ Ceti en utilisant un algorithme basé sur une loi du �2.105



Il nous a alors été loisible de mettre à pro�t 
e programme enri
hi et amélioré a�n de 
ontraindrepar l'astérosismologie deux étoiles ZZ Ceti : HL Tau 76 (située sur le bord rouge de la banded'instabilité) et G 185-32 (située sur le bord bleu). La modélisation de 
es 2 étoiles a permisde 
onnaître leurs paramètres stru
turels ave
 une pré
ision améliorée par rapport à 
e qu'o�rela spe
tros
opie, d'identi�er pré
isément les modes présents dans leur spe
tre, de statuer sur lanature de 
ertaines périodes de pulsation que l'observation présentait 
omme d'éventuelles 
om-binaisons linéaires et en�n de formuler des hypothèses pouvant justi�er les parti
ularités propresà 
es deux étoiles.5.2 HL Tau 76 et G 185-32HL Tau 76HL Tau 76 a été la première étoile DAV à être observée, sa masse totale et sa températuree�e
tive ont été évaluées par la spe
tros
opie et son spe
tre de pulsation est étonnament ri
hepour une étoile ZZ Ceti. Les 
onditions sont don
 réunies pour entreprendre une modélisationsatisfaisante de l'étoile au moyen de l'astérosismologie.Nous sommes parvenus à l'aide d'un algorithme de séle
tion à isoler un modèle pour représenter
ette étoile. L'obtention de 
e meilleur 
andidat a permis de 
ontraindre en parti
ulier sa masseave
 une plus grande pré
ision : M? = 0:575 (� 0:005)M� 
ontre M? = 0:55 (� 0:03)M� par laspe
tros
opie et sa température e�e
tive : Teff= 11375 (� 30) K 
ontre Teff= 11450 (� 200) Kave
 la spe
tros
opie.Nous avons de même évalué la masse de son enveloppe d'hydrogène que seule l'astérosismologiepermet de 
onnaître ave
 pareille exa
titude : M(H) = 2:35 (� 0:10) � 10�4M?.En prenant en 
ompte l'e�et du rotational splitting, la 
omparaison du spe
tre observé deHL Tau 76 ave
 les modes de degrés `=1 et `=2 
al
ulés pour notre modèle a permis d'identi�er(
'est-à-dire de déterminer la valeur du degré sphérique `, de l'ordre radial k et du nombre azi-muthal m) les nombreuses fréquen
es présentes dans le spe
tre de l'étoile.Cette identi�
ation a mis en éviden
e la présen
e de 36 modes distin
ts et s'est vue attribuerune erreur relative moyenne de 0.7 % et un é
art-type de 4.35 s.L'analyse approfondie des di�érents résultats issus de la modélisation a permis de supposer quela rotation de HL Tau 76 pouvait être non-uniforme (
e qui se traduirait par la variation du ro-tational splitting ave
 la période des modes). Toutefois, l'e�et du rotational splitting a été évaluépour des modes d'ordres radiaux k élevés dans le 
adre de la limite asymptotique et généralisé àl'ensemble du spe
tre observé de HL Tau 76. La diminution de la qualité de l'ajustement entreles périodes 
al
ulées et observées ave
 la rédu
tion de la durée des périodes observées (don
 ave
la diminution de l'ordre radial k des modes respe
tifs) peut également s'expliquer par le fait queles relations du régime asymptotique ne sont plus véri�ées pour les modes de faible ordre radial ;
e qui par 
onséquent pourrait aussi justi�er la dégradation 
onstatée de la qualité de l'adéqua-tion entre les modes 
al
ulés et observés pour les 
ourtes périodes. Par 
onséquent, attribuer lavariation du rotational splitting ave
 la période des modes à une rotation di�érentielle de l'étoileest une hypothèse qui doit demeurer spé
ulative.Compte-tenu de sa Teff qui la pla
e sur le bord rouge de la bande d'instabilité des ZZ Ceti, lespe
tre de HL Tau 76 peut aussi rendre 
ompte de l'e�et perturbateur qu'opère la 
onve
tionsur le 
omportement des modes g tel que prévu par la théorie linéaire.106



G 185-32L'étoile G 185-32 (ou PY Vul) a été identi�ée 
omme ZZ Ceti en 1981. Elle 
ompte parmi lesétoiles DA les plus brillantes 
onnues à 
e jour et son spe
tre de pulsation présente des 
ara
-téristiques remarquables. En parti
ulier, les fréquen
es issues de son spe
tre ont de très faiblesamplitudes, qui souvent varient signi�
ativement d'une 
ampagne d'observation sur l'autre, etleur analyse observationnelle met en éviden
e trois aspe
ts importants :� le spe
tre de PY Vul exhibe la plus 
ourte période d'os
illation déte
tée jusqu'à présent� la valeur de quelques fréquen
es apparaît 
omme le résultat exa
t d'une 
ombinaison li-néaire impliquant d'autres fréquen
es présentes dans le spe
tre, 
e qui met fortement endoute la réalité de 
ertaines d'entre elles� l'amplitude de la période à 141.9 s adopte un 
omportement inhabituel : sa variation ave
la longueur d'onde n'est pas en a

ord ave
 les prédi
tions théoriques.Par ailleurs, la température e�e
tive et la masse totale de 
ette étoile sont 
onnues ave
 unebonne pré
ision grâ
e aux mesures spe
tros
opiques.Ce 
ontexte non seulement suggère la réalisation d'une modélisation de G 185-32 mais il est deplus favorable à une analyse de 
ette étoile au moyen de l'astérosismologie.PY Vul a déjà été étudiée auparavant et notre investigation est venue 
on�rmer 
ertains résultats,en mettre d'autres en doute et apporter un regard nouveau sur l'énigmatique mode à 141.9 s.La stratégie de modélisation que nous avons 
hoisie de suivre pour aboutir à un modèle représen-tant �dèlement l'étoile a été di�érente de 
elle que nous avons adoptée pour l'étude de HL Tau 76.Nous avons i
i préféré 
onsidérer un mode de référen
e dont l'identi�
ation du degré ` et de l'ordrek était 
ertaine. A partir de 
e mode et des données spe
troso
opiques, nous avons pro
édé àl'élaboration d'une grille de modèles qui a débou
hé sur un meilleur 
andidat dont les paramètresstru
turels et le 
al
ul des modes adiabatiques ont été mis à pro�t pour mieux 
ontraindre l'étoile.Comme pour HL Tau 76, la modélisation a rendu plus pré
ise la 
onnaissan
e de la masse totaleet de la Teff de l'étoile : M? = 0:638 (� 0:007)M� 
ontre M? = 0:64 (� 0:03)M� par la spe
tro-s
opie, ainsi que sa température e�e
tive : Teff= 12280 (� 80) K 
ontre Teff= 12130 (� 200) Kave
 la spe
tros
opie.Le modèle a également donné a

ès à 
ertains paramètres stru
turels que la seule observation nepeut évaluer, dont le plus important est la masse de l'enveloppe d'hydrogène résiduel :M(H)= 1:70 (� 0:10) � 10�4 M?.Les modes du modèle retenu s'ajustent au spe
tre observé de G 185-32 ave
 une erreur relativede 1.0 % et un é
art-type �=2.7 s. L'identi�
ation des modes présents dans le spe
tre de PY Vulà l'aide de 
eux 
al
ulés pour notre modèle a permis de 
lari�er la nature de 
ertaines pulsations(vrais ou faux modes) que l'observation suggérait 
omme possibles 
ombinaisons linéaires. Cetteidenti�
ation a en outre mis en éviden
e la présen
e de multiplets partiels induits par la rotationstellaire, qui ont rendu possible l'évaluation du rotational splitting qui a�e
te 
ette étoile.Par l'estimation du frequen
y shift pour les modes de degré `=2 (Æf`=2 � 16 �Hz), nous avonspu introduire le nombre azimuthal m dans l'identi�
ation des modes du spe
tre de G 185-32 etdéterminer la période de rotation de PY Vul, approximativement égale à 14.5 h, durée 
ompa-rable à 
elle qui 
on
erne G 226-29 (pour laquelle Æf`=1=16.15 �Hz ave
 une période de rotationd'environ 9h). 107



En�n, 
ette modélisation a mis en éviden
e par le 
al
ul des modes adiabatiques de degrés`=1 et `=2 (mais aussi `=3, `=4 et `=5) que :� 2 modes de degrés sphériques di�érents ont la même période : 397 (� �0.5) s et que 
ebattement semble impliqué 
omme mode parent d'une 
ombinaison linéaire présente dansle spe
tre de l'étoile à la période 212.8 s ; 
e battement (de période �397.0 s) est absentdes données 
ar probablement en situation d'interféren
e destru
tive lors des 
ampagnesd'observation� le mode (identi�é 
omme de degré `=2 et d'ordre k=2) de période 141.9 s semble impliquédans une vraie résonan
e mettant également en oeuvre soit un mode de degré `=3 et unmode de degré `=4 ou bien le même mode de degré `=3 et un autre de degré `=5, si bienque son amplitude naturelle se superpose à 
elle résultant de la 
ombinaison linéaire des 2modes de degrés sphériques supérieurs ; 
ela pourrait ainsi justi�er le 
omportement parti-
ulier de l'amplitude de la pulsation déte
tée à 
ette période, qui ne varie pas en fon
tionde la longueur d'onde 
omme la théorie le prédit pour un mode isolé et non résonant.On peut en outre suspe
ter que 
e triplet résonant serait soumis à un 
ouplage inter-modes(uniquement dans le 
as de la résonan
e qui asso
ierait le mode de degré `=2 à 
eux dedegrés `=3 et `=5 à 
ause de règles de séle
tion portant sur la parité de la somme desdegrés sphériques impliqués dans la résonan
e) 
onduisant au frequen
y lo
k ou tout aumoins à une situation de régime intermédiaire, phénomènes non-linéaires qui perturbentaussi bien l'amplitude que la période des 3 modes 
on
ernés. Ces intéra
tions inter-modesnon-linéaires pourraient aussi expliquer l'évolution singulière de l'amplitude de 
e mode à141.9 s en fon
tion de la longueur d'onde.L'étude astérosismologique menée sur HL Tau 76 et G 185-32 a en outre fait ressortir deux 
a-ra
téristiques 
ommunes à 
es deux étoiles ZZ Ceti :� les deux naines blan
hes ont en première approximation la même fra
tion de masse d'hy-drogène : q(H) � 2�10�4. Ayant également à peu près la même masse : 0.60 (� 0:03)M�,HL Tau 76 (de Teff 900 K inférieure à 
elle de G 185-32) est par 
onséquent la plus âgéedes deux� dans les spe
tres des deux étoiles, les modes de degré `=2 sont préférentiellement observés.5.3 Perspe
tivesL'obje
tif que 
ette thèse s'est assigné a été de démontrer d'une part dans quelle mesure leste
hniques astérosismologiques permettent d'a

éder à une 
onnaissan
e plus 
omplète et pluspré
ise de la stru
ture interne des étoiles naines blan
hes variables ZZ Ceti et d'autre part 
om-ment l'astérosismologie peut aider à mieux appréhender les mé
anismes d'évolution stellaire etservir à la datation de la Galaxie.En e�et, l'étude de deux ZZ Ceti, HL Tau 76 (située sur le bord rouge de la bande d'instabilité)et PY Vul (située sur le bord bleu), a révélé qu'une appro
he astérosismologique reposant surl'observation et la modélisation pouvait améliorer la mesure de la masse totale et de la tempéra-ture e�e
tive d'une naine blan
he variable, que la spe
tros
opie permettait déjà d'appro
her ave
une bonne pré
ision. La modélisation a en outre permis de 
onnaître des paramètres stru
turels108



ina
essibles ou di�
ilement mesurables par l'observation, 
omme la fra
tion de masse d'hydro-gène ou d'hélium de l'étoile ; la fra
tion de masse d'hydrogène étant d'un intérêt 
apital pour la
osmo
hronologie et la 
ompréhension de l'évolution stellaire.Les résultats obtenus pour HL Tau 76 et G 185-32 sont en
ourageants et prometteurs.En e�et, les deux étoiles ont une enveloppe d'hydrogène de masse à peu près identique :M(H) ' 2 (� � 0:3 )�10�4 M?. Cette tendan
e demande à être 
on�rmée sur un plus vasteé
hantillon de naines blan
hes DAV.Si elle se véri�e sur un grand nombre d'étoiles, il sera alors possible d'en tirer pro�t pour 
alibrerles modèles évolutifs de naines blan
hes ave
 la fon
tion de luminosité. En parti
ulier, une tellegénéralisation sous-entendrait que deux étoiles DA de même Teff et de même masse totale ontapproximativement le même âge (l'in
ertitude sur l'âge étant proportionnelle à la dispersion surla valeur de la masse de l'enveloppe d'hydrogène). Ainsi, une voie serait ouverte au développe-ment des te
hniques de la 
osmo
hronologie.Par ailleurs, une possible 
onstan
e de la masse de l'enveloppe d'hydrogène résiduel au seinde la 
lasse des étoiles DA apporterait des 
ontraintes supplémentaires pour mieux appréhenderles phénomènes 
omplexes et en
ore mal 
onnus qui a

ompagnent l'évolution d'une étoile demasse faible ou intermédiaire entre le stade de Noyau de Nébuleuse Planétaire et 
elui de NaineBlan
he DA.Par quel(s) mé
anisme(s) de perte de masse des progéniteurs de masse initiale très variableparviennent-ils à évoluer pour se stabiliser autour d'un pro�l plus ou moins standard de naineblan
he DA de masse totale d'environ 0.6 M� et de fra
tion de masse d'hydrogène d'environq(H) = 2� 10�4 ?Pourquoi la masse d'hydrogène résiduel s'établit-elle autour de 
ette valeur de 2� 10�4M? ?D'autres perspe
tives s'ouvrent à la suite de 
e travail.Elles 
on
ernent tout d'abord la probable intéra
tion qui doit s'opérer entre la 
onve
tion et lesmodes de gravité. Les étoiles DAV, et tout parti
ulièrement 
elles situées sur le bord rouge de labande d'instabilité 
omme HL Tau 76, apparaissent 
omme les meilleures 
andidates pour 
etteinvestigation 
ar la 
onve
tion joue un r�le de plus en plus important au fur et à mesure qu'uneétoile se refroidit. L'analyse faite sur HL Tau 76 a montré que la qualité de l'ajustement entre lesmodes observés dans le spe
tre de la ZZ Ceti et 
eux 
al
ulés pour notre meilleur modèle étaitgénéralement fon
tion de l'amplitude des modes, les modes de plus grande amplitude étant enprin
ipe les plus aptes à intéragir sensiblement ave
 la 
onve
tion. La 
onve
tion semblerait avoirpour e�et prin
ipal de perturber le 
omportement idéal d'un mode g tel que la théorie linéairele prévoit, 
ette perturbation pourrait modi�er légèrement sa période d'os
illation si bien qu'unmode de degré `=1 non perturbé par la 
onve
tion pourrait, sous son a
tion, voir sa périodeévoluer et se rappro
her de 
elle d'un mode de degré `=2 (non soumis à l'a
tion de la 
onve
-tion). Comme nos modèles ne peuvent pas intégrer 
e probable phénomène perturbateur lié à la
onve
tion, une telle altération des périodes des modes (due à l'intéra
tion 
onve
tion/pulsation)pourrait être une sour
e d'erreur lors de l'identi�
ation des modes d'un spe
tre d'étoile DAV deTeff pro
he du bord rouge de la bande d'instabilité. Il serait par 
onséquent fortement utile d'étu-dier et de mieux 
omprendre l'intéra
tion qui doit exister entre la 
onve
tion et les pulsationsnon-radiales a�n d'améliorer le 
al
ul des spe
tres théoriques pour les modèles de ZZ Ceti froides.Une autre 
ontinuation possible de 
e travail peut se faire dans le 
adre de l'étude de la ro-tation non-uniforme qui pourrait a�e
ter un 
ertain nombre d'étoiles variables. La rotation non-uniforme se manifesterait observationnellement par un rotational splitting variant ave
 la période109



des pulsations du spe
tre. La mise en éviden
e observationnelle d'un rotational splitting variablené
essite la présen
e d'un très grand nombre de multiplets dans le spe
tre de l'étoile, répartisuniformément sur tout le domaine des périodes observées ; 
e 
ontexte idéal est peu réaliste 
arles spe
tres d'étoiles DAV exhibent généralement trop peu de modes pour réaliser 
ette 
ondition.La modélisation peut passer outre 
ette dé�
ien
e. Comme nous l'avons montré ave
 HL Tau 76,une éventuelle rotation non-uniforme peut se révéler si la pré
ision de l'ajustement entre modesobservés et 
al
ulés (traduite par la valeur de l'erreur relative jÆP j) varie qualitativement en fon
-tion de la durée de la période des modes. Pour HL Tau 76, les modes de 
ourtes périodes étaientglobalement moins bien identi�és (jÆP j � 1:1%) que 
eux de longues périodes (jÆP j � 0:4%).Une telle tendan
e peut suggérer que la rotation qui a�e
te HL Tau 76 n'est pas uniforme.Toutefois, l'analyse que nous avons faite a reposé sur l'hypothèse d'un frequen
y shift 
onstantquelque soit la période (et don
 l'ordre k) des modes. La valeur du frequen
y shift a été évaluéeà partir de multiplets d'ordres radiaux élevés grâ
e aux relations du régime asymptotique. Or,pour les modes de faible ordre radial (don
 de 
ourte période), la limite asymptotique n'est pasné
essairement valide et par 
onséquent le frequen
y shift réel qui 
on
erne les modes de 
ourtespériodes peut sensiblement di�érer de 
elui qui se rapporte aux modes de longues périodes. De
e fait, la variation qualitative de jÆP j ave
 la période des modes n'est pas né
essairement niex
lusivement imputable à une rotation di�érentielle.A�n de pouvoir 
on
lure, il serait né
essaire d'élaborer un programme de 
al
ul du 
oe�
ientCk;` pour estimer numériquement le frequen
y shift de 
haque mode de pulsation du spe
tre dumodèle et pouvoir ainsi s'a�ran
hir des in
ertitudes induites par l'hypothèse simpli�
atri
e d'unfrequen
y shift 
onstant (tel que déduit dans le 
adre du régime asymptotique).En�n, l'étude de G 185-32 suggère des investigations plus approfondies sur la possible présen
ede triplets résonants dans le spe
tre d'une ZZ Ceti pour justi�er la variation problématique del'amplitude de 
ertains modes en fon
tion de la longueur d'onde. Le 
as parti
ulier de PY Vulillustre bien 
e phénomène : l'amplitude du mode de période 141.9 s dans le spe
tre de G 185-32n'évolue pas en fon
tion de la longueur d'onde 
omme la théorie le laisserait prévoir. Deux s
é-narios ont déjà été proposés pour tenter d'expliquer le phénomène. Notre modélisation suggèreune troisième hypothèse. Le mode à 141.9 s (de fréquen
e f2) serait impliqué dans une vraierésonan
e qui mettrait en oeuvre 2 autres modes, respe
tivement de degrés sphériques `=3 (fré-quen
e f1) et `=4 ou `=5 (fréquen
e f3), telle que : f1 + f3 ' 2�f2.Ces 2 autres modes de degrés supérieurs ne sont pas déte
tés dans les observations. Il est ef-fe
tivement admis que plus le degré d'un mode est élevé et plus sa visibilité dé
roît (e�et demoyenne géométrique), 
e qui explique qu'au
un mode de degré ` � 3 ne semble en
ore avoirété observé dans le spe
tre d'une étoile DAV et qu'ainsi les 2 autres modes du triplet résonantne sont pas présents dans les données observationnelles. Il est don
 indispensable de re
ourir àune modélisation pour 
onnaître les périodes des modes de degré ` � 3 du modèle retenu 
ommemeilleur représentant de l'étoile pour pouvoir tester la réalité de 
ette hypothèse.Si un mode o

upe la position 
entrale d'un triplet résonant, l'amplitude de la 
ombinaison li-néaire résultant des 2 autres modes impliqués dans le triplet peut se juxtaposer à son amplitudepropre et de 
e fait l'amplitude résultante n'obéit plus aux prédi
tions théoriques. En outre, unetelle 
on�guration ( f1 + f3 ' 2�f2) serait favorable à l'o

uren
e du frequen
y lo
k ou du régimeintermédiaire qui tous deux opèrent un 
ouplage résonant entre les modes du triplet (réalisableseulement pour la résonan
e impliquant les modes de degrés `=2, `=3 et `=5 à 
ause de règlesde séle
tion). Cette intéra
tion non-linéaire entre les modes du triplet a�e
te leur amplitude etleur période, 
e qui peut en soi-même pleinement justi�er la marginalité du mode de période141.9 s dans le spe
tre de PY Vul par exemple. Cependant la véri�
ation de 
ette dernière hy-110



pothèse requiert la 
onnaissan
e des taux de 
roissan
e � des modes mis en jeu dans le triplet,taux qui ne peuvent être évalués qu'au moyen d'un 
al
ul de pulsations non-adiabatiques. C'estainsi que notre analyse peut être 
ontinuée par le 
al
ul non-adiabatique des modes de G 185-32,l'évaluation de leur taux de 
roissan
e � puis par l'étude non-linéaire du 
ouplage résonant quipeut s'opérer entre les 3 modes 
on
ernés.Nous espérons ainsi vivement qu'après la le
ture de 
ette thèse et des publi
ationsqu'elle a permis de générer, 
e travail qui s'a
hève i
i pourra être poursuivi par ledéveloppement d'au moins une des perspe
tives que nous venons d'énon
er.
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Annexe AAsteroseismologi
al 
onstraintson the stru
ture of the ZZ Cetistar HL Tau 76D. Pe
h, G. Vau
lair & N. DolezUniversité Paul Sabatier, Observatoire Midi-Pyrénées, CNRS/UMR5572, 14 av. E. Belin, 31400 Toulouse, Fran
e
Abstra
tThis paper reports on the results derived from an asteroseismologi
al study of the 
ool ZZ Cetistar HL Tau 76. A grid of models has been 
omputed in a parameter spa
e 
overing the range oflog g and Te� , formerly determined by spe
tros
opy, and a large range of hydrogen mass fra
tion.The adiabati
 non-radial os
illations for all the models have been 
omputed for the modes withdegree `=1 and `=2. An algorithm based on a �2 test was applied to evaluate the quality of the �tbetween observed and theoreti
al periods. This method resulted in sele
ting a best �tting model forwhi
h the average relative mat
hing of the periods is 0.7%. Then, a detailed 
omparison betweenthe observed and the 
omputed periods for the `=1 and `=2 modes in the best �tting model wasa
hieved in order to identify as many observed modes as possible. To perform this identi�
ationwe used the 
al
ulated periods for whi
h we applied the rotational splitting as dedu
ed from theobservations. Through this pro
ess we identify the 36 independent modes observed in HL Tau 76.The best �tting model for HL Tau 76 is well 
onstrained owing to the large number of os
illationsobserved in this ZZ Ceti star. The main stellar parameters of HL Tau 76 derived from thisanalysis are : the total mass M?=0.575 (�0.005) M�, the hydrogen mass fra
tion qH , estimatedas thi
k as 2:35 � 10�4. The helium mass fra
tion 
onsistent with qH must be qHe = 1 � 10�2.The method is not sensitive to Te� variations in the narrow domain of temperature derived fromspe
tros
opy for HL Tau 76. The best adjustment is found however for Te�= 11375 K. The otherderived stellar parameters are the luminosity (L=L�= 0.00389) and the radius (R=R�= 0.0162).We note some trends in the �t of the observed periods with the 
omputed ones whi
h suggest thatthe rotational splitting 
ould be non-uniform and that the large amplitude modes might 
ontaininformation on the 
onve
tion-driven ex
itation me
hanism.
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A.1 Introdu
tionAsteroseismology is a powerful tool to infer pre-
isely the internal stru
ture of variable stars. By
omparing their observed periods of os
illation withthe periods predi
ted by the theory of non-radialpulsations, it is possible to derive the stru
ture ofthe model or of the set of models whi
h �ts best theobservations. This dire
t method has been su

ess-fully applied to the pulsating pre-white dwarfs ofPG 1159 type (see for instan
e Winget et al., 1991;Vau
lair et al., 2002) and to the pulsating DB whitedwarfs (Winget et al., 1994). In the 
ase of the pul-sating DA white dwarfs (the ZZ Ceti stars), theappli
ation of the method has been less su

essful,mainly be
ause of the smaller number of os
illationmodes dete
ted in those stars, 
ompared to the ri
hspe
tra observed in the hotter 
lasses of pulsatingwhite dwarfs. The models are 
onsequently not sowell 
onstrained for the ZZ Ceti stars and the solu-tion is generally not unique. The results from theasteroseismologi
al analysis of 9 ZZ Ceti stars ob-served with the Whole Earth Teles
ope (Nather etal., 1990) are dis
ussed in Kepler et al. (1995) forG 226-29, Bradley (2001) for L 19-2, Bradley (1998)and Mukadam et al. (2003) for R 548, Bergeron etal. (1993) and Bradley (2001) for GD 165, Klein-mann et al. (1998) for G 29-38, Bradley (1998)for G 117-B15A, Pfei�er et al. (1996) for GD 154,Kanaan et al. (2005), Met
alfe et al. (2004) andFontaine & Brassard (2004) for BPM 37093 andCastanheira et al. (2004) for G 185-32.However, the ZZ Ceti white dwarfs 
onstitute themost numerous 
lass of variable white dwarfs. About70 ZZ Ceti stars are known after the re
ent dis-
overy of 35 new ones from the SDSS (Sloan Dig-ital Sky Survey) �rst release 
atalog (Mukadam etal., 2004a). Knowing the internal stru
ture of DAwhite dwarfs is important in many respe
ts and jus-ti�es the 
ontinuous e�ort to derive it from aster-oseismology. The ZZ Ceti instability strip takes atrapezoidal form in the H-R diagram be
ause of thedependen
e of its blue and red boundaries on thestellar mass. However, the width and the limits ofthe instability strip di�er in the two samples fromBergeron et al. (2004) and from Mukadam et al.(2004b). More importantly, while Bergeron et al.(2004) �nd a pure instability strip, with no non-variable DA star within the instability strip in theirsample, Mukadam et al. (2004b) get a di�erent
on
lusion from the analysis of the SDSS samplewhi
h 
ontains non-variable stars inside the insta-bility strip. Whether this results from a genuine
ohabitation of pulsators and non-pulsators within

the instability strip or from larger un
ertainties inthe atmospheri
 parameters derived from the lowerS/N SDSS spe
tra needs to be further investigated.Nonetheless, the brightest of the non-pulsators thatMukadam et al. (2004b) �nd to lie within their in-stability strip is a V=17.1 magnitude star. Thespe
trum used to derive its atmospheri
 parame-ters has a S/N ratio of 35 (Kleinman et al., 2004).The S/N ratio for the fainter DA white dwarfs isof 
ourse lower. This makes the un
ertainty on thelo
ation of the stars in the region of the instabil-ity strip larger than in the brighter Bergeron et al.(2004) sample for whi
h the derived atmospheri
parameters rely on S/N� 80 spe
tra. This may ex-plain why both pulsators and non-pulsators seemto overlap in the SDSS sample. If the instabilitystrip is a pure one, then it is an indi
ation that thestru
ture of the ZZ Ceti white dwarfs derived fromasteroseismology 
ould be 
onsidered as represen-tative of the stru
ture of the DA white dwarfs as awhole group.The DA white dwarfs represent 80 % of the totalwhite dwarf population (Fleming et al., 1986) and97 % of the stars in the Galaxy are predi
ted toend their evolution as white dwarfs. Those starsare therefore of major interest: infering a

uratelytheir internal stru
ture is of 
apital importan
e tounderstand better the pro
ess of stellar evolution.Their 
ooling sequen
e 
an be used to determinethe distan
es to gala
ti
 globular 
lusters (Salariset al., 2001). Moreover, as they are the oldest starsin the Galaxy, they 
an be used to �nd out theage of the stellar population they belong to. Con-sequently, 
onsiderable e�orts are made to improveour knowledge of the white dwarfs 
ooling sequen
eso that it 
an be used for 
osmo
hronology (Wingetet al., 1987; Fontaine et al., 2001). The method
onsists in 
omparing the observed white dwarf lu-minosity fun
tion with the one built from 
omputed
ooling sequen
es. The a

ura
y of this method de-pends on the pre
ision with whi
h one knows thestru
ture of the white dwarf models used to buildthe 
ooling sequen
es. The main un
ertainties inthose models are: 1) the total mass and the pre
ise
hemi
al 
omposition of the degenerate C/O 
ore(i.e. the C/O ratio and its distribution as fun
tionof the radius); this is what rules the total thermalenergy available for the 
ooling; 2) the mass fra
-tion of the outer layers (He and H); this is whatdetermines the rate at whi
h the thermal energystored in the 
ore is transported to the stellar sur-fa
e and radiated outward; in this respe
t, the hy-drogen mass fra
tion is the most important quantitysin
e the hydrogen opa
ity overwhelms the one of114



the He; a large hydrogen mass fra
tion distributionwould translate into a similarly large age distribu-tion at a given luminosity and would 
onsiderablyweaken the usefullness of the white dwarf 
oolingsequen
e for 
osmo
hronology; 3) the way the 
rys-tallization o

urs in the C/O 
ore. Determiningthe hydrogen mass fra
tion in DA white dwarfs isalso a 
lue to understand the 
hemi
al evolution ofthe white dwarfs along their 
ooling sequen
e. Itdetermines if, and at whi
h e�e
tive temperature(or luminosity), the 
onve
tion zone in the hydro-gen envelope rea
hes the H/He transition zone andmixes with the underlying helium 
onve
tion zone,
hanging the spe
tral type from DA to DB or DC.This long debated question on whether DA whitedwarfs have a �thin� or a �thi
k� hydrogen envelopeis reviewed by Fontaine & Wesemael (1997).The asteroseismology of the ZZ Ceti white dwarfs
an potentially 
onstrain some of those quantities.The total mass and the hydrogen mass fra
tion havestrong impa
t on the g-mode pulsation spe
trum.One expe
ts to derive those quantities a

uratelyenough. The average 
hemi
al 
omposition of thedegenerate C/O 
ore 
ould be dedu
ed in prin
i-ple from a measurement of _P , the rate of 
hange ofthe pulsation periods. However, this measurementrequires that there exists pulsation modes stableenough in period and amplitude so that we maybe sure that they are not involved in some 
omplexphysi
al pro
esses su
h as mode 
oupling, mode res-onan
e, 
oupling with 
onve
tion, and so on. In ad-dition, the _P of a given mode would be a measureof the rate of 
ooling only if this mode propagatesdeep enough to "feel" part of the degenerate 
ore(i.e. the mode is not trapped in a shallow hydrogenenvelope). Finding su
h suitable pulsation modesfor a _P measurement should be more likely in thehot ZZ Ceti pulsators sin
e the intera
tion of the
onve
tion with the pulsations, whi
h in
reases asthe white dwarfs 
ool within the ZZ Ceti instabilitystrip, is still negligeable 
lose to the blue edge. Evenin those favourable 
ir
umstan
es, a few de
ades arerequired to get a signi�
ant _P measurement (see forinstan
e Kepler et al., 2000).Montgomery et al. (2003) have shown that the sig-nature of the 
hemi
al transition regions on the pe-riod distribution, the mode trapping, may not beunambiguously interpreted in some 
ir
onstan
es.They found that the bumps in the Brunt-Vaïsäläfrequen
y due to these transitions indu
e on themode trapping a 
ore/envelope symmetry. A 
hem-i
al transition within the 
ore, between its C/O 
en-tral region and its progressively ri
her C externalregion, may have a similar mode trapping signa-

ture than the 
hemi
al transition zones in the en-velope. These 
ould be the He/C-0-He and C-O-He/C-O transitions in the DB white dwarf pulsatorsor the H-He and He/C-O transition zones in theDA pulsators. When the 
hemi
al transition zonesare 
omputed through a time-dependent di�usions
heme, as for instan
e in Córsi
o et al. (2005) orBrassard & Fontaine (2005), the outer transitionzones may be
ome so smooth that the stru
ture in-side the 
ore dominates the mode trapping. How-ever, in the 
ase of the DA pulsators, Montgomeryet al. (2003) show that the H-He transition zone hasno 
ore 
ounterpart as long as the hydrogen massfra
tion ex
eeds qH = (1 �MH=M�) = 10�6. Wewill show in the next se
tions that it is the 
ase forHL Tau 76.As a 
on
lusion, asteroseismology is a potentiallypowerful tool to determine the fundamental param-eters of the ZZ Ceti stars and espe
ially their to-tal masses and hydrogen mass fra
tion, two of themain un
ertain parameters entering the modelingof white dwarf stars. In this respe
t, the ZZ CetiHL Tau 76 is one of the most promising 
ases sin
eit exhibits a ri
h os
illation spe
trum.HL Tau 76 was the very �rst dis
overed ZZ Ceti star(Landolt, 1968) and has been studied repeatedly,in parti
ular during the WET (Whole Earth Tele-s
ope) multisite fast photometry 
ampaigns XCOV13and XCOV18. Many observational data are thusavailable and presented in details by Dolez et al.(2005). The power spe
trum is 
omplex and the os-
illations are gathered within very narrow frequen
ybands separated by large gaps. This makes di�-
ult any dire
t observational determination of itsperiod spa
ing, �P. Furthermore, the la
k of a largeenough number of 
onse
utive modes does not allowto dedu
e the �P vs. P diagram, whi
h would 
on-tain a potential signature of mode trapping. Dolezet al. (2005) made a preliminary asteroseismolog-i
al analysis based on the assumption of a perioddistribution following the asymptoti
 regime. Theyshowed that most of the observed periods were 
on-sistent with `=1 and `=2 expe
ted periods and sug-gested an identi�
ation for those modes. Derivingthe fundamental parameters of HL Tau 76, as thetotal mass and the hydrogen mass fra
tion, impliesgoing to the next step whi
h 
onsists in 
al
ulatingthe g-mode os
illation spe
tra of realisti
 modelsand sear
hing for the model whi
h �ts the observa-tions with the best possible a

ura
y. This is whatis developed in this paper. Se
tion A2 brie�y sumsup the observational data available on HL Tau 76.Se
tion A3 introdu
es the modeling 
ode used and115



dis
usses the strategy applied to isolate the best �t-ting 
andidate from our full grid of models. Se
tionA4 des
ribes the best �tting 
andidate and lists theperiods of its `=1 and `=2 modes. Taking advan-tage from our knowledge of the rotational splitting(from the study of Dolez et al., 2005), we then pro-pose an identi�
ation for all the observed modes.Se
tion A5 summarizes our results.A.2 Observational ba
kgroundThe data relevant to HL Tau 76 observations arepresented exhaustively in Dolez et al. (2005), whi
hwill be referred to as DVK hereafter.The goal of this 
urrent arti
le is neither to sumup nor to resume the work already exposed in theobservational study; as a result we just retain fromthat arti
le the full set of the observed periods inthis ZZ Ceti star, on
e removed the linear 
ombina-tions of genuine modes. The 
omplete list of theseperiods is reprodu
ed in Table A1 and relies on thedata 
oming from the WET 
ampaigns XCOV13,XCOV18 and from earlier ar
hival observations.DVK �nd 44 periods whi
h they identify as inde-pendent pulsation modes of degrees `=1 and `=2split by rotation. With su
h a number of modes,HL Tau 76 shows the 
urrently ri
hest os
illationspe
trum among the ZZ Ceti stars. Those peri-ods 
over a wide range, between 380 s and 1390 s.But their distribution reveals a striking pe
uliar-ity: many modes o

upy very tightened zones infrequen
y while large domains remain empty. This
hara
teristi
 greatly 
ompli
ates the analysis of thisspe
trum and makes the use of theory and modeling
learly 
ompulsory to dedu
e the stru
tural proper-ties of this ZZ Ceti star by means of asteroseismol-ogy. The ri
h os
illation spe
trum should strongly
onstrain the internal stru
ture of HL Tau 76 as itwill be proved in the next se
tions. The reader isinvited to see the DVK a

ompanying paper to getfurther details regarding HL Tau 76 observationalmaterial and data redu
tion.A.3 Modeling strategyThe prin
iple is to 
al
ulate the non-radial g-modesin a grid of stati
 models in order to 
ompare theirperiods with those derived from observations andthen to sear
h for the best �tting solution.The 
ode 
omputes 
omplete stati
 models from the
enter to the surfa
e through a shooting method.The di�erential equations are integrated outwardfrom boundary 
onditions at the 
enter, and inward

from boundary 
onditions at the surfa
e (indeed atopti
al depth � = 2/3). The integration algorithmuses a self-adapting Runge-Kutta routine to opti-mize the model layers depth. The number of meshpoints is in
reased within the H/He and He/C tran-sition zones to obtain an a

urate des
ription ofthese zones. The models have typi
ally a total num-ber of �700 layers whose �490 des
ribe the hydro-gen outer layer and the H/He transition zone, 40 theHe layer and 170 the He/C transition zone and the
arbon 
ore. This number of layers is su�
ient toget the required a

ura
y on the Braunt-Vaïsälä fre-quen
y of the model, i.e. the required a

ura
y onthe g-mode frequen
ies. The 
onvergen
e betweenthe outward and inward integrations is obtainedthrough a Newton-Raphson iterative method. Theatmospheri
 stru
ture is derived by �tting a T-�relation from Koester's atmosphere models of Te�and log g suitable for the HL Tau 76 atmospheri
parameters. The OPAL Rosseland mean opa
ities(Iglesias & Rogers, 1996) and EOS are used in the Hand He outer layers, with the appropriate interpola-tion within the transition zone. They are 
ompletedin the deeper layers by the ele
troni
 
ondu
tivityas tabulated in Itoh et al. (1983 & 1984) and Mi-take et al. (1984).Our models have a pure 
arbon 
ore. Stellar evo-lution 
al
ulations predi
t that real white dwarfsstars must have a C-O 
ore whose 
omposition andrelative distribution depend on the previous stagesof evolution. But as we 
ompute stati
 models,and not an evolutionary sequen
e, this simpli�
a-tion does not a�e
t sensibly our models sin
e theequilibrium pressure is provided by the degenerateele
trons through the mean mole
ular weight perfree ele
tron, �e, whi
h is identi
al for C and O.In addition, Montgomery et al. (2003) have shownthat a stru
ture in the C/O pro�le within the 
ore
annot mimi
 the signature of a H/He transitionfor a hydrogen mass fra
tion larger than �10�6. Itwill be proved below that the period distribution inHL Tau 76 requires a larger hydrogen mass fra
tion.As a 
onsequen
e, any mode trapping, would it befound in the period distribution, 
ould not lead toan ambiguous identi�
ation.In the 
arbon 
ore, the EOS is taken from Fontaineet al. (1977). The 
onve
tion is des
ribed by themixing length theory in its ML2, �=0.6 version a
-
ording to Bergeron et al. (1995). The H/He andHe/C transition zones are des
ribed in the elementdi�usion equilibrium approximation, as in Tassoulet al. (1990). This des
ription relies on the tra
e el-ement approximation. More realisti
 des
ription ofthe 
hemi
al transition zones indu
ed by di�usion,116



whi
h do not use this approximation, have been in-
orported in re
ent works (Córsi
o et al., 2002; Met-
alfe et al., 2003; Brassard & Fontaine, 2005).Table A1. Periods list in HL Tau 76spe
trum after Dolez et al.Periods (s) Periods (s) Periods (s)XCOV18 XCOV13 Ar
hives1390.8 1347.9 1353.71308.71070.81067.51065.0 1065.01061.81060.2979.2976.4974.4971.6933.2 932.5930.6799.1798.3796.4 796.5794.1792.7 781.0 748.5738.7 689.3664.2 665.0663.6662.8662.3661.9661.4660.1659.5 657.4 628.0598.6597.1 597.0596.8542.4541.8540.9 541.0494.2 494.2 495.0493.2 449.8394.3382.5 382.5

Córsi
o et al. (2001 & 2002) have 
omputed fullyevolutionary white dwarf models taking into a
-
ount time dependent element di�usion.They found that the H/He transition zone in thosemodels is smoother than in models 
omputed withinthe equilibrium di�usion approximation. As a 
on-sequen
e, the mode trapping indu
ed by the tran-sition zone is weaker. However, sin
e HL Tau 76(with Te�= 11450 K) is 
ooler than their templatemodel (12000 K) of similar total mass, and there-fore a

ordingly older, the H/He transition zone inHL Tau 76 is supposed to be 
loser to the equilib-rium di�usion than in the hotter model of Córsi
oet al. In addition, it will be shown in the follow-ing that the best �tting model for HL Tau 76 hasa more massive hydrogen outer layer than the Cór-si
o et al. template model. As a result, the e�e
tof mode trapping de
reases to the point where thedi�eren
es in the stru
ture of the H/He transitionzone indu
ed by the di�erent assumptions is sup-posed to have negligeable e�e
t on the periods, orat least 
omparable to the other un
ertainties en-tering the models 
omputation. We trust that thedes
ription of the transition zone is a

urate enoughfor the purpose of this study.The Brunt-Vaïsälä frequen
y, N2, is 
omputed inthe models a

ording to the expression (Brassardet al., 1991): N2 = g2%=P � �T =�%(rad �r + B)with: B= -1/�T (�lnP/�lnY)%;T dlnY/dlnP where Yis the relative helium abundan
e and with the ther-modynami
s quantities: �T=(�lnP/�lnT)%;Xi and�%=(�lnP/�ln%)T;Xi.The B term is non-zero only in the 
hemi
al tran-sition zones. As the (�lnP/�lnY)%;T term tends tozero with in
reasing degenera
y, the in�uen
e of theB term de
reases as the H and He mass fra
tions in-
rease sin
e the transition zones o

ur in a region oflarger degenera
y. That is why the mode trappingdiminishes with in
reasing H and He mass fra
tions.The non-radial g-modes are 
omputed in the adi-abati
 approximation for ea
h model. We only 
on-sider the `=1 and `=2modes sin
e modes of higher `degrees are unlikely to be observed. DVK �nd thatall the periods observed in HL Tau 76 are 
onsistentwith the period distribution expe
ted in the asymp-toti
 regime for `=1 and `=2 modes. The pulsationperiods 
omputed in the adiabati
 approximationare a

urate enough for a 
omparison with the ob-served periods. The 
omputation of the kineti
 en-ergy asso
iated to ea
h pulsation mode allows toidentify the potential trapped modes in the pulsa-tion spe
trum of a model when the thi
kness of thehydrogen and the helium layers favours the mode117



trapping phenomenon. As it is well known, thetrapped modes present a lower kineti
 energy thannormal modes and in a plot of the kineti
 energyas a fun
tion of period, the trapped modes appearas lo
al minima. Under the 
onditions that a su�-
iently large number of 
onse
utive order modes (k)of a given degree (`) are observed, the period di�er-en
e between 
onse
utive modes (�P), when plot-ted as a fun
tion of the period (P), provides a �Pvs. P diagram whi
h, together with the minima inthe kineti
 energy plot, is useful to dedu
e the trap-ping 
y
le of the star. The average period spa
ing�P and the �P vs. P diagram with the modetrapping then strongly 
onstrain the main featuresof the stellar stru
ture: its H (and possibly its He)mass fra
tion(s) and its total mass. In the 
ase ofHL Tau 76, there are not enough 
onse
utive or-der modes in the available observational data. It isnot possible to make su
h a �P vs. P diagram. Wehave to rely on the dire
t 
omparison of the periods
al
ulated in the grid of models with the observedones. The 
omputed kineti
 energy may then beused to identify the nature, trapped or untrapped,of the modes dete
ted in HL Tau 76.The �rst step 
onsists in building a grid of whitedwarf models. The stru
ture of those models de-pends mostly on 7 parameters:� the total stellar mass M?� the H layer mass fra
tion, q(H)=M(H)=M?� the e�e
tive temperature Te�� the He layer mass fra
tion, q(He)=M(He)=M?� the 
ore 
omposition� the rotation rate of the star and a possibledi�erential rotation inside the star� the version of the mixing length theory (MLT).Only the �rst 3 ones have been varied in our study.The helium mass fra
tion is a dependent parameterwhose value is ruled by the mass of the hydrogenenvelope, a

ording to the arguments later devel-oped in this se
tion. The stellar 
ore is 
onsideredas a pure 
arbon, degenerate 
ore as justi�ed above;the e�e
t of stellar rotation, di�erential or not, onthe stellar stru
ture is ignored. But the rotationalsplitting indu
ed by the rotation in the power spe
-trum of HL Tau 76 is taken into a

ount in ouridenti�
ation pro
edure of the observed modes; asfor the mixing length theory, the ML2 version with�= 0.6 has been adopted, a

ording to the analysisof Bergeron et al. (1995).Bergeron et al. (1995) determined the atmospheri


parameters of HL Tau 76 from spe
tros
opy:log g = 7.89 (� 0.05) and Te�= 11450 (� 350) K.They note that their adopted un
ertainties on Te�are 
onservative overestimates. More re
ently Berg-eron et al. (2004) revised the Te� un
ertainties intheir sample to �200 K. The surfa
e gravity trans-lates into a total mass M?= 0.55 (�0.03) M� fora thi
k hydrogen model, with q(H) = 10�4, andq(He) = 10�2 a

ording to the models of Wood(1995). These values for the total mass and Te�are taken as starting points for the 
omputation ofour grid of models. The un
ertainty on the spe
tro-s
opi
ally determined mass and Te� 
on�nes thoseparameters within a narrow range. The main pa-rameter left whi
h strongly a�e
ts the periods ofthe g-modes is q(H). Therefore, the size of thespa
e parameters to be explored for modeling HLTau 76 is reasonably small. The 
omputation ofthe grid of models does not require the use of a
omputer 
onsuming method based on geneti
 al-gorithm. The helium mass fra
tion was initially setat the value log q(He)= -2, whi
h is the 
ommonlyassumed value for this parameter. We keep in mindthat the determination of the helium mass fra
tionfrom asteroseismology remains a di�
ult exer
isesin
e the pulsation modes are rather insensitive tothis parameter. For the q(H) values, we �rst 
hosea rough 
utting with wide grid meshes, whi
h waslater re�ned a

ording to the preliminary results.The 
omparison between the 
omputed modes andthe observed periods is based on a �2 test algorithm.For ea
h model in the grid and ea
h observed pe-riod, the algorithm sear
hes for the 
losest periodwithin the `=1 and the `=2 periods from the model.Then it 
omputes the square of the di�eren
e be-tween the two periods. It pro
eeds following thisway for all the observed periods while adding thesquares and 
onsequently gets a sum of least squares(�2). The lower the �2, the better the agreementbetween 
omputed and observed periods.We only 
onsidered the `=1 and `=2 modes sin
emodes with higher ` degrees are very unlikely tobe a
tually observed. When several frequen
ies areobserved in the same narrow range of the powerspe
trum of HL Tau 76, we keep only the averagevalue of these frequen
ies not to bias the result-ing �2 by favouring these groups of modes. Thisis justi�ed by the fa
t that su
h 
lose frequen
iesare supposed to be various 
omponents of a multi-plet generated by a single mode split by rotation.This unproved assertion is however validated a pos-teriori in se
tion A4. In the list of the observedperiods, we take pro�t from the preliminary 
lassi-118



�
ation between the possible `=1 and `=2 modes aspresented by DVK. Nonetheless, their mode identi-�
ation (in their Table 7) is based on the assump-tion that the observed period distribution 
loselyfollows the expe
ted asymptoti
 regime. Thanksto the present study, we 
an now 
ompare the ob-served periods with the periods 
al
ulated in realis-ti
 models, whi
h do not need to follow 
losely thisasymptoti
 regime period distribution. For this rea-son, we rely here on their Table 6-1 and Table 6-2whi
h still re�e
t the possibility for some observedpulsations to be either `=1 or `=2 modes. Further-more, the distin
tion between the presumably `=1or `=2 modes has to be in
luded in our pro
ess : wemust 
ompare 
omputed and (supposed) observedmodes relevant to the same ` degree. Otherwise,the algorithm 
ould asso
iate 
omputed `=1 modeswith observed `=2 modes and vi
e versa. Su
h amismat
h 
ould spoil the validity of the results de-rived from the algorithm. Nonetheless, when DVKmention that a given mode may be a `=1 as wellas a `=2 mode or when they 
an not assign a valuefor the ` degree, this one is in
luded in the two listsof observed modes 
lassi�ed a

ording to their sup-posed ` degree.In the �rst grid of models we let two parametersvary: the hydrogen mass fra
tion takes the valueslog q(H)= -4, -6, -8 and -10 and the Te� takes thesu

essive values 11350 K, 11450 K and 11550 K.This range in Te� takes into a

ount the un
ertaintyas given by Bergeron et al. (2004). The stellar massis kept �xed at 0.55 M�.The algorithm failed at dis
riminating the e�e
tivetemperature. This is not surprising sin
e, in thisnarrow range of Te� , the models do not 
hange sig-ni�
antly, all other parameters being kept �xed. By
ontrast, it systemati
ally sele
ted the models withthe highest hydrogen mass fra
tion withlog q(H) � �6 as the best 
andidates. We 
onse-quently re�ned the grid by 
omputing and analysingextra models with log q(H)= -5, -4.3, -3.3 and -3.For this se
ond grid of models, we kept the samemesh in Te� . The models with log q(H)= -3 areprobably not realisti
 sin
e stellar evolution doesnot predi
t su
h a large amount of remaining hy-drogen at the white dwarf stage. But they werenonetheless quite useful to insulate the minimum�2 by showing that it in
reases again sharply, on
ethe optimal value of q(H) is ex
eeded. A full setof 24 models has thus been analysed with the al-gorithm. For ea
h value of q(H), the 3 �2 relevantto the 3 di�erent Te� were averaged for the `=1and the `=2 modes respe
tively. These results areshown in Fig. A1 and Fig. A2.

Figure A.1: �2 vs. log q(H) for `=1 modes withM? = 0:55M�Both Fig. A1 and Fig. A2 make it 
lear that thelowest �2 is rea
hed for models with q(H)=1 up to5�10�4. In order to get the statisti
ally most prob-able value for q(H), a weighted mean was 
al
u-lated over the 8 best models (ex
luding models withq(H) = 10�3 sin
e they are rather unrealisti
), theweighting 
oe�
ients being inversely proportionalto the �2 pertaining to the 
onsidered model. Theweighted means derived for the `=1 and the `=2modes are in a perfe
t agreement and both lead toa value of q(H) = 2:35� 10�4. The hydrogen massfra
tion in HL Tau 76 has thus been 
onstrained.The large value dedu
ed for q(H) involves a tight
onstraint on q(He) owing to two theoreti
al 
onsid-erations. The �rst one, whi
h is also the strongest,sets an upper limit near q(He) = 10�2 for the he-lium mass fra
tion so as to prevent the bottom ofthis layer from being hot enough for fusion. These
ond 
ondition imposes that the helium envelopemust be roughly about 50 to 100 times thi
ker thanthe external hydrogen layer to avoid overlap be-tween both the H/He and the He/C transition zones.Indeed, if these two zones overlaped, 
arbon 
oulddi�use and rea
h the stellar surfa
e, and yet 
arbonlines are not observed in the ZZ Ceti spe
tra. To getthese two 
onditions simultaneously satis�ed, thereis one single value suitable for the helium mass fra
-tion: q(He) = 10�2, whi
h is moreover the valuegenerally adopted for modeling DA white dwarfsand most of the ZZ Ceti stars.The next step is to evaluate the whole stellar massand the e�e
tive temperature of HL Tau 76 to 
om-plete the determination of the free stellar param-eters. A

ording to Bergeron et al. (1995), thespe
tros
opi
 determination of the surfa
e gravity,log g=7.89 (�0.05), leads to a mass of 0.55 (�0.03)119



Figure A.2: �2 vs. log q(H) for `=2 modes withM? = 0:55M�M�. The allowable range of mass for HL Tau 76spreads thus between 0.52 M� and 0.58 M�. How-ever, we slightly ex
eeded those limits to identify
learly the lowest �2. All the models in this seriesused to determine the mass of HL Tau 76 have thesame q(H) = 2:35� 10�4 and q(He) = 10�2. TheTe� takes again the three previously assigned val-ues: 11350 K, 11450 K and 11550 K.As for the M? values, we sele
ted: 0.52 M�, 0.55M� and 0.58 M� in a �rst run. A

ording to these�rst models, the algorithm indi
ates that the totalmass of HL Tau 76 appears to lo
ate near the up-per limit. So we 
ompleted our grid with models of0.56, 0.57, 0.59, 0.60 and 0.62 M�.The two highest values for M? are by far greaterthan the maximal mass allowed by spe
tros
opi
determination. However, we kept these models be-
ause they are ne
essary to 
on�ne pre
isely thebest �tting mass in the �2 vs. M? plane like illus-trated in Fig. A3 and Fig. A4.As for the `=1 modes (Fig. A3), the �2 algorithmfavours the model with 0.57 M� whereas the 0.58M� model is preferred in the 
ase of the `=2 modes(Fig. A4).These two results are 
oherent and suggest thatM?= 0.575 (�0.005) M� is the best total mass forHL Tau 76. It is interesting to note this mass de-termination agrees with the upper limit allowed byspe
tros
opy. Besides, the �2 tests reveal a se
-ondary minimum for 0.60M� for both the `=1 and`=2 modes. This value however falls outside therange allowed by spe
tros
opy and is anyway lesspertinent than the 0.57-0.58 M� minima in termsof �2. It thus 
an be reje
ted 
on�dently and we

Figure A.3: �2 vs. M? for `=1 modes

Figure A.4: �2 vs. M? for `=2 modeskeep 0.575 (� 0.005) M� as the unambiguous massof HL Tau 76.Now that the mass of HL Tau 76 is a

urately de-termined, it is ne
essary to 
he
k a posteriori thevalidity of the hydrogen mass fra
tion determina-tion sin
e it was obtained in the �rst step withmodels whose mass was �xed at 0.55 M�. An-other grid of models has been 
omputed and anal-ysed, with a total mass of 0.575 M� instead of0.55 M�. In this grid, we did not 
onsider mod-els with log q(H) � �6 and built additional modelswith log q(H)= -3.4, -3.5 and -3.6. The �2 test ap-plied to this grid sele
ted as the best one the modelwith log q(H) = -3.6 , as well as for the `=1 as forthe `=2 modes.It 
on�rmed the former hydrogen mass fra
tion de-termination: q(H) = 2:35 � 10�4 M?.120



So as to test whether the e�e
tive temperature 
anbe 
onstrained better, we explored models with anenlarged Te� distribution. From spe
tros
opi
 data,Bergeron et al. (1995) originally suggested that HLTau 76 has an e�e
tive temperature ranging from11100 K to 11800 K and 
entered on 11450 K. Thisrange 
omes from a 
onservative overestimate of theun
ertainty on Te� as dis
ussed by Bergeron et al.(1995). We used this full range of Te� for this test.We built two parallel grids sharing the same hy-drogen mass fra
tion, q(H) = 2:35� 10�4, and thesame helium mass fra
tion, q(He) = 10�2. Themodels have a total mass of 0.575 M� in the �rstseries and 0.565M� in the se
ond one. The se
ondset of models is used to 
he
k that the sensitivityof the algorithm on the variation of Te� does notbehave di�erently for slightly di�erent masses. Themodels are 
omputed with an average di�eren
e of30 K between two 
onse
utive models in the �rstgrid and 60 K in the se
ond one. The resulting �2did not sele
t any parti
ular best value for the e�e
-tive temperature. In the HL Tau 76 range of Te� ,the period distribution is not sensitive enough toslight variations of Te� for this parameter to be pre-
isely determined from a global �2 test. As a matterof fa
t, we examined 
ase by 
ase ea
h model in thegrid with M?=0.575 M� to 
ompare their respe
-tive 
omputed periods with HL Tau 76 real spe
-trum in order to extra
t the best �tting 
andidate.The di�eren
es between models' spe
tra for a same` degree were really weak, whi
h illustrates on
eagain that the e�e
tive temperature does not in�u-en
e sensitively the pulsation periods. Nonetheless,a 
areful analysis of the overall `=1 and `=2 spe
-tra pla
ed the model with 11375 K as the best onepossible.A.4 Identifying HL Tau 76 pul-sation modesA.4.1 Featuring the best modelNow that the determination of HL Tau 76 stellar pa-rameters is fully 
ompleted, it is possible to studythe properties for our best �tting model. The mod-eling strategy used to get 
onstraints on HL Tau 76internal stru
ture set a

urately 4 free stellar pa-rameters and resulted in isolating a best 
andidatein our full grid of models. This best �tting modelhas a full massM?= 0.575M�, a hydrogen envelopeas thi
k as q(H) = 2:35�10�4, a helium layer masssu
h as q(He) = 10�2 and an e�e
tive temperatureTe�= 11375 K. To estimate the un
ertainty on the

derived total mass and hydrogen mass fra
tion, weevaluate how mu
h those quantities need to vary inorder to indu
e a 10% in
rease of the �2 relatively totheir minimum values. The inferred total mass un-
ertainty is 0.005 M� while the un
ertainty on thehydrogen mass fra
tion is 10�5M?. From these pa-rameters, we indu
e the luminosity and the radius:log(L=L�)= 0.00389 and R=R�= 0.0162. Theseparameters for our best 
andidate are summarizedin Table A2.Table A2. Best �tting model parametersStellar mass M?= 0.575 M�E�e
tive temperature Teff= 11375 KHydrogen layer mass M(H)= 2:35� 10�4M?Helium layer mass M(He)= 10�2M?Luminosity L = 0.00389 L�Stellar radius R = 0.0162 R�We 
omputed the `=1 and `=2 adiabati
 modes forthis best �tting model and then attempted to mat
hthe 
omputed periods with the observed ones. Whileperforming this task, we took the observed rota-tional splitting into a

ount sin
e the periods are
omputed for m=0 modes whereas the observedmodes may 
orrespond to any m value between -` and +`. The results of our adiabati
 
al
ulationsfor the `=1 and the `=2 modes are given in TableA3a and Table A3b. The 
omparison of these ta-bles shows that a number of `=1 and `=2 modeshave very 
lose periods. Within the range of theobserved periods, between �380 s and �1390 s, 20`=1 modes and 36 `=2 modes are found. Amongthem, 10 modes overlap in period with a relativeperiod di�eren
e smaller than 0.8%. It is 
onse-quently not surprising that the pre
ise identi�
a-tion of the observed periods may remain ambiguousin these overlapping frequen
y domains. The rota-tional splitting makes things even worse.It is now well established that a thi
k hydrogen layerin a ZZ Ceti star is not favourable to mode trap-ping (see for instan
e Brassard et al., 1992). Sin
ewe �nd that the best �tting model for HL Tau 76has a very thi
k hydrogen layer, its power spe
trumshould not probably exhibit signature of mode trap-ping . As a result, plotting the kineti
 energy of itspulsation modes versus their respe
tive period is not121



likely to reveal any minimum in the 
urve. This the-oreti
al predi
tion is indeed veri�ed in Fig. A5 andFig. A6 whi
h display respe
tively the `=1 and the`=2 modes kineti
 energy versus their period.A.4.2 Predi
ted and observed spe
-tra. Periods identi�
ation.The pertinen
e of any sele
ted model of HL Tau 76
an be tested by 
omparing its pulsation periodswith the modes observed in the real star. The pe-riods of the `=1 and `=2 modes for the best �ttingmodel are listed in Table A3a and Table A3b. Theselists are restri
ted to a domain of periods 
overingthe observed range, extended towards the shorterperiods down to the order k=1. From Table A3a,the average period spa
ing for the `=1 modes pre-di
ted in the best �tting model, (�P `=1;th) is ob-tained. We evaluated �P `=1;th between the mode`=1, k=4 (period 361.1 s) and the mode `=1, k=25(period 1406.9 s). This range �ts roughly the peri-ods observed in HL Tau 76 and furthemore avoidsthe low order k modes whi
h may signi�
antly de-part from the asymptoti
 regime.We �nd �P `=1;th= 49.8 s. This value 
an be 
om-pared with the average period spa
ing that DVKsuggest for the supposed `=1 modes observed inHL Tau 76 (�P `=1;obs= 48.0 s). The two valuesare in good agreement.Similarly, from Table A3b, we obtain �P `=2;th, theaverage period spa
ing for the `=2 modes for thebest �tting model. We 
al
ulate �P `=2;th betweenthe mode `=2, k=9 (period 360.1 s) and the mode`=2, k=45 (period 1391.2 s), whi
h 
orresponds alsoto high enough values of k for the asymptoti
 regimeto be valid. We get �P `=2;th=28.6 s. This value isin good agreement with the value�P `=2;obs= 27.7 sthat DVK derived for the average period spa
ing forthe `=2 modes, too.The satisfa
tory agreement between the observa-tional and theoreti
al average period spa
ings, forboth `=1 and `=2modes, already indi
ates that oursele
ted 
andidate should be a good representationof HL Tau 76.1. Multiplets 
aused by the rotational split-tingThe 
losely spa
ed frequen
ies in the Fourierspe
trum are usually due to rotational split-ting. A ` mode is split into a (2` + 1) mul-tiplet. The frequen
y shift between the 
om-ponents of the multiplets is used to estimatethe stellar rotation rate while the number of

the 
omponents in a multiplet allows an iden-ti�
ation of the ` value. In HL Tau 76, thesituation is made 
omplex by the fa
t thatsome multiplets due to the rotationally split`=1 and `=2 modes overlap. However, we
an use the periods 
omputed in the best �t-ting model (whi
h are for the m=0 
ompo-nent for ea
h ` and k mode) together withthe value of the average rotational splittingas derived from the observations (DVK) to �tthe observed periods. We assume here thatthe observed period distribution in HL Tau76 may be reprodu
ed by su
h `=1 and `=2modes split by rotation. We do not 
onsiderthe possible additional e�e
t of a weak mag-neti
 �eld on the frequen
y shift.The frequen
y of the rotationally split modesof degree ` and order k are related to thefrequen
y of the m=0 mode by:�k;`;m = �k;` +m� (1� Ck;`)�
 withCk;` = R R0 �r2[2a(r)b(r) + b(r)2℄drR R0 �r2[a(r)2 + `(`+ 1)b(r)2℄drafter Ledoux and Walraven (1958). In thislast expression a stands for the radial elemen-tary displa
ement and b for the tangentialelementary displa
ement. When the radialorder is high (
ase of the asymptoti
 limit),Ck;` � 1=[`(`+1)℄. With Æf = (1�Ck;`)�
,we derive within the asymptoti
 limit approx-imation: Æf`=1= 0.6�Æf`=2.This last relation leads to a good estimate forÆf`=2 given Æf`=1 and vi
e versa. From theobserved multiplets in the power spe
trum ofHL Tau 76, DVK found Æf`=1= 2.54 �Hz andtherefore Æf`=2= 4.23 �Hz . These valueswere obtained from a small number of iden-ti�ed multiplets. Here, we will assume thatthese values are 
orre
t for the whole rangeof frequen
ies observed in HL Tau 76. We
an then 
al
ulate the frequen
y for all the
omponents of a multiplet 
orresponding toany `=1 or `=2, m=0 mode 
omputed by theprogram. Rigorously, the numeri
al expres-sions derived for Æf`=1 and Æf`=2 from theasymptoti
 limit are valid only for high radialovertones. As dis
ussed by DVK and as 
on-�rmed by the identi�
ation of the modes pro-posed hereafter, the modes observed in HLTau 76 
orrespond to order k � 4 for the `=1modes and to k � 10 for the `=2 modes. Wetrust that these values of k are high enoughfor the asymptoti
 regime to be valid in the
ase of HL Tau 76.122



2. Mat
hing 
omputed and observed modesThe identi�
ation for all the modes observedin HL Tau 76 is provided in Table A4. The�rst 
olumn lists the 
omputed periods whi
hbest �t the observed ones, taking the rota-tional splitting e�e
t into a

ount. The nextthree 
olumns give the proposed identi�
a-tion for the degree `, the order k and theazimuthal number m. The �fth 
olumn liststhe observed periods to be 
ompared to the
omputed ones. The absolute di�eren
e be-tween observed and 
omputed periods, jÆP j,is given in the next 
olumn. When slightlydi�erent values of the observed periods arealloted to a same mode, as it happens in afew 
ases for periods derived from di�erentdata sets, we take the average value. Thelast 
olumn gives the relative di�eren
es be-tween observed and 
omputed periods. Insome 
ases of ambiguous identi�
ations be-tween di�erent ` values, we 
hose the solutionthat o�ered both the best �t and a 
onsistentvalue for jÆP j within a same multiplet.A 
lose visual 
omparison between observedand 
omputed spe
tra is shown in Fig. A7 toFig. A10.A.4.3 Dis
ussionTable A4 suggests the following 
omments on theoverall quality of the �tting. Although there is noobje
tive way of assessing the quality of a mat
hingbetween 
omputed and observed periods, we adoptthe following subje
tive one, based on the value ofjÆP=P j. We 
onsider the �tting as:� ex
ellent if jÆP=P j � 0:5 %� good if 0:5 % < jÆP=P j � 1:0 %� satisfa
tory if 1:0 % < jÆP=P j � 1:5 %� poor if 1:5 % < jÆP=P j.The last 
ase (poor adjustment) may also mean thatnone of the periods 
omputed for the best �ttingmodel 
an a

ount for the observed mode. A

ord-ing to the above 
riteria, we rate the quality of themat
hing of the periods observed in HL Tau 76 withthose 
omputed for our best �tting model. WhereasDVK give a total of 44 frequen
ies observed in HL

Tau 76, Table A4 lists only 37 values be
ause somefrequen
ies are so 
lose that they must representthe same mode. Table A4 shows that the mat
hingis ex
ellent for 17 modes, good for 13 modes, sat-isfa
tory for 3 modes and poor for 3 modes. Theperiod at 781.0 s is not mat
hed at all and this 
aseis dis
ussed hereafter.The average value of jÆP=P j for all the modes listedin Table A4 is 0.7%, whi
h is 
urrently 
onsideredas a good global �tting. Even in the last 
ategory,the worst �t is only at 1.9 % for the mode at 542.4s. The overall quality of the mat
hing may be alsoevaluated by estimating the mean � = (�jÆP j)=nand the root mean square �rms = q(�jÆP j2)=nwhere n stands for the total number of 
onsideredmodes. Here n= 36 sin
e the mode at 781.0 s isnot 
onsidered as a true pulsation in our analysis,as dis
ussed below.So, �= 4.35 s and �rms= 5.27 s. Considering that� and �rms are 
al
ulated over a large number ofmodes (n = 36), these values 
on�rm that the global�tting is good.We emphasize the fa
t that the 
al
ulated periodsin Table A4 rely on the theoreti
al values 
omputedfor the `=1 and `=2,m=0 modes for the best �ttingmodel to whi
h was applied an uniform rotationalsplitting as derived from the observations (DVK).However, the value for the rotational splitting hasbeen obtained from a small number of well iden-ti�ed multiplets. If the observational data did notreveal any potential variation of the rotational split-ting with the period, one 
ould not ex
lude su
h avariation. The assumption of a 
onstant rotationalsplitting in the whole range of periods observed inHL Tau 76 
ontributes to the � and �rms estimates.If part of the mismat
h between observed and 
al-
ulated periods is due to the assumption of a 
on-stant rotational splitting, one should �nd a 
orrela-tion between jÆP=P j and the period sin
e we expe
ta smooth dependen
e of the rotational splitting onthe period. Examination of Table A4 shows a trendfor the long periods to be better mat
hed, in aver-age, than the short periods. That may be an in-di
ation that a possible variation of the rotationalsplitting with period 
ontributes to the mismat
h.The mismat
h 
ould also be partly due to the ef-fe
t of a weak magneti
 �eld. DVK suspe
t thatsu
h a weak magneti
 �eld (of order 1� 2� 103 G)might be responsible for the asymmetry observed inthe triplets for HL Tau 76 spe
trum. However, thefrequen
y shift indu
ed by a weak magneti
 �eld ispredi
ted to in
rease with the g-mode order k for agiven degree `, i.e. in
rease with period (Jones et123



al., 1989). This is opposite to the trend we obtainfrom Table A4. As both a non-uniform rotationalsplitting and a weak magneti
 �eld may 
ontributeto the period mismat
h, it is not possible to disan-tangle their e�e
t.Table A3a. `=1 modes periods for the best�tting modelk period (s) k period (s)1 135.4 14 853.62 265.2 15 900.03 305.4 16 951.74 361.1 17 1015.75 401.2 18 1059.26 431.5 19 1094.77 499.0 20 1152.58 557.0 21 1201.09 613.5 22 1256.810 651.8 23 1312.711 698.7 24 1376.712 742.5 25 1406.913 801.6 26 1455.1Table A3b. `=2 modes periods for the best�tting modelk period (s) k period (s)1 78.2 24 798.72 154.4 25 825.13 177.2 26 846.24 214.3 27 877.95 246.5 28 905.36 276.7 29 929.97 292.8 30 960.28 323.8 31 991.89 360.1 32 1015.510 389.8 33 1052.011 417.4 34 1086.312 444.1 35 1105.113 468.5 36 1132.914 500.0 37 1167.115 527.2 38 1197.416 552.6 39 1220.917 589.1 40 1260.818 623.7 41 1288.619 648.2 42 1304.820 671.5 43 1342.921 697.0 44 1374.222 727.6 45 1391.223 759.1 46 1424.4

Figure A.5: logEkin vs. P for `=1 modes forthe best �tting modelThe global quality of the mat
hing shows that thesele
ted best �tting model is well 
onstrained andrepresents satisfa
torily the internal stru
ture of HLTau 76. However, 
onsidering that HL Tau 76 hasan e�e
tive temperature 
lose to the red edge of theinstability strip where the 
onve
tion is supposed toin
reasingly intera
t with the pulsations, the global�t is even surprisingly good. Sin
e the instabilityof the g-modes in the 
ool ZZ Ceti stars is mainlydriven by the 
onve
tion (Bri
khill, 1990 & 1991;Goldrei
h & Wu, 1999a & 1999b; Wu & Goldrei
h,1999 & 2001), one would expe
t the largest ampli-tude modes may reveal the signature of the inter-a
tion with 
onve
tion better than the small ampli-tude ones. For instan
e, one 
ould spe
ulate that,as a result of the nonlinear intera
tion with 
onve
-tion, the frequen
ies of the large amplitude modesmight deviate from the frequen
ies determined fromthe linear adiabati
 
al
ulations more than the fre-quen
ies of the small amplitude modes. By lookingat the values of jÆP=P j as a fun
tion of the modeamplitude, we �nd a hint for su
h a trend: the �tis better for the low amplitude modes than for thelarge amplitude ones. For the modes with an am-plitude A � 12 mma, the jÆP=P j slightly rises within
reasing amplitude with a large dispersion. How-ever, for the 4 largest amplitude modes, with peri-ods 382.5 s, 494.2 s, 541.0 s and 597.0 s, for whi
hA� 14 mma, the quality of the �t is never bet-ter than �1 %. For the members of the multipletat 541.0 s, whi
h are the dominant modes duringthe two WET 
ampaigns XCOV13 and XCOV18(DVK), Table A4 shows that jÆP=P j is the highest.Su
h a variation of the mat
hing quality with the124



Figure A.6: logEkin vs. P for `=2 modes forthe best �tting modelamplitude of the modes 
ould reveal how the pulsa-tion spe
trum of the g-modes driven by 
onve
tionin the 
ool ZZ Ceti stars departs from the one pre-di
ted by the linear pulsation theory.One of the predi
tions of the 
onve
tion-drivingme
h-anism is that the 
onve
tion zone a
ts as a low-passfrequen
y �lter (Goldrei
h & Wu, 1999a). Conse-quently, the ratio of the amplitudes of the os
illa-tions at the photosphere and at the bottom of the
onve
tion zone is predi
ted to regularly de
reasewith in
reasing frequen
y for a given model. In HLTau 76, power is observed on a large range of peri-ods, from �380 s to �1400 s but with many gapsin the power spe
trum where modes are missing.It 
an be wondered whether the modes are intrinsi-
ally missing or were not dete
ted be
ause their am-plitudes were below the dete
tion limit at the periodof the observations. Nevertheless, DVK have gath-ered data on a long time s
ale in
luding ar
hivaldata. In spite of the fa
t that many of the modesin HL Tau 76 are variable in amplitude, there stillremain domains in the power spe
trum where themodes expe
ted from the linear nonradial 
omputa-tions do not show up. This is more 
onsistent witha des
ription of the power spe
trum in terms of aseries of groups of unstable modes separated by re-gions of stable modes than with a 
ontinuous distri-bution of unstable modes. We looked for a possiblesele
tion me
hanism whi
h would favourably sele
tthe modes `=1 and `=2 whi
h overlap in periods.We found that among the largest amplitude modesthe dominant one at 541 s is 
lose to the overlap-ping modes `=1, k=8 at 557.0 s and `=2, k=16

at 552.6 s; the se
ond largest amplitude mode at494 s is near to the overlapping modes `=1, k=7at 499.0 s and `=2, k=14 at 500.0 s and �nallythe mode at 659.5 s to the overlapping modes `=1,k=10 at 651.8 s and `=2, k=19 at 648.2 s. But theother large amplitude modes do not 
oin
ide withoverlapping modes. We 
on
lude that there is no
lear eviden
e that the overlapping `=1 and `=2modes are favourably sele
ted.A

ording to the previous dis
ussion, we identi�edat least three possible explanations for the slightmismat
h between observed and 
al
ulated periods:the �rst is related to the assumption of 
onstant ro-tational splitting, the se
ond to the e�e
t of a weakmagneti
 �eld and the third is linked to the non-linear e�e
ts indu
ed by the intera
tion with 
on-ve
tion. All three may probably 
ontribute to thedi�eren
e between the observed periods and the pe-riods 
al
ulated from the linear pulsation theory.One of the 
onsequen
es resulting from the mis-mat
h between observed and 
omputed periods isthat the identi�
ation of the ` value for the largeamplitude modes 
ould be un
ertain: the frequen
yof a displa
ed large amplitude mode of degree `=1
ould be 
loser to the frequen
y of a mode `=2 thanto the frequen
y of a mode `=1 as estimated fromthe linear theory. Under theses 
ir
umstan
es, one
annot ex
lude that some of the large amplitudemodes identi�ed as `=2 modes in Table A4 are infa
t `=1 modes whose frequen
ies are a�e
ted bya strong intera
tion with 
onve
tion. There are inTable A4 two parti
ular features whi
h need fur-ther dis
ussion: the periods at 1065 s and at 781 s.Both were found by DVK as 
orresponding to linear
ombinations 
oin
iding with a period predi
ted inthe asymptoti
 regime. As a result, they suggestedthat they 
ould be in fa
t real modes. While they
ould not distinguish between `=1 or `=2 for the1065 s period, they identi�ed the 781 s period witha `=1 mode. Our 
urrent results may be used tosettle the ambiguous status of these two periods.We identify the 1065 s period with the mode `=1,k=18 and m=0 for whi
h our model predi
ts thismode at 1059.2 s. It 
ould have been also iden-ti�ed with the m= -1 in the same triplet, whi
hwould have given a better mat
hing. However, thehigh amplitude peak (9.7 mma during XCOV18) at1067.5 s, whi
h we identify with this m= -1 
om-ponent, would remain unidenti�ed in that 
ase. Wealso emphasize that, with our proposed identi�
a-tion, the two 
omponents of this triplet have thesame jÆP j (5.8 s and 5.5 s respe
tively). We 
on-
lude that the period 1065 s should 
orrespond to a125



real mode and is one illustration of mode resonan
eas suggested by DVK.The 
ase of the 781 s period is di�erent. The 
losest`=1 modes in our best �tting model are situated at742.5 s and 801.6 s that is to say 38.5 s and 20.6 saway from the observed period respe
tively, whilethe 
losest `=2 modes are at 759.1 s and 798.7 s i.e.21.9 s and 17.7 s away. Even by taking into a

ountthe rotational splitting, it is not possible to a

ountfor the 781 s by any 
omponent of these modes. We
on
lude that, in 
ontrast with the 1065 s period,the 781 s pulsation is a linear 
ombination and nota true mode.The identi�
ations proposed in Table A4 may be
ompared to the preliminary identi�
ations by DVKfor the degree of the modes. On the 36 modes listedin Table A4 we �nd that the identi�
ation of their` degree agrees with ours for 16 modes, disagreesfor 15 modes and that the identi�
ation proposedhere lifts the ambiguous determination of ` in DVKregarding 5 modes. The fa
t that so many ` identi-�
ations disagree with the ones proposed in DVK isnot surprising sin
e we rely here on full 
al
ulationsof the g-modes in realisti
 models while the prelim-inary identi�
ations of DVK were based on a 
om-parison of the observed periods with a period distri-bution following a 
onstant period spa
ing. Kotaket al. (2002) obtained time dependent spe
tros
opyof HL Tau 76 from whi
h they derived a numberof frequen
ies in the velo
ity spa
e. From the workof van Kerkwijk et al. (2000), they estimated theindex Rv whi
h measures the ratio of the ampli-tude in the power spe
trum of the velo
ities andof the �ux. This index is sensitive to the ` degreebe
ause the velo
ities and the �ux are di�erently af-fe
ted by geometri
al average for di�erent values of`. The time dependent spe
tros
opi
 data analysedby Kotak et al. (2002) are short and 
annot resolvethe numerous 
lose frequen
ies of HL Tau 76. Thebest derived Rv for the 541 s period is a 3 � 
on�-den
e level determination. About the 5 remainingperiods, the Rv index is measured with a lower 
on-�den
e level. From the value of this index, Kotaket al. (2002) 
on
lude that all the 6 modes they de-te
t in HL Tau 76 are 
ompatible with a `=1 degree.Provided that the mode at 781 s is ex
luded (sin
ewe argue it is a linear 
ombination and not a truemode), our proposed identi�
ation disagrees for 4out of the 5 remaining modes (for periods 382.5 s,494.2 s, 541.0 s and 597.0 s) whi
h we �nd as `=2modes. Our identi�
ation for the pulsation with aperiod of 659.5 s as a `=1 mode agrees. However,as outlined above, the periods of these modes whi
h

have the largest amplitudes may be a�e
ted by theintera
tion with 
onve
tion and may slightly di�erfrom the periods 
al
ulated following the linear the-ory like presented in the present work.A.5 Con
lusionThis paper has proved that it is possible to get tight
onstraints on the internal stru
ture of the 
ool ZZCeti star HL Tau 76 by 
omparing the periods ofg-modes from realisti
 models with the observed pe-riods. Sin
e HL Tau 76 exhibits about 40 indepen-dent modes of pulsation, it o�ers an unique oppor-tunity to 
onstrain the model and derive some ofthe main stellar parameters. We have 
omputed agrid of DA white dwarf models representative of HLTau 76 whose atmospheri
 parameters (log g andTe�) are ni
ely 
onstrained by spe
tros
opy. We
omputed the periods of the `=1 and `=2 nonra-dial g-modes in the models to be 
ompared withthe observations and used a �2 minimum algorithmto sele
t the model whi
h �ts best the observations.Following this approa
h, we determined 3 param-eters with good a

ura
y: the total stellar massM?= 0.575 (�0.005) M�, the hydrogen mass fra
-tionM(H) = 2:35�10�4M?, the helium mass fra
-tion M(He) = 10�2M?. Our method based on �2is not sensitive to the e�e
tive temperature in therange of Te� dedu
ed from spe
tros
opy for HL Tau76. Nevertheless we �nd that the best �t is obtainedwith Te�= 11375 K. Adiabati
 
al
ulations were
arried out for the `=1 and `=2 pulsation modes forthe best �tting 
andidate whi
h delivers the periodsfor their m=0 
omponent. We used the rotationalsplitting determined from observations (DVK) toestimate the periods for the 
omponents of the mul-tiplets regarding the `=1 and the `=2 modes. Wewere then able to mat
h almost all the observedpeaks in the power spe
trum of HL Tau 76 in termsof `=1 and `=2 modes split by rotation and to �ndtheir order k and azimuthal number m. The �ttingpro
ess was satisfa
tory sin
e we were 
apable of�tting 36 modes with an average pre
ision of 0.7%.We found that the quality of the mat
hing for in-dividual modes seems to vary with the period andwith the amplitude. The de
reasing quality of the�t with the de
reasing period 
ould be due to thefa
t that the rotational splitting is not uniform inthe star while we used a 
onstant rotational split-ting to 
al
ulate the periods. We stress that a weakmagneti
 �eld would indu
e a period mismat
h in-
reasing with period, in the opposite way to the onededu
ed from our �t.126



Finally, the de
reasing quality of the �t with in
reasing amplitude might be a signature of the nonlinearintera
tion between the 
onve
tion and the pulsations. The identi�
ation of the large amplitude modesin terms of their ` value may be a�e
ted by this e�e
t sin
e we �nd many 
ases of overlapping periodsfor `=1 and `=2 modes. As a 
onsequen
e, a `=1 mode, slightly shifted in frequen
y be
ause of itsintera
tion with 
onve
tion, 
ould be lo
ated 
loser to the period of a `=2 mode predi
ted by our linearadiabati
 
al
ulations and be misleadingly identi�ed as a `=2 mode. The determination of the total massand the estimate of the hydrogen mass fra
tion in DA white dwarfs are important issues be
ause of the
onsequen
es of these parameters on the age determination of the white dwarfs on the 
ooling sequen
eand the potential use of the white dwarfs for 
osmo
hronology, distan
e determination to globular 
lustersand so on. The asteroseismologi
al study of HL Tau 76 presented in this paper gives reliable values forthese two parameters.It provides also with some hints on the impa
t of the 
onve
tion driving me
hanism on the pulsationperiod spe
trum, whi
h deserves more theoreti
al work.Table A4. Most probable identi�
ation of the modes observed in HL Tau 76 spe
trumComputed period ` degree k order m number Observed period(s) jÆP j jÆP=P j (%)388.5 s 2 10 2 382.5 s 6.0 s 1.5391.1 s 2 10 -2 394.3 s 3.2 s 0.8445.8 s 2 12 -2 449.8 s 4.0 s 0.9497.9 s 2 14 2 493.2 s 4.7 s 0.9498.9 s 2 14 1 494.2 s 4.7 s 0.9500.0 s 2 14 0 495.0 s 5.0 s 1.0550.0 s 2 16 2 540.9 s - 541.0 s 9.0 s 1.6551.3 s 2 16 1 541.8 s 9.5 s 1.7552.6 s 2 16 0 542.4 s 10.2 s 1.8590.6 s 2 17 -1 596.8 s - 597.0 s - 597.1 s 6.4 s 1.1592.1 s 2 17 -2 598.6 s 6.5 s 1.1627.1 s 2 18 -2 628.0 s 0.9 s 0.1650.7 s 1 10 1 657.4 s 6.7 s 1.0651.8 s 1 10 0 659.5 s - 660.1 s 8.0 s 1.2652.9 s 1 10 -1 661.4 s - 661.9 s 8.8 s 1.3667.6 s 2 20 2 662.3 s - 662.8 s 5.1 s 0.8669.6 s 2 20 1 663.6 s - 664.2 s - 665.0 s 5.3 s 0.8692.8 s 2 21 2 689.3 s 3.5 s 0.5741.1 s 1 12 1 738.7 s 2.4 s 0.3743.9 s 1 12 -1 748.5 s 4.6 s 0.6
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Table A4 (
ontinued). Most probable identi�
ation of the modes observed in HL Tau 76spe
trumComputed period ` degree k order m number Observed period(s) jÆP j jÆP=P j (%)? ? ? ? 781.0 s ? -793.3 s 2 24 2 792.7 s - 794.1 s 0.1 s 0.0796.0 s 2 24 1 796.4 s - 796.5 s 0.5 s 0.1798.7 s 2 24 0 798.3 s - 799.1 s 0.0 s 0.0929.9 s 2 29 0 930.6 s 0.7 s 0.1933.6 s 2 29 -1 932.5 s - 933.2 s 0.8 s 0.1964.1 s 2 30 -1 971.6 s 7.5 s 0.8968.1 s 2 30 -2 974.4 s - 976.4 s 7.3 s 0.7983.5 s 2 31 2 979.2 s 4.3 s 0.41056.7 s 2 33 -1 1060.2 s 3.5 s 0.31061.4 s 2 33 -2 1061.8 s 0.4 s 0.01059.2 s 1 18 0 1065.0 s 5.8 s 0.51062.01 s 1 18 -1 1067.5 s 5.5 s 0.51076.4 s 2 34 2 1070.8 s 5.6 s 0.51308.3 s 1 23 1 1308.7 s 0.4 s 0.01350.6 s 2 43 -1 1347.9 s - 1353.7 s 0.2 s 0.01391.2 s 2 45 0 1390.8 s 0.4 s 0.0
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Figure A.7: Computed vs. observed spe
tra forHL Tau 76 between 300 s and 600 s

Figure A.8: Computed vs. observed spe
tra forHL Tau 76 between 900 s and 1200 s

Figure A.9: Computed vs. observed spe
tra forHL Tau 76 between 600 s and 900 s

Figure A.10: Computed vs. observed spe
tra forHL Tau 76 between 1200 s and 1500 s
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Annexe BThe ZZ Ceti star G 185-32 : a newinsight based on asteroseismologyD. Pe
h & G. Vau
lairUniversité Paul Sabatier, Observatoire Midi-Pyrénées, CNRS/UMR5572, 14 av. E. Belin, 31400 Toulouse, Fran
e
Abstra
tThe ZZ Ceti star G 185-32 has been observed in the visible range during the 8th WET 
am-paign, in the UV and the far blue with the HST Faint Obje
t Camera and through a time resolvedspe
trometry by a Ke
k teles
ope. These observational data allowed to point out many featuresregarding this star.19 pulsations are dete
ted in its frequen
y spe
trum and one of them is strange: its amplitudedoes not vary with wavelength as linear theory suggests for `=1 or `=2 non-radial g modes.Furthermore this DAV star exhibits the shortest pulsations ever extra
ted from a ZZ Ceti powerspe
trum until now, with a 70.9 s, a 72.5 s and a 72.9 s periods respe
tively. In addition, manyfrequen
ies in the star spe
trum are remarkable sin
e they do verify typi
al relations, su
h asf3 = f1 � f2, relevant to either linear 
ombinations or true resonan
es.Moreover, some 
losely spa
ed frequen
ies in the spe
trum may reveal the signature of the rota-tional splitting e�e
t.Finally, the great brightness of this star allows to 
ombine parallax and Teff determination (fromspe
tros
opy) to tighten the stellar mass evaluation.As a 
onsequen
e, this ri
h observational ba
kground in
ited us to model the star using an aster-oseismologi
al approa
h, to 
ompute adiabati
 `=1 and `=2 modes for the best �tting model so asto identify the observed pulsations and separate the linear 
ombinations from the true resonan
es,then to evaluate the stellar rotation rate from the rotational splitting signature on the modes; wepresent at last a hypothesis to a

ount for the pe
uliar behaviour of the 141.9 s mode's amplitude.A determination of the hydrogen and helium mass fra
tions is also suggested from the best �ttingmodel 
omputed for G 185-32.
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B.1 Introdu
tionG 185-32 (also 
alled PY Vul or WD1935+279) wasdis
overed to pulsate as a ZZ Ceti (Ma
 Graw, 1981).PY Vul is espe
ially one of the brightest knownDAV star (V=12.97 mag) but exhibits numerouslow amplitude pulsations.By using the ML2, �=0.6 version of the mixinglength theory, Bergeron et al. (1995 & 2004) under-took a spe
tros
opi
 determination of its full massand e�e
tive temperature: M?= 0.64 (� 0.03) M�and Teff= 12130 (� 200) K.G 185-32 has been observed in 1992 during the 8thWET 
ampaign (visible photometry), by Kepler etal. (2000) with the HST Faint Obje
t Camera (UVand far blue photometry) and by Thompson et al.(2003) with a Ke
k teles
ope (time resolved spe
-trometry).Castanheira et al. (2004) presented a preliminarystudy of G 185-32 based on WET and HST obser-vations. They �rst exposed the data set related tothe star then they 
ommented on the pulsations byfo
using on possible linear 
ombinations in the fre-quen
y spe
trum.They also attempted the spheri
al degree (`) de-termination for most of the observed periods by us-ing the amplitude variation with wavelength as pre-di
ted by linear theory for `=1 and `=2 non-radialg modes and they 
on
luded the pe
uliar 141.9 s pe-riod should be a fa
titious mode, likely the subhar-moni
 of the 70.9 s periodi
ity, be
ause its ampli-tude does not in
rease toward the UV as expe
tedby g modes pulsation models (Robinson et al., 1982;Kepler, 1984; Robinson et al. 1995).Sin
e it only relies on pure observational aspe
ts,this �rst study is not exhaustive and needs to be
ontinued. Indeed, the periods Castanheira et al.indi
ate as possible linear 
ombinations might bea
tually genuine modes involved in a true resonan
ewhile observational te
hniques fail at ruling on theirnature.In addition, this work does not 
onsider the rota-tional splitting e�e
t and thus it does not study theimpa
t of stellar rotation on the observed modes.On the other hand, the hypothesis Castanheira etal. put forward to explain the odd amplitude varia-tion with wavelength 
on
erning the 141.9 s periodis unsure and remains unproved.Thompson et al. (2004) did also report on the pe-
uliar pulsations of PY Vul and fo
used notably onthe 141.9 s period. Their study, however, leans onlyon observational te
hniques and most of the asser-tions they a�rm 
an not be proved.This 
ontext strongly suggests an independant sur-

vey, preferentially based on modeling, is the nextstep to derive the star features from asteroseismol-ogy.In the se
ond se
tion, we 
all ba
k the main obser-vational data related to PY Vul. In the third one,we dis
uss our strategy to model the star in orderto obtain a best �tting model. The fourth se
tionproposes a �rst identi�
ation of the observed modesthen treats of the matter of ambiguous frequen
ies;for ea
h of them, we �nd out their true nature: lin-ear 
ombination or true mode. The �fth se
tiondeals with the rotational splitting e�e
t and enablesto 
omplete the modes identi�
ation by taking theazimuthal number (m) into a

ount. Finally, thesixth se
tion is a long dis
ussion in whi
h we no-tably present a new hypothesis as an explanationfor the 141.9 s singularity and the seventh se
tion
on
ludes the whole.B.2 Observational ba
kgroundBefore entering the modeling pro
ess of G 185-32,it is ne
essary to regard �rst the observational dataavailable for the star. The whole set of data is 
are-fully exposed by Castanheira et al. (2004). Wesummarize the 19 periodi
ities dete
ted in the fre-quen
y spe
trum of this ZZ Ceti in Table B1.The question mark signalizes periodi
ities that aremarginally dete
ted, only in the WET or in theHST sets (or, for the 285.1 s mode, only dete
ted byThompson & Clemens); the ex
lamation mark indi-
ates the 
onsidered frequen
y does verify a typi
alrelation that 
hara
terizes a linear 
ombination (ora true resonan
e), so the mode is doubtful. Theasterisk signals the enigmati
 141.9 s mode whoseamplitude remains 
onstant with wavelength.Moreover, a �rst examination of Table B1 stressesG 185-32 pulsation spe
trum seems to exhibit par-tial multiplets (indu
ed by stellar rotation). As amatter of fa
t, the pairs of modes: 299.8 s, 301.4 s;264.2 s, 266.2 s and 72.5 s, 72.9 s have periods 
loseenough to be 
onsidered a priori as members of asame multiplet generated by rotational splitting.
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Table B1. Dete
ted periodi
ities inG 185-32 spe
trumFrequen
y Period(�Hz) (s)1534.5 651.71783.3 (!) 560.81860.2 (?) 537.62199.9 (?) 454.62701.2 370.23317.8 301.43335.6 299.83507.5 (?) 285.13757.3 266.23785.2 264.24635.3 215.74698.8 212.85497.7 (?) 181.96736.1 (!) 148.57048.8 (�) 141.97080.4 141.213714.4 72.913784.9 72.514097.7 (!) 70.9B.3 Modeling strategyPe
h, Vau
lair and Dolez (2005, submitted), here-after PVD, have shown how far it was possible to de-rive 
onstraints on the internal stru
ture of a DAVstar from asteroseismology by building models and
omparing the observed modes with the syntheti
spe
trum 
omputed for ea
h of them to isolate thebest �tting 
andidate. The strategy was relying ona �2 test whi
h indi
ates the 
andidate (in the fullgrid of 
omputed models) that �ts the star best.The strength of this method is to take all the ob-served modes into a

ount (on
e removed the falseones that observational te
hniques point out as lin-ear 
ombinations) and the more the observed spe
-trum is ri
h and dense the more the method is e�-
ient. Its major weakness in turn is to be sensibleto a preliminary separation of modes a

ording totheir ` degree. A
tually, if the identi�
ation of ` isunsure for many modes, the �2 algorithm may link
omputed and observed modes with di�erent de-grees and result in a wrong �tting model. However,if the star exhibits a great deal of modes, some er-rors in the determination of ` (due to observationalun
ertainties) are allowed and do not threaten thereliability of the best 
andidate.G 185-32 shows only a small amount of modes (19periodi
ities) thus the �2 method is risky. It is even

all the more hazardous that some of them (at leastthree) are suspe
ted to be false modes (linear 
om-binations). That is why we de
ided to put anotherstrategy into pra
ti
e.B.3.1 A referen
e modeFirst of all, we 
onsidered a referen
e mode in thefrequen
y spe
trum for whi
h the identi�
ation isse
ure: the 72.5 s period.1Sin
e modes with degree ` �3 are unlikely to be ob-served (be
ause of geometri
al e�e
t), the expe
tedvalue for the degree of this mode is either `=1 or`=2. Nonetheless, either `=1, k � 1 or `=2, k � 2would imply the mass of G 185-32 is 
lose to theChandrashekar limit, whi
h �rmly disagrees withthe observations. As a 
onsequen
e, the 72.5 s pe-riod is ne
essarily the `=2, k=1 mode. Modelingwill 
on�rm later this 
on
lusion.However, Castanheira et al. (2004) did 
onsider the`=2, k=1 mode was the 70.9 s period (and not the72.5 s one) and their analysis relies on this hypoth-esis.B.3.2 Determining potential solutionsin the log q(H) vs M? planeOn
e the referen
e mode sele
ted, the prin
iple wasto determine potential solutions in the log q(H) vsM? plane2: the hydrogen mass fra
tion was ad-justed a

ording to the stellar mass that s
annedall the range allowed by spe
tros
opy (that is tosay from 0.61 M� up to 0.67 M�).The stellar 
ore was 
onsidered as a pure, degen-erate 
arbon one; the e�e
t of stellar rotation (dif-ferential or not) on the stellar stru
ture negle
tedand the ML2 version with �=0.6 was 
hosen for theversion of the mixing lenghth theory.The remaining free parameters were also kept 
on-stant be
ause they do not in�uen
e the fundamen-tal (`=2, k=1) mode enough to alter sensibly itsperiod. Indeed, on the one hand, Brassard et al.(1992) proved the pulsation modes are almost in-sensitive to the helium mass fra
tion thus this pa-rameter 
an be ignored 
on�dently.1we had a
tually 3 periodi
ities at 
hoi
e: 70.9 s,72.5 s and 72.9 s. But be
ause we do not 
onsider thestellar rotation at this stage of the pro
edure, the most
entral (72.5 s) was 
onsidered as the most judi
iousbe
ause it is likely to hold the lowest value of m amongthe three.2that is to say a series of 
ouples (log q(H) ; M?) forwhi
h the resulting model presents the `=2, k=1 modewith a period of 72.5 s (� 0.7 s).133



On the other hand, the impa
t of the e�e
tive tem-perature has been analysed. We built up 8 modelswith M? 
lose to the one of G 185-32 as dedu
edfrom observations. These models have M?= 0.62M�, q(H) = 10�4 and q(He) = 10�2. Their Teffs
anned the spe
tros
opi
 range (from 11930 K to12330 K) and, for ea
h model, the adiabati
 `=2,k=1 then `=2, k=10 modes were 
omputed. Ta-ble B2 
ompares the periods of these modes and
on�rms they remain almost alike when Teff varies:the period of the `=2, k=10 mode slightly in
reaseswhen Teff lowers while the period of the `=2, k=1mode stays 
onstant. This trend is very importantbe
ause the validity of the possible solutions in thelog q(H) vs M? plane strongly depends on the 
on-stan
y of the period of the `=2, k=1 mode. So,Table B2 guarantees 
onsidering Teff as a degener-ate parameter in a �rst approa
h is not hazardous.The spe
tros
opi
 range for M? was 
overed with astep of 0.005 M� from 0.610 M� to 0.670 M� andq(H) was �t for ea
h model to keep the fundamen-tal mode with a period of 72.5 s (� 1%). Teff was�xed at 12130 K and q(He) at 10�2.Then we tried a rough identi�
ation of the modesin G 185-32 spe
trum from the adiabati
 spe
tra
al
ulated for ea
h model we built. Table B3 sum-marizesM?, log q(H), the number of 
orre
tly iden-ti�ed modes and the respe
tive � for ea
h of the 13models.Table B3 shows that the model withM?= 0.640M�and q(H)= 1.62�10�4 holds the spe
trum whi
h�ts the observed modes with the best a

ura
y (low-est deviation) and, moreover, it is one of them thatidentify the highest number of observed modes (13).Consequently, the mass of G 185-32 on the one handand its hydrogen mass fra
tion on the other handshould be 
lose to this 
ouple of values. The pro
esshas now to 
omplete by performing a �ne determi-nation of these two parameters around this pair ofvalues.B.3.3 Fine determination of M? andq(H). Estimation of TeffWe built a se
ond, sharper grid of models by vary-ing the full mass around 0.640M� (with a variationstep of 0.002 M� between two 
onse
utive models)then adjusting the H mass fra
tion a

ordingly to
onserve the period of the referen
e mode 
onstant.The Teff was still maintained at 12130 K. The bestadjustement possible with the observed spe
trumof PY Vul was found for the 
ouple M?= 0.638(� 0.007) M� and q(H)= 1.70 (� 0.10) �10�4.

Table B2. Impa
t of the variation of Teff onthe `=2, k=1 then on the `=2, k=10 modesTeff Period of the `=2, Period of the `=2,(K) k=1 mode (s) k=10 mode (s)11950 79.9 379.312020 79.9 378.812080 79.8 376.912150 79.8 373.212210 79.8 370.812270 79.8 367.312320 79.7 365.4Table B3. Potential solutions in the log q(H)vs. M? plane derived from the referen
emode with Teff and q(He) 
onstantStellar mass H mass fra
tion Identi�ed �(M?=M�) log q(H) modes (s)0.610 -3.62 10 4.80.615 -3.66 11 4.50.620 -3.74 11 4.20.625 -3.72 12 3.90.630 -3.74 13 3.40.635 -3.76 13 3.00.640 -3.79 13 2.80.645 -3.82 13 3.10.650 -3.86 13 3.30.655 -3.88 12 3.60.660 -3.91 12 3.80.665 -3.95 12 3.80.670 -3.96 10 3.7The un
ertainty on M? represents the minimum di-vergen
e on the mass (from the 
entral value 0.638M�) ne
essary to in
rease the deviation � of the re-sulting model by 10 %. The un
ertainty related toq(H) 
orresponds to the minimum divergen
e (fromthe 
entral value 1.70 �10�4) ne
essary to ex
eedthe 1 % toleran
e allowed on the referen
e period,that is to say to get a model with M?= 0.638 M�for whi
h the 
omputed `=2, k=1 mode has a pe-riod lower than 71.8 s or higher than 73.2 s.This parametrizing underlines the initial 
hoi
e forthe He layer thi
kness was optimal sin
e su
h athi
k hydrogen envelope does imply a He layer mass
lose to 10�2 M?. The last free parameter to 
on-strain is Teff , that 
overs the spe
tros
opi
 interval(11930 K-12330 K) with a variation step of 40 K.The deviation is evaluated for ea
h model (withM?= 0.638 M� and q(H)= 1.70 �10�4). The im-pa
t of Teff on the pulsations behaviour is very134



weak. However, the value of � indi
ates that themodel with Teff= 12280 K seems to be the mostpertinent but a divergen
e of 80 K around this valueis 
ompulsory to produ
e a dete
table shift on thepulsation modes. As a result, we should 
onsiderthat the most probable e�e
tive temperature mustbe Teff= 12280 (� 80) K.This best �tting model then presents �= 2.7 s, witha relative error of 1.0 % (out of the 15 identi�edmodes).The determination of the stru
tural parameters isnow �nished and it is possible to fo
us now on thefeatures of the model our strategy pla
ed as the bestone to represent G 185-32.B.3.4 Featuring the best �tting modelfor G 185-32The pro
ess we followed to model G 185-32 resultedin the determination of its main stru
tural features:its full mass M?, its H and He mass fra
tions, itsTeff . Its radius and luminosity may also be derivedfrom the former quantities. All these parametersare summarized in Table B4.Moreover, we 
omputed the adiabati
 `=1 then `=2pulsation modes for this best model on a periodsdomain whi
h surrounds the range of the observedmodes. The `=1 modes are reported in Table B5and the `=2 modes are listed in Table B6.B.4 Preliminary study of the ob-served modes of G 185-32B.4.1 First identi�
ation of the modesAdiabati
 `=1 and `=2 modes 
omputed for thebest �tting model enable to perform a �rst iden-ti�
ation of the observed pulsations and make itpossible to distinguish for some ambiguous period-i
ities whether they are true modes or linear 
ombi-nations. In this task, we do not 
onsider the impa
tof the stellar rotation on the pulsation spe
trum ofthe DAV star.Table B7 presents 6 
olumns: the �rst expresses theobserved periods, the se
ond one the spheri
al de-gree (`) of the mode, the third its radial order (k),the fourth the value of the 
orresponding period
omputed from the model, the �fth translates theabsolute di�eren
e between the two periods (jÆP j)and �nally the sixth gives the relative di�eren
e(jÆP=P j). The deviation for this preliminary iden-ti�
ation is �=2.7 s and the average relative di�er-en
e is jÆP=P j= 1.0%.

Table B4. Stru
tural parameters for thebest �tting modelStellar mass M? = 0.638 (� 0.007) M�E�e
tive temperature Teff = 12280 (� 80) KHydrogen layer mass M(H) = 1.70 (� 0.10)�10�4M?Helium layer mass M(He) = 10�2M?Luminosity L = 0.00461 L�Stellar radius R = 0.01531 R�
Table B5. `=l modes for the best �ttingmodelk Period (s) k Period (s)1 124.6 7 461.52 244.0 8 505.13 281.2 9 533.74 322.0 10 589.85 364.3 11 637.56 397.0 12 680.2Table B6. `=2 modes for the best �ttingmodelk Period (s) k Period (s)1 72.0 13 431.52 142.1 14 455.23 163.4 15 474.24 194.3 16 508.85 224.2 17 542.16 240.1 18 559.67 269.3 19 587.68 300.7 20 605.09 326.4 21 633.810 346.2 22 672.311 374.2 23 698.612 397.0 24 712.2These two indi
ators reveal a satisfa
tory �tting be-tween observed and 
omputed spe
tra. This �t-ting will be later re�ned and improved when theazimuthal number m will be taken into a

ount.135



B.4.2 Linear 
ombinations or true res-onan
es?The preliminary identi�
ation provided by Table B7enables to �nd out the real nature of some suspe
tmodes whose frequen
ies indi
ate they may be lin-ear 
ombinations of parent modes. Some observedperiodi
ities 
an not be re
ognized by the syntheti
spe
trum of the model, whi
h implies they shouldbe a
tually false modes.First of all, let us have a look on the mysterious141.9 s period. Despite its strangeness, the modelspe
trum presents the `=2, k=2 mode with a pe-riod of 142.1 s, whi
h suggests the pair (141.2 s,141.9 s) is a part of the quintuplet generated bythe `=2, k=2 mode split by rotation. A

ordingly,the 141.9 s is a true mode and the 70.9 s shouldbe 
onsequently its harmoni
, thus a false mode(f70:9s = 2 � f141:9s with j�f j = jfobs � f
ombj=0.05 �Hz; fobs is the observed frequen
y and f
ombthe 
omputed frequen
y).The 148.5 s period is unidenti�ed in Table B7. This
on�rms that period is a linear 
ombination satis-fying the relation: f148:5s= f72:5s - f141:9s, as en-visaged by Castanheira et al. (2004).Now, let us 
onsider the 181.9 s pulsation. Not onlythis period is marginally dete
ted (solely present inthe HST data set) but it appears with a low S/Nratio (about 3.6), 
lose to the dete
tion limit Cas-tanheira et al. (2004) �xed at 3.3 <A>. With amore 
onservative dete
tion level (pla
ed at 4 <A>for instan
e), this pulsation would have remainedunnoti
ed and regarded as noise. As a 
onsequen
e,it is not surprising the syntheti
 spe
trum derivedfrom our model fails at reprodu
ing this period andwe 
on
lude 
on�dently the 181.9 s is not a truepulsation mode.We also underline the 651.7 s might also be a lin-ear 
ombination sin
e f651:7s= f301:4s -f560:8s withj�f j = 0.00 �Hz (Castanheira et al. noted the pos-sibility of a potential linear 
ombination they ex-pressed as f560:8s= f301:4s -f651:7s). Indeed, the651.7 s period was not re
ognized in Table B7 but,when the rotational splitting e�e
t is integrated inthe mat
hing pro
ess, this pulsation is identi�ed bythe syntheti
 spe
trum of the model. In addition,if we look at the amplitudes of these 3 pulsationsin the 3 data sets available (WET, HST UV andHST far blue), we remark that the 560.8 s is un-dete
ted for WET (these partial data would 
onse-quently suggest there are 2 real modes: the 301.4 sand the 651.7 s periods); if HST alone is examined,the 651.7 s period may be seen as a linear 
ombina-tion (sin
e this pulsation has the smallest amplitude

in the far blue and in the UV). The 
ompatibilitybetween these two partial examinations is thereforeensured if we 
onsider all the modes are real. More-over, the 3 periods are 
orre
tly reprodu
ed by thespe
trum of our model. A

ordingly, one 
an a�rm
on�dently that the three pulsations are an illustra-tion of a true resonan
e.Furthermore, the 301.4 s mode is suspe
ted to forma partial multiplet with the 299.8 s mode.The 212.8 s periodi
ity deserves also a 
lose ex-amination. Table B7 reveals a poor identi�
ationfor this pulsation (it 
an not be approa
hed by ourmodel spe
trum better than a dozen of se
onds away).This �rmly suggests that period should be a falsemode (that is to say a linear 
ombination). At �rstsight, the observed pulsations of G 185-32 (properlyre
ognized by our model as true modes) are unableto express this pulsation as resulting from a 
ombi-nation of parent modes. Nonetheless, Table B5 andTable B6 show there is a perfe
t 
oin
iden
e be-tween the `=1, k=6 mode and the `=2, k=12 modethat pulsate simultaneously at a period of 397.0 s(with an un
ertainty probably 
lose to 0.5 s due tomodeling internal errors). One 
an infer that thisbeat is not dete
ted in the observations 
ertainly be-
ause the 2 pulsations must have been in a situationof destru
tive interferen
e during the observational
ampaigns. However, this double 397.0 s period,although masked when the star was observed, 
anbe seen as truly ex
ited modes able to generate alinear 
ombination with another parent mode. Onthe other hand, we note that f212:8s= f454:6s +f�397:0s with j�f j � 20.0 �Hz. This value of j�f jis 
oherent with the internal un
ertainties involvedby the modeling pro
ess and the modes 
al
ulation.The impossibility to mat
h properly this period witha 
omputed mode on the one hand and the possibil-ity to a

ount for it as a linear 
ombination involvedby a beat phenomenon on the other hand stronglyplead in favour of the false mode issue.As a 
on
lusion, this �rst modes identi�
ation al-lows to 
onsider that the 70.9 s, 148.5 s, 181.9 s and212.8 s periodi
ities are false modes.B.5 The stellar rotation rate andits signature on the pulsa-tion modesB.5.1 Evaluation of the rotational split-ting e�e
t on the observed modesSome modes in the pulsation spe
trum of G 185-32make it possible to estimate the rotational splitting136



Table B7. Preliminary identi�
ation of the modes observed in PY Vul spe
trumObserved degree order Computedperiod ` k period jÆP j jÆP=P j (%)70.9 s ? ? ? ? ?72.5 s 2 1 72.0 s 0.5 s 0.772.9 s 2 1141.2 s 2 2141.9 s 2 2 142.1 s 0.2 s 0.1148.5 s ? ? ? ? ?181.9 s ? ? ? ? ?212.8 s 2 5215.7 s 2 5 224.2 s 8.5 s 3.8264.2 s 2 7266.2 s 2 7 269.3 s 3.1 s 1.2285.1 s 1 3 281.2 s 3.9 s 1.4299.8 s 2 8301.4 s 2 8 300.7 s 0.7 s 0.2370.2 s 2 11 374.2 s 4.0 s 1.1454.6 s 2 14 455.2 s 0.6 s 0.1537.6 s 1 9 533.7 s 3.9 s 0.7560.8 s 2 18 559.6 s 1.2 s 0.2651.7 s ? ? ? ? ?
e�e
t and to derive the rotation rate of the star. Indeed, there are in the spe
trum many pairs ofmodes whose periods are 
lose enough to reveal they must 
ome from a same multiplet indu
ed by stellarrotation. Moreover, adiabati
 
al
ulations for `=1 and `=2 modes on the range of periods observed inthe spe
trum of PY Vul indi
ate, at the level of these 
ouples of periods, there is no 
oin
iden
e inthe syntheti
 spe
trum between modes with di�erent spheri
al degrees and thus 
on�rm these pairs ofmodes really stand for a partial multiplet. The previous analysis on the linear 
ombinations present inthe observational data enables to keep as probable partial multiplets (all with degree `=2) the following
ouples: A(299.8 s, 301.4 s), B(264.2 s, 266.2 s), C(141.2 s, 141.9 s) and �nally D(72.5 s, 72.9 s).A 
ertain weakness regarding these values is that all the modes have short periods (thus high frequen
ies),whi
h implies the rotational splitting determination might stay rather approximative.
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On the other hand, we admit the rotation does af-fe
t all the modes uniformly, whatever their periodrange. A
tually, this simplifying hypothesis is notrisky sin
e it is proved a di�erential rotation, whenit does happen, has always weak and often negligi-ble impa
t on the pulsation periods.As to get an estimation of the rotational splittinge�e
t on the modes, one will 
onsider the frequen
yshift that regards the 4 pairs of `=2 modes we havejust pointed out above.As for the 
ouple A, we get�fA=17.8 �Hz, as for B:�fB=27.9 �Hz , as for C:�fC=31.6 �Hz and as forD: �fD=70.5 �Hz. Besides, �fA=j�mjA � Æf`=2,�fB=j�mjB � Æf`=2 and �fC=j�mjC � Æf`=23within the asymptoti
 limit.The asymptoti
 regime in turn is not veri�ed forthe pair D (its radial order is too low: k=1).As �fB � �fC � 2 ��fA, the possible solutionsfor j�mj are:� either j�mAj=1 and j�mB j = j�mC j= 2,whi
h involves a frequen
y shift for the `=2modes: Æf`=2 �16 �Hz� or j�mAj=2 and j�mB j = j�mC j= 4, whi
himplies a frequen
y shift for the `=2 modessu
h as: Æf`=2 �8 �Hz.The 
ouple D removes the indetermination be
ausej�mD j= �fD/Æf`=2.A value for Æf`=2 
lose to 8 �Hz must be reje
ted be-
ause it would involve j�mDj �9 (i.e. j�mDj> 4).In turn, if the �rst possibility is envisaged, withÆf`=2 �16 �Hz, then j�mD thj= 4.4 (j�mD thj trans-lates the theoreti
al value of j�mD j as given by theasymptoti
 limit).As the properties of this approximation are not validfor this doublet (with k=1), one a
tually has:C1;2 real< C1;2 th thus j�mD realj< j�mD thj andone dedu
es that j�mD realj= 4.Likewise, there is �nally one single possible solu-tion for the frequen
y shift of the `=2 modes to
omply the frequen
y di�eren
es dete
ted amongthe 4 partial quintuplets observed in the spe
trumof G 185-32: Æf`=2 �16 �Hz.B.5.2 Stellar rotation rate and fur-ther remarksIt is possible to take advantage from the evaluationof the frequen
y shift for the `=2 modes.3A

ording to theory, the asymptoti
 regime may notbe veri�ed for the 
ouple C (k=2) but the asymptoti
relation �fC=j�mjC � Æf`=2 appears surprisingly wellsatis�ed.

First of all, we may derive the frequen
y shift forthe `=1 modes sin
e Æf`=1= 0.6�Æf`=2 (within theasymptoti
 limit). A

ordingly, Æf`=1 � 10 �Hz.The quantity Æf`=1 will be used to 
omplete theidenti�
ation of the observed periods (determina-tion of the azimuthal number m) that our modelspe
trum re
ognizes as `=1 modes.The rotation rateThe value derived for Æf`=2 indu
es G 185-32 doesrotate with a period 
lose to 14.5 hr. This rotationrate is similar for G 226-29 (about 9 hr) for whi
hÆf`=1=16.15 �Hz (Kepler et al., 1995). Dolez et al.(2005) derived for HL Tau 76 a value of Æf`=2=4.23�Hz therefore G185-32 rotates about 4 times fasterthan HL Tau 76 does.The 70.9 s periodAs for the 
ouple D, the value of j�mjD (j�mjD = 4)
on�rms the 70.9 s periodi
ity 
an not belong to thequintuplet generated by the `=2, k=1 mode. In ad-dition, the frequen
y di�eren
e between the 70.9 speriod and the next one (72.5 s) is 313 �Hz that isto say about 20 times the value of Æf`=2. This fa
tformally prohibits that the 2 periods (70.9 s and72.5 s) might pertain to the same multiplet and re-infor
es the hypothesis the 70.9 s pulsation shouldbe the harmoni
 of the 141.9 s mode (with the re-lation: f70:9s = 2� f141:9s).The 651.7 s periodTable B7 
ould not identify the 651.7 s period aton
e. By taking now the value of the frequen
yshift Æf`=2 � 16 �Hz into a

ount, it be
omes pos-sible to assert it is the `=2, k=21, m=-2 mode witha 
omputed period of 646.9 s (whi
h involves a rel-ative error as low as 0.7 %), from Table B6 thatgives the `=2, k=21 (and m=0) mode at 633.8 s.The 299.8 s and 301.4 s periodsCastanheira et al. (2004) 
onsider the 299.8 s and301.4 s periods are `=1 modes. Our analysis o�ersan alternative identi�
ation. A
tually, our modelspe
trum 
an only mat
h these pulsations with the`=2, k=8 mode (with a period at 300.7 s). The
ouple (299.8 s, 301.4 s) is besides equidistant fromthe surrounding 
omputed `=1 modes (`=1, k=3mode at 281.2 s and `=1, k=4 mode at 322.0 s).This 
on�rms the 299.8 s and 301.4 s periods mustbe `=2 modes.138



B.5.3 Complete identi�
ation of theobserved modes of G 185-32The evaluation of the frequen
y shift for the `=2modes is also valuable to improve the former identi-�
ation of the periods presented in Table B7 and al-lows to introdu
e the azimuthal number (m) value.When several interpretations were possible for somegiven pulsations (that is to say when two distin
tmodes with a di�erent ` degree were eligible tomat
h the observed period), we sele
ted the solutionthat resulted in the least relative (and absolute) er-ror. Regarding the partial multiplets, the numberm was 
hosen so as to indu
e the most 
onstantvalue of jÆP=P j within the pair of them.Taking the rotational splitting into a

ount improvesthe quality of the overall �tting be
ause the devia-tion lowers to �=1.8 s and the average relative errordiminishes to 0.7 % on the one hand and involvesthe su

essful identi�
ation of a further mode (the651.7 s period) on the other hand.Table B8 provides the 
omplete identi�
ation of themodes dete
ted in G 185-32 spe
trum.Fig. B1 and Fig. B2 express graphi
ally the mat
h-ing between observed and 
omputed spe
tra, thefalse modes are plotted in dotted line and the realones in full line.B.6 Dis
ussionThe strategy we used to 
onstrain the internal stru
-ture of the ZZ Ceti star PY Vul, relying on the studyof its pulsation modes, resulted in building a best�tting model. This model allowed to derive its mainstru
tural parameters (full massM?, H and He massfra
tions, Teff , radius and luminosity). Then we
ould identify 
on�dently the nature of the period-i
ities dete
ted in the spe
trum of the star (real orfalse modes) and, for the true ones, we were able todedu
e their degree, order and azimuthal number,espe
ially thanks to the signature of the rotationalsplitting e�e
t involved by stellar rotation.These results may be 
ompared to the former pa-pers on G 185-32 (Castanheira et al., 2004; Thomp-son et al., 2004).B.6.1 On the determination of thespheri
al degree of the modesCastanheira et al. (2004) attempted to �nd out thevalue of ` for 14 modes observed in the spe
trumof G 185-32 from the variation of their respe
tiveamplitude a

ording to wavelength.For the ones our analysis 
onsiders as true modes,

one derives sometimes a 
ontradi
tory result for the` value. Indeed, our 
on
lusion agrees with Castan-heira et al.'s determination for the 72.5 s, 72.9 s,215.7 s, 264.2 s, 266.2 s and 651.7 s modes but dis-agrees for the 299.8 s, 301.4 s, 370.2 s, 454.6 s,560.8 s periods. Nevertheless, this 
ontradi
tionis not absolute: the (theoreti
al) amplitude di�er-en
e in the UV (HST data) between `=1 and `=2modes is similar to the error bar on a mode ampli-tude a

ording to the wavelength (Castanheira etal., 2004); 
onsequently, dedu
ing ` with this ob-servational method is unsure and the results thiste
hnique involves do not 
ontradi
t �rmly our 
on-
lusions.Besides, it is possible to moderate these pre
edent
ontradi
tions for some 
ases.Ambiguous identi�
ationsAdiabati
 `=1 and `=2 modes 
omputed from ourmodel suggest two possible identi�
ations for 2 pul-sations in the set of observed modes: the 370.2 sand the 454.6 s periods.The 370.2 s mode may be:� either the `=2, k=11 and m=-2 mode, whi
h
orresponds to a 
omputed mode with a pe-riod of 369.8 s and involves a relative errorjÆP=P j= 0.1 %� or the `=1, k=5 and m=-1 mode, whi
h in-du
es a 
omputed mode with a period of 365.6 sand translates a relative error jÆP=P j= 1.2 %.Our sele
tion 
riterium implies that the identi�
a-tion whi
h results in the minimum relative errormust be 
onsidered as the best possible, so we re-tained the �rst possibility. Nonetheless, the se
ondsolution is still satisfa
tory, although less pertinent,and o�ers a ` identi�
ation in a

ordan
e with Cas-tanheira et al.'s statement.In a similar manner, the 454.6 s mode suggests adouble solution be
ause it 
an be:� either the `=2, k=14 and m=0 mode, that
orresponds to a 
omputed period of 455.2 sand thus gives a relative error jÆP=P j= 0.1 %� or the `=1, k=7, m=1 mode, with a 
om-puted period of 459.4 s and a relative errorof jÆP=P j= 1.1 %.On
e again, the �rst identi�
ation seems to be themost probable while the se
ond solution (that sug-gests a ` value similar to the one proposed by Cas-tanheira et al.) 
an not be absolutely reje
ted.139



Figure B.1: Observed vs. 
omputed spe
tra between 0 s and 400 s for G 185-32

Figure B.2: Observed vs. 
omputed spe
tra between 400 s and 700 s for G 185-32
140



Table B8. Full identi�
ation of the observed modes in G 185-32 spe
trumObserved degree order number 
omputedperiod ` k m period jÆP j jÆP=P j (%)72.5 s 2 1 2 71.8 s 0.7 s 1.072.9 s 2 1 -2 72.2 s 0.7 s 1.0141.2 s 2 2 2 141.5 s 0.3 s 0.2141.9 s 2 2 0 142.1 s 0.2 s 0.1215.7 s 2 5 2 222.6 s 6.9 s 3.2264.2 s 2 7 2 267.0 s 2.8 s 1.1266.2 s 2 7 0 269.3 s 3.1 s 1.2285.1 s 1 3 -1 282.0 s 3.1 s 1.1299.8 s 2 8 1 299.3 s 0.5 s 0.2301.4 s 2 8 0 300.7 s 0.7 s 0.2370.2 s 2 11 2 369.8 s 0.4 s 0.1454.6 s 2 14 0 455.2 s 0.6 s 0.1537.6 s 1 9 -1 536.6 s 1.0 s 0.2560.8 s 2 18 0 559.6 s 1.2 s 0.2651.7 s 2 21 -2 646.9 s 4.8 s 0.7The 
ouple of periods 212.8 s and 215.7 sCastanheira et al. (2004) do 
onsider the 212.8 s periodi
ity is a `=1 mode and the 215.7 s one is a `=2mode.However, Table B7 reveals the mat
hing of these periods is medio
re (jÆP j � 9 s and jÆP=P j � 4 %),espe
ially for the 212.8 s pulsation, and this 
ouple of periods 
ontrasts with the other modes that are�t with high a

ura
y (jÆP=P j � 1.2 % for the rest of the spe
trum). This dis
repan
y suggests at leastone of the two problemati
 periods may be a false mode. Considering the beat that o

urs, a

ordingto our model spe
trum, for a period very 
lose to 397.0 s, we 
ould 
on
lude that the 212.8 s is theresult of a linear 
ombination whose parent modes are the period at 397.0 s and the 454.6 s pulsation.In addition, the inability for the syntheti
 spe
trum of the model to re
ognize this pulsation strengthensthis hypothesis. Provided that the 212.8 s pulsation is a fa
titious mode, the ` value Castanheira et al.assign to this periodi
ity is no longer 
on�i
ting be
ause the matter of the ` value is now vain.In turn, the 215.7 s period does not seem to result from a linear 
ombination. That is why we 
onsiderthis pulsation is a real mode and we are hen
eforth able to state it is the `=2, k=5 and m=2 mode (thus
orresponding to a 
omputed period of 222.6 s). This last identi�
ation does result in an absolute errorjÆP j= 6.9 s and a relative di�eren
e jÆP=P j= 3.2 %; this �t is sensibly better than it was in Table B7but stays poorer than all the other mat
hings however. On the other hand, Castanheira et al. (2004)derive the same value for this mode (`=2), in a

ordan
e with our result.141



The 
ouple of periods 299.8 s and 301.4 sWe formerly justi�ed why the pair of periods (299.8 s,301.4 s) should be 
onsidered as `=2 modes then wementioned the mat
hing of this 
ouple of modes re-vealed a very small relative error (jÆP=P j= 0.2 %).Castanheira et al. assert these pulsations are `=1modes. So, there is an apparent disagreement be-tween our and their 
on
lusions.As a result, the a
tual disagreements on the de-termination of the spheri
al degree ` between Cas-tanheira et al.'s method and our analysis only o

urfor the 
ouple of modes 299.8 s and 301.4 s.B.6.2 The pe
uliar 141.9 s modeAmong the various singularities dete
ted in the spe
-trum of PY Vul, the most remarkable is surely the141.9 s periodi
ity whose amplitude does not varywith wavelength, 
ontrary to what is expe
ted fromtheory for `=1 or `=2 non-radial g modes. Severals
enarios have been put forward to explain this phe-nomenon.Castanheira et al. (2004) 
onsider this atypi
al be-haviour is the signature of a non-linear e�e
t andthus the 141.9 s periodi
ity is not a true pulsationmode, whi
h implies the 70.9 s period is in turna real mode. This last assertion 
ontradi
ts ouranalysis. In addition, 
onsidering that the 70.9 spulsation on the one hand and the pair of periods(72.5 s, 72.9 s) on the other hand are all genuinemodes is problemati
al. Indeed, if the three pul-sations are real, either they all belong to the samemultiplet generated by rotation or the 70.9 s periodand the 
ouple (72.5 s, 72.9 s) are distin
t modeswith di�erent ` degrees (`=1 and `=2). The valuewe derived for the frequen
y shift (Æf`=2 � 16�Hz)ex
ludes the �rst possibility. The frequen
y di�er-en
e between the 70.9 s period and the 72.5 s one isby far too large to be 
ompatible with Æf`=2. Sin
ethe 72.5 s and 72.9 s periods are identi�ed as 
om-ponents of a `=2 mode, the 70.9 s pulsation must bea `=1 (and obviously k=1) mode following the se
-ond alternative (if one ex
ludes the possibility with` � 3 be
ause of geometri
al 
an
ellation e�e
t).This se
ond hypothesis would involve G 185-32 hasa full mass 
lose to the Chandrashekar limit sin
eonly su
h a very massive ZZ Ceti star 
an exhibita `=1, k=1 mode with a so short period; this abso-lutely disagrees with the observations that rely onparallax and spe
tros
opy to derive a stellar massnear 0.64 M�. As a result, the hypothesis that the141.9 s mode is fa
titious (and the 70.9 s real 
on-sequently) appears very doubtful.

Thompson et al. (2004) do not ex
lude that the141.9 s period is a genuine mode but they state itis a `=4 non radial g mode. As a matter of fa
t,linear theory predi
ts that the amplitude for `=4g modes does not vary signi�
antly with wavelengthfrom UV to visible, whi
h is pre
isely observed forthe 141.9 s pulsation. However, Thompson et al.(2004) did not 
on�rm their assumption by build-ing models and 
omputing non-radial g modes to
he
k whether a suitable `=4 mode 
ould mat
h theobserved 141.9 s pulsation on the one hand and, onthe other hand, it is strongly established that thevisibility of a non radial g mode de
reases when itsspheri
al degree in
reases. A

ordingly, no modewith `> 2 has apparently been dete
ted until nowinside a ZZ Ceti spe
trum. Moreover, adiabati
 
al-
ulations for `=4 modes 
omputed for our model donot indi
ate a `=4 mode 
ould �t this period (the`=4, k=5 mode holds a period of 124.9 s and the`=4, k=6 one a period of 145.6 s). These fa
ts makethis hypothesis rather improbable.Our approa
h suggests another s
enario to a

ountfor this pe
uliarity.First, we showed the `=2, k=2 mode 
omputedfor our model has a period of 142.1 s and 
onse-quently we 
on
luded the 141.9 s period observedin the spe
trum of PY Vul is the `=2, k=2, m=0mode. Nonetheless, if this identi�
ation allows tore
ognize the 141.9 s pulsation as a true mode, thestrange behaviour of its amplitude remains unex-plained. The 
omputation of the `=3, `=4 and �-nally `=5 non-radial g modes for our model maysolve the problem however. Indeed, this 
al
ula-tion shows that the `=3, k=4 mode has a periodof 139.9 s, the `=4, k=6 a period of 145.6 s andthe `=5, k=9 a period of 143.0 s. One then notesthat: f (139:9s)+f (145:6s) = 2�f (141:9s) with j�f j =jf(141:9s)�0:5�(f(139:9s)+f(145:6s))j � 40 �Hz on theone hand and that: f (139:9s)+f (143:0s) = 2�f (141:9s)with j�f j = jf(141:9s)�0:5�(f(139:9s)+f(143:0s))j �20 �Hz on the other hand.These relations prove the `=2, k=2mode that standsfor the observed 141.9 s period may be 
on
erned bytwo potential true resonan
es, ea
h of them imply-ing modes with 3 di�erent ` degrees (respe
tively`=2, 3, 4 for the �rst one and `=2, 3, 5 for these
ond one). Moreover, the value of the frequen
ydi�eren
e j�f j is not redhibitory be
ause it 
anbe easily justi�ed by the internal error inherent inmodeling and modes 
omputation, error that 
annot ensure a pre
ision on the periods 
omputationbetter than about 0.5 s; this is all the more true forthe se
ond frequen
y relation for whi
h j�f j is atthe same order of magnitude as the time resolution142



related to the observations 
oming from HST.It is also admissible that modes with degree ` � 6may potentially indu
e true resonan
es with the`=2, k=2 mode but the latter, from the very weakradial density and pression perturbations they in-volve, have negligible probability to interfere stronglyenough with the 
entral mode (`=2, k=2) of theresonant triplet to make the resulting intera
tiondete
table. As a 
onsequen
e, only the 2 formerfrequen
y relations seem able to a

ount for a trueresonan
e involving the observed (`=2, k=2) 141.9 smode.Furthermore, it is not surprising not to dete
t inthe spe
trum the 2 other modes belonging to thisresonant triplet sin
e the visibility of a mode de-
reases with in
reasing `. By the way, the result-ing linear 
ombination [f`=3 (139:9s)+f`=4 (145:6s)℄ or[f`=3 (139:9s)+f`=5 (143:0s)℄ would probably stay un-dete
ted if it did not 
ombine with the 
entral (`=2,k=2) 141.9 s mode.As a 
onsequen
e, the 141.9 s pulsation may be theresult of a true resonan
e, a 
oin
iden
e betweena `=2 mode and a linear 
ombination generated byparent modes with degrees `=3 and `=4 or `=3 and`=5. This juxtaposition of periods (real mode pluslinear 
ombination) may explain why the amplitudeof the resulting pulsation does not vary with wave-length as linear theory predi
ts for the amplitude ofa single, isolated `=2 mode (the amplitude of thegenuine `=2 mode being sensibly disturbed by theone of the linear 
ombination).The explanation may even go beyond. Indeed, one
an also suspe
t this resonant triplet may be af-fe
ted by the non-linear e�e
t of frequen
y lo
k or,at least, be in a situation of intermediate regime.E�e
tively, Goupil et al. (1998) indi
ate that if 3modes (with di�erent ` degrees) have frequen
iesvery 
lose to resonan
e (su
h as f1+f3 � 2 � f2)then the frequen
y lo
k may o

ur.This phenomenon involves that, when the frequen-
ies are near the exa
t resonan
e, the resonant 
ou-pling is operative and for
es the 3 frequen
ies tobe equidistant even if they are not so in the frameof linear theory (in that 
ase the a
tual frequen
iesof the modes involved by the frequen
y lo
k dif-fer from the values 
omputed for the modes of ourmodel sin
e the 
al
ulations rely on linear formu-lae).However, Goupil and Bu
hler (1994) warn that su
ha non-linear e�e
t 
omplies sele
tion rules that no-tably impose the sum of the spheri
al degrees of allthe 
on
erned modes must be even. For the �rstpotential resonan
e, the sum of spheri
al degrees is11 [(`=4) + (`=3) + (`=2) + (`=2)℄: the sum is odd

thus the triplet ineligible to non-linear 
oupling. Inturn, the se
ond prospe
tive resonan
e satis�es thesele
tion 
riterium be
ause it indu
es an even sumof degrees (12): (`=5) + (`=3) + (`=2) + (`=2). Itis the only one possibility for a non-linear 
ouplingto o

ur and allow the frequen
y lo
k or interme-diate regime to show up. Besides, the probabilityof non-linear 
oupling in this last 
ase in
reases asthe frequen
y mismat
h j�f j (j�f j � 20 �Hz) issmaller and the frequen
ies of the 3 modes are al-most equidistant: [f(141:9s)�f(143:0s)℄ � [f(139:9s)�f(141:9s)℄.Goupil et al. (1998) also showed the amplitude ofthe 3 modes resulting from a frequen
y lo
k dependsin parti
ular on the modes growth rate (�) and thenon-linear 
oupling 
oe�
ients.It is then possible that the triplet 
on�guration doesfavour the amplitude of the 
entral 
omponent (the141.9 s observed mode) and also not surprising thatthe amplitude of this mode does not vary with wave-length as suggested by linear theory. Nonetheless,to settle this hypothesis unambiguously, it shouldbe ne
essary to estimate the growth rate for theinvolved modes by performing non-adiabati
 
al
u-lations and make sure afterwards that the value de-rived for � is 
ompatible with the a
hievement ofthe frequen
y lo
k e�e
t (� � 2��f) or the real-ization of the intermediate regime (� � 2��f).B.7 Con
lusive remarksBy 
ombining observational data and modeling te
h-niques relying on asteroseismology, we were ableto build a best �tting model to represent the ZZCeti star G 185-32. This model made it possible to
onstrain the main physi
al parameters of the starthen to identify the periods dete
ted in its pulsationspe
trum while separating the linear 
ombinationsfrom the real modes. One 
ould also estimate therotational splitting e�e
t on the modes and, �nally,propose a new hypothesis to explain the singularityof the 141.9 s mode.Relying on a referen
e period for whi
h the identi-�
ation was 
ertain, the modeling pro
ess 
ame toa model whose syntheti
 spe
trum �ts the observedmodes of PY Vul with an average relative error aslow as 0.7 %, whi
h 
urrently translates quite a sat-isfa
tory mat
hing. The stru
tural properties of themodel mostly reveal that G 185-32 should have afull massM? = 0:638(�0:007)M�, a hydrogen enve-lope as massive asM(H) = 1:70(�0:10)� 10�4M?143



and an e�e
tive temperature Teff=12280 (�80) K.These values show G 185-32 is lo
ated near theblue edge of the ZZ Ceti instability strip on theone hand and its hydrogen mass fra
tion is 
lose tothe value usually alloted to ZZ Ceti stars on theother hand, similar to the one derived for HL Tau76: M(H) = 2:35� 10�4M? (PVD, 2005).The presen
e of partial multiplets in the pulsationspe
trum of the ZZ Ceti allowed to evaluate therotational splitting e�e
t on the modes from thefrequen
y shift observed between members of themultiplets (Æf`=2 � 16 �Hz). This evaluation sug-gests G 185-32 rotates with a period of 14.5 hr,roughly 3 or 4 times faster than HL Tau 76 does.This rotation rate may also be 
ompared to the oneof G 226-29 (approximatively 9 hr).The 
omputation of the `=1 and `=2 modes forthe model enabled to rule on the nature of someambiguous pulsations, espe
ially when the period-i
ities are marginally dete
ted (the 181.9 s periodfor example) or when the mode perfe
tly satis�esa linear 
ombination relation. Our modeling indi-
ates the 70.9 s, 148.5 s, 181.9 s and 212.8 s shouldbe 
onsidered as false modes.Another point our study dealt with regards the ` de-gree identi�
ation and its 
omparison with the oneproposed by Castanheira et al. (2004). Our anal-ysis only disagrees with their 
on
lusion for somerare 
ases: the 212.8 s period Castanheira et al. do
onsider as a `=1 mode whereas our study suggestsas a false mode (linear 
ombination), the 
ouple ofperiods (299.8 s, 301.4 s) for whi
h Castanheira etal. assign the `=1 value whereas our model indi-
ates they should be `=2 modes, the 370.2 s and454.6 s periods for whi
h the dis
repan
y is weak:Castanheira et al. 
on
lude they are `=1 modeswhile our model spe
trum 
an identify them as wellas `=1 modes as `=2 modes but favours howeverthe `=2 alternative (smallest jÆP=P j value).It is also important to note that G 185-32 does pul-sate preferentially on `=2 modes, like HL Tau 76(PVD, 2005) and BPM 37093 (Kanaan et al., 2005).At last, our modeling puts forward a new hypothesisto explain why the amplitude of the 141.9 s perioddoes not vary with wavelength from UV to visible,
ontrary to what foresees linear theory for `=1 or`=2 modes. To a

ount for this phenomenon, Cas-tanheira et al. (2004) did suppose this pulsation

was not a true mode and Thompson et al. (2004)did assert it was a `=4 mode. We suggest anothers
enario from the 
al
ulation of the `=2, 3, 4 and5 modes for our model. Indeed, the 141.9 s wouldbe the result of a superposition between a real `=2mode and a linear 
ombination generated by parentmodes with respe
tive degrees `=3 and `=4 or `=3and `=5. As a result, the amplitude of the genuine`=2 mode would be altered by the one of the linear
ombination that exa
tly 
oin
ides with it. A

ord-ingly, it is not surprising that the amplitude of theresulting period does not 
omply theoreti
al predi
-tions expressed for an isolated, undisturbed mode.Furthermore, this resonant triplet may undergo thefrequen
y lo
k e�e
t or simply be in a situation ofintermediate regime (only possible however for thetrue resonan
e involving the `=2, 3 and 5 modesbe
ause of some sele
tion rules). This non-linear
oupling, if it does a
tually o

ur, 
ould easily ex-plain the strangeness of the 141.9 s mode sin
e itsensibly perturbs both frequen
y and amplitude ofea
h mode involved in the 
on
erned triplet.
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Title : Asteroseismology of ZZ Ceti starsAbstra
t :This thesis shows how far asteroseismologi
al te
hniques, relying on observation and modeling,allow to derive the stru
tural properties of a DAV white dwarf, espe
ially how it be
omes possibleto dedu
e the mass of the remaining hydrogen envelope in the star. Two ZZ Ceti stars werestudied : HL Tau 76 (lo
ated on the red edge of the instability strip) and G 185-32 (on the blueedge). Modeling indi
ates that the hydrogen envelopes in these stars have nearly the same mass :M(H) = 2:0(�0:3)�10�4M?. This result may suggest a possible 
onstan
y for the hydrogen layermass among the DA stars 
lass and 
onsequently prospe
tive 
onstraints for 
osmo
hronology andstellar evolution. Moreover, this thesis illustrates how far modeling might reveal some physi
alfeatures su
h as a non-uniform stellar rotation, a non-linear 
oupling between resonant modes,an intera
tion between pulsations and 
onve
tion.
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