N

N

Archéologie galactique: contraintes observationnelles
aux modeles de formation du disque épais
Georges Kordopatis

» To cite this version:

Georges Kordopatis. Archéologie galactique: contraintes observationnelles aux modeles de formation
du disque épais. Astrophysique galactique [astro-ph.GA]. Observatoire de Paris, 2011. Frangais.
NNT: . tel-00736775

HAL Id: tel-00736775
https://theses.hal.science/tel-00736775

Submitted on 1 Oct 2012

HAL is a multi-disciplinary open access L’archive ouverte pluridisciplinaire HAL, est
archive for the deposit and dissemination of sci- destinée au dépot et a la diffusion de documents
entific research documents, whether they are pub- scientifiques de niveau recherche, publiés ou non,
lished or not. The documents may come from émanant des établissements d’enseignement et de
teaching and research institutions in France or recherche francais ou étrangers, des laboratoires
abroad, or from public or private research centers. publics ou privés.


https://theses.hal.science/tel-00736775
https://hal.archives-ouvertes.fr

OBSERVATOIRE DE PARIS

Ecole Doctorale Astronomie et Astrophysique d’ile-de-France

THESE

pour obtenir le titre de

Docteur en Sciences de 1I’Observatoire de Paris
Spécialité : Astronomie & Astrophysique

Présentée et soutenue par

Georges KORDOPATIS

Archéologie galactique :
contraintes observationnelles aux
modeles de formation du
disque épais

These dirigée par Patrick DE LAVERNY & Albert BijAoul

préparée a I’Observatoire de la Cote d’Azur

soutenue publiquement le 13 octobre 2011

Jury :
Présidente : Francoise COMBES - Observatoire de Paris-Meudon
Rapporteurs :  Annie ROBIN - Observatoire de Besangon
Mike IRWIN - Institute of Astronomy, Cambridge
Examinatrice : Caroline SOUBIRAN - Laboratoire d’Astrophysique de Bordeaux
Directeurs : Patrick DE LAVERNY - Observatoire de la Cote d’Azur
Albert BryAaoul - Observatoire de la Cote d’Azur

Laboratoire Cassiopée, UMR 6202
Boulevard de I’Observatoire
BP 4229 06304 Nice cedex 4






“ Ceci n’est pas une thése, Georges. Je suis désolé...
Tu dis que tu fais une thése, trés bien, pourquoi pas... Mais ceci n’est pas une thése.”
(il la jette sur la table; 2 secondes de silence qui me paraissent 30 minutes)

“C’est un mémoire de thése!”
A. B.






iii

Remerciements

Mon cycle universitaire en France se fini et je tiens a remercier tous ceux et celles qui m’ont soutenu,
aidé et accompagné durant toutes ces années. Une thése ne peut pas se faire si 'on n’est pas bien entouré
et si j’ai réussi a en arriver 1a c’est beaucoup grace a vous.

— Pour commencer, ma famille. Maman, papa, doudoune, yaya, vous avez été plus qu’irréprochables
sur tous les plans. J’ai essayé de m’imprégner au mieux vos qualités individuelles de patience, d’amour
pour la culture et de persévérance afin de les mettre en application le long de ces études.

— Ex-aequo, mes directeurs de these : Albert Bijaoui et Patrick de Laverny, qui m’ont montré
une tres grande confiance, et parfois une grande patience, et avec lesquels cette these a pu se dérouler
dans les meilleures conditions. J’espere que vous avez passé d’aussi bons moments que j’ai pu en passer
sous votre direction.

— Alejandra Recio-Blanco, Vanessa Hill, C. Clare Worley et Christophe Ordenovic, les
autres membres de la super équipe d’archéologie galactique de 'OCA. Votre aide, votre soutient et les
discussions que nous avons pu avoir, toujours dans la bonne humeur ont été fortement appréciés. Cette
these n’aurait pas pu étre ce qu’elle est sans votre présence et vos encouragements !

— Les rapporteurs et les examinateurs de ma theése : Annie Robin, Mike Irwin, Francoise
Combes et Caroline Soubiran que je remercie pour le précieux temps qu’ils m’ont consacré, ’honneur
qu’ils m’ont fait de corriger mon manuscrit de these, et le déplacement effectué pour assister a ma
soutenance.

— Le CNES et CNRS pour le financement de cette thése, et en particulier Olivier La Marle pour
avoir été mon responsable scientifique aupres du CNES.

— La directrice de ’école doctorale de I’Observatoire de Paris, Ana Gomez pour son professionnalisme,
sa gentillesse et sa disponibilité.

— Francois Mignard, Thierry Passot, Farrokh Vakili et Fabrice Mortessagne qui en tant
que responsable de I’équipe Gaia, directeur du laboratoire Cassiopée, directeur de 'OCA et directeur du
Master OMEGA m’ont apporté un trés grand soutient et ont montré une grande confiance en mes capacités.

— Chiara Ferrari pour avoir accepté de parrainer ma thése.

— L’équipe informatique de ’OCA qui sans leurs compétences rien de tout cela n’aurait été possible :
Jean-Michel Mercier, Jean-Philippe Ghibaudeau, Daniel Kamm, mais aussi Marie-Laure &
Alain Miniussi.

— Rose Pinto et Sylvie Goletto pour leur aide concernant la logistique le long de ces années.

— Mauro Barbieri et Jérémie Bec pour m’avoir aidé a 'impression du manuscrit de these le
vendredi soir 19 aofit (!) afin de pouvoir l'envoyer aux rapporteurs de thése. Au méme titre, Clémence
Durst pour m’avoir aidé aux impressions multiples de la these pour les envois administratifs.

— Mary Kontizas pour m’avoir aidé a garder contact avec le milieu de I'astrophysique en Grece
ainsi que d’avoir contribué a la rédaction du résumé en grec.

— Dominique Schraen qui présidait les repas de midi, souvent accompagné par Nicolas Brundu,
Pierre Assus, Thierry Corbard, Nicolas Nardetto et tout le reste du monde que je cite par ailleurs
dans les remerciements. Cette pause de midi été le petit réconfort des dures journées de travail. Vous avez
bonifié ma these les gars!



iv

— Eric Lagadec qui en tant que prof. de TP en troisiéeme année de fac m’a conseillé Patrick pour
faire des stages. Quelques années plus tard, voila le résultat.

— Daniel Benest pour la bonne humeur apportée les longues nuits de travail que j’ai passées dans
mon bureau.

— L’équipe de restauration de I’Observatoire de Nice : Khaled, Karima, Nadia et Jocelyn
pour la trés haute gastronomie et service qui étaient délivrés chaque jour, sans exception, ainsi
que pour les cafés matinaux et les grandes discussions sur la vie et la société. Une thése ne peut
pas étre menée le ventre vide, donc je vous remercie de votre tres forte contribution a la réussite cette these.

— L’équipe de rugby de 'OCA qui m’a permis de découvrir ce sport, de m’amuser et de me
défouler lorsque je rencontrai des embiiches dans la recherche : Patrick de Laverny, Khaled Ben
Saada, Aurélien Crida, Jean-Marie Delanoy, J.-C. Mauduit, Kevin Walsh, Mathieu Havel,
Matthieu Conjat, Fabrice Durier, Benjamin Pergolizzi, Alexis Matter, Nicolas Brundu,
Nicolas Crouzet, Florent Rostagni, ainsi que le club RRC. A bientdt les gars, et & fond pour la
médaille!

— L’équipe féminine de tag-rugby de 'OCA (médaille d’argent aux JdS je tiens a préciser), dont j’ai
eu 'honneur d’étre le coach-adjoint, aux cotés d’Aurélien. Anika, Anne, Clare, Clémence, Coline,
Laure, Marion, Maud, Rehab, Roxanne, Severine et la capitaine Naomi : les filles vous étes les
meilleures ! Votre calendrier figurera fierement sur mon nouveau bureau, et le t-shirt de co-coach sera
ressorti pour la moindre occasion !

— Les compagnons de bieres, de discussions, de rires et de galeres de Nice : Florian Canneva,
Clément Durochat, Gregory Vallé, Karim Mazouni, Stéphane Schwender, Vladimir Bod-
nartchouk et Nicolas Genna.

— Julien Féraud, Mélanie Borsalino, Laurent Devos, Joseph Covello, Amanda Beauguil
et Avril Vanlerberghe pour les moments de détente et de soutiens.

— Cécile Castejon pour avoir souvent trouvé les mots justes a des moments auxquels j’avais des doutes.

— Les grecs : Achille Gabrielides, Constance Gionis, Catherine & Stavros Haggioannou,
Alexandre Petrogiannis, Kostas Moschopoulos, Serge Manoli, Stelios & Lambros Tselikas.
Je ne saurai pas du tout comment vous montrer a quel point vous avez compté a la réalisation de cette these.

— Les nigois universitaires, qui malgré le fait qu’on se voit moins ces derniéres années car nous ne
trouvons plus dans les mémes villes, j'ai passé des années merveilleuses a la fac, et m’ont donné envie de
continuer a faire 8 années d’études : Ludovic Izoird, Delphine Macocco-Olivari, Manue Peltier,
Marie Monier, Nancy Leca, Edouard Perona et bien évidemment Jordi Mascio.

— Les ex-thésards et actuels thésards de l'observatoire : Aurélien Crida, Charline Filloux,
Fabrice Durier, Naomi Murdoch, Roxanne Ligi, Thibault Merle, Mathieu Havel, Matthieu
Conjat, Julie Gayon, Sebastien Peirani, Florent Rostagni, Mathieu Van der Swaelmen pour
le soutien et ’entre-aide qu’il y a pu avoir.

— Clémence Durst et Marion Limousin pour leur bonne humeur, mais surtout pour s’étre
occupées de moi les derniers jours de rédaction du manuscrit. Merci les filles!

— Enfin, je tiens a remercier tous ceux qui ont assisté a ma soutenance de these ainsi qu’aux soirées
qui ont suivi!



Archéologie galactique : contraintes observationnelles
aux modeles de formation du disque épais

Résumé :

L’archéologie galactique consiste a retrouver les signatures fossiles des accrétions passées de la
Voie Lactée, grace a l'identification et la caractérisation des populations stellaires qui composent
notre Galaxie. Le but de cette these est de mieux comprendre la formation du disque épais
de notre Galaxie, en se basant sur ~700 spectres stellaires de basse résolution, obtenus dans
le proche infra-rouge. Les outils et méthodes développés au cours de ce travail serviront au
traitement et a 'interprétation future des données de la mission Gaia, qui collectera des spectres
dans une configuration semblable a celle de I’échantillon observé.

Se basant sur les algorithmes de paramétrisation spectrale automatique MATISSE et DEGAS,
une procédure de traitement des spectres combinant de facon optimale ces deux approches a
été proposée, afin d’estimer les parametres atmosphériques des étoiles (température effective,
gravité de surface, métallicité globale). Nous avons également déterminé les distances et positions
galactocentriques des cibles, grace a des modeles d’évolution stellaires, et nous avons effectué
une caractérisation cinématique compléte de 1’échantillon.

Les cibles appartenant au disque mince, disque épais et halo ont été sélectionnées, afin de
caractériser chacune de ces sous-structures. Il a été trouvé que celles-ci sont bien des populations
distinctes, caractérisées par des distributions chimiques et cinématiques différentes. De plus, les
résultats ont montré que les propriétés du disque épais loin du voisinage solaire ne différaient
que trés peu de celles mesurées localement. Sans pour autant exclure de facon définitive des
gradients verticaux intrinseques dans le disque épais, les tendances en vitesse de rotation orbitale
et en métallicité qui ont été mesurées ont pu étre expliquées comme une transition continue du
rapport entre les différentes composantes galactiques.

De plus, une corrélation entre la vitesse orbitale de rotation et la métallicité a été détectée.
Ce gradient suggere qu’'une migration radiale des étoiles a partir des rayons internes de la
Galaxie ne peut pas étre le processus dominant ayant formé le disque épais. Enfin, les estimations
des échelles de hauteur et de longueur du disque épais en fonction de la métallicité, ainsi que
la distribution en excentricité de ces étoiles, ne montrent pas de signatures de reliques d’un
satellite massif accrété. Au vu de ces résultats, un scénario de formation du disque épais, basé
sur plusieurs fusions mineures de galaxies satellites semble étre privilégié.

Enfin, les outils développés pour cette étude ont également été utilisés sur pres de 2300
spectres observés vers le pole sud galactique, ainsi que sur plus de 1200 cibles du satellite CoRoT.
Les résultats qui en découlent ont permis d’imposer de nouvelles contraintes radiales et verticales
sur les structures galactiques.

Mots clés : Méthodes : spectroscopie, paramétrisation automatique - Galaxie : disque épais,
évolution, cinématique - Etoiles : parametres atmosphériques, Gaia, abondances




Galactic archaeology : Observational constraints on
the formation scenarios of the thick disc

Abstract :

In the era of large spectroscopic surveys, galactic archaeology aims to disentangle the merging
history of the Milky Way by finding relics of past accretion events. The goal of this thesis is to
shed light to the understanding of the formation of the galactic thick disc by analysing 700 low
resolution spectra obtained in the near infrared. The tools and the methods that are developed
in this work will have a direct applicability to the spectral parameterisation of the Gaia data,
which will collect spectra in roughly the same configuration.

Two algorithms have been investigated, MATISSE and DEGAS, and a hybrid approach
combining these two methods has been proposed in order to derive the stellar atmospheric
parameters (effective temperature, surface gravity, overall metallicity). In addition, we have
implemented tools in order to obtain the galactocentric distances of the targets, based on stellar
isochrones.

Once applied on our data sample, full spatial and kinematic coordinates have been obtained.
This allowed us to assign the targets to one of the main galactic components, i.e. the thin
disc, the thick disc or the halo. We found that the properties of the thick disc outside the solar
neighbourhood differ only slightly from the thick disc properties as derived in the solar vicinity.
Without ruling out in a definitive way the existence of intrinsic vertical gradients in the thick
disc, it has been shown that the vertical trends that we measured can be explained as a smooth
transition between the different galactic components.

In addition, a correlation between the orbital rotational velocity and the metallicity has
been detected. This gradient challenges formation scenarios of the thick disc based on a radial
migration of the stars from the inner regions of the Galaxy. Finally, estimations of the scale
height and the scale length for different metallicity bins of the thick disc result in consistent
values, showing no evidence of relics of destroyed massive satellites.

The combination of the kinematical and chemical information that has been obtained in this
work, favours formation scenarios based either on a gas rich satellite merger, or the dynamical
heating of a pre-existent thin disc by minor mergers.

Keywords : Methods : spectroscopy, automatic parameterisation - Galaxy : thick disc,
evolution, kinematics - Stars : atmospheric parameters, Gaia, chemical abundances.




FaAawakn apyaroroyia: IMepropropol amd mapatnPNoEL 0TA CEPAPLA

™¢ Snpuovpylag tov moyv diokov tov 'mAalia pag

IMepianyn:

Ta tedevTaila YPOVIA MAPATNPENOELG OO EKTETAPEDA MIPOYPAPPATA QUOUATOOKOMNG £8waoav
™mv duvatdtnTa va ovykevTpwOel peyddo mAndog 6ebopévwy pe otdéyo va Siepevvndel TO 1OTOPLKO
TWD YEYOVOTWY OLYYWPELONG Kal Snuiovpylag aotépwr atov adafia pag. H epyaocia avth otoyedet
oTNY KaTtavénom tov oynpatiopod Ttov moayd Slokov tov I'oAa&ia pag, pe tnr emefepyaocia 700
@EaOPATWY YOUNANG avadvong mov eAn@Onooav oto eyydg vmépuvBpo. Ot pébobor Kol o TPOIOG
£QAPPOYNG TOLC TIOL AVAITOOCOVTAL OTNY epyaoia avth, Ba Eyovy dpeon £@apuoyn 0Tov LIIOAOYIOHNO
TWY QUOPXTIKWD TOPAPETPWY TwD debopévwy g amootoAng Gaia, n omoia Ba cLAAEEEL aopaTa PE
T {6l mEPImov YaPaAKTNPLOTIKA.

AepevvnOnkar 600 aAyopiOpor, ot MATISSE kot DEGAS, kol mpoTeivovpe pla Pkt
mPocéyylon, mov ovrdvalel avTég TG 600 peBddovg, mpokreévov va TPOCcEloPLOTOOY Ol ACTPIKEG
ATHOOQAIPIKEG TTAPANETPOL (EVEPYOC OEPIOKPAOTN, EMPAVELINKT) PAPOTNTA, CUVOALKT] HETOAMKOTNTX).
EmumAéov, avamtdfape TpOIoug yla o eKTIIN000D 01 YOAAKTOKEVTPIKEG OKIOOTAOELC TWD OTOYWD, 1E
B&on TG AOTPIKEG LOOYPOVEC.

Eg@appdéoape 11 mapamdrw peddbovg oe aotépeg Tov Belypatdg pag Kol EKTIUNOQAHRE TIG
TANPELG YWPLKEG KA KIDTHXTIKEG OLDTETAYREVEG. ALTO pog enétpeye va Sraywpioovpe Tovg oTdyovg
pe Baon v yadaflakn Soprp oty omola avnkouvy, (Aemtdég 6iokog, mayLg 6iokog, GAWG).
AlamoTtwoope 6T o1 1616TNTEG ToL oy HloKoL £EW aId TNV yerTovid Tov AoV, Sla@épovy eAGYIOTA
ammd aUTEG MOV MOPATNPEOLVTAL OTNY NALAKN HepLoyr. Xwplg va amoKAeiovTal 0ploTIKA gvdoyevelg,
KOT& DYog H1aKLPAVOELG OTNY YNUIKN 000TAOT, Kol oty Suvapikn Tov nayd 610Kov, mpoéKvye OTL Ol
KGOeTeq TAOELG TOL PETPNOAHRE MIOPOLY va €€nynbody wG il opodn petdfaon PeETaEd Twv
SLaQOPETIKWY oLVIOTWOWY TOL Yaha&ia.

EmmAéov, gvtomicape oLOYETION HETHED TNG ToXOTNTHC MEPLOTPOPNG TWD AOTEPWD KAl TNG
HETOAMKOTNTAC TOLG. ALTA 7N ovoyétion mpokoaAel HvoKoAleg otnr amoboyn Twv oevapiwv
oynuatiopod tov moyd 6lokov, mov PacifovTtal 0& Pl AKTIVIKN HETAVAOTELOTN AOTEPWD Amd TLG
£0wWTEPKEG EPLOYEG TOL Fadaia mpog tnv nAtakt meployr. TEAOG, o1 eKTIPNOELG TNG KATpaKag Dyoug
KOl PNAKOLG, Yl Ola@opeTikG Hroywplopd KAGCewv PETOAMKOTNTHG, AOTEPWL TOL mayDL HloKoL
KXTAANYOLY 0€ OPOlEG OYETIKA TIpEG. To yeyovdg avtd Hev emPeparwivel mbavd oevdpla dIapEng
KOTaAoinwy KateaTpappévwy 6opueopwy peyading palag.

O ovpSLaoPog TWY MANPOPOPLWY YA TNV KIDNUATIKN KAl TNV ¥NUIKN 00OTHON TWD AOTEPWD,
IOV MPOEKLYAD AII0 TNV gpyacia avTr, gvvoel Ta oevdpla mepl oyNUATIONoL Tov mayv 6iokov, eite
amd TNV oLyYwprevomn pe évav bopuvedpo mAodolo o aéplo, elte amd Tn Gvvapikn Oéppavon evog
npobIapyovTog Aentod 6{0KOL OYNUATIONEVPOL a6 TNV CLYYWPELOT LIIOAOIIWY §oPLYOPWY YAAXELWDY

peyaAwv poalwv.

AETELC KAEWDLA: MéBobot: gaopatookomia, avtépatn mapapetpomoinon - Tado&iag:

oy Og 61ok0g, eEEMEN, KIWWNPUATIKN - ACTEPEG: ATHOOPAIPIKEG TapdpeTtpol, Gaia, HETAAAMKOTNTA.
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1.1 Du mythe d’Hercule au ACDM

La nature de la Voie Lactée a depuis toujours donné lieu & de nombreuses interrogations dans
toutes les civilisations, qui ’ont souvent incluse dans leur cosmogonie. Ainsi le terme de Voie
Lactée provient du latin Via Lactea, dont l'origine est issue de la mythologie grecque. Celle-ci
raconte que Zeus, pour assurer 'immortalité de son fils Hercule, I’a mis au sein de son épouse
Héra, afin de s’abreuver de son lait. Hera, en se réveillant, apercut Hercule et le repoussa. Le lait
qui jaillit de son sein se répandit alors dans le ciel en une trainée blanchatre qui forma la Voie
Lactée. Le terme de galaxie trouve d’ailleurs lui aussi racine dans cette légende, puisque gala
signifie lait en Grec.

Outre le c6té mythologique qui servit a donner des réponses immédiates a leurs questions, les
civilisations ont trés vite essayé d’expliquer scientifiquement la nature de la Voie Lactée. Ainsi,
des le Ve siecle av. J.-C., Démocrite présentait déja la Galaxie! comme une dense accumulation
d’étoiles. Aristote, cependant, pensait que ce qui était observé était la combustion d’une partie de
I’air, enflammeée par le mouvement des astres, impliquant donc que la Voie Lactée se trouvait dans
la sphére sublunaire. Ce n’est qu’au X° siécle ap. J.-C., que 'astronome perse Al-Biruni reprit I’idée
de Démocrite d'un dense rassemblement d’étoiles. En partant du fait que la parallaxe mesurée
de la Voie Lactée était nulle, il en déduisit que celle-ci se trouvait en dehors de ’atmosphere
terrestre.

Les premiéres preuves concretes de cette affirmation ont été apportées par Galilée en 1610.
Celui-ci découvre avec sa lunette astronomique que la Voie Lactée est constituée d’un nombre
incalculable d’étoiles de faible éclat. En 1755, Emmanuel Kant propose que la Galaxie soit un
corps en rotation, composé d’étoiles liées gravitationnellement, au méme titre que le systéeme

1. Dans ce mémoire de these le terme Galaxie avec une majuscule désigne la Voie Lactée, tandis que le terme
avec une miniscule désigne une galaxie quelconque.
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solaire. Il propose également que quelques-unes des nébuleuses visibles dans le ciel soient aussi
des galaxies, au méme titre que la Voie Lactée, et parle alors d’Univers-iles.

La premiére représentation schématique de la Galaxie a été faite trente années plus tard, en
1785, par William Herschel. La carte du ciel qu’il dessine a été obtenue grace a un comptage
d’étoiles, en supposant que le systéme solaire est au centre de la Galaxie et que toutes les étoiles
brillent de la méme fagon. La différence de magnitude apparente serait alors uniquement due a
des distances différentes.

En 1918, Harlow Shapley, en se basant sur la position des amas globulaires 2, propose & juste
titre que la Galaxie est composée d’un disque d’étoiles, avec le Soleil placé en sa périphérie.
Comme l'extinction interstellaire n’était pas encore connue, des estimations erronées sur les
distances ont été obtenues. Ainsi, il propose que ce disque ait un diametre de 70 kpc 3.

En 1924, Edwin Hubble montre a l'aide de la relation periode-luminosité des Céphéides que
celle qui était encore appelée la nébuleuse d’Andromede, est placée en dehors de la Voie Lactée,
rejoignant ainsi le point de vue de Kant d’existence d’autres galaxies.

Depuis, la cosmologie a montré que la Voie Lactée n’est qu'une galaxie parmi des milliards
d’autres que contient I’Univers. Celles-ci ont des tailles, des formes et des ages différents. Elles
interagissent entre elles, et forment, a grande échelle des structures filamentaires.

La théorie actuellement admise pour expliquer la formation de ces structures est le ACDM
(A Cold Dark Matter, Springel et al. 2006). Dans ce modele, les fluctuations de la densité de la
matiére noire formées apres le Big Bang, se découpleraient de I’expansion de I’Univers en halos
de matiére noire froide (CDM)%. La matiére baryonique s’accumulerait alors au sein de ces halos
pour former les structures visibles de I'Univers. Dans ce dernier, I’énergie noire, notée A agit
comme une constante cosmologique qui expliquerait son expansion accélérée (Perlmutter et al.
1999). Un Univers “plat” est également prédit, avec une densité d’énergie attribuée a ’énergie
noire de 2y ~ 0.7. L’énergie restante serait composée de matiere noire (Qpy ~ 0.27) et de
matiére baryonique (Qp ~ 0.03).

Dans ce cadre, une galaxie telle que la nétre se serait formée de fagon hiérarchique, a partir
d’accrétions d’un nombre significatif de sous-structures de matieére noire (Peebles 1978; White
& Rees 1978). Les galaxies naines et les amas globulaires constitueraient alors les briques
primordiales de la Voie Lactée.

Bien que le ACDM soit en trés bon accord avec le fond cosmologique du WMAP ( Wilkinson
Microwave Anisotropy Probe, Spergel et al. 2007), ou le spectre d’énergie du Sloan Digital Sky
Survey (McDonald et al. 2005; Percival et al. 2010), il se heurte & des difficultés pour décrire les
observations a des échelles plus petites, typiquement de la taille de la Voie Lactée. Par exemple,
ce modele prédit que pour une galaxie a disque comme la noétre, des centaines de sous-structures
de matiere noire devraient persister (Klypin et al. 1999; Moore et al. 1999; Strigari et al. 2007).
Or, observationnellement, ces prédictions ne sont pas confirmées (Bullock et al. 2010). Un autre
exemple est que les accrétions tardives résultant de la formation hiérarchique, ne permettent pas
I'existence de disques galactiques agés et étendus comme celui de la Voie Lactée.

Ainsi, mieux comprendre comment une galaxie typique telle que la nétre s’est formée, peut
nous indiquer quelle est la physique manquante pour que le ACDM soit en meilleur accord avec
les observations.

2. Un amas globulaire est un ensemble compact d’étoiles de forme sphérique, contenant environ 10* — 108

étoiles dgées dans un volume de quelques parsecs.

3. kpc : kiloparsec, 1 parsec représente 3.26 années-lumiere.

4. Des modéles supposant de la matiére noire tiede ou chaude existent également (Brustein & Hadad 1999)
mais sont moins privilégiés actuellement & cause de la distribution en masse des petites structures observées.
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1.2 L’archéologie galactique

L’archéologie galactique consiste & rechercher dans des étoiles (constituants visibles principaux
des galaxies) les indices permettant de reconstruire les étapes de la formation et de I’évolution
de la Voie Lactée. En effet, grace a leurs longues durées de vie, les étoiles de faible masse
peuvent garder une trace de leur passé jusqu’a un redshift z=2 (~10 Gyr). L’information peut se
trouver dans leurs orbites, par conservation du moment angulaire, et/ou dans la composition
chimique de leurs atmospheéres, en reflétant 'abondance des différents éléments chimiques du
milieu interstellaire a partir duquel les étoiles se sont formées (Freeman & Bland-Hawthorn 2002).
Nous allons développer brievement dans ce qui suit ces deux points.

1.2.1 Marquage chimique des étoiles

Le marquage chimique (ou chemical tagging) des étoiles consiste a mesurer ’abondance
des divers éléments chimiques présents dans les atmospheres stellaires. Cette approche repose
sur le fait que chaque génération d’étoiles contribue & ’enrichissement en métaux® du milieu
interstellaire, en libérant pendant des événements de perte de masse stellaire (vents stellaires,
nébuleuse planétaire, éjecta d’explosions de supernovae) les nouveaux éléments formés. La
génération suivante d’étoiles va alors se former a partir de ce gaz enrichi, jusqu’a ce qu’il soit
entierement consommé par la galaxie. Afin de décrire dans les détails ce processus d’enrichissement,
il est nécessaire de connaitre la quantité de gaz qui est transformée en étoiles par unité de temps
(taux de formation stellaire, SFR), la distribution en masse des étoiles formées (fonction de masse
initiale, IMF), la quantité et la nature des métaux libérés en un temps donné dans le milieu
interstellaire (yields), ainsi que I’évolution du réservoir de gaz dans la galaxie (gaz entrant : infall,
gaz sortant : vents galactiques).

Le rapport de I’abondance des métaux par rapport a celle de ’hydrogene est appelé la
métallicité ® d’une étoile. Elle indique le taux de formation stellaire intégré dans le temps, pour
une population stellaire donnée. En pratique, cela signifie que des étoiles d’une population donnée
ayant des métallicités faibles, sont formées plus tot que des étoiles d’une métallicité plus élevée.
Afin d’avoir de fagon plus détaillée I'histoire de la formation stellaire, il faut faire appel a la
théorie de la nucléosynthese stellaire, établie pour la premiere fois par Burbidge et al. (1957), et
solidement confirmée depuis par de nombreuses études (voir notamment Wallerstein et al. 1997).

Nucléosyntheése stellaire La vie d’une étoile consiste en une lutte perpétuelle contre son
propre effondrement gravitationnel. Les étoiles naissent a la suite de I'effondrement d’un nuage de
gaz et de poussiére moléculaire constitué essentiellement d’hydrogene et d’hélium. La compression
du gaz augmentant sa température et sa pression, des réactions thermonucléaires vont s’amorcer
et contrebalancer I'effet de sa masse. La phase de sa vie pendant laquelle ’étoile transmute son
hydrogene en hélium est la séquence principale. Il s’agit de la période stable de son évolution, qui
représente également plus de 90% de sa durée de vie. Le temps passé sur la séquence principale
va dépendre de sa masse initiale, les étoiles les plus massives ayant des durées de vie plus courtes.

Lorsqu’il n’y a plus d’hydrogeéne en son centre, I’étoile quitte la séquence principale et passe
a la phase des sous-géantes. Son coeur se contracte, ce qui se traduit par une augmentation
de la température des couches périphériques. Ainsi, I’hydrogéne se remet en fusion dans une
coquille englobant le coeur d’hélium, et en méme temps, les couches externes de 1’étoile se

5. Les éléments chimiques plus lourds que ’hélium sont appelés les métaux.

6. Souvent, seule 'abondance du fer est mesurée, car les raies spectrales du fer sont les plus nombreuses dans
le visible. La notation [Fe/H] indique alors que cette abondance est exprimée par rapport a celle du Soleil dans
une échelle logarithmique (voir Chap. 4).



4 Chapitre 1. Introduction

dilatent. La contraction du coeur inerte d’hélium fait croitre la température & environ 2 x 108 K,
et démarre la fusion des noyaux d’hélium. Le coeur des étoiles évoluées s’enrichit alors en un
mélange de carbone (C) et d’oxygeéne (O). En fonction de la masse de I’étoile, deux chemins
évolutifs peuvent étre suivis. Pour les étoiles de faible masse, le coeur de C-O est supporté
contre 'effondrement gravitationnel par la pression des électrons dégénérés. Or, ceci n’est pas
le cas pour les étoiles les plus massives, pour lesquelles le coeur s’effondre jusqu’a ce que le
carbone commence a se transmuter. La masse limite entre les deux évolutions est estimée étre
aux alentours de 8 — 10 My 7.

Les étoiles massives vont passer le restant de leurs vies a amorcer par effondrement successif
de leurs coeurs la fusion du combustible disponible dans leurs centres. Ainsi, les éléments tels que
le carbone, le néon, I'oxygene, le silicium et le fer seront formés par nucléosynthese hydrostatique.
Le noyau de fer, tres stable, est le point d’arrivée de ces chaines de nucléosyntheses. Le transmuter
en un élément plus massif consomme de ’énergie, et de ce fait les réactions thermonucléaires
stellaires s’arrétent. Comme il n’y a plus de production d’énergie pour contrebalancer le poids de
I’étoile, les couches externes s’effondrent. Le coeur devient alors dégénéré et 1’étoile explose en
supernova de type II (SN II), libérant les éléments formé au cours de son évolution.

Par ailleurs, les étoiles de faible masse (M, < 8 Mg) possédant un coeur C-O dégénéré,
évoluent sur la branche asymptotique des géantes (AGB). A ce stade, Iétoile va traverser
une phase ponctuée d’instabilités appelées pulses thermiques. Peu a peu, les couches externes
sont expulsées dans le milieu interstellaire par les vents stellaires, ne laissant que le coeur,
principalement constitué de carbone et d’oxygene (les produits de la fusion hydrostatique de
I'hélium). L’étoile restante est appelée la naine blanche.

Une naine blanche dont la masse est inférieure a la masse limite de Chandrasekhar (~ 1.4 Mg)
ne produira quasiment plus d’éléments par nucléosynthese, sauf si elle acquiert de la masse. Ceci
est le cas d’une naine blanche se trouvant dans un systeéme binaire. En effet, sous certaines
conditions (notamment de séparation faible entre les deux étoiles) la naine blanche peut accréter
le gaz des couches externes de son compagnon. Lorsque la masse dépasse ~ 1.4 Mg, la pression
exercée par les électrons dégénérés ne peut plus lutter contre la gravité, et ’effondrement du
coeur va provoquer l'explosion d’une supernova de type Ia (SN Ia). L’onde de choc traversant les
couches de gaz va alors amorcer la nucléosynthese explosive et libérer dans le milieu interstellaire
les éléments ainsi formés. En particulier, la quantité libérée des éléments du pic du fer (ex :
chrome, nickel, cobalt, fer) est estimée étre trois fois supérieure a celle rejetée par les SN II
(Timmes et al. 1995; Iwamoto et al. 1999).

Enrichissement chimique galactique Les échelles de temps mises en jeu par les processus
de nucléosynthese sont du méme ordre de grandeur que les échelles de temps impliquées pour
I’assemblage des galaxies. De ce fait, nous avons en notre disposition une horloge cosmique
suffisamment précise afin de comprendre la formation des galaxies. La Fig. 1.1 que nous allons
étudier ci-dessous, résume les mécanismes connus a l’origine de I’enrichissement en éléments «
(oxygene, magnésium, silicium, soufre, calcium, titane) du milieu interstellaire d’un systéme isolé.

Le rapport [a/Fe] est souvent utilisé pour tracer les échelles de temps de formation stellaire
d’un systéme car il est sensible au rapport entre les taux de SN II et les SN Ia qui ont eu lieu
dans le passé. En effet, comme les masses stellaires concernées sont différentes (étoiles massives
pour les SN II contre masses intermédiaires pour les SN Ia), les échelles de temps ne seront pas
identiques non plus. Les modeles d’évolution chimique des galaxies semblent indiquer que les
SN II enrichissent trés rapidement le milieu interstellaires (en moins de ~ 107 ans), tandis que

7. Mg : Masse solaire, soit environ 2 x 10%° kg.
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FI1GURE 1.1 — Enrichissement en éléments o pour différentes régions de formation stellaire. La
courbe en tirets verts représente une région possédant une fonction de masse initiale (IMF)
dominée par des étoiles massives, produisant principalement des éléments «. La courbe bleue en
trait plein représente une région possédant une formation stellaire (SFR) plus importante que la
courbe en pointillés rouges, qui comporte également des vents galactiques expulsant le gaz du
milieu interstellaire (adaptée de Wyse & Gilmore 1993).

les SN Ia n’interviendraient qu’a partir de ~ 108 — 10° ans (Matteucci & Recchi 2001). Dés
que les SN Ta commencent & contribuer dans le milieu interstellaire, le rapport [« /Fe| diminue
inévitablement. La position du coude dans la Fig. 1.1 va dépendre du taux de formation stellaire
(voir par exemple, Schmidt 1959; Matteucci & Francois 1989; Wyse & Silk 1989) ainsi que de la
capacité du systéme a maintenir les gaz enrichis. En effet, si le systéme forme activement des
étoiles et si les gaz ne sont pas expulsés par les vents galactiques, alors le milieu interstellaire
s’enrichit rapidement, avant que les premieres SN Ia n’explosent. Le coude apparaitra alors a des
valeurs élevées de métallicité.

Enfin, la valeur a laquelle se situe le plateau dépend de la fonction de masse stellaire initiale
(IMF, Salpeter 1955; Scalo 1986; Kroupa et al. 1993). En effet, le taux de formation d’éléments
a dépend de la masse de I’étoile (Kobayashi et al. 2006). Ainsi, pour une IMF favorisant la
formation d’étoiles massives, alors le taux d’éléments « libérés va étre plus important et le plateau
va se déplacer vers les valeurs plus grandes (tracé en traits discontinus verts sur la Fig. 1.1).

Ainsi, le rapport [a/Fe| peut étre utilisé afin de distinguer un groupe d’étoiles ayant une
origine commune. La Fig. 1.2 provenant de Tolstoy et al. (2009), montre que les galaxies naines
orbitant autour de la Voie Lactée ont leurs propres signatures chimiques, permettant de les
identifier. En particulier, nous remarquerons que les valeurs de [o/Fe] a une métallicité donnée
sont plus faibles que celles des étoiles de notre Galaxie (pour [Fe/H] 2 —2 dex).

1.2.2 Cinématique des étoiles dans la Galaxie

Dans le modele hiérarchique du ACDM, les galaxies se forment par une succession d’accrétions
de systemes de tailles plus petites. Lorsqu’un satellite est capturé par le potentiel gravitationnel
galactique, les fortes forces de marées qu’il va subir vont le disloquer le long de son orbite. En
particulier, a chaque passage péricentrique, le satellite va déposer des débris sur des orbites plus
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FIGURE 1.2 — Rapport de deux éléments « (haut : magnésium, bas : calcium) pour quatre galaxies
naines (points colorés) et pour la Voie Lactée (carrés gris) (Source : Tolstoy et al. 2009).

basses, formant ainsi des courants d’étoiles. L’extension spatiale de ces courants va dépendre du
rapport des masses des deux galaxies, et dans certains cas, ils peuvent étre enroulés plusieurs
fois autour de la galaxie hote. Ils peuvent méme se circulariser lorsque ’accrétion se fait avec un
angle d’inclinaison inférieur & ~ 30° (Penarrubia et al. 2002). Depuis la premiere détection d’une
galaxie naine satellite en train d’étre accrétée par la Voie Lactée (la galaxie naine du Sagittaire,
Ibata, Gilmore, & Irwin 1994) une multitude de sous-structures ont été découvertes dans les
parties les plus externes de la Galaxie que nous appelons le halo (voir la Fig. 1.3 ainsi que la
revue de Klement 2010). Celles-ci ont donc montré qu’au moins une partie de la Voie Lactée a
été formée hiérarchiquement.

Par ailleurs, Helmi & White (1999) ont montré que les étoiles provenant d’un satellite
totalement disloqué par la Voie Lactée, pouvaient néanmoins étre identifiées dans 1’espace
des vitesses, et en particulier en étudiant leurs moments angulaires. En effet, d’apres leurs
simulations numériques, 10 Gyr apres 'accrétion les étoiles d’origine commune se retrouvent
dispersées de facon quasi-homogene dans le halo galactique, mais continuent a avoir des
propriétés cinématiques identiques. Ainsi, en étudiant uniquement la cinématique de quelques
centaines d’étoiles de faible métallicité, Helmi et al. (1999) ont détecté deux courants d’étoiles
issus d’'un méme progéniteur accrété il y a 6 a 9 Gyr (Kepley et al. 2007). Plus récemment, Sales
et al. (2009) puis Di Matteo et al. (2011) ont montré que I’excentricité des orbites des étoiles
accrétées pouvaient également contenir des informations contraignant ’histoire de la Galaxie.

Notons cependant, que la détermination des orbites des étoiles reste une tache difficile. En
effet, des mesures précises des vitesses radiales, des mouvements propres et des distances sont
nécessaires. De plus, il est important de remarquer que l'accrétion de galaxies satellites n’est
pas le seul processus a l'origine de groupes d’étoiles possédant des caractéristiques cinématiques
communes. En effet, les perturbations dynamiques provoquées par les bras spiraux et la barre de
la Voie Lactée (voir Sect. 1.3) peuvent aussi créer dans le voisinage solaire de tels groupes (Eggen
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FIGURE 1.3 — Cette image obtenue par le relevé photométrique Sloan Digital Sky Survey est
appelée le “Champ des courants” ( "Field of streams”). La densité des étoiles du halo y est
représentée, avec un code de couleur associé a la distance des cibles (plus proche en bleu et plus
lointain en rouge). Les courants d’étoiles qui traversent I'image sont issus de galaxies satellites
disloquées par la Voie Lactée. Les cercles indiquent la position des amas globulaires et des galaxies
naines découverts par le SDSS (Source : V. Belokurov et Sloan Digital Sky Survey).

1996, 1998; Antoja et al. 2009), comme par exemple le courant d’Hercule (Dehnen 2000; Famaey
et al. 2005; Bensby et al. 2007a). Ainsi, pour pouvoir distinguer entre une population accrétée et
des étoiles formées in situ, une détermination précise de leurs orbites, combinée d’une mesure
de leurs compositions chimiques sont nécessaires (Helmi et al. 2006b). Comme nous allons le
voir dans le chapitre suivant, la mission Gaia de I’Agence Spatiale Européenne (Perryman et al.
2001), nous fournira de telles informations avec une précision inégalée.

1.3 Connaissances actuelles des structures de la Galaxie

Dans les sections précédentes nous avons vu comment les galaxies se formaient dans le cadre
du ACDM, et quels étaient les outils utilisés par I'archéologie galactique afin de comprendre
Porigine de la formation de la Voie Lactée. Dans cette section, nous allons définir les structures
galactiques telles qu’elles sont connues actuellement.

Les bases de la conception actuelle des structures de la Voie Lactée ont été apportées en 1944.
Au cours de la seconde guerre mondiale, Walter Baade (1944) réussit a résoudre, pour la premiére
fois, les étoiles les plus brillantes de la galaxie d’Andromede. Baade trouve alors que ces étoiles
sont des géantes rouges similaires a celles des amas globulaires de la Voie Lactée, contrairement
aux étoiles bleues les plus brillantes qui sont les plus proches du Soleil. II en conclut que les
galaxies seraient principalement composées de deux populations stellaires : la “Population 1”
analogue aux étoiles du voisinage solaire, et la “Population II” assimilable aux étoiles des amas
globulaires.

Pres de quinze années plus tard, pendant la conférence du Vatican en 1957, la définition de
ces deux populations stellaires a été précisée, basée sur les nombreuses mesures supplémentaires
qui avaient eu lieu depuis les observations de Baade en 1944. Les études des positions, des
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Centre galactique

(a) (b) (Source : NASA /JPL-Caltech)

FIGURE 1.4 — Vue schématique de la Voie Lactée : (a) de profil et (b) par le pdle. Les principales
structures et la position du Soleil y sont indiquées.

vitesses et des compositions chimiques des étoiles ont montré que la couleur n’était pas le seul
facteur discriminant des deux populations stellaires. Ainsi, les parameétres suivants étaient
également a prendre en compte :

— L’orbite, obtenue a partir des vitesses des étoiles. La Population I serait composée d’étoiles
avec des orbites quasi-circulaires, contrairement a la Population II dont les mouvements
des étoiles seraient fortement excentriques et/ou inclinées. De plus, la notion de dispersion
de vitesse des populations a été abordée, la Population I ayant une dispersion de vitesse
radiale plus faible comparée & celle de la Population II. Notons que depuis la notion de
dispersion des vitesses a été généralisée a trois dimensions, et nous parlons dans ce cas
d’ellipsoide des vitesses des populations.

— La structure : & partir des observations des galaxies extérieures, il a été montré que la
Population I était confinée dans un disque, tandis que la Population II formait un sphéroide.

— La composition chimique : les mesures spectroscopiques ont montré que les étoiles de la
Population I étaient riches en métaux, contrairement aux étoiles de la Population II qui en
étaient déficientes.

— L’age : la Population I était composée d’étoiles plus jeunes que 6 Gyr, contrairement a la
Population II qui ne comportait que des étoiles agées.

La découverte de sous-structures ne correspondant pas aux Populations I et II a fait évoluer
nos connaissances sur la structure de la Galaxie. La vision actuelle que nous avons de la Voie
Lactée est schématisée sur la Fig. 1.4. Il s’agit d’une galaxie spirale avec barre centrale (de type
SBbc dans la classification de Hubble). Elle comporterait prés de 2 x 1010 étoiles, réparties en

trois sous-structures principales : le bulbe, le disque (disque mince et disque épais), et le halo.
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Le halo galactique : Appelé encore sphéroide & cause de sa morphologie, il posséde un rayon
7 ~ 100 kpc (Sirko et al. 2004) et une masse stellaire de 'ordre de 10° M, (Carney et al. 1990).
Il est plongé dans un halo de matiére noire d’environ 10'? M. Les étoiles qui composent le
halo galactique sont principalement dgées (13 milliards d’années), d’orbites trés excentriques
et possédent une vitesse de rotation quasi-nulle autour du centre de la Galaxie (i.e. moment
angulaire nul).

Les travaux de Bell et al. (2008) ont montré qu'un halo possédant une densité de luminosité
homogene ne pouvait pas étre a l'origine de la luminosité totale observée. Ainsi, pres 40% de la
luminosité du halo serait due a des sous-structures. Les courants d’étoiles détectés par exemple
par Ibata et al. (1994); Odenkirchen et al. (2001); Belokurov et al. (2006); Chou et al. (2007)
semblent indiquer qu’une partie de ces sous-structures seraient des débris de galaxies satellites
accrétées, en accord avec les prédictions du ACDM (voir également les revues de Helmi 2008;
Klement 2010).

La distribution en métallicité des étoiles du halo est tres étendue, avec un pic a des valeurs
bien au-dessous de la valeur solaire : la partie interne du halo aurait une métallicité moyenne de
—1.6 dex, alors que les régions externes auraient plutot [Fe/H]~-2.2 dex (Carollo et al. 2007, 2010).
Notons que dans le voisinage solaire, des étoiles du halo sont observées jusqu’a des métallicités
de [Fe/H] = —5.4 dex® (Christlieb et al. 2002; Frebel et al. 2005; Beers & Christlieb 2005).

Selon les travaux récents de Carollo et al. (2007, 2010) basés sur des données du Sloan Digital
Sky Survey (SDSS, York et al. 2000), le halo galactique se décomposerait lui méme en halo interne
et externe. Le premier aurait une métallicité plus élevée que le second, et serait formé, en partie,
in situ, comme suggéré initialement par Eggen, Lynden-Bell, & Sandage (1962) (voir Sect. 1.5).
Cependant, ces découvertes sont actuellement controversées par Schonrich et al. (2011) suite a
des suspicions de biais observationnels et d’erreurs de calcul (mais voir aussi la réponse de Beers
et al. 2011, au point de vue de Schonrich et al.).

Le bulbe : 1l s’agit de la partie centrale de la Galaxie, dominant jusqu’a 3 kpc de son centre
(Bissantz & Gerhard 2002). Son observation est difficile, d’'une part parce que les étoiles sont
distantes, mais surtout parce que les lignes de visées en direction du bulbe sont treés affectées par
extinction interstellaire. Sa masse totale est estimée a 1.6 x 10!° M, (Gerhard 2006). Le bulbe
comporte des étoiles relativement dgées, d’un Age moyen estimé & ~ (1042.5) x 10? années (Zoccali
et al. 2003). Ces étoiles balayent des métallicités comprises entre —0.8 < [Fe/H] < 0.3 dex,
avec une moyenne située a [Fe/H]=-0.2 dex (Zoccali et al. 2008). De plus, leurs abondances en
éléments « est élevée ([a/Fe]~ 0.4, Lecureur et al. 2007; Gonzalez et al. 2011), suggérant une
formation rapide du bulbe, en ~1 Gyr (Minniti & Zoccali 2008). Enfin, la dispersion de vitesses
des étoiles du bulbe est également élevée (~ 120 km s1), et est similaire & celle des étoiles du
halo (Ibata & Gilmore 1995; Howard et al. 2008, 2009).

L’existence d’une barre centrale semble étre confirmée photométriquement (Babusiaux &
Gilmore 2005; Nishiyama et al. 2005), cinématiquement (Howard et al. 2009) et spectroscopi-
quement (Babusiaux et al. 2010; Hill et al. 2011). Celle-ci serait orientée de ~ 25° par rapport
a la ligne de visée (Rattenbury et al. 2007). En particulier, Hill et al. (2011) ont montré que
les étoiles de la barre centrale étaient plus riches en métaux que le reste des étoiles du bulbe,
suggérant deux modes de formation différents pour ces deux composantes.

Le disque : Avec une masse de 6 x 10!°M, (Sofue, Honma, & Omodaka 2009), le disque est la
composante stellaire la plus importante de la Galaxie. Il est généralement décomposé en disque

8. Une métallicité [Fe/H]= —5.4 dex correspond & une abondance du fer 250 000 fois plus faible que dans le
Soleil.
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mince et disque épais, comme suggéré pour la premiere fois par Gilmore & Reid (1983).

Le disque mince définit le plan galactique et comporte le Soleil & 8 kpc de son centre (voir
Fig. 1.4 et Reid 1993), ainsi que la majeure partie du gaz de la Voie Lactée. Les étoiles qui
le composent sont de Population I, c’est-a-dire jeunes (de quelques millions a 10 milliards
d’années), de métallicité variant entre —1 < [M/H] < 0.4 dex , et dont le pic a une valeur solaire
(IM/H]~ 0 dex, Haywood 2002; Nordstrom et al. 2004; Ivezié¢ et al. 2008; Casagrande et al. 2011).
La formation des étoiles a lieu principalement au sein des bras spiraux (voir Fig. 1.4Db).

La vitesse du Local Standard of Rest (LSR) est définie comme la vitesse circulaire des étoiles
du disque mince & la distance® du Soleil (& 8 kpc du centre). Elle vaut Visg =~ 220 km s7!
(Kerr & Lynden-Bell 1986). En réalité, suite aux interactions avec les bras spiraux et les nuages
moléculaires géants, les étoiles sont sur des orbites perturbées, et augmentent leur dispersion de
vitesse verticale (Wielen 1977; Sellwood & Binney 2002; Nordstrom et al. 2004; Aumer & Binney
2009). De ce fait, leurs orbites sont quasi-circulaires (eccentricité ¢ < 0.1) et possedent également
un retard par rapport au LSR (appelé lag) de 'ordre de ~10-15 km s~! (Robin et al. 2003). Ce
lag sera d’autant plus important que I’age de 1’étoile du disque mince sera élevé. Enfin, le disque
mince posséde une échelle de hauteur '° d’environ 300 pc, principalement due & I'augmentation de
la dispersion verticale des vitesses des étoiles avec le temps. Son échelle de longueur est d’environ
3 kpc (voir par exemple : Ojha 2001; Jurié et al. 2008).

Dans la section suivante, nous allons développer les propriétés du disque épais, dont 1’étude
est un des buts de ce mémoire de these.

1.4 Le disque épais : une structure clé pour la compréhension
de I’histoire de la Voie Lactée

Bien que suspectée depuis la fin des années 1970 par les travaux menés par Burstein (1979);
Tsikoudi (1979) et van der Kruit & Searle (1981) sur des galaxies extérieures (voir par exemple la
Fig. 1.5), 'existence du disque épais de la Voie Lactée n’a été établie qu’en 1983 par Gilmore &
Reid. En effectuant un comptage d’étoiles en direction du poéle sud galactique, Gilmore & Reid
ont montré qu’il existait une surabondance d’étoiles loin du plan de la Galaxie. Cet exces ne
pouvait étre correctement ajusté qu’en rajoutant une deuxieme population : le disque épais.

La nature du disque épais demeure encore incertaine et la compréhension de son origine reste
un des défis majeurs de 'astrophysique actuelle. En effet, la présence de cette structure semble
étre intrinseque aux galaxies spirales (de Grijs & van der Kruit 1996; Dalcanton & Bernstein
2002; Mould 2005; Seth et al. 2005; Yoachim & Dalcanton 2006, 2008; Collins et al. 2011). De
plus, comme nous allons le voir dans la section suivante, les scénarios proposés pour expliquer la
formation du disque épais de la Voie Lactée sont directement liés aux processus fondamentaux
ayant formé notre Galaxie.

L’archéologie galactique du disque épais nécessite d’obtenir les parametres orbitaux des étoiles
ainsi que la composition chimique de leurs atmosphéres. Néanmoins, une mesure directe de leur
distribution spatiale requiert des estimations précises des distances, ce qui est une étape délicate.
En effet, dans le cas ou les parallaxes ne sont pas disponibles, la détermination des distances
implique une mesure rigoureuse des parametres atmosphériques stellaires (température effective,

9. Voir McMillan & Binney (2010) pour une discussion quant a I'exactitude de la distance du Soleil au centre
de la Galaxie et de la vitesse Visr.

10. L’échelle de hauteur (de longueur) est définie comme la distance verticale Z (radiale R) pour laquelle la

densité d’une population a diminué d’un facteur 1/e & 0.37 par rapport & la densité & Z=0 (R=0), voir Chap. 8.7.
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(a) (b)

FIGURE 1.5 — La galaxie NGC 4762 (Source : Freeman & Bland-Hawthorn 2002). (a) : Le disque
mince et le bulbe (au centre) sont identifiables. (b) : En sondant des magnitudes plus profondes,
I'image de la méme galaxie met en évidence l'existence d’un disque épais. Les fleches représentent
la hauteur & partir de laquelle le disque épais devient plus brillant que le disque mince (Tsikoudi

1979).

gravité de surface, métallicité). Ainsi, la plupart des relevés spectroscopiques du disque épais se
sont limités soit & une étude dans le voisinage solaire (dans un rayon de 500 pc) soit & une étude
comportant peu de cibles. Par ailleurs, les sondages photométriques tels que le SDSS (York et al.
2000), explorent des volumes plus importants et contiennent des milliers d’étoiles (Juri¢ et al.
2008), mais souffrent d’'un manque de précision sur les parametres obtenus.

Ces difficultés impliquent que les résultats trouvés dans la littérature concernant le disque
épais présentent une large dispersion (voir Table 1.1). Les différences vont varier en fonction du
mode d’observations et de la fagon avec laquelle les cibles ont été sélectionnées. Néanmoins, les
relevés déja menés jusqu’a présent semblent indiquer que :

— Le disque épais comporte des étoiles agées entre 9 et 12 Gyr (Edvardsson et al. 1993;
Freeman & Bland-Hawthorn 2002; Nordstrom et al. 2004; Bensby et al. 2005; Reddy et al.
2006; Bensby et al. 2007b; Fuhrmann 2008)

— La métallicité moyenne du disque épais est intermédiaire a celle du halo et du disque
mince, avec [M/H]~ —0.5 dex (voir Table 1.1). Néanmoins, les études spectroscopiques
dans le voisinage solaire ont montré le disque épais pouvait comporter des étoiles avec
—2 < [M/H] < 0 dex (Bensby et al. 2007b; Reddy & Lambert 2008)

— Pour une métallicité donnée, les étoiles du disque épais ont un rapport [a/Fe] plus élevé
que celles du disque mince (Edvardsson et al. 1993; Bensby et al. 2005; Reddy et al. 2006;
Fuhrmann 2008; Navarro et al. 2011; Ruchti et al. 2011), suggérant ainsi une formation
plus rapide des étoiles du disque épais.

— Cinématiquement, les étoiles du disque épais ont des vitesses de rotation orbitale autour du
centre galactique qui sont plus faibles que celles du disque mince, et avec des dispersions
de vitesses qui sont approximativement deux fois plus importantes. Le retard par rapport
au LSR (lag) qui est mesuré vaut entre 30 et 90 km s~!  (Freeman 1987; Edvardsson et al.
1993; Chiba & Beers 2000; Nordstrom et al. 2004; Alcobé & Cubarsi 2005; Vallenari et al.
2006; Girard et al. 2006; Veltz et al. 2008).
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— L’échelle de hauteur hy du disque épais est d’environ 1000 pc (voir Table 1.1), soit trois
fois plus grande que celle du disque mince. Néanmoins, la dispersion des valeurs trouvées
dans la littérature est importante, variant de 510 pc (Carollo et al. 2010) a ~1500 pc (Reid
& Majewski 1993).

— L’échelle de longueur hr vaut approximativement 3.5 kpc (voir Table 1.1), et elle est du
méme ordre de grandeur que celle du disque mince. Nous pouvons remarquer & partir de la
Table 1.1, qu’une fois de plus les valeurs trouvées dans la littérature montrent une grande
dispersion, variant de ~ 2.5 kpc (Vallenari et al. 2006; Carollo et al. 2010) a ~4.5 kpc
(Chiba & Beers 2000). Notons également ’étude récente de Bensby et al. (2011) qui estime
hr ~ 2 kpc, environ deux fois plus petit que 1’échelle de longueur du disque mince qu’ils
mesurent (voir Chap. 8.7).

— La densité, pg, d’étoiles du disque épais dans le voisinage solaire est faible, de 'ordre de
5-10%. Les valeurs les plus petites trouvées dans la littérature correspondent généralement
aux échelles de hauteurs les plus grandes, et inversement (Arnadottir et al. 2009).

La structure verticale du disque épais est encore moins bien contrainte que les parametres
mentionnés ci-dessus. En effet, son étude est difficile de part le fait que de larges échantillons
d’étoiles sont nécessaires (plusieurs centaines de cibles), sondant des distances au-dessus du plan
équivalentes a trois ou quatre fois I’échelle de hauteur du disque épais.

Ainsi, les recherches menées ont montré des résultats souvent contradictoires concernant
Pexistence de gradients verticaux dans le disque épais. Plus précisément, Ojha et al. (1994);
Robin et al. (1996); Soubiran et al. (2003) et Vallenari et al. (2006) ne détectent aucun gradient
vertical du lag, tandis que des valeurs variant de —18 & 30 km s~! kpc™! ont été mesurées par
Chiba & Beers (2000); Allende Prieto et al. (2006); Girard et al. (2006); Ivezi¢ et al. (2008) et
Lee et al. (2011).

La méme incertitude concerne les gradients verticaux en métallicité : aucune tendance n’est
trouvée chez Gilmore & Wyse (1985); Carney et al. (1989); Reid & Majewski (1993); Gilmore
et al. (1995); Robin et al. (1996); Chiba & Beers (2000), mais des valeurs allant jusqu’a —0.1 ou
—0.2 dex kpe™! ont été mesurées chez Buser et al. (1998); Tvezi¢ et al. (2008); Katz et al. (2011);
Ruchti et al. (2011) et Lee et al. (2011).

1.5 Modeles de formation du disque épais

Le premier modeéle a avoir été mis en place pour expliquer la formation de la Voie Lactée et
les propriétés des Populations I et II, a été proposé par Eggen, Lynden-Bell, & Sandage (1962).
Dans ce scénario, les galaxies se forment a partir de 'effondrement d’un nuage primitif de gaz
possédant une métallicité primordiale, et une vitesse de rotation non nulle. Les premieres étoiles
formées seraient donc pauvres en métaux et conserveraient les propriétés cinématiques du gaz au
moment de la formation ''. Avec la contraction du gaz, la vitesse de rotation du nuage deviendrait
plus importante par conservation du moment angulaire et se concentrerait en un disque mince.
Parallelement, sa métallicité augmenterait, suite aux explosions des supernovae des générations
successives d’étoiles. D’apres Eggen, Lynden-Bell, & Sandage (1962), 'effondrement du nuage
protogalactique aurait dii se produire rapidement, excluant de ce fait des gradients verticaux de

11. Par analogie aux Populations I et II, la Population III a été définie comme la premiére génération d’étoiles
dans ’Univers, ne possédant pas ou tres peu de métaux.
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TABLE 1.1 — Liste non exhaustive des parametres mesurés pour le disque épais

Référence hr hz Po Wag [M/H]
(kpe)  (pc) (km s~ )  (dex)
Gilmore & Reid (1983) 1350 2% - -
Reid & Majewski (1993) - 1500 2% - -
Soubiran (1994) - 700 6% —52 —
Robin et al. (1996) 28 760  5.6% - 0.7
Spagna et al. (1996) - 1137 4% —81
Buser et al. (1999) 3.0 910 6% - —0.63
Chiba & Beers (2000) 4.5 - - —20 —0.65
Ojha (2001) 37 860 3.5% - -
Soubiran et al. (2003) - - 15% —51 —0.48
Alcobé & Cubarsi (2005) - - - —51 -
Vallenari et al. (2006) 2.5 900 — —42 —
Allende Prieto et al. (2006) - - - —44 —0.70
Girard et al. (2006) ~ 783 8% 91 -
Robin et al. (2007) - 1200 1.15 % - -
Jurié et al. (2008) 36 900  12% - -
Fuhrmann (2008) - - 20% - -
Veltz et al. (2008) - 1048 - —33 -
Carollo et al. (2010) 2.2 510 - —38 -
de Jong et al. (2010) 41 70 15% - -
Lee et al. (2011) - - - —40 —0.6
Kordopatis et al. (2011b) 3.4 694 <18% —53 —0.45

Notes. hp et hy désignent les échelles de longueur et de hauteur du disque épais. Le terme pg (4¢ colonne)
est égal a la proportion des étoiles du disque épais par rapport au disque mince dans le voisinage solaire.
Viag représente le retard des étoiles par rapport au LSR, et [M/H] est la métallicité moyenne des étoiles
dans le disque épais. Lorsque des études supposaient des gradients verticaux dans leur disque épais, la
valeur moyenne des parameétres a été prise. La valeur Vi, de Kordopatis et al. (2011b) a été calculée en

coordonnées cylindriques (voir Chap. 8).
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métallicité.

En 1978, Searle & Zinn ont découvert que les métallicités moyennes des amas globulaires
présentaient de larges différences, et donc qu’ils ne pouvaient pas avoir été formés a partir du
méme nuage protogalactique. Ainsi, Searle & Zinn (1978) ont proposé que le halo était formé a
partir de plusieurs nuages fragmentés, chacun ayant suivi un enrichissement différent en métaux.
Cette approche rappelle ainsi la formation hiérarchique des galaxies.

La découverte du disque épais de la Voie Lactée en 1983, a obligé les théoriciens a inclure un
processus ou un épisode supplémentaire dans I’histoire de la formation de la Galaxie. De nos
jours, les modeles les plus répandus pour la formation du disque épais sont :

Formation par accrétion directe d’une galaxie satellite Selon cette hypothese le disque
épais se forme par l'accrétion d’'un satellite déposant ses étoiles sur des orbites coplanaires
(Abadi et al. 2003). Un tel scénario suppose donc que les étoiles du disque épais sont d’origine
extragalactique. Ainsi, la cinématique et la métallicité du disque épais devraient dépendre
uniquement de l'inclinaison de 'accrétion et de la métallicité du satellite, et étre indépendantes
des valeurs trouvées pour le disque mince. La découverte dans des galaxies extérieures de disques
épais possédant un mouvement de rotation rétrograde (Yoachim & Dalcanton 2008) semble
privilégier ce mécanisme. Cependant, la métallicité observée du disque épais de la Voie Lactée
(IM/H] ~ —0.5 dex, voir Table 1.1), impose des contraintes sur la masse de la galaxie satellite
accrétée. En effet, pour pouvoir s’enrichir a ce niveau en pres de 2-3 Gyr, il aurait fallu que
le systéeme accrété soit plus massif que le grand nuage de Magellan (Wyse 2008). La survie du
disque mince préexistant a une telle accrétion serait alors compromise (Purcell et al. 2009).

Formation par accrétion d’un satellite riche en gaz Ce scénario rejoint en partie les
modeles de Eggen, Lynden-Bell, & Sandage (1962) et Searle & Zinn (1978). Contrairement au
modele de Abadi et al. (2003) ou le satellite dépose ses étoiles déja formées, ici le satellite dépose
son gaz. Les étoiles du disque épais se forment alors in situ suite a I'effondrement progressif du
gaz accrété (Brook et al. 2004, 2005, 2007).

Formation par chauffage dynamique du disque mince Ce modele suppose l'accrétion
d’un satellite de masse relativement faible afin de ne pas détruire le disque mince préexistant,
mais suffisamment massif pour pouvoir le réchauffer dynamiquement, par transfert d’énergie
et de moments. Les valeurs communément admises pour la masse du satellite sont 10 & 20%
celle du disque préexistant (Quinn et al. 1993; Villalobos & Helmi 2008; Kazantzidis et al. 2008).
Dans ce scénario, la majorité des étoiles du disque épais se sont formées in situ, et le pourcentage
d’étoiles accrétées est faible. Cependant, en fonction des conditions initiales d’accrétions, des
sous-structures devraient étre encore visibles (Sales et al. 2009; Di Matteo et al. 2011). La
détection par Gilmore et al. (2002), puis par Wyse et al. (2006), d’une population d’étoiles
possédant une cinématique intermédiaire entre le disque épais et le halo semblerait privilégier un
tel scénario.

Comme le montre la Fig. 1.6, I'inclinaison avec laquelle les accrétions se produisent va modifier
la morphologie finale du disque épais. Ainsi, des échelles de hauteur et de longueur différentes,
combinées a des gradients verticaux plus ou moins importants sont attendus en fonction 'angle
d’impact du systeme (Villalobos & Helmi 2008; Di Matteo et al. 2011; Qu et al. 2011).

Enfin, notons que ce scénario provoque généralement un gauchissement (warp) du disque
mince, aux régions externes. En effet, les parties les moins denses de la Galaxie ayant une
force de rappel plus faible, seront perturbées gravitationnellement par le passage du satellite et
donc, réchauffées d’avantage. Le gauchissement du disque stellaire a peut étre été détecté tout
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FI1GURE 1.6 — Effet du changement de ’angle d’inclinaison de la fusion mineure sur la structure
finale du disque épais. Les figures du haut représentent des fusions progrades et les figures du
bas des fusions rétrogrades (Source : Villalobos & Helmi 2008).

récemment par Mateu et al. (2011, en préparation), en analysant des étoiles étoiles RR Lyrae
sondant des rayons galactocentriques R ~ 20 kpc.

Formation par des mécanismes internes Cette catégorie de scénarios ne fait pas appel a
des processus externes pour former le disque épais. Ce dernier serait donc de nature identique au
disque mince.

Bournaud et al. (2009) proposent que le disque épais se serait formé t6t et rapidement dans
I'histoire de la Galaxie (en moins de 10? années), suite & la dispersion d’étoiles et de gaz par les
inhomogenéités présentes dans le disque mince initial. Le disque épais alors formé posséderait
une échelle de hauteur constante en fonction du rayon, contrairement aux scénarios de fusions
mineures qui provoquent un gauchissement. Cette hypothese semble étre validée par I'observation
des disques épais de galaxies dans le Hubble Ultra Deep Field, a haut redshift, par Elmegreen &
Elmegreen (2006).

Une autre approche fait appel au principe de mélange radial du disque mince (Sellwood
& Binney 2002; Haywood 2008; Roskar et al. 2008; Schonrich & Binney 2009a,b; Minchev &
Famaey 2010; Loebman et al. 2011). Le processus de migration implique que des étoiles qui se
sont formées a des rayons galactiques lointains du rayon orbital du Soleil, peuvent se retrouver
dans le voisinage solaire suite & principalement deux processus : des résonances de corotation
avec les bras spiraux (processus de churning) et des diffusions des orbites, par exemple par des
nuages moléculaires géants (processus de blurring, ou brouillage). D’une part, le blurring permet
de conserver le méme moment angulaire, tout en changeant I'excentricité des étoiles. D’autre
part, le churning provoque un changement du moment angulaire des étoiles tout en gardant des
orbites circulaires. L’absence de relation dge-métallicité dans le disque mince du voisinage solaire
(Haywood 2002; Nordstrom et al. 2004; Bensby et al. 2007b; Casagrande et al. 2011) semble
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confirmer l’existence, du moins partielle de tels phénoménes dans la Voie Lactée. Ainsi, dans
ce scénario, le disque épais de la Voie Lactée ne serait formé que d’étoiles du disque mince qui
auraient eu des orbites perturbées par ces deux processus.

Notons que ce modele arrive a expliquer I’abondance en éléments « des étoiles du “disque
épais” par une migration des étoiles provenant du bulbe galactique (Schonrich & Binney 2009b).
En effet, comme nous I’avons vu dans la Sect. 1.3, le bulbe contient (entres autres) des étoiles
enrichies en éléments o et dont la métallicité peut correspondre a celle du disque épais. De plus,
la dispersion de vitesses des étoiles est plus élevée dans le bulbe comparée a celle du disque
mince. Ainsi, une migration des étoiles du bulbe vers les régions externes de la Galaxie, ou le
potentiel gravitationnel est plus faible, leur permettrait également d’atteindre des distances plus
importantes au-dessus du plan, du méme ordre de grandeur que ’échelle de hauteur du disque
épais.

1.6 Les grands relevés spectroscopiques

Afin de pouvoir distinguer parmi les différents scénarios de formation du disque épais (ou des
autres structures de la Voie Lactée en général), il est tout d’abord nécessaire d’avoir un échantillon
d’étoiles statistiquement significatif, représentant au minimum plusieurs centaines de cibles. Cette
condition permettra ainsi de minimiser les effets de biais de sélection des étoiles. De plus, des
données de qualité suffisamment élevée sont également nécessaires afin de pouvoir effectuer
des travaux d’archéologie galactique. En effet, si la parallaxe des cibles n’est pas disponible,
I'obtention des distances requiert une bonne détermination des parametres atmosphériques
des étoiles. Indépendamment des distances, des précisions de 0.2 dex sur les métallicités sont
également nécessaires afin de pouvoir séparer les principales populations galactiques.

L’avénement de la spectroscopie multifibre (MOS) telle que FLAMES-GIRAFFE (Pasquini
et al. 2002, voir Chap. 3.1.3), ainsi que des grands télescopes comme le VLT (Very Large
Telescope) ou le AAT (Anglo-Australian Telescope), ont permis durant ces dix derniéres années
de réaliser des progres significatifs dans le domaine du nombre de cibles observées et de la
qualité des spectres obtenus (résolution spectrale et/ou rapport signal sur bruit). En effet, la
combinaison de tels instruments permet d’obtenir plusieurs centaines de spectres d’étoiles de
faible magnitude en quelques heures d’exposition uniquement. A titre d’exemple, et afin d'illustrer
la croissance exponentielle des données disponibles, notons qu’en 2001 prés de 4 x 10% spectres
étaient disponibles sur la base de données CDS 2. En 2011 ce nombre a atteint pres de 106 et
d’ici 2021, il est prévu d’avoir plusieurs centaines de millions de spectres.

Parmi les grands projets effectuant des relevés d’étoiles ayant pour but I’archéologie
galactique (voir Table 1.2), citons :

— RAVE (Radial Velocity Experiment, Steinmetz et al. 2006; Zwitter et al. 2008; Siebert
et al. 2011) : Il s’agit d’un relevé dont le but est de mesurer les vitesses radiales, métallicités
et abondances de pres d’un million d’étoiles du ciel austral, en utilisant le UK Schmidt
Telescope de 1.2m de 'observatoire Anglo-Australien (AAO). Le troisieme data release,
publié en juin 2011 contient les vitesses radiales de 77 461 étoiles, ainsi que les parametres
atmosphériques de 39 833 d’entre elles.

— SEGUE (Sloan Extension for Galactic Understanding and Exploration, Yanny et al. 2009),
et son extension SEGUE-2 (Rockosi et al. 2009) ont eu comme but d’observer, a eux

12. http://cds.u-strasbg.fr/
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TABLE 1.2 — Principaux sondages spectroscopiques stellaires

Projet MOS X (nm) R=\/AX Télescope N cibles mag. limite
RAVE 150  841-880 7 500 1.2m UK Schmidt 10° 9<I<12
SEGUE & SEGUE-2 640  385-920 2 000 2.5 APO 24x10°  14<g<20
LAMOST 4000  370-900 2 000 4m Xinglong Schmidt 2.5 x 10° 17 < g <20
HERMES™ 400 375-950 28 000 3.9m AAT 1.2 x 10° V< 15
Gaia-ESO 130 8m UT2, VLT 10° 14.5 <V< 19.5
AMOST® 1500  420-900 3 000 - 5 000 VLT > 7 x 108
Gaia® - 847-874 7 000 - 11 500 spatial 108 V<17
APOGEE 300 1600 20 000 2.5 APO 10° H <13

Notes. Les colonnes représentent le nom du projet, le nombre de cibles observables par exposition, le
domaine de longueurs d’onde pour lequelles les spectres sont obtenus, la résolution spectrale, le télescope
utilisé, le nombre total de cibles observées en fin de mission et les magnitudes limites d’observation.
(1) - HERMES va commencer les observations courant 2013. (2) : 4AMOST n’est pour l'instant qu’un
projet dont la possible réalisation ne pourra commencer qu’en 2013. (3) : La magnitude limite V=17
pour Gaia concerne les cibles qui seront observées spectroscopiquement.

deux, plus de 350 000 étoiles, a une résolution R ~ 2 000.

— APOGEE (Apache Point Observatory Galactic Evolution FExperiment, Schiavon
& Majewski 2010). Ce projet a commencé en 2011, sur le télescope de 2.5m du
Sloan, a l’observatoire Apache Point au Nouveau-Mexique. Il va obtenir les spectres
dans linfra-rouge de prés de 10° étoiles géantes, observées principalement vers des
basses latitudes galactiques, en direction des régions internes de la Voie Lactée (la
ou les longueurs d’onde du visible sont absorbées par les gaz et les poussieres interstellaires).

— LAMOST (Large sky Area Multi-Object fiber Spectroscopic Telescope) est un télescope de
4m, ayant un champ de vision de 5°, pouvant observer jusqu’a 4000 objets simultanément,
a une résolution proche de SEGUE (R ~ 2 000). Son fonctionnement est prévu pour 2012.

— Gaia (Perryman et al. 2001) : le satellite de ’agence spatiale européenne sera lancé en
2013 et aura pour but d’obtenir les positions, les distances, les mouvements propres et des
données spectro-photométriques pour tout objet du ciel plus brillant que la magnitude
V~20. De plus, pour les objets les plus brillants (V< 17), des spectres & moyenne résolution
(R ~ 11 500 ou R ~ 7 000, en fonction de la magnitude) seront également obtenus. En
quantité d’étoiles, Gaia observera pres de 1% des étoiles de la Voie Lactée, avec des
retombées scientifiques sur tous les domaines de ’astrophysique. Nous allons décrire cette
mission en détails dans le chapitre suivant. La contribution de ce mémoire de these a
I’analyse des données que Gaia obtiendra sera également développée dans les chapitres
suivants.

— Gaia-ESO survey (P.I : G. Gilmore) : relevé spectroscopique de 300 nuits réparties sur
5 ans, sur le spectrographe multifibre FLAMES/GIRAFFE-UVES du VLT. Ce sondage de
plus de 10° étoiles débutera le ler janvier 2012 et couvrira I’ensemble des composantes de
la Voie Lactée (halo, bulbe, disque mince, disque épais, amas globulaires). De ce fait, il
permettra pour la premiere fois une analyse homogene de la cinématique et de la chimie de
toutes les structures principales de la Galaxie. Comme son nom l'indique, le Gaia-ESO
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survey est également un accompagnement au sol de la mission Gaia. En effet, rappelons que
Gaia ne fournira pas les vitesses radiales ni les métallicités des cibles dont la magnitude est
supérieure a V~ 17, mais que son astrométrie sera d’une grande précision jusqu'a V~ 20
(voir Chap. 2). Ainsi, les spectres a haute résolution qui seront obtenus par le Gaia-ESO
survey vont permettre de mesurer la vitesse radiale et les abondances chimiques des cibles
jusqu’a une magnitude V~19. Complétées par les positions et les mouvements propres de
Gaia, ces données vont alors permettre de déterminer avec une trés grande précision les
orbites des étoiles de faible magnitude. Des groupes stellaires d’origine commune vont alors
pouvoir étre détectés et permettre d’améliorer notre compréhension de la formation de la
Voie Lactée.

Il est évident que la quantité importante de données qui s’accumule nécessite la mise en place
de méthodes et d’algorithmes de traitement automatiques. En particulier, I'importance capitale
de la mission Gaia pour la communauté scientifique européenne, a déja mobilisé des équipes
de chercheurs autour de cette problématique. Un consortium a été mis en place (appelé DPAC
pour Gaia Data Processing and Analysis Consortium) dont un des buts est de développer et
d’optimiser les outils permettant d’extraire et d’analyser les données de la mission. En anticipant
sur les chapitres suivants, notons qu’au sein de ce consortium, un groupe de travail appelé
le GSP-Spec (Generalised Stellar Parametriser-Spectra), traite ’analyse des spectres de Gaia.
Plus précisément, GSP-Spec est responsable de mettre en place des méthodes automatiques de
paramétrisation des spectres stellaires afin d’obtenir avec la meilleure précision les parametres
atmosphériques des étoiles (température effective, gravité de surface, métallicité globale). Une
partie des travaux qui seront développés au cours de ce mémoire de theése se situeront dans ce
cadre-la.

1.7 Objectifs de ce mémoire de these

Les travaux menés au cours de cette thése ont comme buts :

1. Apporter des contraintes concernant la formation du disque épais de la Voie Lactée. Ceci
va se faire en étudiant automatiquement des spectres a moyenne résolution d’un grand
échantillon d’étoiles sondant des régions en dehors du voisinage solaire. En effet, ce type de
données est relativement rare pour l'instant, et définir les propriétés du disque épais loin
du Soleil, ou les modeles de formation different le plus, est d’'une importance capitale. En
particulier, la recherche de gradients verticaux ou de discontinuités entre les différentes
composantes galactiques, ainsi que la présence de sous-structures dans le disque épais vont
alors permettre de privilégier certains scénarios plutot que d’autres.

2. Développer et tester sur des données réelles les outils nécessaires a la communauté scien-
tifique (DPAC et GSP-Spec) pour traiter automatiquement des spectres stellaires dans
un domaine de longueurs d’onde et une résolution spectrale similaires a ceux de Gaia
(A ~ 8500 A R~T 000). En particulier, deux méthodes de paramétrisation automatique,
Palgorithme MATISSE (Recio-Blanco et al. 2006) et la méthode DEGAS (Bijaoui et al.
2010), vont étre étudiés, et une approche hybride, combinant les deux méthodes sera
présentée.
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Les objectifs, les spécificités et 'organisation du consortium de traitement et d’analyse des
données de la mission Gaia vont étre présentés dans le Chap. 2. Ce chapitre, va également
permettre de mieux comprendre la place qu’occupe cette thése au sein du groupe de travail du
GSP-Spec.

Les données observationelles sur lesquelles repose la majeure partie de ce mémoire, seront
présentées au Chap. 3. En particulier, nous justifierons le choix des cibles (689 étoiles de type
spectral FGK) et de la ligne de visée (I ~ 277°,b ~ 47°), afin de contraindre les modeles de
formation du disque épais. Egalement, 1’échantillonnage des spectres (R = 6 500, taille du pixel :
0.4 A) et le domaine de longueurs d’onde (8400 < A\ < 8810 A) qui ont été choisis, seront
présentés. 1l s’agira de la configuration des spectres qui sera admise tout au long de ce mémoire.

Aux chapitres 4 et 5 nous allons présenter les deux méthodes de paramétrisation automatique,
MATISSE et DEGAS, ainsi que la grille de spectres synthétiques sur laquelle repose 'apprentissage
de ces deux algorithmes. Au Chap. 6, MATISSE et DEGAS vont étre testés sur des données de
référence (spectres synthétiques et spectres observés), puis en fonction de leurs performances, une
méthode hybride combinant de fagon optimale les deux approches sera mise en place. Celle-ci
représente la procédure finale proposée au GSP-Spec pour paramétriser les spectres dans le
domaine de longueurs d’onde du spectrographe de Gaia, a la résolution R ~ 6 500.

La détermination des distances stellaires en fonction des parametres atmosphériques sera
explicitement testée au Chap. 7. A partir de ces distances, nous allons également montrer comment
sont calculées les vitesses galactocentriques et les orbites des étoiles.

La mise en place de tous ces outils nécessaires a 'archéologie galactique vont permettre
d’analyser notre échantillon d’étoiles. Les résultats de cette analyse font partie du Chap. 8.
Dans ce chapitre, la structure verticale de la Galaxie loin du voisinage solaire sera étudiée, en
caractérisant les propriétés observées du disque mince, disque épais et halo. En particulier, notre
attention va étre portée a la région de transition entre le disque mince et le disque épais, puis
nous allons confronter aux modeles de formation les résultats obtenus pour notre échantillon.
Nous allons montrer qu’un disque épais formé principalement par des processus de migrations
radiales, ou par accrétion d’un satellite massif déposant ses étoiles en orbites coplanaires, ne
peuvent pas expliquer les résultats obtenus par notre étude.

Enfin, au Chap. 9 nous présenterons les résultats d’un sondage supplémentaire qui a été
obtenu pour des étoiles se trouvant proches du plan galactique. De plus, des résultats préliminaires
concernant 1’étude d’étoiles d’avant-plan de relevés en direction de la galaxie naine du Sculpteur
seront présentés.

Le mémoire finira avec le Chap. 10 dans lequel les résultats trouvés seront récapitulés, et
présentera les perspectives des travaux qui ont été menés.
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Gaia! est une mission astrométrique de I’Agence Spatiale Européenne (ESA) dont I'objectif
principal est I’étude de la Voie Lactée (Perryman et al. 2001). Pendant les cing années d’opération
(2013 — 2018), le satellite obtiendra des mesures de positions, de distances, de flux et de
mouvements propres d’environ un milliard d’étoiles de magnitude inférieure a 20. De plus, pour
les cibles les plus brillantes (V< 17), des spectres moyenne résolution seront également obtenus,
permettant (entre autres) de compléter les mouvements propres par la vitesse radiale. Les données
obtenues en fin de mission concerneront pres de 1% de la population stellaire de la Galaxie, et
formeront alors une cartographie tridimensionnelle dynamique de la Voie Lactée. Le nombre de
cibles et la précision astrométrique que Gaia obtiendra en font une mission unique en son genre,
avec une portée jamais égalée jusqu’a présent.

Dans ce chapitre nous allons présenter dans un premier temps les spécificités techniques
de Gaia, telles que les instruments a bord du satellite et la stratégie d’observations (Sect. 2.1).
En particulier, sera présenté le domaine de longueurs d’onde du triplet du calcium, dans lequel
la mission obtiendra les spectres (Sect. 2.2). Apres avoir résumé les retombées scientifiques de
Gaia dans les divers domaines de 'astrophysique (Sect. 2.3), nous allons nous concentrer en
derniére partie (Sect. 2.4), sur I'aspect organisationnel de la mission. La structure du consortium
de traitement et d’analyse des données (DPAC) sera décrite, et notre attention sera plus
particulierement portée sur le groupe de travail qui concerne 'analyse des données stellaires
spectroscopiques, le GSP-spec, dans lequel s’inscrit une partie de ce mémoire de these.

2.1 Gaia : la premieére mission spatiale astrométrique et spec-
troscopique

Sélectionné comme pierre angulaire de 'ESA en 2000, le projet Gaia est actuellement sous la
maitrise d’oeuvre d’EADS Astrium. Le lancement du satellite est prévu depuis la base de Kourou
par un lanceur Soyuz-Fregat en juin 2013. La mission est congue pour une durée de cing ans,
avec une prolongation possible d’une année.

Placée sur une orbite Lissajous autour du deuxieme point de Lagrange 1.2, situé a environ
1.5 million de kilometres de la Terre, Gaia sondera de fagon continue le ciel. La loi de balayage

1. Initialement Gaia était 'acronyme de Global Astrometric Interferometer for Astrophysics. Avec 1’évolution
du projet, 'approche interférométrique de cette mission a été abandonnée. Le nom de la mission est toutefois resté
le méme (Lindegren & Perryman 1996).
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FIGURE 2.1 — (a) : Loi de balayage du ciel du satellite Gaia. Le satellite tourne sur lui-méme
a la vitesse de 60 arcsec s~!
mouvement de précession et fait un tour autour de la direction du Soleil en 63 jours, tout en

, soit un tour en 6 heures. L’axe de rotation est animé d’un lent

restant toujours a 45° de celui-ci. (b) : Le nombre d’observations de chaque région du ciel (en
coordonnées galactiques) en fin de mission. (source : ESA)

dont sera animé le satellite (Fig. 2.1a) a été définie de telle sorte que I’angle entre le Soleil et
I’axe de rotation du satellite soit maximal (pour optimiser la précision astrométrique) et que la
couverture du ciel soit la plus uniforme possible (pour observer avec la méme précision les étoiles
dans toutes les directions). Pour cela, le balayage quasi-homogene et répétitif de la voiite céleste
sera assuré par une rotation lente du satellite de 60 arcsec s~ autour d’un axe possédant une
précession d’environ 63 jours (Prusti 2011). La Fig. 2.1b présente, en coordonnées galactiques,
les prédictions concernant le nombre de balayages effectués en fin de mission dans chaque région
du ciel. Nous pouvons voir que chaque zone sera observée en moyenne 80 fois, et que les régions
les plus sondées (en couleurs claires) correspondent aux coordonnées situées a haute latitude
écliptique.

Reposant sur I'expertise acquise suite a la premiére mission astrométrique spatiale Hipparcos
(Perryman et al. 1997), Gaia va effectuer de I’astrométrie globale, en observant simultanément
en direction de deux lignes de visées, séparées de 106.5° (voir Fig. 2.1a). La charge utile du
satellite comporte donc deux télescopes (associés aux deux champs, ) dont les miroirs primaires
mesurent chacun 1.45 x 0.5 m? et dont leur distance focale est de 35 m. Au total, ’ensemble du
systeme optique est composé de dix miroirs, dont deux en commun aux deux lignes de visées
(Charvet 2011). Ces deux miroirs, appelés M5 et M6 (Fig. 2.2), renvoient I'image des deux champs
recombinés vers un seul plan focal de 104 x 42 cm?, formé d’une mosaique de 106 capteurs CCD.

La Fig. 2.2 montre le chemin optique depuis la recombinaison des faisceaux provenant des
miroirs M4 et M’4, jusqu’au plan focal. Nous pouvons voir qu’en plus du champ principal qui
assure les mesures astrométriques, la lumiere des objets observés traverse également deux spectro-
photometres (appelés BP et RP), ainsi que le spectrographe RVS (Radial Velocity Spectrometer).
Les spectro-photometres sont constitués de deux prismes a faible résolution, dispersant la lumiere
sur 60 pixels, dans les domaines de longueurs d’onde 330-680 nm pour le bleu (BP) et 640-
1050 nm pour le rouge (RP). Ainsi, le BP/RP mesure la distribution d’énergie spectrale de
chaque cible observée, ce qui permet de déterminer ses caractéristiques astrophysiques : type
d’objet, température, gravité de surface, métallicité ou encore le rougissement sur la ligne de
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visée.

Par ailleurs, le RVS est un spectrographe intégral de champ qui observe dans le proche
infrarouge, de 847 & 874 nm, avec une résolution spectrale moyenne de R= A\/AX ~11 500. 11
observera les objets de magnitude inférieure & 17, afin de déterminer leurs vitesses radiales, leurs
vitesses de rotation ainsi qu'une estimation de leurs parametres astrophysiques (voir Sect. 2.4,
et les chapitres 4 et 6). Les spectres des cibles les plus brillantes (V<10) seront obtenus avec
un échantillonnage de 0.02453 nm. Afin d’augmenter le rapport signal sur bruit des spectres
des étoiles de magnitude supérieure a 10, trois pixels seront combinés (Cropper & Katz 2011)
résultant a un échantillonnage de 0.07359 nm, et une résolution effective de R ~ 7000.

La lecture du plan focal est synchronisée avec le mouvement de balayage de Gaia. A la
différence d’Hipparcos dont les observations étaient ciblées a partir d’'un catalogue d’objets
connus, Gaia observera tous les objets dans son champ de vue, permettant de ce fait d’en
découvrir des nouveaux. Ainsi, I'image d’un objet dans le plan focal va traverser successivement
(Fig. 2.2) :

— Les repéreurs d’objets ( “sky mappers”). Ces 14 capteurs CCD vont détecter les objets puis
définir la région fenétrée qui sera lue par les CCD suivants du plan focal. Cette étape va
permettre d’alléger considérablement le budget télémetrique de la mission.

— Le champ astrométrique, composé de 62 CCD. Il assure la mesure de la position, de la
distance et des mouvements propres des objets.

— Les CCD dédiés aux deux spectro-photometres BP et RP.

— Les CCD dédiés au Radial Velocity Spectrometer (RVS), d’ou seront stockées les spectres
des cibles plus brillantes que la magnitude 17.

Performances instrumentales

Les retombées scientifiques des instruments dans les différentes branches de 'astrophysique
vont étre décrites dans la section suivante. Ci-dessous, nous allons nous concentrer sur les
performances instrumentales de la mission. Notons que celles-ci sont des estimations. Elles
dépendent donc des hypothéses qui ont été faites pour simuler les données obtenues par le
satellite. Une mise & jour des valeurs peut étre trouvée sur le site web? des performances

2. http://www.rssd.esa.int/index.php?project=GAIA&page=Science_Performance
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FIGURE 2.3 — Performances et précisions attendues en fin de mission pour Gaia (source : ESA).

scientifiques de la mission.

Comme nous I'avons vu, Gaia allie la puissance de 'observation systématique de ’ensemble
du ciel a la précision de ses trois instruments complémentaires. Un recensement complet sera
effectué de tous les objets jusqu’a la magnitude 20. Celui-ci comportera la position, la distance,
les trois composantes de la vitesse (mouvements propres et éventuellement vitesses radiales) et la
caractérisation astrophysique (température, gravité, vitesse de rotation, abondance des éléments
chimiques) des objets. Ainsi, comparées aux caractéristiques obtenues en fin de mission pour
Hipparcos (Table 2.1), les performances de Gaia vont surpasser celles de son prédécesseur de
plusieurs ordres de grandeurs.

En ce qui concerne la photométrie, Gaia obtiendra des précisions meilleures que 5 mmag
pour des étoiles plus brillantes que V=15, et des précisions proches de ~50 mmag pour V=20.
Par ailleurs, les parallaxes en fin de mission seront obtenues a mieux de 10 pas pour les cibles
plus brillantes que V=13, et jusqu’a 300 pas pour une étoile de type G2V de magnitude 20. Sur
une échelle galactique, ces précisions impliquent que des distances plus précises que 10% seront
obtenues a l'intérieur d’un volume de rayon allant jusqu’a 10 kpc. De méme, des mouvements
propres plus précis que 1 km s~! seront mesurés jusqu’a 20 kpc du Soleil (Fig. 2.3).

Enfin, les spectres obtenus par le RVS permettront d’obtenir des vitesses radiales meilleures
que 1 km s™! pour des étoiles de type F, G, K & la magnitude V=13. Les objets de magnitude
égale a la magnitude limite de V=17, auront en fin de mission des erreurs de l'ordre de
10-13 km s™1 .

Notons que la détermination des précisions avec lesquelles seront obtenues les parametres
atmosphériques des étoiles a partir des spectres RVS, fait partie des travaux de ce mémoire
de these. Plus précisément, comme nous allons le voir dans le Chap. 6, une procédure de
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TABLE 2.1 — Précisions obtenues en fin de mission pour Hipparcos et Gaia*

Hipparcos Gaia
Complétude 9 20
Magnitude limite 12 20-21
Nombre d’objets 1.2 x 10° 35 x 108 V<15
350 x 10° V < 18
1.3 x 10° V <20
Précisions astrométriques 1 mas 10 pas V<13
25 pas V=15
100-300 pas V=20
/T < 1% 150 étoiles 10 x 106 étoiles
o /T < 5% 6200 étoiles 70 x 10 étoiles
ox/m < 10% 21000 étoiles 150 x 106 étoiles
Photométrie 2 bandes (B et V)  spectro-photométrie : 330-1050 nm

BP : 330-680 nm (4 & 32 nm/pixel)
RP : 640-1050 nm (7 & 15 nm/pixel)

Spectroscopie - 847-874 nm
AJAN ~ 11 500
échantillonnage : 0.02453 nm V<15
échantillonnage : 0.07359 nm V> 15
Ay,,, ~2—10 km s™1 V <17
Sélection des cibles présélection balayage

Notes. * Prédictions datant de juin 2011 (Mignard 2011).

paramétrisation automatique va étre mise en place qui permettra d’obtenir la température
effective, la gravité de surface et la métallicité des cibles stellaires, a partir de leurs spectres a une
résolution R ~ 6 500 (c’est-a-dire proche de la basse résolution effective de Gaia de R ~ 7 000,
obtenue avec un échantillonnage de 0.07359 nm). Les précisions obtenues par notre méthode, en
fonction du type spectral des étoiles, de leurs métallicités et du rapport signal sur bruit (SNR)
des spectres sont présentées dans la Table 6.4.

Il est important de noter que le relevé de Gaia ne va pas pouvoir étre complet aux régions
auxquelles la densité (crowding) d’étoiles est trop forte. Pour I'astrométrie, la photométrie et la
spectroscopie ces limites sont, respectivement, de 10° étoiles deg™2, 7.5 x 10° étoiles deg™? et
3.6 x 10* étoiles deg™2. Des densités de cet ordre sont typiquement celles attendues en direction
de certaines régions du bulbe galactique. Néanmoins, Wilkinson et al. (2005); Reylé et al. (2008)
et Babusiaux (2011) estiment qu’un nombre significatif de géantes (~ 3 x 10* dans une région de
9.7 deg?, selon Reylé et al. 2008) vont pouvoir étre observés dans la majeure partie du bulbe.

2.2 Le domaine spectral du triplet du calcium

Lors de la conception de la mission Gaia, 'implémentation du Radial Velocity Spectrometer
a été faite principalement pour obtenir des mesures des vitesses radiales des objets observés.
Cependant, l'acquisition de spectres va également permettre d’obtenir les parametres atmosphé-
riques des étoiles, tels que la température effective, la gravité de surface ou la métallicité globale.
De plus, en ce qui concerne les cibles les plus brillantes, les abondances de certains éléments
chimiques comme les éléments o vont aussi pouvoir étre mesurées. Ces parametres, associés a
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FIGURE 2.4 — Spectre synthétique solaire normalisé, dans la région du triplet du calcium et a la
résolution R = 11 500. Les raies principales sont identifiées en traits pointillés.

des distances et des mouvements propres d’une grande précision, vont alors amplifier I'impact
des retombées scientifiques de Gaia concernant I’archéologie galactique. Dans cette section, nous
allons décrire le domaine de longueurs d’onde et la résolution dans lesquelles Gaia obtiendra les
spectres.

Le RVS est un spectrometre intégral de champ qui collectera les spectres en mode balayage,
a partir d’une charge utile optimisée pour ’astrométrie. Ceci a des implications directes sur la
qualité des spectres, via les contraintes imposées sur le temps d’exposition de chaque cible (défini
comme le temps nécessaire a 'objet pour traverser les CCD du plan focal, voir Fig. 2.2a).

Le choix du domaine de longueurs d’onde autour de 850 nm prend en compte un certain
nombre de considérations (Munari 1999). Comme le montrent les Fig. 2.4 et 2.5, cet intervalle
spectral est dominé par trois raies & A = 8498.02, 8542.09, 8662.14 A qui correspondent au triplet
du calcium ionisé une fois (noté Call). La visibilité de ces raies pour toutes les cibles primaires
de Gaia (étoiles F, G, K, voir Robin 2005) et pour toutes les métallicités (Fig. 2.5A, 2.5D, 2.5E)
assure donc une estimation robuste de la vitesse radiale, y compris a bas SNR (Zwitter et al.
2004; Katz et al. 2004; Wilkinson et al. 2005).

De plus, ce domaine spectral comporte une multitude de raies du fer, d’éléments « (calcium,
silicium, magnésium) et de Paschen (A = 8502.5, 8545.4, 8598.4, 8665.0 A, voir Fig. 2.4). Celles-ci
peuvent contribuer & I’amélioration de la mesure de la vitesse radiale, ainsi qu’a déterminer
les parametres atmosphériques des étoiles. Enfin, la faible absorption tellurique dans la bande
spectrale du RVS, facilite d’éventuelles observations menées & partir du sol (par exemple avec le
spectrographe multifibre FLAMES-GIRAFFE du VLT) afin de répéter ou compléter certaines
données de la mission. De ce fait, ce domaine de longueur d’ondes est particulierement intéressant
pour des fins d’archéologie galactique.

Pour optimiser le temps d’exposition il a été choisi d’utiliser une résolution spectrale intermé-
diaire de R = 11 500. L’effet de la réduction du pouvoir de résolution peut étre apercu sur la
Fig. 2.5, ou le spectre solaire a été représenté pour trois résolutions différentes (A : R = 11 500,
B: R =6 500, C: R =2500). D'une part, nous pouvons voir qu'une résolution trop faible
(typiquement R < 4500) fait disparaitre par effet de mélange (blend) une quantité importante
de raies. Les performances liées a la paramétrisation des spectres se trouvent par conséquent
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FIGURE 2.5 — Effets de la résolution (spectres A a C) et des changements des parameétres
atmosphériques pour un spectre synthétique solaire (calculé par nous méme, voir Chap. 5). Le
domaine de longueurs d’onde du RVS est indiqué entre les traits verticaux en pointillés rouges.
Gaia observera a une résolution de R = \/AX = 11 500 les cibles les plus brillantes et & R ~ 7 000
les cibles de magnitude élevée. Cette basse résolution est a peu pres équivalente a celle utilisée
au cours de ce mémoire de these, de R = 6 500 (spectre B). L’identification des raies spectrales
les plus importantes est faite sur la Fig. 2.4.

fortement diminuées. En revanche, bien qu’une tres haute résolution permettrait d’avoir acces a
une information spectrale plus riche, 'obtention des spectres se limiterait uniquement aux objets
les plus brillants.

Le choix de R = 11 500 a donc été considéré comme un bon compromis entre les précisions
sur les parametres astrophysiques, et le nombre de cibles observées (Katz et al. 2004). Pour
les objets les moins brillants (V2 10), la combinaison de trois pixels permettra d’augmenter
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le rapport signal sur bruit (SNR) et d’obtenir une résolution effective d’environ R ~ 7 000
(Cropper & Katz 2011). Combiné au domaine de longueurs d’ondes autour du triplet infrarouge
du calcium, cette configuration spectrale permet alors d’obtenir les vitesses radiales avec une
précision de Ay, , ~ 15 km s71 4 SNR~ 1 pixel ™! pour une étoile de type K1V (voir le site web
des performances scientifiques de Gaia).

Notons que I'utilisation du domaine du triplet du calcium dans le proche infrarouge a
également été adoptée par la mission RAVE (R = 7 500, A8410 — 8795 A, Steinmetz et al.
2006), qui a déja collecté plus de 4 x 10° spectres stellaires. De plus, de nombreux travaux
sur les populations stellaires de la Voie Lactée et de ses galaxies naines, ont été menés avec
le spectrographe multifibre FLAMES-GIRAFFE de 'ESO (Pasquini et al. 2002), utilisant des
configurations instrumentales centrées autour de ce domaine spectral (configurations LR8 et
HR21, voir Chap. 3.1.3). La série de publications liées au large programme ESO DART (Dwarf
galazy Abundances and Radial-velocities Team, Tolstoy et al. 2004, 2006; Battaglia et al. 2006,
2008b, 2011) ainsi qu’au large programme 171.B-0520(A) (Towards the temperature of Cold Dark
Matter : Quantitative stellar kinematics in dSph galaxies®, Wyse et al. 2006; Koch et al. 2007a,b,
2008) en sont de bons exemples.

Enfin, la Fig. 2.5 montre le domaine de longueurs d’onde qui a été utilisé pour les étoiles
observées de ce mémoire de thése. Comme nous allons le voir au Chap. 3, ces spectres ont été
obtenus avec la configuration LR8 du spectrographe GIRAFFE, a une résolution R = 6 500, et
pour un domaine de longueurs d’onde légérement plus grand que celui du RVS (84008820 A).
Ce domaine élargi inclut notamment la raie d’hydrogéne Paschen 12 & 8750.5 A et la raie de
Mgl & 8807 A. La premiére est un bon indicateur de la température effective de I’étoile (voir
Fig. 2.5A, 2.5F, 2.5G) et la deuxieme de sa gravité de surface (Ruck & Smith 1993; Battaglia &
Starkenburg 2011) ainsi que de son abondance en éléments «.

2.3 Les retombées scientifiques de (aia

Gaia sondera le ciel entier jusqu’a la magnitude 20, en observant chaque objet en
moyenne 80 fois (Fig. 2.1b). La précision inégalée de son astrométrie (Fig. 2.3) et lab-
sence de biais de sélection de ce relevé s’avéreront utiles & de nombreuses branches de
I’astrophysique. Une description détaillée de I’ensemble des retombées scientifiques peut étre
trouvée dans Perryman et al. (2001); Mignard (2005) et Wilkinson et al. (2005). Ci-dessous,
nous rappelons une partie des contributions de Gaia, listées par theme et de fagon non exhaustive :

Physique galactique 1l s’agit de 'objectif premier de la mission Gaia. Le satellite observera
~ 9 x 108 étoiles du disque mince, ~ 4 x 108 étoiles du disque épais, ~ 2 x 107 étoiles du halo et
~ 1.7 x 10® étoiles du bulbe (Robin 2005; Bailer-Jones 2009). Les précisions sur les positions,
les vitesses et les abondances chimiques de ces cibles (Fig. 2.3) permettront de mesurer, entre
autres, les caractéristiques dynamiques et chimiques des composantes galactiques. En particulier,
les échelles de hauteur et de longueur vont pouvoir étre estimées, et les gradients verticaux et
radiaux des vitesses de rotation orbitale et des métallicités vont étre mesurés. De plus, le modele
de formation hiérarchique de la Voie Lactée, ainsi que le potentiel galactique seront contraints, en
détectant de nouveaux courants d’étoiles et des débris de galaxies satellites accrétées. Par ailleurs,
la relation age-métallicité des étoiles du disque mince va pouvoir étre mesurée avec précision,

3. Investigateur principal : G. Gilmore.
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afin d’étudier I'importance des processus de migration radiale des étoiles. La dynamique des bras
spiraux, de la barre centrale et du gauchissement du disque va également pouvoir étre reconstruite
avec une meilleure précision que celle obtenue actuellement. Enfin, la bande diffuse interstellaire
(DIB) observée & 8620.4 A par le RVS va permettre une reconstruction tri-dimensionnelle de
I'extinction interstellaire (Munari et al. 2008).

Echelles de distance et systéme de référence Gaia aura un impact majeur sur notre
connaissance des échelles de distance dans I’'Univers. En effet, la réalisation d’un systéme inertiel
a partir de 5 x 10° quasars va permettre d’obtenir des parallaxes absolues meilleures que 10%
pour 15 x 107 étoiles plus proches de 10 kpc (Fig. 2.3). En particulier, les parallaxes précises et les
parametres physiques seront obtenus pour tous les indicateurs primaires de distance comme par
exemple les Céphéides (5 000 détections prévues) ou les RR Lyrae (70 000 détections prévues).
Ces mesures permettront d’apporter des corrections sur les relations distance-luminosité en
fonction de la métallicité, de la population stellaire, ou de I’age de ’étoile. Ces relations corrigées
pourront alors étre utilisées par des sondages photométriques profonds, comme par exemple le
LSST (Large Synoptic Survey Telescope, Tyson 2002).

Physique stellaire Comprendre les aspects de la structure interne des étoiles ainsi que leur
évolution, va fournir des informations importantes sur les propriétés de la matiere, la cosmologie
ainsi que sur I’évolution chimique des galaxies. L’astrométrie, la photométrie et la spectroscopie
de Gaia vont permettre la création d’'un catalogue complet, homogene et précis des parametres
intrinseques des étoiles, pour un large intervalle de masses stellaires. En particulier, les spectres du
RVS vont étre utilisés pour obtenir la température effective, la gravité de surface, les abondances
chimiques, la vitesse de rotation, I’activité chromosphérique et 'extinction interstellaire des
étoiles. La luminosité, le rayon et la masse des étoiles vont pouvoir alors étre déduits en combinant
les parameétres atmosphériques avec les mesures de parallaxes. Enfin, les étoiles pour lesquelles la
distance sera déterminée & mieux de 1%, auront des mesures de magnitudes absolues obtenues avec
des précisions de 0.03 mag (Wilkinson et al. 2005). Leur emplacement précis dans le diagramme
de Hertzsprung-Russell (H-R) va alors permettre la construction de nouveaux tracés évolutifs
stellaires et donner des indications sur les processus physiques qui ont lieu dans les intérieurs
stellaires (ex : taille des zones convectives, diffusion interne des éléments chimiques).

Physique extra-galactique Gaia observera également des amas globulaires appartenant aux
galaxies naines du Sagittaire (Sagittarius) et des Fourneaux (Fornaz), aux galaxies irrégulieres du
Grand et du Petit nuage de Magellan, ainsi qu’aux galaxies M31 (Andromeéde) et M33 (Babusiaux
2005). Comme dans le cas des amas globulaires de la Voie Lactée, ces groupes d’étoiles sont des
traceurs du potentiel gravitationnel de leurs galaxies respectives. Le RVS va pouvoir obtenir
des vitesses radiales d’une dizaine de ces amas pour chacune des galaxies. Ces données vont
alors permettre de déterminer la masse totale des systémes, et ainsi contraindre leurs modéles
de formation et d’évolution. Enfin, notons que Gaia va observer plusieurs milliers de galaxies
non résolues grace aux spectro-photometres BP et RP. L’étude de leurs caractéristiques (par
exemple : type morphologique, rapport masse sur luminosité, métallicité, taux de supernovae,
voir Tsalmantza et al. 2007) va nous permettre de comprendre comment 1'Univers et les galaxies
ont évolué.

Etoiles multiples et systémes planétaires La combinaison des données multi-époques
spectroscopiques et photométriques va permettre a Gaia de détecter des étoiles binaires ou des
systemes stellaires multiples possédant de faibles périodes. En particulier, les masses et les rayons
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seront obtenus & mieux de quelques pourcents pour des milliers de binaires a éclipse (Munari
et al. 2004). De plus, les précisions astrométriques attendues (2-10 pas) vont permettre de
détecter prés de 103 exoplanetes de la masse de Jupiter jusqu’a quelques unités astronomiques
de leurs étoiles centrales (Jordi 2011). Associées a la caractérisation chimique de leurs étoiles
hotes, d’uniques informations concernant les conditions de formation des planetes seront obtenues
(Guillot et al. 2006).

Systéme solaire Il est estimé que prés de 10° — 108 astéroides vont étre découverts, ainsi
que quelques centaines d’objets de la ceinture de Kuiper. Les orbites des corps proches du
voisinage terrestre vont étre connus avec des précisions 30 fois supérieures a celles d’aujourd’hui.
L’information sur la distribution massique et chimique des astéroides dans le systeme solaire va
alors permettre d’améliorer la compréhension de sa formation.

Physique relativiste La présence de la masse du Soleil (et des autres corps du systéme
solaire) est & 'origine d’une déflexion des rayons lumineux des étoiles qui se trouvent & une faible
distance angulaire d’eux. Dans un formalisme post-newtonien, cette déflexion est proportionnelle
a (1 ++)/2 ou le parametre v vaut 1 dans le cadre de la relativité générale. Gaia devrait obtenir
une précision sur v d’environ 5 x 1077, ¢’est & dire deux ordres de grandeurs meilleure que la
détermination actuelle obtenue par la sonde Cassini (Bertotti et al. 2003).

2.4 Le consortium de traitement et d’analyse des données

La quantité de données que Gaia obtiendra en fin de mission sont estimées & pres d’un
petabyte (Mignard et al. 2008; Jordi 2011). Pour assurer le suivi et la préparation de la mission,
un consortium de traitement et d’analyse de données a été mis en place des 2006. Le DPAC
(Gaia Data Processing and Analysis Consortium, Mignard et al. 2008) constitue un réseau de 400
scientifiques et ingénieurs répartis dans plus de quinze pays en Europe. Coordonné par le comité
exécutif du DPAC, le consortium est subdivisé en neuf unités spécialisées, nommées unités de
coordination (CU). A chaque unité est attribué un ensemble unique de taches de traitement de
données, que nous résumons ci-dessous :

— CU1 : structure et architecture des traitements des données.

— CU2 : simulation de données provenant de Gaia, afin que celles-ci soient utilisées par les

autres CU.

— CU3 : traitement des données astrométriques : obtention des positions, des parallaxes et

des mouvements propres.

— QU4 : traitement des objets du systéme solaire, des objets étendus (galaxies?) et des étoiles

multiples.

— CU5 : extraction, réduction et calibration des données spectro-photométriques BP et RP.

— CUG : traitement des données spectroscopiques : calibration en longueurs d’onde, norma-

lisation des spectres, détermination des vitesses radiales et des vitesses de rotation des
étoiles, détection des étoiles multiples et variables.

— CUT : caractérisation des objets variables.

— CUS8 : détermination des parametres astrophysiques des objets observés a partir des données

BP/RP et RVS.
— CU9 : catalogue des données (activation de I'unité courant 2012, et publication du catalogue
final en 2020).

4. Les galaxies non résolues seront traitées par la CUS.
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Une partie des travaux effectués au cours de cette these s’inscrivent dans le cadre de la
CUS8. Dans un premier temps, cette unité de coordination utilise les données astrométriques,
spectro-photométriques et spectroscopiques provenant des CU3, CU5 et CUG6, pour classer les
objets en fonction de leur nature (par exemple : étoiles, galaxies, quasars, astéroides, étoiles
binaires non résolues). Ensuite, en fonction de type d’objet observé, des algorithmes spécifiques
sont utilisés pour obtenir les parametres astrophysiques.

Le groupe de travail qui s’occupe d’analyser les données provenant des étoiles individuelles est
sous la label Generalised Stellar Parametriser (GSP). Il est lui méme séparé en deux, en fonction
du type de données traitées. D’une part, GSP-Phot s’occupe d’obtenir la température effective
(Tor), la gravité de surface (log g) et la métallicité ([M/H]) des étoiles a partir des données
spectro-photométriques BP/RP. D’autre part, GSP-Spec recherche les mémes parameétres a partir
des spectres du RVS. De plus, pour les objets les plus brillants, GSP-Spec s’occupe d’obtenir
également les abondances chimiques des étoiles.

Groupe de travail GSP-Spec

Le groupe de travail GSP-Spec consiste a développer les outils et les méthodes nécessaires
a l'obtention des parameétres astrophysiques des spectres stellaires. L’analyse menée par ces
algorithmes s’effectue en fin de chaine de traitement des données de la CUS, dont les étapes
consistent a (Fig. 2.6) :

1. Utiliser le Discrete Source Classifier (DSC), afin d’associer une classe a chaque cible, en
fonction de sa nature (ex : quasar, étoile, ou galaxie non résolue)

2. Analyser avec les algorithmes de GSP-Phot les données spectro-photométriques des sources
identifiées en tant qu’étoiles (ex : méthode ILIUM, Bailer-Jones 2010).

3. Renvoyer en entrée de GSP-Spec les parametres atmosphériques déterminés par GSP-Phot.
Cette étape va permettre aux algorithmes de GSP-Spec de rechercher les parametres
stellaires dans un espace des parametres restreint.

4. Analyser avec les algorithmes de GSP-Spec, les spectres corrigés de leurs vitesses radiales
et normalisés.

5. Identifier les données non conformes, pour lesquelles I'analyse de GSP-Spec (ou de GSP-
Phot, DSC) n’a pas convergé. Celles-ci sont alors analysées par des algorithmes de clustering
(voir Chap. 4.1).

Le CNES® a développé et mis en place une architecture informatique, matérielle et logicielle,
pour exploiter les logiciels des traitements spectroscopiques, astrophysiques et de classification
des données Gaia pendant toute la durée de la mission. Ce systéme devra, tous les 6 mois, traiter
I’ensemble des données du catalogue Gaia provisoire et, en fin de mission, opérer le traitement
définitif qui exploitera I’ensemble des données recueillies sur les 5 ans de mission. Pour cela, les
algorithmes utilisés au sein de la CUS8 est de GSP-spec, doivent étre implémentés en Java, et
fournis au CNES régulierement, pour qu’ils soient intégrés dans la boucle de traitement des
spectres de Gaia.

Le lancement de la mission étant prévu pour 2013, le développement des algorithmes de
GSP-Spec doit étre a présent finalisé. En particulier, il faut déterminer les sources d’erreurs qui
peuvent étre introduites au cours des analyses, et apporter des solutions afin de réduire leurs
effets. Pour cela, les erreurs des méthodes doivent étre quantifiées, en fonction du type spectral

5. Centre National d’Etudes Spatiales.
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F1GURE 2.6 — Chaine de traitement des données au sein de la CU8. Le groupe de travail GSP-Spec
(en bas a droite) recoit en entrée les spectres dont les longueurs d’onde sont dans un référentiel
au repos (fleches bleues, CUG6), les parametres atmosphériques estimés a partir de la spectro-
photométrie par le GSP-Phot (fleches violettes), et la probabilité associée au spectre pour que
la cible soit une étoile, provenant du classificateur de source discréte (DSC, en haut & gauche).
Les fleches vertes désignent que les algorithmes utilisés par le GSP-Spec se baseront sur des
spectres de référence procurés par la CU2. (source : CUS Software Requirements Specification,
GATA-C8-SP-MPIA-CBJ-032-6)

de I'étoile, du rapport signal sur bruit et des processus de traitement (normalisation du continu,
correction des vitesses radiales). De plus, des applications sur des données observées doivent
également étre effectuées comme test sur des spectres réels.

Dans les chapitres suivants, une procédure de paramétrisation automatique pour des spectres
dans la configuration LR8 de FLAMES va étre mise en place. Les longueurs d’onde utilisées
(\8400 — 8820 A) ainsi que la résolution spectrale (R = 6 500) sont quasiment identiques & la
configuration basse résolution du RVS (R ~ 7 000). De ce fait, ’étude menée fait partie intégrante
du GSP-Spec de Gaia. Les capacités de Gaia a obtenir des parametres atmosphériques stellaires a
basse résolution vont étre testées sur des données synthétiques avec deux types d’algorithmes (un
algorithme de projection : MATISSE et un arbre de décision : DEGAS, voir Chap. 4). En fonction
des performances de ces méthodes, une procédure finale va étre mise en place (Chap.6). Elle sera
alors appliquée sur des données réelles sondant le disque épais de la Voie Lactée (Chap. 3), afin
d’effectuer des travaux d’archéologie galactique (Chap. 8).
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3.1 Description des observations

3.1.1 Motivations scientifiques

1

Cette these, qui a démarré en octobre 2008, se base sur des données qui ont été obtenues * en
2005-2006, au Very Large Telescope (VLT) de PESO. Les trois principales motivations scientifiques

des observations sont :

1. Etudier le disque épais loin du voisinage solaire, 1a ou les modeéles de formation different

le plus entre eux et sont le moins contraints (car trés peu de données cinématiques et
chimiques sont disponibles). En effet, en fonction du scénario choisi, la transition chimique
et/ou cinématique entre le disque mince et le disque épais peut étre discontinue, comme
dans Abadi et al. (2003), ou continue, comme prédit par Schonrich & Binney (2009b). La
mesure de gradients verticaux, est donc un défit pour la compréhension du passé de la Voie
Lactée.

. Tester pour la premiére fois sur des données réelles la procédure de paramétrisation pour
lalgorithme GSP-Spec du DPAC de Gaia (voir Chap. 2.4), afin d’effectuer des travaux
d’archéologie galactique

. Donner un avant gotit des retombées scientifiques de Gaia, vu que le méme type de données
seront obtenues, mais avec des précisions et un nombre d’étoiles supérieur. Les outils

1. Investigateur principal A. Recio-Blanco, programmes 075.B-0610-A & 077.B-0.382.
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développés au cours de cette these afin d’exploiter cet échantillon, vont servir & préparer
I’exploitation et I'interpretation des résultats de Gaia.

3.1.2 Sondage du disque épais en dehors du voisinage solaire

La ligne de visée, dirigée vers les coordonnées galactiques [ ~ 277°,b ~ 47°, a été choisie afin
d’approfondir des résultats obtenus quelques années avant par Gilmore, Wyse, & Norris (2002).
Afin de détecter les signatures d’accrétions passées de la Voie Lactée, ces derniers ont obtenu
vers des directions similaires (I ~ 270°,b ~ —47° et [ ~ 270°,b ~ +33°) preés de 2000 spectres
d’étoiles ayant my < 19.5, et ont mesuré leurs vitesses radiales.

En effectuant une coupure selon la magnitude apparente des cibles, les auteurs ont remarqué
que les étoiles les moins brillantes (my > 18) possédaient une vitesse radiale (Vi,q ) de valeur
intermédiaire a celle du disque épais canonique et celle du halo, ce qui était inattendu (voir
Fig. 8.1a). Or, compte-tenu de la ligne de visée particuliere (sens contraire de la rotation
galactique), les vitesses radiales contiennent une forte contribution de la vitesse de rotation
orbitale (voir Eq. 8.1). Ainsi, en supposant que la coupure en magnitude correspond & une
coupure en distance (ce qui est vrai approximativement si toutes les étoiles sont sur la séquence
principale), la population ayant une vitesse radiale intermédiaire correspondrait & une population
de moment angulaire également intermédiaire. Comme le moment angulaire est une quantité
conservée lors d’accrétions de galaxies satellites (Helmi et al. 2006b), tout regroupement dans cet
espace de parametres représente la signature de populations accrétées.

Gilmore et al. (2002) ont donc interprété cette population inattendue, comme les reliques de
la derniére accrétion majeure de la Voie Lactée, il y a plus de 10 Gyr (z ~ 2). Malheureusement
la qualité des spectres n’a pas été suffisante pour mesurer des métallicités globales de ces étoiles
et donc confirmer cette proposition.

Quatre années plus tard, Wyse et al. (2006) sélectionnent les étoiles d’avant-plan conta-
minant leurs études d’étoiles de galaxies naines, en direction de lignes de visées différentes
(I ~86° b~ +35° 1 ~ 104°,b ~ +45° et | ~ 260°,b ~ —23° ), et confirment l'existence d’une
population loin du plan galactique possédant un moment angulaire plus faible. Toutefois, malgré
cette confirmation, ’étude n’est que cinématique, et la métallicité de cette population n’est
toujours pas mesurée.

Le but de la demande de temps d’observation faite a I’'ESO fut donc de caractériser au mieux,
tant chimiquement que cinématiquement, cette population de moment angulaire intermédiaire.
La ligne de visée a été délibérément choisie 1égerement différente de celle de Gilmore et al. (2002)
pour deux raisons :
— Confirmer, ou pas, la large étendue spatiale de cette sous-structure, suggérée par les travaux
de Wyse et al. (2006).

— Utiliser les mouvements propres mesurés par Ojha et al. (1994) vers [ ~ 277°, b ~ 47°,
et caractériser au mieux les orbites des cibles en calculant leurs vitesses orbitales (voir
Eq. 7.12 4 7.14).

Pour accomplir ces objectifs, un nombre significatif d’étoiles devait étre observé afin de
pouvoir détecter la population en question. De plus, afin de pouvoir distinguer chimiquement
d’éventuelles particularités d’abondances, caractéristiques d’accrétions (Tolstoy, Hill, & Tosi
2009), des mesures d’abondances & mieux de 0.2 dex devaient étre faites. De ce fait, des spectres
ayant une résolution spectrale et un rapport signal sur bruit (SNR) suffisamment élevés, étaient
nécessaires. Le spectrographe multifibre GIRAFFE a été choisi pour ces raisons.
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3.1.3 Le spectrographe GIRAFFE

GIRAFFE est un spectrographe moyenne-haute résolution (R=5 600-46 000), monté au foyer
Nasmyth du télescope Kueyen (UT2) du VLT de I'ESO. Il couvre tout le domaine du visible a
Paide de 32 configurations différentes (24 & haute résolution, notées HR, 8 & basse résolution,
notées LR). Associé & un positionneur de fibres optiques (Oz Poz), GIRAFFE forme 1’ensemble
FLAMES (F'ibre Large Array Multi Element Spectrograph, Pasquini et al. 2002). Les fibres de
FLAMES peuvent alimenter GIRAFFE pour observer des objets individuels (mode MEDUSA),
ou pour observer un champ intégral (mode ARGUS/IFU).

En mode MEDUSA, jusqu’a 132 objets peuvent étre observés simultanément, en associant a
chacun d’eux une fibre optique. Chaque fibre optique a une ouverture de 1.2 arcsec sur le ciel,
correspondant a 6 pixels sur le CCD. Le champ du CCD correspond & un diametre de 25 arcmin.
C’est ce mode qui a été utilisé pour nos observations.

Une configuration de GIRAFFE incluant le triplet infrarouge du calcium a été choisie. En
effet, comme nous ’avons vu au Chap. 2.2, ce domaine spectral a déja été utilisé avec succes
pour d’autres études d’archéologie galactique (comme par exemple RAVE, Steinmetz et al.
2006, ou DART, Tolstoy et al. 2006) qui ont montré que de bonnes mesures de vitesses radiales
(Ay,,, ~ 5 km s™', Battaglia et al. 2006) et de métallicités (Apg/m ~ 0.2 dex, Zwitter et al.
2008) étaient obtenues. De plus, nous rappelons qu'un des buts supplémentaires de ce mémoire de
these est d’évaluer les capacités des algorithmes de paramétrisation automatique aux longueurs
d’onde du RVS de Gaia. L’ESO propose deux configurations dans le proche infrarouge : le HR21,
a haute résolution (R ~ 16 000), de longueur d’onde centrale & 875.7 nm, et le LR8, & basse
résolution (R ~ 6 500), centré a 881.7 nm.

La basse résolution a été choisie comme un compromis entre le nombre de cibles et la qualité
des spectres. En effet, les étoiles de type F, G, K de la séquence principale, situées a quelques
kiloparsec (kpc) du Soleil, ont des magnitudes typiques my ~ 15— 19. En supposant un seeing de
17, une masse d’air de 2, et une étoile de type spectral GV de magnitude apparente my = 18.5,
la configuration HR21 obtient au bout d’une heure d’exposition ? un SNR moyen de ~ 14 pixel !
Pour la méme cible et les mémes conditions d’observations, la configuration LR8 obtient un
SNR~ 21 pixel 1.

Or, afin d’obtenir des précisions meilleures que 0.2 dex en métallicité, un SNR> 20 pixel ! est
fortement conseillé pour les deux configurations (Recio-Blanco et al. 2006; Kordopatis et al. 2011a).
De plus, pour obtenir avec HR21 un SNR comparable a celui du LR8, le temps d’exposition des
cibles doit étre doublé. Ainsi, pour un nombre d’heures d’observations limitées, la configuration
LR8 va permettre d’observer le double de cibles que si nous observions avec la configuration
HR21.

3.1.4 Choix des étoiles cibles

En résumé des sections précédentes, nous avons vu que pour étudier le disque épais en dehors
du voisinage solaire, et explorer les propriétés de la population de moment angulaire intermédiaire,
nous avions besoin d’étoiles se trouvant proches de la ligne de visée de Gilmore et al. (2002), de
faible magnitude afin de sonder de grandes distances, et possédant des mesures de mouvements
propres, afin d’obtenir une caractérisation cinétique complete.

Les étoiles cibles ont été sélectionnées dans le catalogue de Ojha et al. (1994) qui publie les

2. valeurs obtenues grace au calculateur de temps d’exposition de I'ESO version 3.2.7a, http://www.eso.org/
observing/etc/
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FIGURE 3.1 — (a) : Distribution des magnitudes des cibles observées. (b) : Coordonnées galactiques
(=11 :41 :10.2 s, § = —11.80) des huits champs observés par FLAMES, comportant 724 étoiles.

mouvements propres, les magnitudes et les couleurs d’un échantillon complet d’étoiles jusqu’a
my ~ 19, mp ~ 20, observées vers la direction de coordonnées galactiques I ~ 277°,b ~ 47°
(=11 :41 :10.2 s, 6 = —11.80).

Les étoiles cibles ont été choisies avec une magnitude supérieure a my > 17. Cette valeur a
été estimée étre suffisamment faible pour sonder des distances lointaines, mais aussi suffisamment
brillante pour avoir un SNR convenable et en déduire des métallicités avec une précision de
lordre de 0.1 dex (typiquement, SNR> 20 comme cela est montré dans le Chap. 6). De plus, afin
d’occuper un maximum de fibres du spectrographe GIRAFFE, des cibles plus brillantes ont été
rajoutées, créant la bi-modalité en magnitude, visible sur la Fig. 3.1a. Au total, 724 étoiles ont
été sélectionnées, réparties sur huit champs différents (voir Fig. 3.1b et Table 3.1). Deux poses
d’une heure ont été observées pour chaque champ, afin d’étre combinées et augmenter le SNR
des spectres obtenus. Enfin, en moyenne quatre fibres par champ ont été allouées pour obtenir le
spectre du fond de ciel, afin que les raies de ce dernier soient par la suite soustraites des spectres
des cibles (voir Sect. 3.2.2). Le temps total VLT était de 2 nuits en mode visiteur (P75), et de
17h en mode service (P77).

3.2 Traitement des données

Avant de pouvoir obtenir des informations astrophysiques & partir des spectres, un travail
préalable de traitement des données est nécessaire. Celui-ci va retirer des spectres tout signal
parasite d’origine instrumentale ou astrophysique (ex : fond de ciel), et homogénéiser les données
en les placant dans le méme référentiel de longueurs d’onde, et au méme échantillonnage spectral.
Le but de cette section est d’expliquer comment est accomplie chacune de ces étapes.
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TABLE 3.1 — Description des huits champs observés pendant les périodes P75 et P77. Chaque
pose est de 3600 secondes.

Champ Plateau Cibles observées Coordonnées Date d’observation

(1,b) (année - mois - jour)
al MEDUSA 1 97 (280.38°, 47.31°) 2005 - 05 - 07
a2 MEDUSA 1 2005 - 05 - 07
bl MEDUSA 2 80 (278.13°, 48.07°) 2005 - 05 - 07
b2 MEDUSA 2 2005 - 05 - 07
cl MEDUSA 2 73 (277.18°, 48.10°) 2005 - 05 - 07
c2 MEDUSA 2 2005 - 05 - 08
d1 MEDUSA 1 92 (277.69°, 47.67°) 2005 - 05 - 08
d2 MEDUSA 1 2005 - 05 - 08
el MEDUSA 2 101 (277.16°, 46.97°) 2005 - 05 - 06
f1 MEDUSA 2 96 (277.26°, 46.50°) 2006 - 07 - 01
f2 (1) MEDUSA 2 2006 - 07 - 02
f2 (2) MEDUSA 1 2006 - 07 - 14
il MEDUSA 2 88 (275.59°, 48.12°) 2006 - 06 - 14
i2 MEDUSA 1 2006 - 06 - 29
jl MEDUSA 2 97 (276.20°, 46.53°) 2006 - 04 - 02
j2 MEDUSA 1 2006 - 06 - 30

Notes. Les lettres correspondent a des champs différents et les chiffres & des poses additionnelles du
méme champ. Les observations du champ 2 ont été faites a deux reprises a cause des mauvaises conditions
atmosphériques (vents trop forts, ayant obligé la fermeture du déme).

3.2.1 Réduction et extraction des images CCD

La Fig. 3.2 montre ’exemple d’une image brute sur le capteur CCD, obtenue pour un de nos
champs observés. Dispersés horizontalement sur une largeur de quelques pixels, on y distingue les
signaux provenant de chaque fibre, mais également un défaut du capteur dans sa partie rouge (en
bas a droite). Afin de passer d’une image CCD bidimensionnelle & un spectre S(\), prét a étre
analysé, nous avons utilisé le logiciel Gasgano?® que 'ESO a développé pour les données obtenues
au VLT. Associé avec les fichiers de calibration correspondants aux observations effectuées,
Gasgano réduit, extrait et calibre en longueurs d’onde les spectres finaux.

Réduction des images Les images obtenues lors des observations doivent étre d’abord réduites,
c’est-a-dire nettoyées de tout signal parasite instrumental. En imagerie classique, la réduction
d’une image brute du CCD (R,,) consiste en une soustraction pixel par pixel d’une image dite
de biais (Byy), puis d'une division par une image dite de plage de lumiere uniforme (flat-field,
F,y). Ainsi, I'image réduite (I,,) est obtenue :

Ryy — Byy
— 5

Y

Loy = (3.1)

Soustraire le biais corrige I'image du signal enregistré par le détecteur en I’absence d’exposition a
la lumiére. Ainsi, By, consiste généralement en une image médiane de plusieurs images obtenues

3. http://www.eso.org/gasgano


http://www.eso.org/gasgano

38 Chapitre 3. Relevé du disque épais loin du voisinage solaire

avec un temps d’exposition nul. La division par une image flat-field sert a compenser les variations
de sensibilité du CCD pixel par pixel.

En spectrographie multifibre telle que FLAMES-GIRAFFE, cette procédure doit également
prendre en compte la transmission de chacune des fibres. En effet, cette derniére peut varier
d’une fibre & 'autre, et ainsi, se répercuter sur le signal final. Ainsi, apres la soustraction du
biais, la localisation des fibres sur le CCD, le long de la direction de dispersion doit étre faite, en
illuminant uniformément les fibres. En considérant une épaisseur de 6 pixels pour chaque fibre,
la position centrale et la largeur du signal obtenu par chaque fibre le long de la direction de la
dispersion est enregistrée, puis le spectre du flat en est extrait. Chaque spectre science obtenu
sera alors divisé par son flat-field respectif.

Extraction des spectres L’extraction des spectres consiste & transformer le spectre bi-
dimentionnel sur le CCD Sy, en un spectre unidimentionnel S;()\) qui sera une fonction
de la longueur d’onde. Pour se faire, les pixels perpendiculaires a la direction de dispersion
correspondant a chaque fibre doivent étre intégrés.

La méthode d’extraction linéaire consiste & sommer simplement les pixels, sans prendre en
considération le profil de transmission de la fibre. Ce dernier est responsable du fait que les
pixels centraux contiennent plus de photons que ceux des extrémités. Or, comme le bruit est lié
a une fluctuation qui est indépendante de la fibre (ex : bruit de lecture, lumiere dispersée dans
I'instrument), il est possible d’optimiser le rapport signal sur bruit (SNR) d’un spectre en tenant
compte de la répartition du profil de la fibre. C’est ce que fait 'extraction optimale (Horne 1986),
qui attribue a chaque pixel un poids proportionnel a 'intensité du flux. Cette méthode est de
plus en plus souvent utilisée en spectroscopie, et présente également un avantage supplémentaire
a I'extraction linéaire. Vu que le signal attendu doit avoir une distribution continue et suivant un
profil particulier, tout pixel s’éloignant de quelques o de ce profil sera vraisemblablement affecté
par un rayon cosmique. En interpolant avec les valeurs du flux des pixels voisins, il sera donc
possible de le corriger automatiquement.

Calibration en longueurs d’onde Une fois les fibres localisées et les spectres extraits, une
solution de dispersion est calculée qui associe a chaque pixel une longueur d’onde. En pratique,
pour chaque image CCD, des fibres sont dirigées vers une lampe de calibration composée de gaz
de Thorium-Argon. En excitant les électrons du gaz, cette lampe émet des raies spectrales a
des longueurs d’onde bien déterminées. La détection de la position des raies sur le capteur va
permettre d’associer chaque pixel & des longueurs d’onde a ’aide d’une transformation polynomiale
A — f(z,y). Enfin, pour des raisons pratiques, les spectres finaux sont alors rééchantillonés a des
pas de longueurs d’onde constants. Dans le cas de spectres obtenus dans la configuration LRS8,
puis traités avec la procédure Gasgano, la valeur du pixel a la fin de 'extraction des spectres
vaut 0.2 A.

3.2.2 Soustraction du spectre du fond de ciel

Comme le montre le graphique du haut de la Fig. 3.4, une fois le spectre nettoyé du signal
parasite dii & I'instrumentation, il reste encore une source de pollution qui doit étre soustraite.
Celle-ci est due au spectre du fond de ciel, et sa soustraction est cruciale afin d’étudier les étoiles
de faible magnitude (Wyse & Gilmore 1992). Le spectre du fond de ciel provient de :

— la lumiere zodiacale, produite par la diffusion du rayonnement solaire par les particules

de poussiere interplanétaire présentes dans le systeéme solaire. Elle est variable le long de
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FIGURE 3.2 — Image brute du capteur CCD pour une des poses FLAMES. La présence d'un glow
peut étre remarquée dans la partie rouge du capteur (en bas a droite).

la nuit, et est surtout importante a 'aube. Sa variation spatiale dans le ciel est faible, de
I’ordre du degré.

— la lumiére stellaire intégrée, produite par la contribution d’étoiles (et de galaxies) non
résolues. Les variations spatiales sont de I'ordre de I'arcseconde et dépendent des coordonnées
galactiques (forte contribution dans les environnements denses).

— la luminescence atmosphérique nocturne, provoquée par l’excitation des molécules dans la
haute atmosphere terrestre (émission de OH, O2). Son intensité varie le long de la nuit et
dépend notamment de la masse d’air.

— la lumiere galactique diffuse, provoquée par la diffusion de la lumiere stellaire par des
particules interstellaires. Son intensité va dépendre des coordonnées galactiques.

— la lumiere solaire réfléchie par la Lune et diffusée par I'atmosphere terrestre.

Les variations temporelles des diverses composantes font que le spectre du fond de
ciel doit étre obtenu simultanément aux spectres des cibles, afin qu’il soit représentatif
de celui présent dans le signal qui nous intéresse. En pratique, a chaque exposition, un
spectre du ciel moyen est obtenu grace a plusieurs fibres allouées dans des régions wvides
du ciel. Le nombre de fibres dédiées au ciel dépend de la magnitude des objets observés,
les cibles de faible magnitude nécessitant un nombre plus élevé que les cibles brillantes
(voir Wyse & Gilmore 1992). Pour nos observations, environ quatre spectres du ciel ont été
moyennés, les coordonnées desquels ont été choisies grace aux images du DSS (Digital sky Survey).

Pour extraire le ciel moyen des objets, nous avons utilisé la procédure développée et optimisée
par Mike Irwin* (communication privée) pour les longueurs d’onde autour du triplet de calcium
(voir Battaglia et al. 2008b). Cette procédure assure que le spectre du ciel et le spectre de I'objet
sont aux mémes longueurs d’onde avant d’effectuer la soustraction. En effet, comme le montre la
Fig. 3.4, le flux en émission des raies du ciel peut étre plusieurs fois supérieur au flux de 'objet,

4. Nous remercions M. Irwin pour l'utilisation qui a été faite de sa procédure de soustraction du ciel.
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et un désaccord sur les longueurs d’onde, di par exemple a la dérive du spectrographe, peut
provoquer l'apparition d’importants résidus lors de la soustraction.

La procédure commence par séparer la composante continue du ciel de sa composante
comportant les raies (la composante spectrale) grace & un o-clipping. Ensuite, pour chacun des
spectres, les étapes suivantes sont accomplies :

1. La composante continue des objets est séparée de la composante spectrale, en prenant bien
soin d’y inclure les régions auxquelles les raies du ciel sont présentes.

2. Une corrélation croisée entre la composante spectrale de I'objet et la composante spectrale
du ciel est faite, afin de corriger la dérive du spectrographe (liée au changement du chemin
optique dans l'instrument, voir Sect. 3.2.3). Si nécessaire, les longueurs d’onde de 1'objet
sont interpolées a celles du ciel, afin que tous deux soient au méme référentiel. Notons que
la présence de nombreuses et de fortes raies en émission assure des précisions inférieures au
km s~! lors de la corrélation croisée.

3. Un facteur d’échelle pour le spectre du ciel est calculé, afin que ’écart-type des résidus
entre l'objet et le ciel soit minimisé.

4. Le continu de l'objet (qui a été soustrait a la premiere étape) est de nouveau rajouté
a sa composante spectrale interpolée aux nouvelles longueurs d’onde (voir étape 2). La
composante continue du ciel y est alors soustraite en utilisant le facteur d’échelle établie a
I’étape précédente.

A la fin de cette étape, tout signal n’appartenant pas a I’étoile sondée a été éliminé, et
le spectre peut dés ce moment étre analysé. Cependant, dans un soucis d’homogénéisation
des données et d’amélioration les rapports signal & bruit, nous avons également procédé a la
combinaison des poses individuelles, a la correction des vitesses radiales et au rééchantillonnage
des spectres.

3.2.3 Addition des poses individuelles

Afin d’augmenter le rapport signal a bruit des spectres, les deux poses individuelles de chaque
étoile peuvent étre combinées. Or, avant de sommer les spectres, il faut s’assurer qu’il n’existe
pas de décalage en longueurs d’onde entre les spectres (dans ce cas les spectres sont dits étre
dans un référentiel différent). Un tel décalage peut étre dii au fait qu'une longue période s’est
écoulée entre les deux observations. La position relative de I’étoile par rapport a la position
de la Terre aura changé, et donc la projection de sa vitesse radiale héliocentrique sur la ligne
de visée également. La composante vitesse liée & la vitesse de la Terre varie typiquement de
plusieurs centaines de m s~! par jour & cause de la rotation diurne (fonction de la latitude de
I'observatoire) et de £30 km s~! au cours de I'année & cause de la révolution de la Terre autour
du Soleil. Cette composante se calcule a partir des éphémérides.

A ce décalage lié & une raison astrophysique, peut étre rajouté un autre terme, de nature
instrumentale, di a I'instabilité des fibres et/ou au changement du chemin optique de la lumiére.
En effet, la solution de dispersion A — f(x,y) calculée précédemment peut varier légérement
avec le temps. Dans ce cas, un terme Vyerive €st introduit dans 'un des spectres. La composante
de dérive instrumentale est la plupart du temps dominée par les variations d’indice optique
de l’air, liées aux variations de température et de pression atmosphérique. Notons qu’une
autre cause de dérive instrumentale peut provenir des flexions thermo-mécaniques de 'instrument.
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FI1GURE 3.3 — Principe de la corrélation croisée avec un masque binaire indiquant la position des
raies spectrales (schéma adapté de Melo 2001). Le masque est déplacé a différentes positions,
correspondant a des vitesses radiales différentes (V4 a V5). Le maximum de la fonction de la
corrélation croisée est obtenu lorsque le masque est décalé a la vitesse du spectre (Vaz = V,.).

La méthode de la corrélation croisée Afin d’avoir des précisions inférieures a la taille
du pixel, la procédure FXCOR de IRAF, basée sur la méthode de la corrélation croisée
(Tonry & Davis 1979) est utilisée. Elle consiste a calculer la fonction de corrélation (CCF)
d’'un spectre observé a un modele de référence (qui peut étre un autre spectre, ou un
masque indiquant la position des raies). Le résultat est une fonction dont la position du pic
central dépend du décalage en longueur d’onde (i.e. vitesse radiale), et la hauteur h de ce pic
est une mesure de la similarité des deux spectres (identification correcte des raies, voir la Fig. 3.3).

Pour chaque mesure de vitesse radiale, la procédure FXCOR retourne également la valeur de
la hauteur de la CCF, un facteur de qualité R, ainsi qu’'une estimation de I'erreur sur la vitesse
radiale. Le facteur de qualité R = h/ V20, est défini comme la rapport entre h et la valeur
moyenne des pics secondaires de la CCF (le facteur v/20,). Lorsqu’il n’y a pas convergence, R
vaut zéro, et peut monter jusqu’a l'infini dans le cas d’une identification parfaite. Enfin, 'erreur
associée a la mesure est donnée par AVi,q = C/(1 + R) avec C une constante dépendant du
nombre total de pixels utilisés (Tonry & Davis 1979).

Dans la pratique, nous avons mesuré les CCF de la deuxieéme pose en fonction de la premiere,
pour les longueurs d’onde comprises entre 825 et 900 nm. Lorsque la vitesse mesurée était
supérieure a son erreur, le deuxieme spectre a été replacé dans le méme référentiel que le premier.
La correction A = Ao\/(1 + Viaa/c)/(1 — Viaa/c) ol A, est la longueur d’onde au repos, et ¢ la
vitesse de la lumiere, a été est faite a I’aide de la routine DOPCOR. de IRAF.
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Combinaison des spectres De fagon arbitraire, la combinaison des spectres a été refusée
lorsque h < 0.1, et R < 5. Il a été estimé que dans ce cas les spectres étaient trop dégradés pour
pouvoir s’assurer que la sommation des poses allait étre correcte. Ainsi, des 724 spectres initiaux,
35 ont été rejetés sur ces criteres de qualité, menant a un échantillon de 689 étoiles.

Notons qu’avant d’additionner les spectres, les pixels souffrant d’une mauvaise soustraction
du ciel ont pu étre identifiés et corrigés. En effet, la soustraction du ciel étant faite différemment
pour chacune des poses, il n’y a aucune raison qu’elle affecte de la méme fagon les deux spectres.
Ainsi, les différences entre les deux poses sont provoquées par le bruit (de photons et de lecture),
et/ou suite & une mauvaise soustraction du ciel. En ne sélectionnant que les pixels dont le flux
excede de plus de 50 la valeur du flux moyen (et non pas la valeur du continu), nous nous
assurons de ne choisir que les forts défauts de soustraction du ciel. Le flux des pixels sélectionnés
ainsi est alors corrigé, en adoptant la valeur moyenne des quatre pixels adjacents.

Les poses individuelles, ainsi corrigées, ont pu étre sommées. Comme il s’agit de deux poses
de méme temps d’exposition, le SNR sera augmenté d’un facteur /2.

3.3 Mesure de la vitesse radiale et rééchantillonnage spectral

Rappelons qu’a cette étape, les spectres ont été nettoyés de tout bruit parasite lié a I'instru-
mentation et au fond du ciel, et les poses individuelles ont été sommées afin d’augmenter le SNR.
Afin que ces spectres puissent étre traités automatiquement par une procédure de paramétrisation
automatique, il ne reste plus qu’a placer tous les spectres dans le méme référentiel de longueurs
d’onde. Pour ce faire, nous mesurons a ’aide de la méthode de la corrélation croisée le décalage
Vipectre des raies spectrales par rapport a un modele au repos, puis chacun des spectres est corrigé
en fonction de cette vitesse.

Pour le modéle au repos, un masque binaire est généralement préféré a un spectre synthétique.
1l s’agit de fonctions “portes” centrées aux longueurs d’onde ol se trouvent les raies spectrales, de
largeurs égales aux largeurs a mi-hauteur des raies. L’utilisation du masque présente ’avantage
de ne sélectionner que les régions ou 'information Doppler est la plus importante, c¢’est-a-dire au
centre des raies (Royer et al. 2002). L’erreur sur la mesure de la vitesse radiale se trouve donc
diminuée par rapport & une estimation faite par un spectre synthétique. De plus, une sélection
des raies les plus intéressantes peut étre faite, afin de diminuer le temps de calcul.

Nous avons utilisé un masque binaire correspondant a une étoile de type spectral KO, a la
résolution de nos observations, disponible avec la procédure girBLDRS® (Royer et al. 2002). Pour
le calcul de la CCF, ce masque n’inclut pas les quatre signatures spectrales prédominantes de ce
domaine de longueurs d’onde que sont le triplet du calcium, et la raie de Mgl a 8807A (Fig. 2.4).
En effet, a haut SNR, lorsque les raies sont facilement identifiables, inclure des raies larges telles
que le triplet de Call va élargir la CCF et dégrader la précision sur la détermination de la vitesse
radiale. Néanmoins, les inclure & bas SNR, lorsque la plupart des raies faibles sont noyées dans le
bruit, améliorera nettement les résultats (Royer 2003).

Sachant que dans le cadre de cette these des étoiles de faible magnitude (donc de faible SNR)

L en vitesse radiale sont suffisantes

sont observées, et que des précisions de ’ordre de 4-5 km s~
(voir Chap. 6), nous avons décidé d’inclure manuellement ces quatre raies.

Il est important de noter que ’ajout de ces raies présente 'avantage de faire disparaitre le
probléme d’une mauvaise identification des raies (template mismatch). En effet, un des points

faibles de la technique de la corrélation croisée est que le modele et ’objet doivent appartenir au

5. http://girbldrs.sourceforge.net/
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FI1GURE 3.4 — Différentes étapes de la réduction des spectres. En haut : spectre initial avec les
raies du ciel. Milieu : spectres combinés et nettoyés de fond du ciel. Bas : spectre final normalisé,
et rééchantilloné. Les deux spectres du haut ne sont pas au referentiel au repos.

méme type spectral, au risque de confondre des raies lors du calcul de la CCF, et introduire
un biais dans la détermination de la vitesse radiale. Or, d’une part le triplet du calcium est
visible quelque soit le type spectral de ’étoile, et d’autre part, il ne peut pas étre confondu avec
d’autres raies dans ce domaine de longueurs d’onde (voir Fig. 2.5). Ainsi, le désaccord entre
le modele et 'objet ne pose plus de probleme majeur, et le rajout du triplet du calcium ne
contribuera qu’a une augmentation de ’erreur associée.

La Fig. 3.5 représente 'erreur sur la mesure de la vitesse radiale (estimée par IRAF) en
fonction de 'indice de couleur (B-V) et de la métallicité des cibles (mesurée dans le Chap. 8.2).
Nous pouvons voir que I'erreur moyenne sur la vitesse radiale est de ~4.7 km s~! et que les
erreurs les plus fortes sont obtenues pour les étoiles dont la métallicité et le (B-V) sont les plus
faibles (correspondant aux étoiles les plus chaudes). Cette tendance n’est pas surprenante. En
effet, ces deux types d’étoiles sont ceux pour lesquels les largeurs des raies spectrales vont étre le
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FIGURE 3.5 — Erreurs des vitesses radiales mesurées en fonction de la couleur (B-V), et de
la métallicité des cibles (mesurée dans le Chap. 8.2). Les mesures affichées correspondent au
catalogue final d’étoiles (479 cibles) qui va étre sélectionné dans le Chap. 8.3.

plus éloignées de celles de la géante de type K, provoquant de ce fait une CCF élargie. Les vitesses
radiales héliocentriques qui ont été mesurées pour les cibles sont affichées dans la Table E.3. Leur
analyse va étre faite dans le Chap. 8.1, ou la distribution de vitesses qui a été mesurée pour nos
cibles va étre comparée a celle trouvée par Gilmore et al. (2002).

Une fois les longueurs d’onde des spectres mis au référentiel au repos, les spectres ont été
rééchantillonés afin d’améliorer encore un peu le rapport signal a bruit. Nous avons procédé
a un rebinning d’un facteur deux par rapport a ’échantillonnage initial, tout en respectant le
critere de Shannon qui exige un échantillonnage au minimum deux fois inférieur a I’élément de
résolution (dans notre cas : ~ 1.2 A). Le pixel final mesure 0.4 A. Nous avons ensuite coupé les
spectres & 8820 A, afin d’éviter les problémes diis au glow mal soustrait (voir la Fig. 3.2). De plus,
en anticipant sur les résultats des chapitres suivants, une fois les spectres rebinés, nous avons
enlevé les coeurs des raies du calcium, ainsi que la partie des spectres entre 8775A et 8801 A, qui
comporte peu de raies stellaires comparé aux residus possibles du ciel.

3.4 Conclusions

Ce chapitre présente la facon avec laquelle a été obtenu le catalogue de spectres stellaires qui
va étre utilisé aux chapitres suivants. Ce catalogue consiste en 700 étoiles de faibles magnitudes
apparentes (14 <V< 18.5), choisies afin de sonder le disque épais en dehors du voisinage solaire.
Plus précisément, la ligne de visée vers laquelle les cibles sont observées correspond a une direction
vers laquelle Gilmore et al. (2002) avaient identifié une population d’étoiles qui semblait pouvoir
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provenir d’un systeéme accrété par la Voie Lactée il y a pres de 10 Gyr.

Les spectres de ces étoiles ont été obtenus grace au spectrographe multifibre GIRAFFE du
VLT de I'ESO. La configuration LR8 a été choisie, dont la résolution (R = 6 500) et le domaine
de longueurs d’onde sont proches de ceux du RVS de Gaia. Ainsi, I'intérét astrophysique de
I’échantillon a été couplé d’un intérét pratique, consistant a tester sur des données réelles les
procédures de paramétrisations automatiques mises en place pour le GSP-Spec de Gaia.

Nous avons décrit les étapes d’extraction et de réduction des données afin d’obtenir un
catalogue homogeéne de spectres. Ce catalogue considére un intervalle spectral de 8400 A &
8820 A, avec un échantillonnage quasi-homogeéne de 0.4 A. En effet, bien que la taille du pixel
soit constant (égal a 0.4 A), les longueurs d’onde comprises entre 8775A et 8801 A, ainsi que les
pixels correspondant aux coeurs des raies du triplet du calcium ont été enlevés du catalogue final.

Dans les chapitres suivants (Chap. 4 a 6) nous allons décrire comment des algorithmes de
paramétrisations automatiques tels que MATISSE ou DEGAS vont pouvoir obtenir les parametres
atmosphériques des étoiles observées. L’exploitation scientifique de 1’échantillon ne sera faite qu’a
partir du Chap.7, ou les distances des cibles seront calculées a partir des parametres déterminés
par les spectres.
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4.1 Exploration automatique des données en astrophysique

A moins d’utiliser des milliers de bénévoles pour classer a la main des millions de données,
comme c’est le cas pour le projet Galazy Zoo (Lintott et al. 2008), 'exploration automatique (data
mining) est désormais un concept inévitable en astrophysique. D’autant plus qu’avec l’avénement
de futures missions spectroscopiques et photométriques telles que Gaia (Perryman et al. 2001),
la quantité de données a analyser sera considérablement agrandie.

Les méthodes utilisées pour le data mining dépendent du degré de connaissances des objets
compris dans I’échantillon. Lorsque les données observées sont trés peu contraintes, ou lorsqu’il
n’existe aucun a priori, des algorithmes de classification avec un apprentissage non supervisé
(appelés aussi clustering) sont utilisés. Dans ce cas, une hypothese sur le nombre de classes a
déterminer doit étre effectuée, et les données sont regroupées de facon heuristique, en cherchant
a minimiser la variance intra-classe et & maximiser la variance inter-classe.

Historiquement ce fiit la branche extragalactique de 'astrophysique qui a utilisé la premiére
de telles méthodes. En 'occurrence, des la numérisation des premieres plaques photographiques,
des algorithmes ont été mis en place pour séparer les étoiles de champs des galaxies d’arriére-plan
(Irwin & Trimble 1984; Odewahn et al. 1992; Ball et al. 2006). Un autre exemple d’utilisation
de telles méthodes est la classification des galaxies en fonction de leur morphologie de Hubble
(Windhorst et al. 1999; Cohen et al. 2003), ou encore la classification d’astéroides (Galluccio
et al. 2008) en fonction de leur réflectance et donc de leur type minéralogique.

D’un autre coté, lorsque les classes sont connues a 'avance, des méthodes de classification
supervisées sont utilisées. Celles-ci ont la particularité d’utiliser des données de référence pour
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établir le lien (mapping) entre les observations et les classes en question. Par exemple, la
classification MK des spectres stellaires s’effectue a partir de spectres de référence, définissant
chacune des classes.

Enfin la paramétrisation automatique est utilisée lorsque les objets étudiés sont bien connus.
Dans ce cas, la connaissance des processus physiques a l'origine des données permet de décrire les
objets a l’aide de variables continues plutot que par classes discrétes. Par exemple, les propriétés
internes d’une galaxie sont mieux contraintes par leur taux de formation stellaire, leur age, ou
leur rapport masse sur luminosité que par leur type morphologique (Tsalmantza et al. 2007).
De la méme facon, la température effective, la gravité de surface ou la métallicité sont plus
appropriées pour décrire I’atmosphére d’une étoile plutdét que son type spectral et sa classe de
luminosité (voir Sect. 4.3).

4.2 Algorithmes de paramétrisation

Comme pour la classification supervisée, les algorithmes de paramétrisation utilisent des
données de référence qui vont servir de mapping. Ces modeles constituent une grille & N
dimensions, ou N représente le nombre de parametres recherchés.

La construction de la grille de référence est une étape treés importante car 'efficacité
de la paramétrisation va dépendre en partie de celle-ci. En effet, les modeles de référence !
doivent étre représentatifs des observations, et donc le domaine de variation des parametres
considérés doit étre entierement couvert et bien échantillonné. Or, toute la difficulté réside
dans le fait que le nombre de modeéles de référence augmente exponentiellement avec le nombre
de parametres recherchés. Par conséquent, le choix du pas d’échantillonnage résulte d’un
compromis entre le temps de calcul et la précision recherchée des résultats. Les étapes de la
construction de la grille d’apprentissage pour notre application vont étre détaillées dans le Chap. 5.

Un algorithme de paramétrisation automatique cherche a minimiser la fonction distance
définie par :

J
D =3%"[03) - M@ (4.1)

j=1
ou O(j) et M(j) correspondent a l'observation et au modele, définis sur J variables (par
exemple : les pixels d'un spectre). La Fig. 4.1 donne un exemple d’une fonction distance non
convexe a une dimension (un parameétre), et illustre sa complexité en fonction de la grille de
référence, la valeur mesurée et la tolérance en fonction du bruit. Tout modeéle se situant entre la
valeur mesurée et la tolérance adoptée est a considérer comme la solution potentielle. La zone
B contient le minimum absolu de la fonction distance, c’est-a-dire le modele le plus proche de
I’observation. Les zones A et C représentent des minima secondaires, appelés aussi minima
locaux. Pour ces deux zones, une légere variation du parametre diminuera la ressemblance avec
I’observation, et de ce fait la fonction distance augmentera. Contrairement a la zone A qui
comporte des modeles qui sont proches de I'observation (& l'intérieur du seuil admis par le bruit),

la zone C n’en comporte aucun.

Dans ce qui suit, nous allons décrire les concepts mathématiques sur lesquels sont basées
les trois méthodes principales de paramétrisation (méthode d’optimisation, de projection et de
classification) afin de trouver le minimum absolu de la fonction distance.

1. Ces modeles de référence peuvent étre réels (observés) ou théoriques, voir Sect. 4.3.2
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FI1GURE 4.1 — Exemple a une dimension de la variation de la fonction distance entre les modeles
de référence (points de couleurs) et la mesure (trait plein rouge). Le point vert représente le
minimum absolu de la fonction distance. Les points oranges sont les modeles qui sont pris en
compte pour l'analyse. Ils dépendent de I'incertitude de la mesure (liée au niveau du bruit). Le
point rouge représente un modele qui se trouve dans un minimum local, loin du minimum absolu
ou certaines methodes de paramétrisation peuvent faussement converger, notamment en présence
de bruit (trait en pointillés).

4.2.1 Méthodes d’optimisation

L’exploration exhaustive de la grille de modéles afin de trouver le plus proche voisin (Dasarathy
1991) est certainement la méthode d’optimisation la plus simple sur le plan discret. Le principe
est de calculer la distance entre ’observation et chacun des modeles de référence. Cette technique
est trés consommatrice en temps de calcul, ce dernier variant linéairement avec le nombre de
modeles nominaux. Néanmoins, comme toutes les distances sont calculées, la détermination du
minimum absolu est assurée. Ainsi, les minima secondaires tels que ceux des zones A ou C de la
Fig. 4.1 sont évités.

La précision du résultat obtenu par la méthode du plus proche voisin est limitée par le pas de
la grille. Ce probléme est alors résolu par 'interpolation dans ’espace des parameétres, une fois
que le minimum de distance a été déterminé. Notons que cette méthode peut souffrir de mauvaises
estimations si I’observation est bruitée ou détériorée. En effet, le bruit peut étre confondu avec
des signatures représentatives d’un parametre. Dans de tels cas, le modele de référence ayant la
plus petite distance de 'observation ne sera pas le modele ayant les parameétres les plus proches
de la réalité.

Les algorithmes a descente de gradients ont été développés afin de réduire le temps de calcul
de la méthode du minimum de distance. Ceux-ci consistent & trouver la direction dans l’espace
des parametres ayant le plus fort gradient négatif de la fonction distance. Une fois que celle-ci
est déterminée, les parametres sont modifiés dans cette direction et de nouveaux gradients
sont calculés. Les méthodes de Gauss-Newton ou de Levenberg-Marquadt (More 1977) sont
représentatives de cette approche. La convergence est accomplie lorsque le gradient ne varie plus,
ou lorsqu’il ne peut plus diminuer. Ces algorithmes ne garantissent donc pas la détermination du
minimum absolu, vu qu’ils peuvent se retrouver piégés dans la zone A ou C de la Fig. 4.1. Citons
qu’il existe certaines méthodes qui ont été développées afin d’éviter les minima locaux, telles que
l'algorithme de Nelder & Mead (1965), mais au prix d’un temps de calcul plus important.
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4.2.2 Méthodes de projection

Contrairement aux méthodes d’optimisation, celles de projection nécessitent une phase
d’apprentissage avant de pouvoir estimer les paramétres. Durant celle-ci, des vecteurs de projection
sont calculés, faisant ressortir les composantes significatives du signal permettant de déterminer
un parameétre donné. Parmi les application astrophysiques récentes ayant utilisé les méthodes
de projection, nous pouvons citer I’analyse par composantes principales (PCA, McGurk et al.
2010), MATISSE (MAtrixz Inversion for Spectral SynthEsis, Recio-Blanco et al. 2006), MOPED
(Massively Optimized Parameter Estimation and Data compression method, Tegmark et al. 1997;
Jofré et al. 2010), ou le x? pénalisé (Zwitter et al. 2008).

Les méthodes de projection compressent 'information se trouvant dans la grille de modeles
de référence, en une série de vecteurs qui sont une combinaison linéaire des modeéles. Une fois
I’apprentissage effectué, 'estimation finale est obtenue par un simple produit scalaire entre les
vecteurs et les observations. Pour une fonction distance convexe et linéaire, cette opération va
projeter les observations pres de leurs plus proches voisins. Le temps de calcul se retrouve donc
extrémement réduit. De plus, ces vecteurs peuvent étre ajustés afin de prendre en considération
les effets du bruit, et donner moins de poids aux variations d’ordres supérieurs du signal.

Notons néanmoins que la phase d’apprentissage peut étre parfois fortement consommatrice en
temps de calcul CPU. Par ailleurs, bien que les minima secondaires loin de la solution réelle (tels
que celui de la zone C de la Fig. 4.1) soient généralement évités grace & un traitement particulier
du bruit (voir Sect. 4.4.1), de tels algorithmes ne garantissent pas la détermination du minimum
absolu car ils n’ont pas de vue d’ensemble de ’espace des parametres. Ainsi, lorsqu’elles se
retrouveront piégées dans un des minima (zone A ou B), les méthodes de projection obtiendront
de mauvais résultats. Ceci peut étre particulierement critique dans le cas de données fortement
bruitées.

Dans ce mémoire de theése nous avons utilisé 'algorithme MATISSE, initialement présenté
pour le GSP-spec de Gaia (Recio-Blanco, Bijaoui, & de Laverny 2006). Il s’agit d’une nouvelle
approche de paramétrisation automatique afin d’utiliser I’ensemble de I'information incluse dans
un spectre. Considérons I’'espace vectoriel défini par les pixels du spectre. D’un coté, avec 'analyse
en composantes principales, nous obtenons les directions propres, associées a des parametres
décorrélés, mais qui ne sont pas associés a des parametres physiques. Par contre, avec MATISSE,
nous obtenons pour toute région de la grille de référence les directions notées B(\) qui permettent
par projection de déterminer la valeur de ces parametres. Cet algorithme va étre décrit de facon
détaillée dans la Sect. 4.4.1.

4.2.3 Meéthodes de classification

Les algorithmes de classification peuvent également étre utilisés pour effectuer de la para-
métrisation. Dans ce cas, il est considéré que chaque modele de la grille de référence est une
classe différente. Contrairement aux méthodes de projection, les méthodes de classification ont
une vision plus globale de la fonction distance et de I'espace des parametres. De ce fait, elles
vont considérer ’ensemble des données les plus ressemblantes (points oranges des zones A et B).
Elles sont basées sur le principe de la reconnaissance de formes (pattern recognition) : & chaque
étape de I'algorithme, des motifs sont identifiés a partir des données, et une décision est prise en
fonction de la classe attribuée.

Les méthodes de classification sont certainement les algorithmes de paramétrisation les plus
répandus en astrophysique. Les réseaux de neurones artificiels, les arbres de décisions, ou les
machines a vecteurs de support en font toutes partie. Celles-ci nécessitent, tout comme les
algorithmes de projection, une phase d’apprentissage basée sur des modeles de référence.
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FIGURE 4.2 — Exemple d’un réseau de neurones artificiel. En entrée, chaque pixel est testé. En
fonction des résultats, certains neurones sont activés, ce qui permet la classification finale.

Les réseaux de neurones artificiels (Artificial Neural Network, ANN, voir Fig. 4.2)
consistent en une imitation du comportement des réseaux de neurones du cerveau humain,
ou chaque neurone peut émettre un signal vers les autres neurones, a condition que le signal
d’entrée dépasse un certain seuil. Dans le cas des ANN, nous avons plusieurs couches de noeuds
(neurones) inter-connectées, et chaque connection a un poids particulier. Chaque noeud est lié &
une fonction d’activation, seuil au dessus duquel elle est activée. Il y a autant de cellules d’entrée
que de pixels dans l'observation. Chaque pixel est testé et les neurones des couches suivantes
peuvent étre activés en fonction des régles d’apprentissage (les poids). De nouveaux tests sont
alors effectués par la couche de neurones suivantes, jusqu’a la classification finale (voir Fig. 4.2).

Comme pour les algorithmes de projection, la phase d’apprentissage des ANN peut &tre assez
longue, mais la phase d’application, une fois le réseau contruit, est extrémement rapide. D’un
autre coté, un des inconvéniants des ANN est que ceux-ci souffrent d’effets dits de “boite noire”,
dans le sens ou l'interprétation des réseaux construits est impossible a relier a des informations
astrophysiquement utiles.

Un arbre de décision consiste en une succession de décisions arborescentes. A chaque niveau
de l'arbre, un test binaire y est associé. Il sert a prendre une décision et a séparer ’échantillon en
deux sous-parties. Les décisions sont prises en fonction du résultat de la projection de I’observation
sur les vecteurs caractérisant chaque noeud. Ainsi, ’arbre de décision est completement défini
par les vecteurs de projection.

Comme nous allons le voir dans le chapitre suivant, I'utilisation d’une méthode de classification
est primordiale (surtout a tres faibles SNR) afin de déterminer correctement les parametres
atmosphériques des étoiles a partir des spectres du RVS de Gaia. Pour cela, un arbre de décision,
lalgorithme DEGAS (Bijaoui et al. 2010), va étre utilisé. Les équations mathématiques le
caractérisant vont étre développées dans les sections suivantes.

4.3 Paramétrisation automatique en spectroscopie stellaire

Historiquement, une des premieres tentatives d’extraire de 'information & partir du spectre
d’une étoile a permit de réaliser la classification spectrale. Suite & une longue évolution des



52 Chapitre 4. Paramétrisations automatiques et grands relevés stellaires

systémes de classification (Secchi 1868; Pickering 1890; Cannon & Pickering 1918, ...), Keenan &
McNeil (1976) et Morgan et al. (1978) mettent en place le systéme MK, qui est une classification
essentiellement & deux parametres : le type spectral et la classe de luminosité.

Le type spectral d’une étoile (O, B, A, F, G, K, M) est basé sur l'intensité de certaines raies
d’absorption et est donc lié a la température de celle-ci par les équations de Boltzmann et de
Saha. La classe de luminosité (notée en chiffre romain V, pour une naine, I pour une géante) est
associée a la largeur des raies des spectres stellaires. Nous savons de nos jours, que celle-ci est
reliée a la gravité de surface des étoiles.

L’avénement de spectres de qualité et de résolution meilleures, a rendu le classement des
étoiles de plus en plus compliqué, faisant apparaitre des sous-divisions aux catégories citées
précédemment, en rajoutant des suffixes (par exemple, m pour des étoiles ayant des raies
métalliques plus fortes que le spectre de référence, p pour les étoiles particulieres etc). Cette
difficulté a classer les étoiles fiit également accentuée par l’absence totale de prise en compte
de la métallicité comme grandeur pouvant faire varier I'intensité et la largeur des raies. Ces

2

deux points, liés a la difficulté d’interpréter intuitivement les classes“, a conduit la communauté

scientifique a naturellement adopter une paramétrisation des spectres.

Les méthodes de paramétrisations automatiques présentées aux sections précédentes, peuvent
toutes étre appliquées pour la caractérisation des parametres atmosphériques d’étoiles (tem-
pérature effective : Tog, gravité de surface : log g, métallicité : [M/H]), a partir de données
spectroscopiques ou photométriques. Aprés avoir défini les parametres recherchés, un état de I’art
sur la paramétrisation automatique en spectroscopie stellaire est présenté dans cette section.

4.3.1 Définition des parametres atmosphériques stellaires recherchés

La température effective et la gravité de surface sont d’une importance majeure pour 1’étude
des atmospheres stellaires, car en plus de jouer un réle fondamental dans la formation des raies
spectrales, ils sont aussi directement liés aux propriétés intrinseques de 1’étoile telles que sa
luminosité (L), sa masse (M,) et son rayon (R,).

En général, il est supposé qu'une étoile est a 1’équilibre hydrostatique et thermodynamique
(ETL). Ceci implique que nous pouvons définir la température effective de I’étoile comme celle
d’un corps noir émettant la méme énergie par unité de surface que I’étoile en question :

oo L, 4
/0 Fydy = 5 = 0T (4.2)
*

avec F), le flux & la fréquence v quittant la surface de I’étoile et 0 = 5.67 x 1078 W m=2 K4, la
constante de Stefan-Boltzmann.

Il existe plusieurs méthodes pour déterminer la température effective d’une étoile. Sans les
détailler ici, on peut citer la détermination par la méthode de flux infra-rouge (IRFM, Blackwell
& Shallis 1977), la syntheése du profil d'une raie de Balmer de I’hydrogeéne (Barklem et al.
2000; Cayrel et al. 2011), les calibrations photométriques (Alonso et al. 1996, 1998; Ramirez &
Meléndez 2005) ou la méthode d’équilibre d’excitation, déterminée a partir de I’équation de
Boltzmann et des largeurs équivalentes de raies d’'un méme élément issues du méme niveau
d’énergie atomique (Gray 2008).

2. Par exemple 1'étoile Arcturus (o Bootes) est de classe spectrale K1.5111, c’est-a-dire Tez=4300 K, log g=1.7
et [M/H]=-0.5 dex. L’étoile Procyon A (a: Canis Minoris) est de classe spectrale F5IV-V, c’est-a-dire Teg=6700 K,
log g=4.03 et [M/H]=-0.02 dex.
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La gravité de surface g d’'une étoile (souvent exprimée logarithmiquement, log ¢), est définie

de la fagon suivante :
M,

T
R
ou M, et R, sont exprimés en unités solaires et gq est la gravité de surface du Soleil (log go, = 4.44).
Elle est définie par :

glem s™%) = go (4.3)

_ GM,
©

avec My = 1.9891 x 10?3 g, Ro = 6.9598 x 10! cm, et G la constante gravitionnelle (G =
6.673 x 1078 cm? g~ s72).
L’effet de la gravité de surface sur les raies spectrales est beaucoup plus faible que celui de la

9o = 2.740 x 10* cm 572 (4.4)

température. Son influence sera visible principalement dans les ailes des raies ou les processus
collisionels dominent (élargissement de Van de Waals pour les étoiles froides, ou Stark pour les
étoiles chaudes). La gravité de surface peut étre calculée spectroscopiquement a ’aide de la
méthode d’équilibre d’ionisation (impliquant ’équation de Saha), ou photométriquement en
déterminant M, et R, a partir de la parallaxe mesurée de 1’étoile, sa magnitude apparente,
sa température effective et un jeux de tracés évolutifs stellaires (comme par exemple celui de
Yonsei-Yale, voir Chap. 7.1).

Le troisieme parametre fondamental régissant la structure atmosphérique stellaire est la
métallicité globale, notée [M/H]. Les éléments chimiques présents dans ’atmosphere de 1’étoile
vont absorber une partie du rayonnement émis par ses couches internes, pour former des raies
spectrales. L’abondance d’un élément chimique E, est alors définie comme le rapport entre
le logarithme de sa densité par unité de volume Ng et celle de I'hydrogéne Ny 3. Elle est
généralement définie par rapport a I’abondance solaire :

E/H] = log <1]€EI>* log <Jj\\;§>® (4.5)

ol les indices ® et * expriment les valeurs solaire et de I’étoile en question. Par définition donc,
le Soleil aura toujours [E/H]=0, et une étoile ayant [E/H]<0 contiendra dans son atmosphére
moins d’atomes de cet élément que le Soleil. De fagon similaire, la métallicité globale d’une étoile
[M/H], est définie comme I’abondance de tous les éléments plus lourds que I’hélium.

L’impact de "abondance d’un élément sur une raie spectrale est donné par sa courbe
de croissance, qui relie la largeur équivalente d’une raie a l'abondance de l’élément cor-
respondant (voir Fig. 4.3). Celle ci comporte trois régimes : le régime linéaire pour les
raies faibles, ou la largeur équivalente de la raie va dépendre linéairement du nombre
d’éléments absorbants Ng, le régime quasi-stationnaire ot le coeur de la raie est saturé, et
le régime pour les raies fortes, ou la largeur équivalente varie en racine carré de Ng (la raie
est alors dominée par le profil Lorentzien : les processus collisionnels font croitre les ailes des raies).

Enfin, il est nécessaire de noter que d’autres parametres peuvent influencer le profil des
raies spectrales. Ils ont été négligés le long de ce mémoire de these car leurs effets sur des
spectres d’étoiles de type F, G, K de moyenne résolution (R ~ 6 500) sont négligeables. A titre
d’information, ceux-ci sont :

— la vitesse de rotation de 'étoile, vsini : elle va dépendre typiquement de son type spectral

(Gray 2008), les étoiles les plus chaudes (type spectral O, B, A) tournant en moyenne plus

3. Par convention, log(Ng) = 12 (Gray 2008).
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FIGURE 4.3 — Variation du profil de la raie spectrale (& gauche) et de la largeur équivalente
(a droite) pour différentes abondances de 1’élément E. Les points sur la courbe de croissance
correspondent aux différents profils considérés (Source : Gray 2008).

rapidement que les plus froides (type spectral F, G, K). La largeur équivalente de la raie
ne change pas, mais des mélanges (blend) avec les raies voisines sont susceptibles de se
produire.

— la vitesse de microturbulence &£, diie aux vitesses a petite échelle de I’atmosphere stellaire.
Celle-ci aura tendance a désaturer les raies spectrales saturées.

— la vitesse de macroturbulence 7, diie aux mouvements a grande échelle des cellules de
convection dans 'atmosphere des étoiles. Dans ce cas, la largeur équivalente des raies n’est
pas modifiée.

4.3.2 Méthodes utilisées pour les grands relevés

La complexité des phénomenes impliqués pour la formation des raies spectrales, entraine le
fait qu’il n’existe pas d’expression analytique en fonction de la longueur d’onde. Ainsi, il est
impossible de résoudre une équation pour trouver le minimum de la fonction distance. Une
grille de spectres de référence est donc nécessaire. Celle-ci peut étre constituée de spectres réels
d’étoiles, comme la librairie de TGMET (Katz et al. 1998) ou les spectres SDSS dans Re Fiorentin
et al. (2007), ou alors de spectres synthétiques, comme ceux qui seront utilisés dans ce travail
(Kordopatis et al. 2011a,b).

Une librairie de spectres observés permet de s’affranchir des hypotheses simplificatrices pour
le calcul de transfert de rayonnement, telles que I’équilibre thermodynamique local ou 1’équilibre
hydrostatique (voir Chap. 5). Cependant, ce type de librairie est spécifique & un instrument,
car elle couvre un domaine de longueurs d’onde généralement assez limité, et est obtenue & une
résolution spectrale particuliere. De plus, les étoiles pour lesquelles les parametres sont bien
connus sont rares, impliquant de ce fait un mauvais échantillonnage de ’espace des parameétres.

En ce qui concerne les données synthétiques, celles-ci permettent un trés bon échantillonnage
de P’espace des parametres, mais peuvent étre en désaccord avec les spectres réels. Il est donc
nécessaire dans ce cas que les spectres soient calibrés sur des données réelles (voir Chap. 5.1).
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Nous avons choisi de travailler, pour cette these, sur une librairie de spectres synthétiques.
En effet, il n’existe pas pour l'instant? de catalogue d’étoiles observées dans le domaine du
triplet du Call d’assez bonne qualité et couvrant un large domaine de parameétres. Cette librairie
synthétique servira a l'apprentissage des algorithmes automatiques, et sera présentée au Chap. 5.
La calibration des raies ayant servi a la calculer, sera présentée au Chap. 5.1.

Le choix d’une grille de spectres synthétiques a par ailleurs été adopté par toutes les équipes
scientifiques confrontées & de larges programmes spectroscopiques (ex : SDSS, RAVE, SEGUE,
préparation a Gaia). Cependant, il est intéressant de noter que des tests ont été menés par
Re Fiorentin et al. (2007) afin de comparer les résultats d’une paramétrisation automatique
de type PCA & partir d’une grille nominale réelle et d’une grille nominale synthétique. Les
tests effectués sur des spectres d’amas globulaires ont montré qu’un apprentissage sur des
spectres réels donnait des estimations plus précises (dispersion des résultats faible). D’autre part,
un apprentissage a partir de données modélisées donnait des résultats plus exacts (biais plus
petit). En effet, les hypotheses simplificatrices pour le calcul des spectres synthétiques auront
tendance & augmenter la dispersion des résultats, du fait que les spectres observés ne seront pas
identiques aux spectres nominaux. Ce probléme disparait pour des spectres nominaux réels, mais
le mauvais échantillonnage de I’espace des parameétres, ainsi que ’erreur possible sur les valeurs
des parametres adoptés pour les étoiles de référence auront tendance a introduire des biais dans
les résultats.

Différentes méthodes de paramétrisation sont utilisées pour les grands sondages stellaires.
Parmi celles-ci :
— RAVE utilise le x? pénalisé (Zwitter et al. 2008). Cette méthode consiste & réduire le nombre
de modeles synthétiques aux N plus proches voisins, puis de calculer un spectre interpolé a
partir d’'une combinaison linéaire de ces derniers. Les parametres finaux correspondent alors
a la moyenne pondérée des parametres des spectres synthétiques utilisés. D’apres Siebert
et al. (2011), les erreurs internes moyennées sur ’ensemble de I’échantillon RAVE sont
de 200 K pour la température effective, 0.3 dex pour la gravité et 0.2 dex pour la métallicité.

— Katz et al. (1998) et Soubiran et al. (2000) ont utilisé I’algorithme TGMET. Basée sur
des spectres ELODIE, observés a haute résolution, cette méthode utilise un minimum
de distance classique pour effectuer la paramétrisation. L’erreur interne publiée pour des
spectres & SNR=100 et a une résolution R = 42 000, est de 86 K, 0.28 dex et 0.16 dex
pour Tog, log g et [Fe/H].

— SEGUE (Yanny et al. 2009), utilise la procédure SSPP (SEGUE Stellar Parameter Pipeline,
Lee et al. 2008). Celle-ci estime les parametres a plusieurs reprises, a ’aide de différentes
méthodes (Nelder Mead, ANN, May, minimum de distance). La dispersion des résultats
pour une méme observation donne alors I'incertitude sur ’estimation des parameétres.

Notons que la méthode de Nelder-Mead appliquée par Allende Prieto et al. (2006) pour SEGUE,
a également été appliquée par Allende Prieto (2008) dans le cadre des tests de paramétrisation
des spectres du RVS de Gaia. Nous rappelons qu’il s’agit d’une méthode d’optimisation, qui se
base sur la notion de déformation d’un simplex (pyramide & N dimensions), afin de trouver le
minimum absolu de la fonction distance.

4. Notons que dans le cadre de la mission Gaia, une telle librairie est prévue d’étre publiée par le groupe de
travail GBOG (Ground-Based Observations for Gaia, Soubiran et al. 2008a).
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A part la méthode de Nelder-Mead, trois autres algorithmes sont testés dans le cadre du
GSP-Spec de Gaia : les réseaux de neurones (Ordéiiez et al. 2010), un algorithme de projection,
MATISSE, et un arbre de décision, DEGAS. Nous allons présenter dans ce qui suit les deux
algorithmes, MATISSE et DEGAS, qui vont étre utilisés tout le long de ce mémoire de these.
MATISSE est un algorithme de projection, qui a été initialement présenté par Recio-Blanco
et al. (2006) et est basé sur une série de fonctions B(\) qui relient les variations spectrales aux
variations des parameétres atmosphériques. DEGAS (Bijaoui et al. 2010) est une méthode basée
sur les arbres de décisions, et a été la nouveauté introduite pour GSP-Spec au cours de cette
these, afin de résoudre une partie des dégérescences de la fonction distance.

4.4 Présentation des algorithmes utilisés

4.4.1 MATISSE : une méthode de projection

L’algorithme MATISSE (MATrix Inversion for Spectral SynthEsis) est une méthode de
régression multi-linéaire locale (Recio-Blanco et al. 2006). Elle estime un parameétre atmosphérique
stellaire 6; (Tug, log g, [M/H], [a/Fe]) en projetant le spectre observé O()\) sur un vecteur
particulier By()), associé a un parametre théorique 6; de la facon suivante® :

6: =" By, (\) - O(N). (4.6)
A

Ces vecteurs, appelés fonctions By(A) dans ce qui suit, sont calculés durant une phase
d’apprentissage, a partir d’une librairie de spectres synthétiques, couvrant le méme domaine
de longueurs d’ondes et avec la méme résolution et échantillonnage que les spectres observés.
Ces fonctions By(\), relient de fagon quantitative les variations d’un parametre 6; donné aux
variations du flux spectral de chacun des pixels. Ceci implique que si les effets induits par
les parametres affectent principalement différentes signatures spectrales, alors les fonctions
By () seront orthogonales (voir Chap. 6.2.1) et les parametres pourront étre bien déterminés. A
contrario, quand les poids les plus importants sont attribués aux mémes longueurs d’ondes, il est
possible d’avoir des dégénérescences de la fonction distance, et de ce fait, des corrélations entre
les erreurs.

Les fonctions By(\) sont calculées a partir d’'une combinaison multi-linéaire optimale de
spectres synthétiques S(\), de la fagon suivante :

By, (A) = Z aij - Sj(A). (4.7)

Le facteur cy; est le poids associé a chaque spectre synthétique S;()\), afin de déterminer le
parametre 0;. Ces poids sont évalués durant la phase d’apprentissage de MATISSE, en imposant
une corrélation maximale entre les parametres d’entrée 6; et ceux de sortie éi, obtenus grace aux
poids a;;. De ce fait, le rapport suivant doit étre maximisé :

N 2
> 0ib;
= ) éf) | -

Or, pour un jeu de spectres synthétiques, 92 peut étre réécrit en combinant 'Eq. 4.6 avec

5. En pratique, une normalisation est nécessaire en soustrayant du spectre sa moyenne.
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I'Eq. 4.7. Pour ce cas particulier, nous obtenons la relation suivante :
91' = ZCZ']'OQ' (4.9)
J

ou Cj; est la matrice de corrélation des spectres S; et S; considérés et a; le vecteur des poids
pour les spectres S;. En combinant avec I’Eq. 4.8, nous obtenons alors :

_ memom)  (gem) 0
C ik (o (X, CiCin)) Xk ajardyy, '

ou les termes v; =, C;;0; et djp = ), C;;C, ont été introduits pour simplifier ’expression.

Maximiser r par rapport aux coefficients a revient donc a résoudre :
dr
— =0. 4.11
" (4.11)

En dérivant I’expression de r nous obtenons donc :

Zajakdjk . 2(2 Oéj’l}j)ka = (Z Oéj’l}j)Q . QZajdjk (4.12)
ak J J J
vk - (D ajondip) = Y ajdy. (4.13)
Ik J

Le terme }; ; ajagdjr = a est un scalaire de valeur arbitraire, qui va étre fixé égal a 1. En
remplacant d;j et vy avec leur véritable expression dans I’'Eq. 4.13, nous obtenons :

Z(Z CzJCZk)Oék = Z Cwel (4.14)
koo i
Pour une matrice C' = [Cj;] inversible, nous trouvons alors :

0; = ZCjkOék. (4.15)
k

Les poids « sont alors obtenus en inversant la matrice de corrélation C' :

a=C"t. (4.16)

L’idée générale de MATISSE est d’echantillonner la grille nominale en sous-grilles adjacentes,
a l'intérieur desquelles le flux spectral est supposé varier linéairement en fonction des parametres.
De ce fait, a la fin de la phase d’apprentissage, il existe autant de fonctions By(\) que de spectres
dans la grille nominale.

Dans ce mémoire de théese MATISSE traite uniquement des spectres normalisés, et de
ce fait, toute l'information nécessaire pour déterminer les parametres atmosphériques se
trouve dans les raies spectrales. Celles-ci, peuvent évoluer en fonction du type spectral
et de la luminosité de I'étoile (Tegr et log g), ainsi qu’en fonction de sa métallicité. Nous
comprenons donc que la variation des By(\) par rapport & un parametre donné va indiquer la
fagon avec laquelle évolue chacune des raies en fonction de ce dernier. En terme de spectro-
scopie donc, I’évolution des fonctions By(\) est intimement liée & la courbe de croissance des raies.
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FIGURE 4.4 — Structure de MATISSE, avec 'utilisation de fonctions Bj(\) afin de converger vers
un sous-espace de parametres ou la fonction distance est supposée étre convexe. Cette étape
peut étre remplacée en utilisant directement les fonctions By(\) correspondant & la sous-grille
définie par les valeurs de parametres imposées a priori (obtenus par la photométrie ou d’autres
algorithmes de paramétrisation comme DEGAS).

En suivant les résultats de Recio-Blanco et al. (2006, 2007) et Bijaoui et al. (2009) pour le
calcul des By()\), nous avons considéré que l'intervalle de parameétres pour lequel la variation du
flux spectral peut étre supposée linéaire, est égal a +500 K pour la température, 0.5 dex pour
la gravité et £0.25 dex pour la métallicité pour les étoiles ayant [M/H] > —1, ou £0.5 dex pour
les étoiles de plus faible métallicité. Chaque point de la grille nominale a donc son sous-ensemble
défini de cette facon, qui sera appelé sous-grille ou mini-grille dans ce qui suit.

Le schéma de la Fig. 4.4 illustre la fagon avec laquelle algorithme MATISSE obtient les
paramétres ; en utilisant ces fonctions By(\) . Considérons le cas d’un spectre observé O(\)
qui est projeté sur des fonctions By(A) centrées sur une sous-grille qui ne correspond pas aux
parametres intrinseques de ’étoile. Lorsque la fonction distance est convexe, le résultat de la
projection va donner des 0, qui se rapprocheront des parametres intrinseques recherchés. Ainsi,
en projetant sur les nouvelles fonctions By()) , centrées sur les parameétres obtenus suite a la
projection précédente, il est possible de se déplacer dans I’espace des parameétres, en convergeant
a chaque itération vers les valeurs réelles définissant le spectre. La projection de O(\) sur les
By(\) centrées sur la mini-grille ayant les parametres intrinseques de 1’étoile, donnera des résultats
a l'intérieur de cette mini-grille. Les itérations s’arrétent a ce moment la, et les résultats finaux
sont obtenus.
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Le premier choix des fonctions By(A) est par conséquent critique, vu qu’a grande échelle (dans
Pespace des parameétres), la fonction distance peut étre non convexe et dégénérée. Ainsi, afin
de converger vers le bon sous-espace, des estimations provenant de la photométrie ou d’autres
algorithmes peuvent étre utilisées. Lorsqu’aucune premieére estimation des parameétres n’existe, des
fonctions génériques Bg (M) peuvent également étre calculées, en considérant un grand domaine
de variation de parameétres (Recio-Blanco et al. 2006). Celles-ci permettent alors de se focaliser
vers un sous-espace des parametres, ou la fonction distance est convexe.

Prise en compte du bruit Dans le cas de spectres n’ayant pas de bruit, et/ou quand les
spectres synthétiques sont parfaitement semblables aux spectres réels d’étoiles, toute I'information
astrophysique se trouvant dans les raies spectrales doit étre utilisée pour la phase d’apprentissage
de MATISSE. En réalité, les spectres comportent du bruit. De plus, sauf pour certains cas calibrés
comme le Soleil (voir Sect. 5.1), ils ne sont jamais identiques aux spectres réels. Dans ce cas, afin
de ne pas utiliser des signatures spectrales erronées, ou celles diies au bruit, il est préférable
d’utiliser uniquement les variations spectrales de premier ordre, les ordres supérieurs étant diis
principalement au bruit aléatoire.

Ceci peut étre fait grace aux fonctions By(A) de MATISSE. En effet, celles-ci associent &
chacune des raies (et donc a chacun des pixels) une variation d’un parameétre . Il est donc
possible d’accorder un poids variable aux signatures spectrales en fonction du SNR, ou de la
métallicité caractérisant 'étoile. Cette adaptation est réalisée lors du calcul des fonctions By(A),
et plus précisément lors de l'inversion de la matrice de corrélation (voir Eq. 4.9).

Clairement, une inversion directe utilisera la totalité des variations de second ordre. Cependant,
une approche de type PCA (Analyse par composantes principales), qui ne sélectionnerait que
les vecteurs propres les plus significatifs, ne prendra en compte que les plus fortes variations
spectrales. Le degré d’approximation peut étre contrdlé grace a un algorithme itératif, comme
celui proposé par Landweber (1951). L’inversion de Landweber correspond a une régularisation
de la matrice C' : pour éviter les valeurs propres qui sont proches de zéro, les directions (vecteurs
propres) correspondant aux plus grandes valeurs propres vont étre privilégiées. Un lissage tres
fort des valeurs propres va étre effectué au début des itérations, qui deviendra plus doux avec les
itérations suivantes.

En pratique, le degré d’approximation désiré est controlé par le facteur de corrélation Ryang.,
entre les parameétres de sortie (les résultats) et les parameétres d’entrée (les valeurs théoriques)
(voir Chap.6.2). La Fig. 4.5 montre la fagon avec laquelle une diminution de Rpang. peut influencer
le poids des signatures spectrales. Les fonctions By(A) pour 6 = Teg sont tracées pour un sous-
espace défini par une température effective Tog, une gravité de surface log g et une métallicité
[M/H] donnés, ainsi que différents degrés d’approximations Ry,nq.. Pour Uinversion directe,
nous remarquons que toutes les signatures spectrales importantes sont considérées. Au fur et a
mesure que la corrélation baisse, le poids attribué a chaque raie spectrale change. Ainsi, celles
qui varient peu, ou qui ont une petite largeur équivalente, auront rapidement un poids quasi-nul.
Elles n’interviendront donc que trés peu lors du calcul des parametres. Ceci peut étre d’une
grande utilité lorsque le bruit présent dans le spectre ne peut plus étre négligé (SNR <200 pour
des spectres & R = 6 500 autour du triplet du calcium).

Interpolations dans la grille de spectres : les fonctions Ay, (\). Comme le montre la
Fig. 4.5, les fonctions By(\) peuvent indiquer les signatures importantes qui sont utilisées dans un
spectre pour déterminer ses parametres et ce, en prenant compte du SNR, du type spectral et de
la métallicité. Cette information peut ainsi servir a isoler des signatures spectrales importantes,
ou encore, a interpoler des spectres synthétiques a l'intérieur de la grille de référence.
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FIGURE 4.5 — Exemple de fonctions By, (\) pour la température effective. En haut est représenté
le spectre et les raies du Call y sont identifiées. Dans la partie inférieure, la méme fonction
Br; () a été représentée, en considérant des degrés d’approximation (traduits par les coefficients
de corrélation) différents de I'inversion de la matrice de corrélation des spectres. Plus le coefficient
de corrélation est petit, plus les signatures spectrales d’ordre élevé obtiennent un poids négligeable
dans les fonctions By, (\).

En effet, il est souvent utile d’avoir des spectres synthétiques a des valeurs de parametres
ne faisant pas partie des points de la grille nominale. Par exemple, de tels spectres peuvent
étre utilisés afin de normaliser des spectres observés. Ils peuvent également servir a vérifier
la fiabilité des résultats de I'algorithme, en calculant un x? entre la solution et ’observation.
Enfin, comme nous allons le voir dans le Chap. 6.1, de tels spectres peuvent aussi servir a tester
les méthodes de paramétrisation automatiques, sur des données ne faisant pas partie de leur
échantillon d’apprentissage.

La différence entre un spectre S(\) et un spectre de la grille nominale Sy()\), associé aux
fonctions locales By(\) et ayant les parametres 6,5 peut étre calculée de la fagon suivante :
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SoA) = SA) = > (O —0k) > (371)%,39# A) = > (Oor — O) - Ag, (N) (4.17)

k=1,K K=1,K k=1,K

olt By, est la matrice de corrélation entre les fonctions By(A), définie de la fagon suivante :
A

En d’autres termes, dans un espace vectoriel défini par les pixels du spectre, les fonctions
Ag, (X) vont étre les coordonnées contravariantes associées aux parametres. Le calcul de ces
fonctions peut se faire pendant la phase d’apprentissage, juste apres le calcul des fonctions By(\).
De ce fait, 'interpolation dans la grille des spectres peut se faire trés rapidement, juste a ’aide
d’une multiplication de I’écart des parametres au point central de la mini-grille par les fonctions

Ag, (N).

4.4.2 DEGAS : un arbre de décision oblique de type k-d

Dans ce mémoire de these, nous avons comparé les performances de MATISSE, une méthode
de projection, a celles de méthodes basées sur la reconnaissance de formes. Nous avons choisi
d’utiliser la méthode des arbres de décision. Ces derniers sont souvent utilisés grace a leur capacité
de retrouver le modele le plus ressemblant aux observations en un temps de calcul trés court
(Quinlan 1993).

Un arbre de décision comporte des noeuds qui se séparent en branches, chaque branche
aboutissant & des feuilles (c’est-a-dire la classe finale identifiée). A chaque noeud de P’arbre, une
décision est prise afin de séparer I’échantillon en deux (ou plus) sous-échantillons.

L’arbre de décision k-d désigne un arbre qui effectue une classification a k& dimensions (ex :
k = 3 si les parametres considérés sont T, log g et [M/H]). Les décisions sont prises en fonction
du résultat de la projection du spectre observé sur les vecteurs caractérisant chaque noeud. Les
arbres de décisions classiques sont a axes paralleles. Cela veut dire qu’ils testent & chaque noeud
une seule variable a la fois. Dans le cas particulier d’'un arbre de décision oblique, plusieurs
parametres peuvent étre évalués simultanément. En effet, dans ce cas les vecteurs noeuds (appelés
D,, par la suite), sont obtenus par une combinaison linéaire des spectres les plus ressemblants.
De ce fait, ils peuvent donc inclure des parametres atmosphériques différents. Cette approche
permet d’obtenir un arbre de décision plus précis, avec moins de noeuds, et donc plus rapide
(White 2008). Ainsi, ’arbre de décision est complétement défini par les D,,. Notons que c’est le
regroupement des spectres en fonction de leurs ressemblances, et non pas en fonction de leurs
parameétres (comme réalisé par MATISSE), qui permet d’outrepasser ’hypothése de la convexité
de la fonction distance.

La méthode DEGAS (DEcision tree alGorithm for AStrophysics) est un arbre de décision
oblique k-d. 11 a été présenté pour la premiere fois dans Bijaoui et al. (2010), mais c’est dans
Kordopatis et al. (2011a) que la premiere application astrophysique a été faite. Les régles de
reconnaissance de DEGAS, & chaque noeud, sont établies de la fagcon suivante :

1. Le vecteur moyen M des spectres de la grille d’apprentissage est calculé.

2. Pour chaque spectre Sj associé au noeud, le produit scalaire ¢; = Sj - M est calculé. Soit ¢
la valeur médiane de c;.

3. Les spectres sont répartis en deux sous-parties égales, 77 and 715, en fonction des criteres
suivants :



62 Chapitre 4. Paramétrisations automatiques et grands relevés stellaires

(A) (B)

o (o}

FIGURE 4.6 — L’arbre de décision DEGAS partitionne un sous-ensemble de points en comparant
le coefficient de projection de chaque modéle sur un vecteur OM a la médiane des coefficients de
projection pour I’ensemble des modeles (le point M). Le plan de séparation (en rouge) est défini
comme le plan le plan coupant perpendiculairement la droite OM, en M. D’apres le théoreme
de Huyghens, le vecteur définissant la séparation optimale entre T} (en jaune, défini par sa
médiane M) et Ty (en bleu, défini par sa médiane My) est accomplie lorsque la droite MM
est colinéaire & OM (comme dans le cas B ci-dessus).

S; appartient au sous-ensemble 77 si ¢j <
S, appartient au sous-ensemble T5 si ¢; >

or N

4. Les vecteurs moyens M; et Mgy de chaque sous-ensemble sont calculés, et le vecteur
différence D = M1 — M3 est déterminé.

5. En suivant le théoreme de Huyghens, la séparation optimale entre 77 et Th est faite lorsque
les dispersions autour des points M; et My sont minimales. Intuitivement, cela revient a ce
que le vecteur moyen M et le vecteur différence D soient colinéaires (voir Fig. 4.6, et Bijaoui
et al. 2011). En effet, Pexpression de la variation V' des dispersions résultant des échanges
de spectres entre les deux sous-ensembles T et T fait apparaitre naturellement le vecteur
D (voir Annexe B). Ainsi, choisir M parallele & D, devrait maximiser V. En pratique,
lorsque 1'angle entre M et D est trop grand (coefficient de correlation inférieur a 0.999), le
sous ensemble est re-séparé par rapport a ’hyper-plan définit par D (en remplagant M par
D a I’étape 2), jusqu’a convergence.

Une fois que la procédure précédente a convergé pour un noeud n, nous déterminons :

— Le vecteur noeud final de projection Dy, : il indiquera quelles sont les caractéristiques

permettant de distinguer au mieux les spectres a ce noeud donné.

— La valeur médiane finale ¢;, de ¢; = Sj - Dy,.

L’arbre de décision ainsi construit, comporte loga(/N) niveaux, ot N est le nombre de spectres
dans la grille d’apprentissage. Aux feuilles de I’arbre (le dernier niveau) se trouvent attribués
des spectres synthétiques individuels. Ainsi, lors de ’application de ’arbre de décision sur des
données observées, chacun des spectres passe par chacun des noeuds, et au final, est associé a un
spectre synthétique spécifique.
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Reconnaissance en présence de bruit La reconnaissance des spectres de la grille est tres
rapide et parfaite en ’absence de bruit. Néanmoins, la présence de bruit peut induire de mauvaises
classifications. En effet, a chaque noeud, le coefficient de projection ¢; = O; - Dy, est distribué
selon une distribution normale, qui n’est jamais strictement nulle. Afin de traiter correctement le
bruit il faudrait donc considérer a la fois les deux branches du noeud, et par conséquent ’arbre
entier. L’algorithme deviendrait donc inefficace. Ainsi, pour des raisons d’optimisation et afin
de rendre nulle (pour certains cas) la probabilité d’explorer une des branches, il a été choisi
de remplacer la distribution gaussienne par un noyau d’Epanechnikov, qui correspond & une
parabole tronquée. Considérons le parametre d’échelle u; :

Ci — Cn

(4.19)

U; =
O¢;

1

ol ¢, = ﬁ /2Dy (N2, Siu; < —k alors il est décidé que la direction correcte est la direction
1. Si u; > k alors la direction 2 est choisie. Dans le cas ou —k < u; < k, les deux directions sont
choisies. En pratique, due a la coupure de la parabole, dans la plupart des noeuds, une seule
direction est explorée. Ainsi, au bout du compte, uniquement quelques feuilles sont sélectionnées.

Apres 'exploration de I'arbre, la distance du spectre observé O aux modeles retenus Sy, est
calculée. L’estimation finale des parametres atmosphériques de 1’étoile est alors obtenue par une
moyenne des parametres des spectres synthétiques, pondérée par la distance de ces derniers par
rapport au spectre observé. Nous posons :

W = (1 — |O; — Sn|?)?. (4.20)

La valeur p de ’exposant polynomial peut étre ajustée en fonction du SNR. Dans les cas ou le
bruit présent dans le spectre est important, les distances entre le spectre observé et les spectres
synthétiques sélectionnés sont du méme ordre de grandeur. De ce fait, un exposant important est
nécessaire afin de donner plus de poids au spectre le plus similaire. Dans ce qui suit, p = 64 a été
la valeur utilisée par défaut, sauf si mentionné explicitement.

4.5 Conclusions

Dans ce chapitre nous avons présenté I'utilité de la paramétrisation automatique pour le
traitement d’un grand nombre de données. Lorsque des parametres particuliers sont recherchés,
comme c’est le cas pour la spectroscopie stellaire, toutes les méthodes font appel a une grille
de modeles de référence. Celle-ci leur permet d’établir un lien (mapping) entre les grandeurs
observables (par exemple les spectres) et les parameétres recherchés (température effective, gravité
de surface, métallicité globale).

Les algorithmes utilisés par la communauté scientifique different par leur approche a trouver
le minimum absolu de la fonction distance, définie comme la différence entre ’observation et les
modeles de la grille référence. Pour cela nous avons développé les bases mathématiques d’un
algorithme de projection, MATISSE, et d’'un arbre de décision, DEGAS, tous deux représentatifs
des différentes méthodes qui peuvent étre trouvées dans la littérature. MATISSE détermine
les parametres recherchés, en projetant les observations sur des vecteurs By(\) . Ces vecteurs
sont calculés lors d’'une phase d’apprentissage, par une combinaison optimale des données de
référence. Ils associent a chacun des pixels des signatures observationelles permettant d’obtenir
les parameétres recherchés.

D’un autre c6té, DEGAS obtient les parametres en faisant passer les observations par un
arbre de décision oblique. Ce dernier est également construit lors d’une phase d’apprentissage.
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Cet arbre partitionne en deux le sous-ensemble de modeles associés a chaque noeud, en comparant
le coefficient de projection de chaque modele sur un vecteur a la médiane des coefficients de
projection pour ’ensemble des modeéles.

MATISSE et DEGAS vont étre explicitement utilisés pour la paramétrisation automatique
de spectres stellaires obtenus pour le domaine de longueurs d’onde du RVS de Gaia. Le chapitre
suivant explique comment la grille nominale d’apprentissage a été calculée.
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Dans le cadre général de Gaia ou plusieurs centaines de millions d’étoiles vont étre observées,
la grille d’apprentissage doit comporter une large gamme de températures effectives, gravités de
surface, et métallicités. Néanmoins, dans ce qui suit nous allons nous limiter aux types spectraux
F, G et K. D’une part car les étoiles plus chaudes que 8000 K sont dominées par les raies
de Paschen et ne présentent que tres peu de raies métalliques dans ce domaine de longueurs
d’onde (Munari 1999). D’autre part, car les étoiles de type FGK sont les plus nombreuses dans
notre Galaxie. Leur faible masse (0.5-1.5 Mg) leur permet d’avoir des ages proches de celui de
I’Univers, les rendant de ce fait trés intéressantes pour y réaliser des travaux dédiés a I’archéologie
galactique. En effet, comme nous ’avons vu au Chap. 1, leur atmospheére reflete la composition
du milieu dans lequel elles ont été formées, pouvant atteindre des métallicités inférieures a —5 dex
(Beers & Christlieb 2005).

Afin de calculer une librairie nominale de spectres synthétiques, balayant I’espace des para-
metres de la facon indiquée dans la Table 5.1, les modeles d’atmosphéres MARCS ! (Gustafsson
et al. 2008) et le code Turbospec (Alvarez & Plez 1998, avec les améliorations antérieures
effectuées par B. Plez) ont été utilisés. Une liste de raies atomiques calibrée par nous mémes
(voir Sect. 5.1) ainsi que les données moléculaires provenant de B. Plez? (communication privée)
pour les molécules CH, Co, CN, OH, MgH, SiH, CaH, FeH, TiO, VO et ZrO, ont également été
utilisées. De plus, lors du calcul des spectres, nous avons considéré un couplage entre la métallicité
globale et les abondances des éléments o2, en accord avec les enrichissements standards observés
pour les étoiles pauvres en métaux de la Voie Lactée (voir par exemple Edvardsson et al. 1993;
Fuhrmann 2008; Navarro et al. 2011). De ce fait, il a été considéré :

— [a/Fe]=0.0 dex pour [M/H]|> 0.0 dex

— [a/Fe]=+40.4 x [M/H] dex pour —1 < [M/H] <0

— [o/Fe]=+0.4 dex pour [M/H|< —1 dex.

Pour chacun des modeles d’atmosphére MARCS, le spectre a été calculé en résolvant I’équation

1. http://marcs.astro.uu.se/
2. Nous remercions B. Plez de nous avoir fourni sa liste de raies moléculaires.
3. Les éléments chimiques considérés en tant qu’éléments a sont : O, Ne, Mg, Si, S, Ar, Ca et Ti.
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TABLE 5.1 — Intervalles et pas considérés pour les parametres atmosphériques de la librai-
rie de spectres synthétiques utilisée pour 'apprentissage des algorithmes de paramétrisation

automatique.
Domaine pas
Tegr 3000; 8000 K 200 K entre [3000 ; 4000]
250 K entre [4000 ; 8000]
log g 0.055.0 0.5 dex

[M/H] —5.0; +1.0 dex 1.00 dex entre [—5; —3]
0.50 dex entre [—3; —1]
0.25 dex entre [—1; +1]

de transfert radiatif a travers des couches successives, en supposant pour chacune d’entre elles
I’6quilibre hydrostatique et 'Equilibre Thermodynamique Local (ETL). Chaque spectre couvre
le domaine de longueurs d’onde [8390-8860] A, avec un échantillonnage de 0.02 A. Cet intervalle
de longueurs d’onde est plus large que celui du RVS, mais comporte le domaine spectral du LR8
de FLAMES qui va étre utilisé dans les prochains chapitres pour les données du disque épais.

Pour les naines et les sous-géantes (log g > 3.5), des modeéles d’atmospheéres a symétrie
plan-parallele ont été considérés, pour lesquels la courbure des couches de 1’étoile est négligée.
Cette approximation est valable car I’épaisseur géométrique des couches considérées est petite
devant la distance de ces couches au centre de 1’étoile (Ar/r << 1). En ce qui concerne les
géantes (log g < 3.0), une symétrie sphérique a été préférée. Ces modeles 1a, pour qui les effets
de sphéricité sur la profondeur optique peuvent étre considérables pour les faibles gravités (Heiter
& Eriksson 2006), ont été calculés pour une masse égale a 1 Mg,

La microturbulence n’a pas été considérée comme un parametre libre dans notre grille afin de
ne pas augmenter le nombre de parameétres a déterminer. Elle a été fixée & £=1 km s~! pour
les naines et £=2 km s~! pour les géantes. Ces valeurs sont celles généralement adoptées par la
littérature et sont en relatif accord avec la relation établie par Kirby et al. (2009), reliant £ avec
le log ¢ :

€(km s™1) = (2.13 + 0.05) — (0.23 + 0.03) log g. (5.1)

La librairie finale contient 2905 spectres de 23501 pixels. Il est important de noter cependant,
que quelques modeles manquent a la librairie de spectres (notamment pour [M/H] < —3 dex),
soit parce que la limite d’Eddington a été atteinte soit & cause de la non convergence des modeles
d’atmospheéres, comme il est décrit dans Gustafsson et al. (2008).

Cette grille de spectres est calculée initialement a une résolution supérieure a 300 000, un
pas de 0.02 A, et un domaine de longueurs d’onde compris entre 8400 A et 8855 A. De ce
fait, elle peut étre convoluée, ré-echantillonnée et coupée pour correspondre & n’importe quelle
configuration, comme par exemple celle du RVS (R ~11 500), ou celle du LR8 de FLAMES
(R ~6 500).

Sauf si cela est cité explicitement dans ce qui suit, nous avons adapté, dans tout ce travail, la
librairie synthétique a la configuration du LR8 de FLAMES. Ainsi, les spectres ont été restreints
aux longueurs d’onde entre 8400 A et 8820 A. En effet, cet intervalle contient les signatures
spectrales principales, tout en évitant la partie rouge du CCD de GIRAFFE, ou différents défauts
peuvent apparaitre (effets de bords, rayonnement parasite ou glow). De plus, I'intervalle entre
8775 A et 8801 A qui contient peu de raies métalliques comparé aux raies telluriques a été
enlevé. En effet, ce domaine de longueurs d’onde peut étre sujet a des résidus importants du ciel,
noyant I'information astrophysique dans du bruit. Néanmoins, la raie du Mgl & ~8807 A a été
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FI1GURE 5.1 — Parametres atmosphériques des spectres synthétiques de la grille nominale, servant
a Papprentissage des algorithmes MATISSE et DEGAS.

gardée car il s’agit d’un bon indicateur de gravité de surface (Ruck & Smith 1993; Battaglia &
Starkenburg 2011).

Les spectres calculés ont été convolués par un noyau gaussien, et rééchantillonés, afin de
correspondre & I’échantillonnage et la résolution des spectres du LRS. De plus, huit pixels?
correspondant aux coeurs des raies du triplet du Call, ont été enlevés des spectres (deux pixels
pour la premiére raie, et trois pour les deux autres, correspondant, respectivement, & 0.8 A et
1.2 A), puisqu’un désaccord est attendu a ces pixels entre les spectres synthétiques et les spectres
observés. En effet, le coeur des raies fortes se forme dans les couches externes des atmospheres
stellaires, ou les hypotheses de 'ETL et de 1’équilibre hydrostatique ne sont plus valables.
Les enlever ne diminuera donc en rien les performances des algorithmes, et au contraire une
amélioration des performances peut étre attendue (voir Chap. 6.2.1). Les 2905 spectres finaux

4. Ces huit pixels correspondent & moins de 1% du total des pixels du spectre.
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contiennent finalement 957 pixels, avec un échantillonnage régulier de 0.4 A.

5.1 Calibration des données atomiques autour du triplet du
calcium

La grille de spectres nominale présentée a la section précédente a été calculée en utilisant une
liste de raies calibrées sur des étoiles de référence. En effet, un algorithme de paramétrisation
automatique peut étre trés performant en erreurs internes, mais il est modele dépendant. De ce
fait, il est nécessaire que les spectres synthétiques qui servent a 'apprentissage des méthodes,
ressemblent le plus possible aux spectres observés, en terme de positions et de profils des raies
spectrales.

La position centrale d’une raie est en général bien connue et nécéssite peu de corrections. En
revanche, la plus grande source d’incertitudes pour le calcul d’un spectre synthétique, provient
des forces d’oscillateurs (loggf) de chaque transition utilisée. Ces forces d’oscillateurs, peuvent
étre calculées analytiquement (telle que pour ’hydrogéne ou quelques raies atomiques), mesurées
en laboratoire, ou alors il faut qu’elles soient calibrées a posteriori sur des spectres observés,
dont on connait bien les parameétres atmosphériques. De plus, cette calibration des raies doit
étre réalisée avec des étoiles correspondant au méme type spectral que les spectres qui vont étre
analysés par la méthode. Ainsi, si les données observationnelles proviennent d’un sondage visant
principalement des géantes, la calibration doit étre faite sur Arcturus. Si le sondage observe
plutot des naines, alors la calibration doit étre faite sur le Soleil, et/ou sur Procyon.

Un des objectifs de ce mémoire de thése est de proposer une méthode capable d’étre appliquée
sur I’ensemble des étoiles F, G et K, autour du triplet du calcium. Les données atomiques des
raies présentes dans notre domaine de longueurs d’onde a donc été calibrée explicitement sur
le Soleil, puis vérifiée et ajustée si nécessaire sur Arcturus et Procyon. Pour ce faire, une liste
initiale de raies a été téléchargée sur le site web ® de la base de données atomiques VALD ( Vienna
Atomic Line Database, Kupka et al. 2000). A partir de cette liste, une premiére série de spectres
synthétiques du Soleil, d’Arcturus et de Procyon ont été calculés afin de corriger les plus grands
désaccords avec les raies observées.

Comme pour le calcul de la grille nominale de spectres, tous les calculs de transfert radiatif
qui vont suivre ont été effectués avec les modeles d’atmospheres de Gustafsson et al. (2008) et
le code Turbospec (Alvarez & Plez 1998), en supposant ’équilibre thermodynamique local et
I’équilibre hydrostatique. De plus, les fonctions By(A\) de MATISSE, calculées par Recio-Blanco
et al. (2006), ont été utilisées afin d’identifier et de corriger les raies les plus sensibles aux
variations des parametres atmosphériques, dans le cas du Soleil, d’Arcturus et de Procyon.

En effet, Recio-Blanco et al. (2006) avaient déja calculé une grille de spectres synthétiques a
partir d’une liste de raies non calibrées, et avaient calculé des fonctions By(\) , dans le cadre
du RVS, a R = 11 500. Celles-ci ont donc servi a calibrer plus soigneusement les signatures
spectrales “clés” de chacune des étoiles de calibration. La calibration des raies a été effectuée en
deux étapes.

1. Un spectre a haute résolution est calculé, avec le modéle d’atmosphere correspondant
exactement a 1’étoile étudiée. Les domaines de longueurs d’onde des raies préselectionnées
par les fonctions By(A) sont vérifiés visuellement, puis leur forces d’oscillateurs et leurs
longueurs d’onde centrales sont corrigées, si nécessaire, afin de correspondre au mieux aux
observations.

5. http://vald.astro.univie.ac.at
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Nouveau log gf

5 4 3 2 -1 0 1
log gf VALD

FIGURE 5.2 — Forces d’oscillateurs (log ¢f) modifiées dans cette theése en fonction des valeurs
téléchargées sur la base de données VALD.

2. Une série de spectres a R = 11 500, ayant des parametres proches de ceux des étoiles

étudiées (Teg £+ 250 K, log ¢ +0.5; [M/H] £0.5 dex, [o/Fe]£0.1 dex) est calculée avec la
nouvelle liste de raies calibrées. Les distances (en terme de x?) entre le spectre observé
O(A) et synthétique S(\) sont ensuite calculées :

= SIS — O (5.2)

A

Tant que le modéle ayant les parametres les plus proches ne minimise pas le x2, des
corrections sur les forces d’oscillateurs des raies sont apportées. La calibration des raies
est considérée satisfaisante, si pour les trois étoiles, Soleil, Arcturus et Procyon, le spectre
synthétique ayant les parametres les plus proches de ceux de I’étoile de calibration correspond

au 2 minimum.

La Fig. 5.2, ou sont tracées les forces d’oscillateurs adoptées en fonction des données atomiques
initiales de VALD, illustre 'ampleur des modifications apportées sur les forces d’oscillateurs. De
la méme facon, la Table C identifie les 50 raies ayant subi les corrections les plus importantes de

leurs forces d’oscillateurs.

5.1.1 Calibration avec le spectre solaire

Deux spectres observés du Soleil ont été utilisés pour calibrer les raies : le spectre de Brault

& Neckel (1987), a une résolution R ~ 250 000, comportant des raies telluriques, et le spectre de
Hinkle et al. (2003) & une résolution plus faible (R ~ 86 000), mais nettoyé des raies telluriques.
Tous les deux ont un SNR tres élevé, de 'ordre de SNR~1 000. Dans ce qui suit, le spectre de
Brault & Neckel (1987) a été utilisé pour calibrer les forces d’oscillateurs, grace a sa plus haute
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résolution. Le spectre de Hinkle et al. (2003) a servi pour calculer les x2, vu qu’il ne comportait
pas de pollutions dues au ciel.

Le calcul du transfert radiatif pour les modeles d’atmosphéres considérés a été fait en adoptant
les abondances solaires de Grevesse et al. (2007), avec les corrections de ~ —0.2 dex sur les
abondances du carbone (C), de l'azote (N) et de Poxygene (O). Le modele d’atmospheére solaire
MARCS utilisé pour le spectre synthétique, a pour parametres Tog = 5777 K, log g = 4.44,
[Fe/H] = 0.0 dex, [a/Fe] = 0.0 dex, une microturbulence £ =1 km s™! et vsini = 2 km s™!. Les
calculs ont été effectués a 'ETL, avec une atmosphere supposée & symétrie plan-parallele.

Comme prévu, la premiére synthese spectrale avec les données de VALD a révélé que plusieurs
raies étaient mal modélisées. Lorsque les différences pixel a pixel excédaient 3%, les corrections
des forces d’oscillateur apportées par Gustafsson et al. (2008) ont été testées et appliquées, a
condition que I'accord soit amélioré. Quand ce n’était pas le cas, nos propres modifications ont été
apportées, y compris en modifiant les longueurs d’onde centrales quand cela flit jugé nécessaire
(en s’aidant notamment de l'atlas de Moore et al. 1966).

Rappelons qu’aucun effort n’a été fourni afin de trouver un bon accord avec le coeur des
raies fortes, en particulier les coeurs du triplet du Call, car ces derniers se forment dans les
hautes couches atmosphériques, ou les hypotheses d’équilibre hydrostatique et de ETL ne sont
plus applicables. Notons également qu’aucune calibration n’a été apportée en ce qui concerne les
forces d’oscillateurs des raies de Paschen, qui ont des ailes tres larges et dont les log gf sont
calculés & partir de modeles détaillés de 'atome d’hydrogéne. De méme, aucune modification n’a
été apportée aux raies moléculaires, en raison de leur complexité, notamment a cause du nombre
considérable de transitions mises en jeu par la vibration et la rotation des molécules.

Les raies telluriques pouvant étre source d’erreurs pour le x?, il a été préféré de comparer
le spectre solaire de Hinkle et al. (2003) (normalisé, sans raies telluriques) aux spectres test.
Pour cela, le spectre de Hinkle et al. a été convolué avec un noyau gaussien, afin d’obtenir une
résolution R = 11 500. Ensuite, les pixels ont été interpolés aux longueurs d’onde des spectres
synthétiques, et le x? a été calculé. La Table 5.2 montre les modeles calculés (premiére colonne)
ainsi que les valeurs de x? obtenues avec les differentes listes de raies (colonnes 2 & 4).

Nous remarquons que la liste de raies non calibrées de VALD et celle de Gustafsson et al.
convergent vers le mauvais modele, & Tog=5500 K, log g=4.5, [M/H]=0 dex, [a/Fe]=0 dex.
Cependant, notons qu’avec les forces d’oscillateurs de Gustafsson et al. le spectre ayant les
parameétres les plus proches a diminué son x? et s’est rapproché de la valeur minimale.

Par contre, comme nous pouvons le voir dans la Table 5.2, les modifications sur les raies
atomiques apportées lors de ce travail ont rendu les modeles plus ressemblants au spectre observé.
Ainsi, le spectre synthétique ayant les parameétres les plus proches a aussi la distance la plus petite.
Nous pouvons également remarquer que lorsque la température ou la métallicité s’éloignent des
valeurs théoriques, le x? augmente rapidement. En anticipant sur les résultats des prochains
chapitres, cela peut étre interprété comme une future bonne estimation de la température effective
et de la métallicité, par les méthodes de paramétrisation automatique, pour ce sous-espace des
parameétres. En revanche, nous remarquons aussi que la distance des modeles ayant une gravité
de surface différente de 4.5, continuent & avoir un faible y2, proche de la valeur minimale. Ce
manque de sensibilité des raies des naines a la gravité, pour les longueurs d’onde du RVS, va
étre plus amplement développé dans les prochains chapitres et illustre une des limitations de ce
domaine spectral en termes de paramétrisation.
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TABLE 5.2 — x? sur le domaine de longueurs d’onde et la résolution du RVS (847-874 nm,
R = 11 500) obtenus en comparant le spectre observé du Soleil de Hinkle et al. (2003) et les
différents spectres synthétiques calculés.

T log g [M/H] [a/Fe] X’ X X’

(K) (dex) (dex) (dex) | Ce travail VALD Gustafsson et al.
5500 4.5 0.0 0.0 68.37 67.82 65.09

5750 4.0 0.0 0.0 59.41 75.88 67.67

5750 4.5 0.0 0.0 59.09 73.20 66.76

5750 3.5 0.0 0.0 91.69 94.57 85.07

5750 4.5 0.25 0.0 120.51 104.30 100.70
5750 4.5 -0.25 0.1 103.66 123.37 123.27
5750 5.0 0.0 0.0 73.64 76.01 71.82

6000 4.5 0.0 0.0 79.88 100.31 96.24

Notes. Tous les spectres sont sur-echantillonés (environ 14 000 pixels, a comparer aux ~1 000 pixels du
RVS).

5.1.2 Vérification de la calibration avec le spectre d’une géante froide :
Arcturus

Une fois le spectre du Soleil modélisé au mieux, nous avons utilisé le spectre d’ Arcturus de
Hinkle et al. (2003), & SNR~ 1 000, pour vérifier que les modifications des forces d’oscillateurs
des raies apportées précédemment conduisent également & un meilleur accord pour le spectre
d’une étoile géante froide. Dans ce cas, Arcturus est synthétisé en utilisant Teg = 4300 K et
log g = 1.5 dex (Peterson et al. 1993). De plus, nous avons adopté les résultats de Gray & Brown
(2006) pour vsini = 1.5+ 0.3 km s™! et une macroturbulence de 5.2 km s~'. Les calculs ont été
effectués a I’ ETL, avec un modele d’atmosphere a symétrie sphérique.

Le choix de la composition chimique de 'atmosphere d’Arcturus, pour le transfert de rayonne-
ment fit plus compliqué. En effet, la métallicité moyenne ainsi que les abondances individuelles
d’Arcturus qui sont disponibles dans la littérature montrent des disparités parfois importantes.
C’est ce qui est montré dans la Table 5.3, ou figurent les valeurs trouvées parmi les articles les
plus cités.

Une des explications de ces écarts peut étre due aux différents parametres d’atmospheres
adoptés dans ces différents travaux. Ainsi, les abondances déterminées par Fulbright et al. (2007)
ont été obtenues par la méthode des largeurs équivalentes, mesurées entre 5000-8000 A sur le
spectre de Hinkle et al. (2003), en supposant les parametres atmosphériques suivants : Teg=4290 K,
log g=1.55, [M/H]=-0.5 dex et £&=1.7 kms. La méme méthode a été adoptée dans Smith et al.
(2000), mais en utilisant le spectre de Griffin (1968) et en supposant Teg=4300 K, log ¢g=1.7,
[M/H]=-0.6 dex ([Fe/H]=-0.72 dex), £=1.6 km s~! . Enfin, les valeurs publiées par Peterson et al.
(1993), n’ont pas été obtenues en essayant de mesurer les abondances individuelles, malgré le fait
que les auteurs y présentent un tableau. En effet, a ’aide de syntheses spectrales, Peterson et al.
(1993) trouvent juste qu’Arcturus a une métallicité globale de —0.5 dex, et un enrichissement en
[a/Fe] de +0.4 dex.

Pour calculer le spectre d’Arcturus, nous avons adopté les abondances individuelles données
par Smith et al. (2000). En effet, a partir des raies calibrées sur le Soleil, le spectre synthétique
calculé initialement avec les valeurs de Smith et al. (2000), donnait un x? inférieur & ceux obtenus
avec des spectres adoptant les valeurs de Fulbright et al. (2007) ou Smith et al. (2000). Seules les
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TABLE 5.3 — Abondances individuelles adoptées pour Arcturus

Elément | Peterson et al. (1993) | Smith et al. (2000) | Fulbright et al. (2007) | Valeur adoptée
aBoo-® log(X) | aBoo-® log(X) | aBoo—- 06 log(X) log(X)
C -0.5 7.91 -0.60 7.81 -0.50 7.91 7.81
N -0.2 7.60 -0.60 7.20 -0.50 7.30 7.38
0] -0.1 8.57 -0.30 8.37 -0.02 8.65 8.37
Na -0.2 6.13 —-0.40 5.93 -0.41 5.92 5.93
Mg -0.1 7.48 -0.06 7.52 -0.11 7.47 7.57
Al -0.1 6.37 -0.15 6.32 -0.12 6.35 6.32
Si -0.1 7.45 -0.46 7.09 -0.15 7.40 7.09
Ca 0.2 6.26 -0.54 5.82 -0.29 6.07 5.82
Sc -0.3 2.87 —0.58 2.59 —-0.50 2.67 2.59
Ti -0.2 4.82 -0.32 4.70 -0.24 4.78 4.70
Fe -0.5 7.00 -0.72 6.78 -0.50 7.00 6.78

Notes. La premiere colonne pour chaque référence est log(X)apoo —log(X)e et la deuxiéme représente les
valeurs adoptées, en échelle log(X) = log(X/H) + 12. La derniére colonne indique les valeurs finalement
adoptées dans ce mémoire de these.

abondances de 1'azote (N) et du magnésium (Mg) ont été légerement modifiées. En effet, pour
le Mg, il n’a pas été possible de modifier les forces d’oscillateurs sans détériorer la qualité de
I’accord du spectre synthétique solaire. Par contre, la modification de 'abondance de 1’azote dans
Arcturus se justifie par le fait que pour une telle géante froide, le spectre comporte plusieurs
raies moléculaires, notamment du CN. Ainsi, en augmentant ’abondance de I'azote, le mélange
(blend) des raies de CN avec les raies atomiques est en meilleur accord avec les observations. De
plus, soulignons que ni Smith et al. (2000) ni Fulbright et al. (2007) ne specifient ’abondance
individuelle de l'azote, sous-entendant donc qu’il suit la métallicité moyenne d’Arcturus. En
revanche, larticle de Peterson et al. (1993) indique qu’Arcturus est enrichi en N, et donne
explicitement une valeur différente de N par rapport aux métaux. Notre augmentation de 0.18
dex va donc dans ce sens la.

Comme pour le Soleil, des spectres ayant des parametres proches de ceux d’Arcturus ont été
calculés, puis leur x? par rapport au spectre observé a été évalué. Les résultats de la Table 5.4
obtenus pour R = 11 500, montrent que nous convergeons bien vers Tog=4250 K, log g=2.0 ,
[M/H]=-0.5 dex, [o/Fe]=0.2 dex, en accord avec les parameétres donnés par Smith et al. (2000).
Notons que cette convergence était déja vérifiée avec la liste de raies non calibrées de VALD.
Cependant, notre calibration a d’une part diminué le x? et d’autre part augmenté I’écart avec
les x? des spectres voisins.

5.1.3 Vérification de la calibration avec le spectre d’une naine chaude :
Procyon

La liste de raies calibrée sur le Soleil puis vérifiée et ajustée sur Arcturus a par la suite été testée
pour modeliser le spectre de Procyon, une naine chaude de type spectral F. Cependant, comme
nous allons le justifier ci-dessous, il a été décidé de n’apporter aucune correction supplémentaire
aux forces d’oscillateurs atomiques, basé sur cette étoile.

En effet, au dessus d’une température effective d’environ 6000 K, et pour ce domaine de
longueurs d’onde, les raies de Paschen commencent & dominer le spectre. Ces derniéres se
retrouvent mélangées avec les raies qui se situent a leurs proximités et, de ce fait, il est difficile
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TABLE 5.4 — Ecarts entre divers spectres synthétiques et le spectre observé d’Arcturus de Hinkle
et al. (2003). Les x? sont obtenus pour le domaine de longueurs d’onde du RVS de Gaia.

T log g [M/H] [a/Fe] X’ X X’
(K) (dex) (dex) (dex) | Ce travail VALD Gustafsson et al.
4000 1.0 -1.00 0.40 208.91 214.20 215.94
4000 1.5 -0.50 0.20 184.82 191.10 189.31
4000 1.5 -1.00 0.40 214.43 223.63 224.11
4000 2.0 —0.50 0.20 171.81 182.02 181.74
4000 2.0 -1.00 0.40 236.90 250.84 250.15
4250 1.0 -0.50 0.20 285.09 272.03 268.19
4250 1.0 —-1.00 0.40 227.01 227.88 227.42
4250 1.5 —-0.50 0.20 170.58 173.19 170.06
4250 1.5 -1.00 0.40 228.43 231.37 232.48
4250 2.0 -0.50 0.20 144.66 154.57 153.89
4250 2.0 -1.00 0.40 256.84  266.15 265.89
4500 1.0 -1.00 0.40 276.67 275.06 271.41
4500 1.5 -0.50 0.20 203.56 201.77 195.87
4500 1.5 -1.00  0.40 259.56  260.01 260.63
4500 2.0 -0.50 0.20 162.09  169.57 164.92

de vérifier 'accord entre le spectre observé et les spectres synthétiques. De plus, aucun spectre
de Procyon de bonne qualité, obtenu autour du triplet du Call n’a été trouvé dans la littérature.
Celui qui a été finalement utilisé fit celui de Allende Prieto et al. (2004), provenant du catalogue
stellaire S*N. Ce spectre est non normalisé, & la résolution R = 50 000, comporte des raies
telluriques et possede un SNR proche d’une centaine.

Enfin, notons également que les parametres atmosphériques de Procyon ne sont pas suffi-
samment bien établis afin de calibrer une liste de raies. En effet, plusieurs valeurs sont publiées
dans la littérature. Parmi les plus citées, et celles qui ont été admises pour ce travail, sont les
valeurs publiées par Edvardsson et al. (1993) : Tog = 6704 K, log g = 4.03, [Fe/H]=-0.02 dex,
[a/Fe]~ 0.0 dex.

Ainsi, les seuls tests effectués pour Procyon ont été de vérifier la convergence du y? vers ces
parameétres 1a. La Table 5.5 nous montre qu’en terme de x2, la convergence se fait bien vers une
solution ayant une des valeurs intermédiaires entre 6500 K et 6750 K et un log ¢ entre 4.0 et
4.5 dex, vu que les spectres qui encadrent ces valeurs ont des x? trés proches.

5.2 Conclusions

Dans ce chapitre nous avons montré comment a été calculée la grille de spectres synthétiques
qui servira a lapprentissage des algorithmes automatiques. Celle-ci échantillonne de facon
quasiment réguliere ’espace des parametres formé par la température effective, la gravité de
surface et la métallicité globale et contient 2905 spectres.

La liste de raies présentes dans le domaine de longueurs d’onde du RVS et de la configuration
LR8 de FLAMES a été calibrée a haute résolution sur deux spectres observés du Soleil, puis
vérifiée et ajustée sur les spectres d’Arcturus et de Procyon. Cette calibration a permis d’améliorer
considérablement ’accord entre les spectres observés et les spectres synthétiques de ces trois
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TABLE 5.5 — Ecarts entre divers spectres synthétiques et le spectre observé de Procyon de Allende
Prieto et al. (2004), pour la résolution et le domaine de longueurs d’onde du RVS.

Ter log g [M/H] [o/Fe] X’
(K) (dex) (dex) (dex) | Ce travail
6500 3.5 0.00 0.00 258.54
6500 4.0 0.00 0.00 178.68
6500 4.0 40.25  0.00 260.32
6500 4.0 -0.25  0.10 154.64
6500 4.5 0.00 0.00 168.57
6750 3.5 0.00 0.00 323.14
6750 4.0 0.00 0.00 204.69
6750 4.0 -0.25 0.10 191.21
6750 4.5 0.00 0.00 157.94
7000 4.0 0.00 0.00 271.86

étoiles. De ce fait, la qualité des spectres synthétiques de la grille nominale se retrouve également
améliorée.

Il a été explicitement vérifié que dans un sous-espace des parametres formé par des spectres
synthétiques s’écartant de quelques pas de la grille de ces trois étoiles, le x? minimal était atteint
par le spectre ayant les parametres les plus proches de la “réalité” ®. En d’autres termes, nous
avons validé 'adéquation des modeles avec les observations, et vérifié la convexité de la fonction
distance pour un sous-espace des parametres limité a quelques pas de grille autour des parametres
du Soleil, d’Arcturus et de Procyon.

Ceci est un résultat tres important car I'algorithme MATISSE, qui a été présenté le chapitre
précédent, se base sur I’hypothese de la convexité locale de la fonction distance sur ’ensemble de
I’espace des parametres. Comme nous allons le voir dans le chapitre suivant, cette supposition
n’est pas toujours vraie, introduisant de ce fait des erreurs sur l’estimation finale des parametres.
Pour cette raison, la méthode DEGAS, qui ne fait aucune supposition sur la forme de la fonction
distance sera également utilisée. Cet arbre de décision ne nécessite pas de faire des hypotheses
sur la fonction distance, car la classification repose sur le regroupement des spectres uniquement
en fonction de leur ressemblance (pattern recognition).

6. Par réalité, on sous-entend ici les valeurs communément admises dans la littérature.
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Nous avons vu au chapitre précédent comment les spectres nominaux étaient calculés ainsi
que la fagon avec laquelle les raies ont étés calibrées sur des spectres d’étoiles de référence.
Le but de ce chapitre est de mettre en place une procédure finale, qui va pouvoir obtenir de
fagcon automatique les parametres atmosphériques de n’importe quel spectre dont la vitesse
radiale est nulle!. Cette procédure devra inclure la renormalisation du spectre observé, une
estimation du rapport signal sur bruit, ainsi qu’une estimation des parametres atmosphériques et
de leurs erreurs associées. Pour ce faire, les algorithmes MATISSE et DEGAS, décrits au Chap. 4,
vont étre testés séparément sur des spectres synthétiques ne faisant pas partie de la librairie
d’apprentissage, afin d’étudier leurs erreurs internes. Le terme erreur interne fait ici référence au
fait que les désaccords avec les spectres réels ne sont pas pris en compte. Il ne s’agit donc que
des incertitudes sur ’estimation des parametres due uniquement aux algorithmes.

A partir de I’étude de ces erreurs internes, la procédure finale va étre mise en place, en
combinant de facon optimale MATISSE et DEGAS. Les erreurs externes de cette procédure y
seront déterminées a ’aide de librairies de spectres observés.

Notons que, dans ce qui suit, 'estimation des erreurs se base sur la notion de quantiles. Le
quantile & un pourcentage N des données, noté @y, est défini comme ’erreur maximale que
peuvent avoir les N% spectres ayant les plus petites erreurs. Ainsi, si Q7o(Tog) = 250 K, cela
signifie que 70% de ’échantillon a une erreur sur la température effective inférieure a 250 K.

Les quantiles sont utiles a calculer car ils sont moins sensibles aux queues des distributions
que d’autres estimateurs d’erreurs, tels que la moyenne ou la dispersion. De ce fait, il s’agit d’une
grandeur plus robuste.

1. Par abus de langage nous disons d’un spectre dont la vitesse radiale est nulle que ses longueurs d’onde sont
au repos.
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6.1 Création d’une grille synthétique de parametres aléatoires

Nous désignons grille aléatoire un jeu de spectres dont les parametres ne sont pas égaux aux
parameétres des spectres nominaux. Ainsi va étre testée la capacité des méthodes & traiter des
données qui n’ont pas fait partie de la librairie d’apprentissage.

Les spectres aléatoires sont interpolés & partir de la grille nominale, grace & 'Eq. 4.17. Afin
de tester efficacement les méthodes, il faut que ces spectres interpolés représentent des étoiles
galactiques réalistes, se situant donc sur un diagramme de Hertzsprung—Russell (H-R) plausible.
Dans un souci de prise en compte des différentes populations galactiques, nous avons utilisé le
modele galactique de Besangon (Robin et al. 2003). Ce modele réaliste de la Voie Lactée simule,
pour une ligne de visée donnée, un catalogue d’étoiles en accord avec notre connaissance actuelle
de la Galaxie. Pour chaque pseudo-étoile, les parametres orbitaux et atmosphériques sont tabulés,
et peuvent ainsi étre utilisés.

Nous avons fait une requéte via le site web? du modele, afin d’obtenir des catalogues d’étoiles
provenant de lignes de visées pointant vers le bulbe, le pole nord galactique, ’anticentre galactique
(I =180°,b = 20°) et des latitudes intermédiaires (I = 245°,b = 45°). Parmi les ~ 6 x 10* étoiles
simulées, 10* d’entre elles ont été choisies aléatoirement pour créer notre liste de spectres aléatoires
(voir Fig. 6.1). Le modeéle de Besangon a été complété en rajoutant une série de spectres ayant les
mémes Tog et log g, mais des [M/H| plus faibles de —0.75 dex, comparées & celles retournées par
la simulation. Cette manipulation nous a permis d’avoir un échantillon statistiquement significatif
a de plus basses métallicités.

De ce fait, la librairie-test finale, comporte 2 x 10% spectres & la résolution du LR8 de FLAMES.
Dans le but d’évaluer la robustesse des méthodes, les spectres synthétiques doivent inclure des
“défauts” liés aux observations, tels que du bruit, des mauvaises normalisations du continu et de
mauvaises corrections de la vitesse radiale. Nous décrivons ci-dessous les différentes étapes aux
quelles nous avons procédé pour inclure ces effets.

Bruitage des spectres La présence de bruit peut dégrader sérieusement les performances des
algorithmes. Nous pouvons imaginer, par exemple, que le signal peut étre entierement noyé dans
le bruit et de ce fait ne faire ressortir aucune information. De plus, il est également possible que
le minimum de la fonction distance conduise & des parametres erronés.

Les sources liées aux bruits parasites sont les effets du CCD (bruit de lecture, mauvaise
correction du biais etc.), et le bruit de photon. Notons néanmoins, que les rayons cosmiques,
ou une mauvaise soustraction des raies du ciel peuvent aussi introduire du bruit. Bien que la
présence des raies telluriques soit a des longueurs d’onde fixées, la position de celles-ci sur le
spectre va dépendre de la vitesse radiale de 1’étoile. De ce fait, cet effet est particulierement
difficile a modéliser. En ce qui concerne les rayons cosmiques, provenant de particules relativistes
percutant le capteur CCD de fagon aléatoire, les trés hautes énergies impliquées font qu’ils sont
facilement repérables et donc facilement corrigibles.

Dans ce qui suit nous avons cherché a simuler dans les spectres synthétiques uniquement
les effets diis au bruit de photon. On définit le rapport signal-sur-bruit par pixel de la facon
suivante :

SNR = N/VN (6.1)

ol N est le nombre de photons regus sur le CCD sur chaque pixel. Pour un spectre dont le flux

2. http://model.obs-besancon.fr/


http://model.obs-besancon.fr/

6.1. Création d’une grille synthétique de parametres aléatoires 77

[ o [M/H] > -0.25 dex
L 0-0.75 < [M/H] < -0.25 dex
1F o [M/H]<-0.75 dex

log g

800 7000 6000 5000 4000
Teff [K]

FIGURE 6.1 — Parametres des 2 x 10% spectres interpolés utilisés pour les tests de MATISSE et
DEGAS.

du continu est normalisé & ['unité, nous pouvons écrire :

5’2
SNR = fo/; (6.2)

avec S, le spectre distribué sur p pixels, et o la dispersion du signal. Dans la pratique, nous
utilisons 'Eq. 6.2 pour bruiter nos spectres. Pour un SNR donné, un nombre aléatoire différent,
provenant d’un tirage gaussien centré en zéro et d’écart-type o, est rajouté a chacun des pixels.
Le graphique de gauche de la Fig. 6.2 montre la fagon avec laquelle est dégradé un spectre
synthétique solaire a quatre valeurs différentes de SNR (de haut en bas : SNR=100, 50, 20,
10 pixel™1). Chacun des 2 x 10* spectres synthétiques interpolés, définis & la section précédente, a
6té bruité quatre fois, & SNR=10, 20, 50, 100 pixel ™!, augmentant ’échantillon total de spectres
aléatoires a 8 x 10%.

Simulation d’erreurs dues a la correction de la vitesse radiale Dans ce mémoire de
these, la vitesse radiale est déterminée a partir de la position du pic de la fonction de corrélation
croisée (CCF) entre le spectre observé et un masque binaire (voir Chap. 3.3). Dans ce cas, la
principale source d’erreur provient du désaccord entre le type spectral de I’étoile et celui du
masque. Si le masque a des raies trop fortes, alors la largeur de la CCF sera tres grande, et la
précision sur la position du pic sera faible. Enfin, si les raies du masque sont petites, alors un
désaccord entre le masque et le spectre peut arriver, faussant ainsi la position du pic de la CCF.
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FIGURE 6.2 — (a) : Effet du bruit sur un spectre d’étoile de type solaire (de haut en bas :
SNR=100, 50, 20, 10 pixel!). (b) : Le continu du spectre de type solaire (en noir) a été déformé
d’une amplitude 5% par un polynoéme de troisieme degré (en rouge), afin de simuler les effets
d’une mauvaise normalisation.

Dans notre cas, ol les spectres sont observés autour de A ~ 8500 A, le masque binaire comporte
les larges raies de Call (voir Chap. 3.3). Comme celles-ci sont présentes sur toutes les étoiles F,
G, K considérées, alors un désaccord entre le spectre observé et le masque peut étre exclu. La
seule source d’erreur sur la vitesse radiale peut donc provenir de I'incertitude de la position du
pic de la fonction de corrélation croisée. Ainsi, en suivant les résultats obtenus au Chap. 3.3, il
est justifié de supposer que la précision de la correction de la vitesse radiale est inférieure au
pixel. Nous allons donc vérifier la robustesse des algorithmes a de tels décalages.

Tous les spectres bruités ont été transformés afin que leurs longueurs d’onde soient a des
vitesses radiales Viaq =2, 5, 7, 10 et 15 km s~! par rapport au référentiel au repos. Ceci a été
fait grace a la transformation suivante :

A= 20y/ (1 + Veaa/)/ (1 = Viaa /) (6.3)

ou A, est la longueur d’onde au repos, et ¢ la vitesse de la lumiere.

Simulation d’erreurs dues a la normalisation Enfin, la forme du continu de tous les
spectres bruités® a été modifiée en les multipliant avec des polyndmes de second, troisieme ou
cinquieme degré. Cette déformation est supposée représenter une mauvaise normalisation des
spectres. Celle-ci peut influencer les performances des algorithmes, car la profondeur relative des
raies spectrales sera changée. Cependant, nous avons considéré uniquement des écarts de 5% a
une normalisation parfaite. En effet, comme le montre la Fig. 6.2, ce facteur 5% représente un

3. Uniquement les spectres ayant leurs longueurs d’ondes au repos ont été considérés pour cette application.
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cas bien pessimiste : comme l'intervalle spectral considéré est relativement petit, de meilleures
normalisations seront obtenues, méme avec une normalisation aveugle, c’est-a-dire sans avoir de
connaissance sur le type spectral de 1’étoile.

6.2 Performances de MATISSE

Calcul des fonctions By(\) & partir d’inversions itératives de la matrice de corrélation.
Afin de traiter au mieux l'effet du bruit, un compromis doit étre fait entre la précision des
résultats et le poids accordé a certaines signatures spectrales. Dans le cas de DEGAS, ceci
est fait en acceptant de continuer & explorer certaines branches de I'arbre de décision (via le
noyau d’Epanechnikov, voir I'Eq. 4.19). En ce qui concerne MATISSE, il a été souligné au
Chap. 4.4.1 qu’une inversion itérative de la matrice de corrélation des spectres (C') pouvait étre
faite, afin de diminuer le poids apporté a certaines raies lors de 'analyse. Nous avons choisi
d’utiliser 'algorithme de Landweber (1951), pour lequel le facteur de corrélation Ryanqg., entre les
parametres de sortie (les résultats) et les parametres d’entrée est imposé, en fonction du degré
d’approximation désiré. Ainsi, une corrélation maximale de 1 sera équivalente & une inversion
directe de la matrice C.
En pratique, afin de calculer les By(\) , réécrivons 'Eq. 4.15 de la facon suivante :

CTxCxa=0CTx0 (6.4)

ou CT est la matrice transposée de C. Rappelons que dans notre cas C est la matrice de corrélation.
Elle est donc symétrique, et de ce fait CT = C. Les poids a sont calculés itérativement, pour
chaque étape (n + 1), de la facon suivante :

amt) = o 4 gt T (g — (M) (6.5)

ott S("*1) est un scalaire ajusté & chaque pas, pour optimiser la convergence. Le critére de
convergence est le facteur de corrélation Ry.ng. cité plus haut. Nous pouvons alors remarquer
que lalgorithme de Landweber va élever au carré les valeurs propres de C', favorisant ainsi les
fortes valeurs propres.

Dans ce travail, nous avons calculé des By(A) pour Ryang.=0.75, 0.8, 0.85, 0.9, 0.95, 0.98 et
0.99. Celles-ci ont été testées sur des spectres correspondant & des étoiles de différents types
spectraux, classes de luminosité et métallicités ainsi qu’a différents SNR. Pour chaque combinaison
des parameétres et pour chaque SNR, les trois By(\) , pour Teg, log g, [M/H], donnant le meilleur
résultat (c’est-a-dire le Q7o le plus faible) ont été sélectionnées.

Les résultats obtenus sont présentés sur la Table 6.1. Parmi les aspects généraux de cette
sélection, notons que lorsque le SNR baisse, alors un Ryang. plus petit est nécessaire pour minimiser
les erreurs. Par ailleurs, pour un SNR donné, les spectres contenant beaucoup d’information (ex :
naines a température intermédiaire et riches en métaux), sont associés a des By(\) ayant un
Rrand. plus élevé que les types spectraux contenant moins d’information.

En d’autres termes, plus les signatures spectrales sont rares dans les spectres, plus il faut
diminuer le poids aux raies faibles qui sont noyées dans le bruit. Dans I’absolu, cela peut
s’expliquer en considérant que pour un spectre d’une étoile a faible métallicité, ot seul le triplet
du calcium est visible, toute variation du second ordre dans le spectre sera due au bruit, et non
pas a une signature spectrale. L optimisation des By(\) en fonction des Rpang. pour différents
SNR et types d’étoiles, comme cela a été fait dans la Table 6.1 est donc primordiale afin d’obtenir
une paramétrisation possédant de faibles erreurs.
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TABLE 6.1 — Valeurs Ryanq. adoptées dans ce mémoire de these, pour les fonctions Bg(\) calculées
avec l'algorithme de Landweber, en fonction du type spectral, de la métallicité, du SNR et d’un
parametre donné.

T (K) log g (dex) [M/H] (dex)
SNR (pixelfl) 100 50 20 10 100 50 20 10 100 50 20 10
KII-IV, [M/H]>-0.5 dex 099 099 099 099 | 099 098 097 099 | 098 099 0.99 0.97

KII-IV, -1<[M/H]<-0.5 dex | 0.99 0.99 0.99 098 | 0.99 0.95 0.98 0.95 | 0.97 0.98 0.98 0.99
KII-1V, -2<[M/H]<-1 dex 099 099 097 097 | 098 097 099 0.99 | 099 097 0.98 0.98
KII-IV, [M/H]<-2 dex 099 097 095 0951|099 098 090 098 | 099 099 097 0.98
GII-1IV, [M/H]>-0.5 dex 0.99 098 097 097|099 098 095 095|095 099 097 0.95
GII-1V, -1<[M/H]<-0.5 dex | 0.98 097 098 095|099 099 0.95 095 | 0.99 099 095 0.97
GII-1V, -2<[M/H]<-1 dex 097 097 095 095|099 099 095 090 | 099 097 097 0.95

GII-1V, [M/H]<-2 dex 098 097 097 085|095 098 095 0.75 | 097 097 090 0.80
FII-IV, toutes [M/H] 099 099 085 085 |09 0.8 097 099|095 095 098 0.75
KV, [M/H]>-0.5 dex 099 099 099 097|099 097 095 0.80 | 099 099 097 097
KV, -1<[M/H]<-0.5 dex 099 099 098 098 099 099 0.85 0.75 | 097 098 095 0.97
KV, -2<[M/H]<-1 dex 099 099 095 095|097 095 0.75 0.75 | 099 097 098 0.95
KV, [M/H]<-2 dex 098 098 095 098 | 095 090 0.75 0.80 | 099 0.99 095 0.99
GV, [M/H]>-0.5 dex 099 095 095 0951|099 095 090 0.75 | 095 097 097 0.98
GV, -1<|M/H]<-0.5 dex 098 097 090 090|099 095 0.80 0.75 | 098 0.97 097 0.95
GV, -2<[M/H]<-1 dex 097 090 090 0.90 | 098 0.75 0.75 0.75 | 099 0.99 095 0.95
GV, [M/H]<-2 dex 097 090 080 0.75 |09 075 0.75 0.75 | 097 095 0.80 0.75
FV, [M/H]>-0.5 dex 099 098 097 080|099 095 0.85 0.75 | 099 097 097 0.95
FV, -1<[M/H]<-0.5 dex 099 099 080 0.75 1099 099 0.80 0.75 | 099 099 098 0.75
FV, -2<[M/H]<-1 dex 095 098 080 0751099 095 0.75 0.75 | 099 097 097 0.75

6.2.1 Sensibilité de MATISSE au rapport signal sur bruit

Dans ce qui suit nous avons considéré qu’aucune information n’est connue a priori sur les
spectres, afin de tester les capacités de MATISSE & converger vers la bonne solution. Néanmoins,
notons que des données photométriques et astrométriques, comme celles que fournira la mission
Gaia peuvent étre d’une grande utilité pour restreindre I’espace des parametres.

Ainsi, dans un premier temps, les 8 x 10* spectres synthétiques de la grille test ont été
analysés par des fonctions Bg()\). Les résultats de cette application ont ensuite été utilisés pour
sélectionner des fonctions By(\) , jusqu’a convergence de 'algorithme (voir Fig. 4.4).

La Fig. 6.3 ainsi que la Table 6.2 montrent, respectivement, 1’évolution de la forme du
digramme H-R, ainsi que les erreurs relatives a 70% de la distribution d’erreurs (Q7), en fonction
du SNR, pour différents types d’étoiles. Ces résultats sont également résumés sur la Fig. 6.4, ou
a été représentée 1’évolution des erreurs typiques en fonction du SNR, pour des étoiles naines
typiques du disque mince (—0.25 <[M/H]< 0.5 dex), du disque épais (—1.5 <[M/H]< —0.25 dex)
et des géantes du halo (Tog < 6000 K, log g <3.5, —2.5 <[M/H]< —1.25 dex). Ces valeurs ont
été obtenues pour ’échantillon test et les meilleures combinaisons des fonctions By(\) décrites
plus haut. Deux conclusions principales peuvent étre tirées :

— De bons résultats sont obtenus jusqu’a des SNR~20 pixel ™!, & condition que les spectres
comportent une information spectrale riche, comme c’est le cas typiquement pour les
naines riches en métaux. De plus, 'augmentation des erreurs est proportionnelle a
Pappauvrissement en métaux (voir la Table 6.2). En effet, pour des étoiles de type
GV (naines, Tog > 5000 — 6000 K), avec SNR~50 pixel ™!, les erreurs internes pour la
température passent de 90 K pour les plus riches en métaux ([M/H]> —0.5 dex) a 290 K
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pour celles de métallicité intermédiaire (—1 <[M/H]< —2 dex). Les erreurs sur la gravité
de surface augmentent de 0.15 dex a 0.50 dex, et pour les métallicités de 0.10 dex a 0.21 dex.

— Deux régimes de dégénérescence physique apparaissent. Le premier, entre les naines
chaudes (Teg > 6000 K) et la branche des géantes est dii, comme nous allons le voir
par la suite, aux signatures spectrales qui sont partagées entre la température effective
et la gravité de surface pour ce type d’étoiles. Le second régime concerne les naines a
température moins élevée (Teg <6000 K), et est provoqué par le manque de sensibilité des
signatures spectrales a la gravité de surface, pour ce domaine de longueurs d’onde, cette
résolution et ce domaine de parametres.

Pour mieux comprendre ces dégénérescences, il faut étudier les informations spectrales utilisées
dans chacun des intervalles de parametres considérés.

La Fig. 6.3 montre que pour les naines froides de la séquence principale (3000 < Tog < 5000 K),
la température effective peut étre bien estimée. En effet, bien que les raies de Paschen ne soient
pas encore formées a ces températures, I’estimation peut se faire grace a la multitude de raies
métalliques présentes dans le domaine de longueurs d’ondes qui y sont sensibles. Par ailleurs,
en ce qui concerne la gravité, trés peu de signatures spectrales y sont sensibles, contraignant
de ce fait, tres mal ce parametre. En effet, une étude des fonctions Biygy(A) indique que la
majeure partie de 'information se retrouve dans les ailes du triplet du Call, dans les faibles
raies métalliques, les raies de Fel & ~ 8515 et 8689A ainsi que la raie de Sil & ~ 8730 A (voir
Fig. 2.4). Or ces derniéres peuvent étre noyées dans le bruit si la métallicité de ’étoile est faible
et/ou si le SNR est bas. Comme la sensibilité des ailes des raies du Call est relativement faible
a la gravité (P, g'/3, Gray 2008), ceci implique que la gravité de surface ne peut pas étre
bien déterminée dans cet intervalle de parameétres. De plus, il en découle que 'estimation sera
d’autant moins précise que la métallicité de ’étoile sera faible.

En ce qui concerne la dégénérescence entre les naines chaudes et les géantes, elle est due
au fait que plusieurs combinaisons de parameétres peuvent produire des spectres similaires. En
d’autres termes, les minima secondaires de la fonction distance obtenus pour le spectre d’une
naine chaude, impliquent des modeles éloignés dans I'espace des parametres. De ce fait, la fonction
distance s’aplatit, créant un “bassin” de dégénérescence, accentuée du fait que le minimum absolu
peut étre erroné a cause du bruit. Ceci est illustré dans la Fig. 6.5, en comparant un spectre &
Teg=6500 K ; log g=4.5; [M/H]=-1.0 dex, avec un autre d’une sous-géante (log ¢=3.0), 1000 K
plus froide, et 0.5 dex plus pauvre en métaux. La différence entre les flux des deux spectres
(tracé du bas), montre que celle-ci n’excede pas 0.04, ce qui veut dire que toute différence sera
imperceptible & des SNR~20 pixel ™. Uniquement les coeurs des raies fortes (Call, Mgl) varient
sensiblement, et les ailes de ces derniéres ne se différencient que tres peu (uniquement la raie
d’hydrogene Pal?2, & 8750.5A possede un profil différent).

Ceci est un argument supplémentaire validant le fait que les pixels correspondant aux coeurs
des raies du Call ne doivent pas étre considérés lors de notre analyse. En effet, vu que ceux-ci
peuvent servir a distinguer certains types d’étoiles, il faut étre stir qu’ils sont bien modélisés par
nos spectres synthétiques de la grille d’apprentissage. Or, comme il a été décrit précédemment
(voir Chap. 5), les coeurs des raies fortes se forment hors équilibre thermodynamique, et de ce
fait, un désaccord entre les spectres synthétiques et les spectres observés est attendu. De plus,
notons que 'effet supplémentaire associé au bruit plus élevé au coeur des raies, peut accentuer
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superposés, et la partie inférieure leurs différences. Uniquement les coeurs des raies du Call et la
raie de Pal2 & ~ 8750A different de plus de 1%.

les biais liés a la dégénérescence de la fonction distance, en se trompant de minimum absolu.
Des fonctions By(A) avec et sans coeurs ont été explicitement testées sur les librairies d’étoiles
observées S*N (voir Sect. 6.5), validant le choix du rejet des pixels correspondant aux coeurs
des raies du Call. Notons cependant que le rejet de ces pixels augmente également la dispersion
finale des estimations, car de I'information a été enlevée du spectre. Bien évidemment, cet effet
devient encore plus important lorsque le SNR et/ou la métallicité de I’étoile baissent, car les
signatures spectrales deviennent alors de moins en moins contrastées.

L’absence de signatures spectrales distinctes peut aussi étre illustrée par les angles entre les
fonctions By(A) . Ces angles changent en fonction de la température et de la gravité de surface
de 1’étoile, et en fonction des raies qui sont utilisées. En effet, rappelons que les By(\) font
ressortir les signatures spectrales qui sont les plus sensibles aux variations d’un parametre. Ainsi,
lorsque ces fonctions sont perpendiculaires, I'information relative a chaque parameétre se trouve
majoritairement concentrée dans des raies différentes. De ce fait, il ne peut pas avoir d’ambiguité
sur les variations spectrales provoquées sur le spectre par chacun des parameétres, et ces derniers
sont déterminés précisément.

Par exemple, une étoile avec Teg=6500 K; log g=4.5; [M/H]=-1.0 dex, a ses fonctions
Br,4(A\) et Biogg(A) orientées d'un angle de 33.4°, Bpy/mj(A) et Brg(A) de 66.5° et enfin
Biogg(A) et Bp/mj(A) de 89.2° (voir Fig. 6.6). Au vu de ces angles, une dégénérescence spectrale
importante est attendue pour des spectres ayant des températures effectives et des gravités
de surface différentes, ainsi qu’une autre, moins importante, pour des spectres ayant des
températures et des métallicités différentes. C’est bien ce qui est observé avec nos tests sur les
spectres synthétiques aléatoires.

D’autre part, pour les étoiles de la séquence principale, la température effective, la gravité de
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FIGURE 6.6 — Angles entre les fonctions By()\) pour deux types d’étoiles différentes. A gauche :
une naine chaude (T,g=6500, log g=4.5, [M/H]=-1 dex). A droite : un étoile de la séquence
principale (T.g=4500 K, log ¢g=4.5, [M/H]=-1 dex).

surface et la métallicité partagent des signatures spectrales différentes. Le manque de précision
a ’estimation du log ¢ est uniquement di au manque d’indicateurs spectraux sensibles & ce
parametre. En effet, au vu des angles des fonctions By(\) , tous proches de 90° (voir Fig. 6.6),
I’hypothese de signatures spectrales communes semble étre exclue. Plus précisément, pour un
spectre caractérisé par Teg=4500 K ; log g=4.5; [M/H]=-1.0 dex, les Br,;(\) et Biog 4(A) forment
un angle de 89.7°, les Br,;(A) et Bjy/m)(A) un angle de 82.9°, et enfin les By g ()) et Blogg(A) un
angle de 109.9°.

En termes de x? nous pouvons dire que dans le cas d’étoiles sur la séquence principale, les
minima locaux de la fonction distance se trouvent proches dans I’espace des parametres. De ce
fait, les estimations obtenues non seulement par MATISSE, mais aussi de tout algorithme de
paramétrisation automatique, seront proches des vraies valeurs, méme a bas SNR. Par conséquent,
les erreurs associées aux estimations seront faibles.

Au contraire, dans le cas des naines chaudes et des étoiles de la branche des géantes, les
minima locaux se retrouvent tres éloignés dans ’espace des parametres, induisant de plus larges
erreurs sur les estimations finales. L’ajout de bruit dans le signal va accentuer cette tendance, en
augmentant le nombre de minima locaux, et de ce fait en diminuant la précision (et 'exactitude)

de MATISSE.

6.2.2 Robustesse de MATISSE en fonction de la vitesse radiale

Nous avons vu que MATISSE exploite 'information comprise dans chacun des pixels, grace
aux fonctions By()) . Par conséquent, un décalage des pixels provoqué par une mauvaise correction
de la vitesse radiale peut impliquer une projection du spectre sur des Bg(\) qui ne convergera
pas de fagon optimale vers la région ou se trouve le minimum absolu de la fonction distance.
Pour tester ce point, nous avons analysé avec MATISSE les 8 x 10* spectres bruités, ayant subi
un décalage vers le rouge de 2, 5, 7, 10 et 15 km s~! (équivalent & un décalage de ~ 0.1, 0.3, 0.5,
0.7 et 1 pixel).

Les résultats ont montré que les spectres comportant une riche information spectrale
étaient plus robustes a de tels décalages. En effet, comme le montre la Fig. 6.7, obtenue
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TABLE 6.2 — Q79 de MATISSE pour T, log g et [M/H], a différents SNR et différents types
d’étoiles.

Ter (K) log g (dex) [M/H] (dex)
SNR (pixel 1) 100 50 20 10 100 50 20 10 100 50 20 10
KII-IV, [M/H]>-0.5 dex 50 48 103 157 | 0.07 0.14 0.30 0.52 | 0.09 0.10 0.12 0.21
KII-IV, -1<[M/H]<-0.5 dex 56 67 119 234 | 0.13 0.18 0.42 0.79 | 0.08 0.09 0.18 0.30
KII-IV, -2<[M/H]<-1 dex 72 85 175 328 | 0.16 0.26 0.78 1.32 | 0.15 0.17 0.26 0.43
KII-IV, [M/H]<-2 dex 56 70 200 38 | 0.24 0.56 1.17 1.72 | 0.12 0.13 0.21 0.60
GII-1V, [M/H]>-0.5 dex 63 73 133 272 | 0.10 0.12 0.29 0.81 | 0.08 0.08 0.18 0.29
GII-1V, -1<[M/H]<-0.5 dex 67 84 163 307 | 0.13 0.19 0.54 1.12 | 0.07 0.11 0.18 0.39
GII-1V, -2<[M/H]<-1 dex 66 120 281 407 | 0.18 0.30 0.92 1.52 | 0.17 0.18 0.25 043
GII-IV, [M/H]<-2 dex 131 297 528 729 | 033 0.63 1.8 251 | 0.18 0.34 0.56 1.33
FII-IV, toutes [M/H] 80 110 127 150 | 0.11 0.15 0.17 0.25 | 0.07 0.10 0.17 0.23
KV, [M/H]>-0.5 dex 56 61 90 140 | 0.09 0.13 0.28 0.54 | 0.08 0.09 0.15 0.27
KV, -1<[M/H]<-0.5 dex 71 76 102 181 | 0.12 0.17 032 0.82 | 0.09 0.09 0.17 0.32
KV, -2<[M/H]<-1 dex 88 99 138 260 | 0.17 0.25 0.52 1.78 | 0.15 0.18 0.24 0.40
KV, [M/H]<-2 dex 93 114 210 554 | 0.32 0.36 0.47 1.50 | 0.16 0.16 0.27 0.58
GV, >-0.5 dex 55 90 254 439 | 0.08 0.15 0.42 0.86 | 0.09 0.10 0.23 0.38
GV, -1<|M/H]<-0.5 dex 62 195 329 587 | 0.11 0.33 0.54 1.62 | 0.08 0.13 0.23 0.39
GV, -2<[M/H]<-1 dex 110 296 502 798 | 0.17 0.50 0.80 252 | 0.17 0.21 0.33 0.51
GV, [M/H]<-2 dex 472 561 861 1136 | 0.71 095 264 3.56 | 0.26 0.34 0.69 1.28
FV, >-0.5 dex 57 106 330 552 | 0.10 0.18 0.41 0.84 | 0.10 0.12 0.26 0.41
FV, -1<[M/H]<-0.5 dex 71 165 405 730 | 0.12 0.27 050 1.14 | 0.10 0.15 0.31 0.46
FV, -2<[M/H]<-1 dex 137 340 575 1075 | 0.18 0.43 0.75 1.88 | 0.17 0.23 0.42 0.68
FV, [M/H]<-2 dex 1249 1314 1389 1529 | 1.28 1.63 2.86 3.43 | 1.92 213 223 204
Naines du disque mince 52 92 228 382 | 0.08 0.15 035 0.69 | 0.09 0.10 0.21 0.34
Naines du disque épais 67 207 364 662 | 0.11 033 0.53 1.51 | 0.10 0.13 0.25 042
Géantes du halo 74 116 263 432 | 0.19 0.34 100 1.72 | 0.16 0.18 0.27 045

Notes. Vu le faible nombre de spectres disponibles pour les étoiles de type FII-IV, toutes les métallicités
ont été considérées simultanément pour estimer ’erreur associée. Les trois derniéres lignes représentent les

précisions obtenues pour des étoiles typiques du disque mince agé (log ¢>3.9, —0.5 <[M/H]< —0.25 dex),
disque épais (log ¢>3.9, -1.5<[M/H]< —0.5 dex) et halo (Tog <6000 K, log ¢<3.5, —2.5<[M/H]<—

1.25 dex).

pour SNR=50 pixel ™!, les géantes du halo, pauvres en métaux, voient leurs erreurs augmenter
rapidement dés Viaq =7 km s~! . En revanche, une bonne estimation des parameétres, comparable
a celle obtenue pour un décalage nul, est obtenue jusqu’a Viaq =10 km s~! pour les naines des
disques mince et épais.

La dépendance avec le SNR de la robustesse des estimations de MATISSE est quasi-nulle
jusqu’a SNR=20 pixel~!. En effet, les erreurs augmentent de la méme facon, indépendamment

du SNR, comme le laisse sous-entendre la Fig. 6.8, obtenue pour des naines du disque mince.

Pour des SNR< 10 pixel ™!, les erreurs dues au bruit dominent celles dues a la vitesse radiale
pour les étoiles du halo, mais pas pour les étoiles du disque. Dans ce cas, plus que quelques
informations spectrales ne sont correctement identifiées par les By(A) . Par conséquent, la pente
des erreurs & Viaq > 7 km s~! augmente considérablement pour SNR=10 pixel .
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6.3 Performances de DEGAS

6.3.1 Sensibilité de DEGAS au rapport signal sur bruit

Nous avons appliqué DEGAS sur les 8 x 10? spectres bruités, parfaitement normalisés, ayant
des vitesses radiales nulles. Suite & différents test, un exposant p = 64 a été choisi pour 'Eq. 4.20,
qui, nous le rappelons, permet de prendre en compte les erreurs de classification dues au bruit.

Contrairement & MATISSE, dont la connaissance de 1’espace des parameétres est contenue
et liée aux fonctions By(A) locales, la reconnaissance de forme caractérisant tout algorithme de
classification, tel que DEGAS, permet d’avoir une vision globale de 1’espace des parametres. De
ce fait, DEGAS est moins sensible aux minima locaux de la fonction distance. La dégradation de
la précision des résultats avec le SNR est donc plus lente avec DEGAS qu’avec MATISSE, ce qui
est bien reflété sur la Fig. 6.10 et la Table 6.3. Il a été trouvé que la valeur critique en dessous de
laquelle DEGAS obtenait de meilleures estimations était pour SNR~35 pixel ™. En effet, comme
cela est visible sur la Fig. 6.9, au-dessus de cette valeur de SNR le diagramme H-R se segmente
(nous parlons aussi de pizelisation).

L’origine de cette segmentation est due au fait que, contrairement & MATISSE, DEGAS
n’arrive pas a interpoler de fagon optimale entre les points de la grille nominale, provoquant de
ce fait des erreurs élevées, dont 'ordre de grandeur correspond & un demi-pas de la grille. En
effet, 'Eq. 4.20 accorde un trop grand poids aux feuilles de 'arbre (spectres de la grille) les plus
ressemblants au spectre observé. Cependant, le plus proche voisin (en termes de minimum absolu
de la fonction distance) est, en général, bien retrouvé.

Nous avons modifié I'exposant de I'Eq. 4.20 aux valeurs p = 4 et p = 1, afin de retrouver un
diagramme H-R plus lisse. Les résultats ont montré qu’a haut SNR, la pixelisation devenait en
effet moins contrastée, mais que I'erreur moyenne restait la méme, a cause de la dispersion plus
élevée des résultats. De plus, un exposant plus faible dégradait fortement les résultats a bas SNR.
En effet, lorsque le bruit est trés présent dans le signal, un nombre important de minima locaux
de la fonction distance est a considérer. Donner un fort poids a des modeles moins ressemblants
faussera alors davantage les résultats.

Au vu de ces résultats, un exposant différent en fonction du SNR aurait pu étre choisi.
Or, comme nous allons le voir dans les sections suivantes, le calcul du SNR d’un spectre est
un parametre difficile a estimer, et il nécessite d’étre calculé itérativement au cours d’une
analyse automatique. Ainsi, il n’est pas trivial de connaitre sa valeur avant d’avoir une premiere
estimation des parametres. Par conséquent, afin de simplifier 1'utilisation de DEGAS, un seul
exposant a été choisi (p = 64). Nous allons voir dans la section suivante comment un exposant
unique a été utilisé a notre avantage a haut SNR.

Notons également que la Fig. 6.9 & SNR=100 pixel™!, obtenue pour p = 64, présente
I’avantage d’indiquer dans quelles régions du diagramme H-R se trouvent les dégénérescences
de la fonction distance, et comment celles-ci sont “orientées” dans l’espace des parametres.
En effet, les régimes décrits aux sections précédentes sont facilement identifiables : pour les
naines ayant une Teg < 5000 K, la dégénérescence est verticale, et concerne uniquement le log g¢.
Des 5000 K, pour les étoiles a faible métallicité, ’orientation change, créant ce que nous avons
appelé le bassin de dégénérescence naines chaudes - géantes. La dépendance de ’étendue des
dégénérescences, c’est-a-dire I'intervalle de parameétres pour lequel les spectres sont fortement
ressemblants, est également illustré en fonction de la métallicité des étoiles et du SNR.

Il est important de signaler que méme a fort SNR, la méthode de classification arrive a mieux
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FIGURE 6.11 — Q79 obtenus par DEGAS pour différentes vitesses radiales, & SNR=50 pixel .

traiter des étoiles de faible métallicité (typiquement, [M/H] < —1 dex). En effet, considérons
une étoile géante de type spectral G, & SNR=50 pixel ™!, et avec [M/H] < —2 dex pour illustrer
ces propos. Pour un tel spectre, DEGAS obtient des estimations a mieux que 182 K, 0.43 dex,
0.22 dex respectivement pour Teg, log g et [M/H]. Comparées a MATISSE, celles-ci sont 35%
plus précises, ce qui n’est pas négligeable, vu que les étoiles a faible métallicité nous fournissent
des informations trés importantes sur le passé de la Galaxie (histoire de formation stellaire,
accrétions de galaxies satellites, etc).

Le méme effet est observé pour les naines pauvres en métaux de la séquence principale. Les
algorithmes de reconnaissance de forme aboutissent vers une meilleure convergence au minimum
global de la fonction distance. De ce fait, disparait le probleme lié a ’élargissement de la séquence
principale qui était rencontré par MATISSE (voir Fig. 6.3).

DEGAS continue & estimer les parameétres avec une bonne précision jusqu’a SNR~20 pixel ™!,
pour des étoiles ayant [M/H] > —1 dex. Les erreurs pour des géantes & cette métallicité est de
121 K, 0.29 dex, 0.13 dex, respectivement pour T, log g et [M/H]. En ce qui concerne les
naines, nous obtenons ~168 K, 0.30 dex et 0.14 dex, les naines chaudes ayant des erreurs plus
élevées comparées aux naines froides, car elles se trouvent avec les géantes dans le “bassin de
dégénérescence” décrit plus haut.

Notons également que DEGAS a la propriété de ne donner aucune valeur au dehors des
parameétres de la grille. Bien que ceci soit avantageux avec les tests sur des spectres synthétiques,
en réalité, cela représente un désavantage pour analyser des spectres observés. En effet, dans ce
cas il faut se baser sur le y? pour déterminer si le spectre se trouve, ou pas, en dehors de la
grille de parameétres.

6.3.2 Robustesse de DEGAS en fonction de la vitesse radiale

Comme pour la Sec. 6.2.2, nous avons estimé les parameétres des 8 x 10* spectres bruités,
dont les longueurs d’onde ont été déplacées a quatre valeurs différentes de vitesses radiales. Les
résultats illustrés sur la Fig. 6.11 montrent que DEGAS est moins sensible que MATISSE & des
imperfections sur la correction de la vitesse radiale des spectres. En effet, la vision globale de
I’espace de parametres dont bénéficie DEGAS lui permet de ne pas se retrouver piégé dans un
minimum local, méme lorsque les spectres sont déplacés d'un pixel (Viaqg =15 km s~ ).
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TABLE 6.3 — Q79 de DEGAS, pour T, log g et [M/H], a différents SNR et différents types
d’étoiles.

Ter (K) log g (dex) [M/H] (dex)
SNR (pixel 1) 100 50 20 10 100 50 20 10 100 50 20 10
KII-IV, [M/H]>-0.5 dex 91 87 107 213 | 0.16 0.17 0.22 0.53 | 0.08 0.08 0.09 0.22
KII-IV, -1<[M/H]<-0.5 dex 76 75 106 233 | 0.19 0.20 0.30 0.61 | 0.08 0.08 0.14 0.24
KII-IV, -2<[M/H]<-1 dex 81 81 125 315 | 0.19 0.20 0.49 0.93 | 0.17 0.18 0.21 0.35
KII-IV, [M/H]<-2 dex 7 78 263 399 | 0.20 0.24 054 098 | 0.10 0.16 0.20 0.43
GII-1V, [M/H]>-0.5 dex 91 91 100 274 | 0.16 0.18 0.24 0.60 | 0.08 0.08 0.11 0.24
GII-1V, -1<[M/H]<-0.5 dex 78 88 171 301 | 0.19 0.20 0.38 0.70 | 0.08 0.09 0.16 0.29
GII-1V, -2<[M/H]<-1 dex 75 84 249 468 | 0.19 0.23 0.61 1.04 | 0.17 0.17 0.24 0.46
GII-IV, [M/H]<-2 dex 107 182 469 695 | 0.27 0.43 1.03 0.85 | 0.18 0.22 0.52 0.66
FII-IV toutes [M/H] 75 75 75 138 | 0.12 0.12 0.13 0.14 | 0.12 0.12 0.20 0.26
KV, [M/H]>-0.5 dex 7 7 88 141 | 0.18 0.18 0.23 043 | 0.09 0.09 0.10 0.17
KV, -1<[M/H]<-0.5 dex 81 80 98 160 | 0.18 0.18 0.26 0.46 | 0.09 0.09 0.11 0.22
KV, -2<[M/H]<-1 dex 84 83 123 257 | 0.18 0.19 0.30 0.55 | 0.17 0.17 0.20 0.30
KV, [M/H]<-2 dex 91 95 204 429 | 0.13 0.21 0.27 0.78 | 0.11 0.11 0.23 0.33
GV, [M/H]>-0.5 dex 83 8 168 310 | 0.11 0.13 0.30 0.49 | 0.09 0.09 0.12 0.24
GV, -1<|M/H]<-0.5 dex 83 97 216 371 | 0.11 0.14 0.33 0.48 | 0.09 0.09 0.16 0.30
GV, -2<[M/H]<-1 dex 99 121 320 656 | 0.13 0.18 0.40 0.67 | 0.19 0.20 0.29 0.52
GV, [M/H]<-2 dex 264 365 612 943 | 0.26 034 0.73 1.09 | 0.18 0.26 0.46 0.78
FV, [M/H]>-0.5 dex 90 93 205 332 | 0.18 0.18 0.31 0.47 | 0.09 0.09 0.15 0.27
FV, -1<[M/H]<-0.5 dex 93 101 232 411 | 0.18 0.19 0.36 0.52 | 0.08 0.09 0.17 0.32
FV, -2<[M/H]<-1 dex 95 108 401 817 | 0.18 0.20 0.47 0.80 | 0.19 0.20 0.33 0.65
FV, [M/H]<-2 dex 156 264 622 1003 | 0.21 0.30 0.67 0.89 | 0.18 0.22 0.56 1.06
Naines du disque mince 84 8 142 278 | 0.12 0.13 0.26 048 | 0.09 0.09 0.11 0.21
Naines du disque épais 89 100 223 398 | 0.13 0.16 0.34 0.50 | 0.10 0.11 0.19 0.33
Géantes du halo 78 8 195 441 | 0.20 0.23 0.58 097 | 0.16 0.17 0.22 0.42

6.4 Mise en place de la procédure de paramétrisation automa-
tique finale

Les résultats précédents nous incitent a combiner les deux méthodes afin d’estimer au mieux les
parametres atmosphériques des étoiles. Ainsi, nous souhaiterions avoir une procédure permettant
d’avoir une bonne estimation de minimum absolu de la fonction distance, y comprit a bas SNR
et pour de faibles métallicités (avantages de DEGAS), ainsi qu'une bonne interprétabilité des
résultats (obtenue grace aux fonctions By()) ), de faibles erreurs a haut SNR, et une capacité a
interpoler entre les points de la grille nominale. Il s’agit 1a des avantages de MATISSE.

Dans le cas bien particulier de spectres obtenus a R ~ 6 500, autour du domaine de longueurs
d’ondes du triplet du calcium (c’est-a-dire un domaine plutét pauvre en signatures spectrales), la
valeur limite du SNR en dessous de laquelle I'effet di & la non-convexité de la fonction distance
est non négligeable, est SNR~ 35 pixel~!. Cette valeur limite augmente lorsque nous considérons
des étoiles pauvres en métaux. Ainsi, a [M/H]< —2 dex, le nombre de minima locaux devient si
important qu’un algorithme de projection tel que MATISSE ne peut pas étre utilisé. Pour des
SNR plus faibles (< 35 pixel 1), ainsi que pour les étoiles trés faibles en métaux, I'utilisation de
DEGAS peut en effet conduire a des résultats 75% plus précis que ceux de MATISSE.

Néanmoins, méme aux régimes auxquels MATISSE est supposé obtenir de meilleurs résultats,
il a été trouvé que l'utilisation des fonctions Bj(A) (fonctions de projection initiales qui
fournissent la premiére estimation des parameétres) n’était pas la fagon optimale pour converger
vers le minimum absolu. En effet, les minima locaux tendent a augmenter avec le bruit et
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I’absence de signatures spectrales. Ainsi, connaissant les particularités des variations du flux dans
I’espace des parametres du Call, les fonctions Bg()\) ne garantissent en rien la convergence de
MATISSE vers le minimum absolu. Par conséquent, afin d’optimiser les capacités de MATISSE,
il a été décidé d’adopter comme premiere estimation des parametres les résultats de DEGAS. Ce
choix diminue l'effet provoqué par les minima secondaires, et de ce fait augmente la précision des
résultats finaux (jusqu’ a 50% d’amélioration pour la température et la gravité).

Une optimisation supplémentaire consiste a imposer des a prior: astrophysiques concernant
les résultats acceptables. En effet, comme nous pouvons le voir sur la Fig. 6.3, ainsi que sur
la Fig. 6.9, a cause des dégénérescences spectrales, les deux méthodes peuvent aboutir & des
résultats dans des régions du diagramme H-R exclues par nos connaissances en évolution stellaire.
Il est donc nécessaire et pratique d’enlever de I’espace des solutions la combinaison de parameétres
qui ne peuvent pas exister. Le nombre de minima locaux sera alors diminué, et les précisions
améliorées.

Cependant, il faut éviter d’imposer de trop fortes contraintes quant aux solutions recherchées,
au risque de biaiser involontairement les résultats de grands sondages spectroscopiques, ou
manquer de détecter de nouveaux types d’étoiles. L’age de I’Univers (13.7 + 0.2 Gyr, Bennett
et al. 2003) peut étre une contrainte raisonnable & imposer, afin de donner une limite inférieure a
la gravité de surface sur la séquence principale, ainsi qu’a la température effective des étoiles
de la branche des géantes. De méme, une limite supérieure peut étre donnée pour la gravité de
surface des naines chaudes a partir de la valeur atteinte pour une étoile d’age zéro (ZAMS) de
faible métallicité sur la séquence principale a 250 - 500 millions d’années.

La Fig. 6.12 illustre la grille nominale présentée au Chap. 5, ainsi que deux isochrones de
Yonsei-Yale (Y2, Demarque et al. 2004), supposés représenter les tracés évolutifs d’étoiles a 14 Gyr
et [M/H]=+0.75 dex (en traits pleins) et & 0.5 Gyr et [M/H]=-2.75 dex (traits discontinus).
Suite aux arguments énoncés plus haut, nous avons choisi d’exclure les spectres ayant les
parametres représentés en rouge (pour DEGAS), ainsi que leurs fonctions By(\) associées (pour
MATISSE). En pratique, nous avons enlevé les modeles ayant un log g= 5 et Teg>6500 K,
ceux ayant Tog < 4250 K et 4 < log ¢ < 3 dex, ainsi que les modeles avec [M/H] < —3 dex,
Tegr <4000 K et log g < 4 dex.

Finalement, la procédure finale de paramétrisation automatique qui a été mise en place prend
en considération les trois points suivants :

— La méthode de paramétrisation doit étre choisie en fonction de son domaine d’applicabilité
optimal comme défini plus haut.

— La normalisation des spectres est dépendante du type spectral, de la classe de luminosité
et de la métallicité des étoiles. Elle doit donc prendre en compte les parametres stellaires.

— Vu que les méthodes seront appliquées pour certains régimes de SNR, ce dernier est un
parametre a ne pas négliger, qui doit étre mesuré de fagon robuste.

L’estimation du SNR est relativement aisée a obtenir pour une naine chaude a faible métallicité,
ou le continu est bien défini. Cependant, il est évident que cette mesure est beaucoup plus difficile
a réaliser pour une naine froide, riche en métaux, ou toutes les raies sont mélangées et ou les
raies moléculaires sont importantes. De plus, la détermination du SNR dépend aussi de la fagon
avec laquelle les spectres sont normalisés, et donc des parametres des étoiles. La redondance du
probléeme implique que la procédure finale doit itérer entre la paramétrisation, la renormalisation
et l'estimation du SNR. Ceci est réalisé de la fagon suivante (voir également la Fig. 6.13) :
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[M/H]=0.75 dex est tracé en trait plein. Les points de la grille nominale qui ont été exclus sont

rouge et les points gardés sont en noir.

1. Une premiere normalisation, dite “a l'aveugle”, est faite a I'aide d’un o—-clipping, en

supposant une valeur réaliste du SNR, (par exemple la valeur moyenne de 1’échantillon).
Cette étape va permettre d’avoir une premiere estimation approximative des parameétres a
I’aide de DEGAS. Un spectre synthétique va ensuite étre calculé a partir des parameétres
estimés grace aux fonctions A(\) de MATISSE. A P’aide de ce spectre, le SNR est alors
calculé comme décrit dans la Sect. 6.4.1.

. DEGAS est ré-appliqué avec les nouvelles valeurs du SNR. Les nouveaux parameétres

atmosphériques sont alors utilisés afin de calculer un nouveau spectre synthétique, et
renormaliser les spectres d’entrée. Cette étape est répétée autant de fois que nécessaire
afin que la renormalisation converge vers une forme du continu inchangée, comparée a
litération précédente (voir Sect. 6.4.2).

. Une fois que la normalisation a convergé, la valeur du SNR obtenue au cours de cette étape

est évaluée. Sile SNR est inférieur a 35 pixel ! ou la métallicité trop faible ([M/H] < —2 dex),
alors la procédure s’arréte et les valeurs des parametres atmosphériques estimés par DEGAS
sont conservées. Si nous avons SNR> 35 pixel ! ou [M/H]> —2 dex, alors I'information
spectrale est suffisante pour utiliser MATISSE. Des fonctions By(A) sont alors utilisées en
fonction des parametres que DEGAS a trouvés.

4. Si le résultat de MATISSE n’est pas inclus dans la grille de parameétres nominaux (voir
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FIGURE 6.13 — Procédure finale de paramétrisation stellaire automatique adoptée dans ce mémoire.

Fig. 6.12), alors les résultats de DEGAS sont repris. Si ce n’est pas le cas, les résultats de
MATISSE sont maintenus.

Les points concernant le calcul du SNR et la renormalisation vont étre détaillés dans les
Sect. 6.4.1 et 6.4.2.

Cette procédure, accompagnée de la grille d’apprentissage restreinte, a été appliquée sur les
spectres parfaitement normalisés ayant servi a caractériser les erreurs internes de MATISSE et
DEGAS. Les résultats sont présentés dans la Table 6.4, ainsi que sur les Fig. 6.14 et Fig. 6.15.
Nous remarquons, comme prévu, que des résultats semblables ou méme meilleurs a ceux obtenus
individuellement par MATISSE et DEGAS (obtenus sans renormalisations et pour une connais-
sance parfaite du SNR), sont retrouvés, respectivement, & haut et & bas SNR. A haut SNR, cette
amélioration est due a Pabandon des fonctions BJ(A) pour MATISSE au profit des résultats
finaux provenant de DEGAS, garantissant ainsi une meilleure convergence vers le minimum
absolu de la fonction distance.

De plus, il ne faut pas oublier que la procédure finale considere une grille de spectres nominale
plus petite que celle utilisée par les deux méthodes individuellement. En effet, les combinaisons de
parametres irréalistes étant exclues de I'espace des solutions, les estimations finales des parametres
se retrouvent nettement améliorées, surtout a bas SNR.

6.4.1 Estimation automatique du rapport signal sur bruit

Une mesure précise du SNR est un point particulierement crucial et particulierement difficile
a obtenir. Idéalement, nous voulons estimer ou se trouve le continu, et mesurer la dispersion du
signal & ces longueurs d’onde. Or, les pixels du continu ne peuvent pas étre pré-déterminés a
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FIGURE 6.14 — Estimation des parameétres a différents SNR, obtenue grace a la procédure finale
qui a été mise en place, consistant a combiner de facon optimale les algorithmes DEGAS et
MATISSE. Les parameétres d’entrée sont ceux présentés sur la Fig. 6.1.
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TABLE 6.4 — Q79 de la procédure finale, pour Teg, log g et [M/H], a différents SNR et différents
types d’étoiles.

Terr (K) log g (dex) [M/H] (dex)
SNR (pixel 1) 100 50 20 10 100 50 20 10 100 50 20 10
KII-IV, [M/H]>-0.5 dex 51 49 102 142 | 0.10 0.14 0.21 041 | 0.09 0.09 0.10 0.15
KII-IV, -1<[M/H]<-0.5 dex | 55 65 109 225 | 0.12 0.17 031 0.60 | 0.08 0.09 0.12 0.20
KII-IV, -2<[M/H]<-1 dex 68 77 132 294 | 0.15 0.23 047 085 | 0.14 0.17 0.22 0.34
KII-IV, [M/H]<-2 dex 51 92 247 246 | 0.21 047 061 1.01 | 0.14 0.16 0.20 0.15
GII-1V, [M/H]>-0.5 dex 70 69 158 253 | 0.10 0.15 0.37 0.67 | 0.08 0.09 0.14 0.21
GII-1V, -1<[M/H]<-0.5 dex | 65 74 164 309 | 0.12 0.19 044 0.65 | 0.07 0.11 0.11 0.25
GII-1V, -2<[M/H]<-1 dex 63 94 234 357 | 0.17 025 059 0.84 | 0.17 0.18 0.24 0.40
GII-1V, [M/H]<-2 dex 90 214 392 386 | 0.25 048 0.83 0.72 | 0.17 0.27 0.38 0.43
FII-IV, toutes [M/H] 69 106 71 92 | 0.14 0.15 0.12 0.10 | 0.07 0.08 0.15 0.15
KV, [M/H]>-0.5 dex 59 64 87 119 | 0.09 0.12 0.19 0.23 | 0.08 0.08 0.09 0.14
KV, -1<[M/H]<-0.5 dex 73 79 95 158 | 0.12 0.16 0.20 0.26 | 0.08 0.09 0.10 0.18
KV, -2<[M/H]<-1 dex 84 87 120 253 | 0.14 0.17 0.21 0.34 | 0.15 0.16 0.19 0.31
KV, [M/H]<-2 dex 92 8 177 333 | 0.17 0.18 0.14 085 | 0.10 0.13 0.19 0.39
GV, [M/H]>-0.5 dex 57 76 160 275 | 0.08 0.12 0.27 040 | 0.09 0.10 0.14 0.29
GV, -1<|M/H]<-0.5 dex 64 104 190 295 | 0.10 0.16 0.28 043 | 0.08 0.11 0.14 0.22
GV, -2<[M/H]<-1 dex 89 136 317 614 | 0.14 0.18 0.39 0.70 | 0.16 0.19 0.30 0.52
GV, [M/H]<-2 dex 169 328 654 756 | 0.22 0.46 0.67 0.95 | 0.18 0.26 0.50 0.61
FV, [M/H]>-0.5 dex 54 8 204 361 | 0.11 0.16 0.27 043 | 0.10 0.12 0.19 0.34
FV, -1<[M/H]<-0.5 dex 70 116 197 404 | 0.12 0.20 0.27 043 | 0.09 0.12 0.15 0.29
FV, -2<[M/H]<-1 dex 100 174 529 945 | 0.16 0.27 0.48 0.85 | 0.16 0.20 0.40 0.79
FV, [M/H]<-2 dex 185 383 741 981 | 0.27 0.46 0.73 0.90 | 0.27 0.41 0.63 1.03
Naines du disque mince 55 70 147 267 | 0.08 0.12 0.24 0.39 | 0.09 0.09 0.12 0.30
Naines du disque épais 67 108 188 346 | 0.11 0.17 0.29 043 | 0.09 0.12 0.18 0.29
Géantes du halo 65 94 188 335 | 0.17 0.28 0.57 0.86 | 0.15 0.17 0.23 0.38

I’avance, car ils vont dépendre des parametres atmosphériques de 1’étoile.

Afin de localiser le continu, il a été décidé de tirer profit de l'information fournie par les
spectres synthétiques interpolés aux solutions trouvées par les algorithmes. En suivant la
procédure présentée dans Zwitter et al. (2008), la différence entre le spectre observé et le spectre
interpolé est d’abord effectuée. Sont alors sélectionnés uniquement les pixels du spectre observé
ayant un flux relatif proche de 'unité*, et pour lesquels la différence avec le spectre synthétique
change de signe par rapport a un des pixels adjacents (voir Fig. 6.16). Notons que cette sélection
présente 'avantage d’éviter les pixels ou la différence est due a des effets systématiques tels
que l'utilisation d’un spectre synthétique inapproprié. En effet, comme le montre la Fig. 6.16,
dans une telle situation la différence serait propagée sur plusieurs pixels consécutifs. Enfin, la
différence sur les pixels sélectionnés est alors divisée par le spectre théorique (i.e. interpolé), et
I’estimation du SNR par pixel est obtenue en calculant I'inverse de son écart-type.

Comme nous 'avons souligné précédemment, la mesure du SNR dépend en grande partie de
I’exactitude de la normalisation. Or la pertinence du spectre interpolé qui sert & normaliser le
spectre observé va dépendre de la précision des résultats obtenus par les algorithmes (impliquant
les fonctions By(A) utilisées pour MATISSE, ou les feuilles qui ont été activées par DEGAS),
qui dépend également du SNR. La redondance du probleme nécessite donc un processus itératif
afin de converger vers les valeurs définitives. C’est pour cela que dans la procédure décrite

4. Les pixels pour lesquels le flux est supérieur & 0.98 sont initialement choisis. Si le nombre de pixels sélectionnés
est trop faible (moins de 200) alors cette limite est abaissée.
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FIGURE 6.16 — Méthode de sélection des pixels pour mesurer le SNR des spectres. En noir
est représenté le spectre simulé d’une étoile de la séquence principale, pauvre en métaux, a
SNR=50 pixel~!. Les points bleus représentent les pixels choisis afin de mesurer le SNR par
pixel, en utilisant un spectre synthétique (en rouge). Dans le cas supérieur le spectre synthétique
possede des parametres proches aux parametres intrinseques du spectre observé. Dans la figure
du bas, les parametres sont éloignés. Dans les deux cas, ’estimation faite du SNR est en accord
avec la valeur réelle.

précédemment, le SNR est calculé a plusieurs reprises, afin d’obtenir une normalisation aussi
proche que possible de la réalité. Dans la pratique, le nombre de fois va dépendre du nombre de
renormalisations effectuées (voir Sect. 6.4.2).

6.4.2 Normalisation automatique des spectres

La détermination des parametres atmosphériques est particulierement sensible & la profondeur
relative des raies présentes dans le domaine de longueurs d’onde. De ce fait, une mauvaise
normalisation du spectre, liée a une estimation erronée de la forme du continu, peut avoir de
fortes implications quant a I'exactitude des résultats finaux.

Nous avons utilisé la capacité de DEGAS a retrouver pour tout SNR le minimum absolu de
la fonction distance, afin de normaliser les spectres observés par les spectres synthétiques ayant
les parametres atmosphériques des étoiles observées. La procédure finale consiste a renormaliser
les spectres observés de facon itérative a partir de spectres initialement normalisés de facon
sommaire. A chaque itération, le spectre synthétique correspondant aux solutions de DEGAS
est calculé. Ensuite, le rapport entre le spectre observé et le spectre synthétique est calculé.
Un polynoéme de degré n=5, est alors ajusté aux points, avec un o—clipping symétrique, en
rejetant les points se trouvant a plus de 0.5¢0 de la valeur moyenne. La forme et la position du
continu sont alors ré-ajustés en fonction de ’ajustement précédent. Notons qu’un polynéme du
troisieme degré a aussi été testé, obtenant des résultats moins bons, ou, au mieux, similaires a
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ceux présentés ci-dessous.

Nous avons testé notre procédure finale sur les 8 x 10* spectres bruités, auxquels la forme
du continu a été détériorée par une pente, ou des polynémes de degrés n=3 ou n=>5. Notons
également que les tests ont été faits sur les spectres parfaitement normalisés, afin de vérifier
que notre approche ne dégradait pas les performances obtenues pour des spectres parfaits (voir
Fig. 6.14, Fig. 6.15 et Table 6.4).

Les résultats ont montré qu’aprés uniquement quelques itérations (moins de dix), cette
approche convergeait toujours vers une solution stable, indépendamment du degré et de la forme
de la déformation du continu. Le nombre d’itérations nécessaires dépend du type de 1’étoile, et il
est inversement proportionnel au SNR. Enfin, notons que I’écart au continu parfait n’aura qu’une
tres faible incidence sur le nombre d’itérations. En effet, le haut degré du polynéme qui est ajusté
au rapport des spectres observé et synthétique aura tendance & minimiser immédiatement la
déformation du continu (voir Fig. 6.17). Les itérations suivantes serviront alors a réajuster les
valeurs ainsi obtenues. Dans la pratique, les spectres sont toujours renormalisés dix fois, et la
convergence vers des valeurs stables de la forme du continu et de la valeur du SNR est vérifiée
ultérieurement.

Indépendamment de la déformation du continu, les erreurs finales sur les parametres at-
mosphériques sont en moyenne identiques (& 10% pres) a celles obtenues par MATISSE et
DEGAS séparément, sur des spectres parfaitement normalisés, sans aucune itération et avec une
connaissance de la valeur des SNR (Tables 6.2, 6.3 et 6.4).

6.5 Estimation des erreurs externes

Les erreurs estimées lors des sections précédentes (voir Table 6.4) donnent une indication
des performances relatives de la procédure a traiter des spectres de types d’étoiles différents.
Cependant, des différences entre les spectres réels et les spectres synthétiques peuvent induire
des erreurs supplémentaires a ’estimation finale des parametres, en introduisant par exemple
des biais systématiques. Nous avons vu a la Sect. 5.1 que la liste de raies présentes dans notre
domaine de longueurs d’onde avait été calibrée sur les spectres observés du Soleil et Arcturus.
Cette étape indispensable, doit étre également accompagnée de tests sur des spectres de librairies
d’étoiles observées, afin de quantifier I’existence de biais éventuels suivant les différents types
d’étoiles.

Parmi les librairies disponibles sur le web, celles qui couvrent le domaine du triplet infrarouge
du calcium sont : S*N (Allende Prieto et al. 2004), CFLIB (Valdes et al. 2004), STELIB
(Le Borgne et al. 2003), UVES-POP (Bagnulo et al. 2003) ainsi que le catalogue de Cenarro
et al. (2001). Les librairies de Le Borgne et al. et Cenarro et al. ont une résolution spectrale
R ~3 000 et R ~5 000, et de ce fait ne peuvent pas étre utilisées dans notre cas car, nous
travaillons a R ~ 6 500. D’autre part, les spectres de UVES-POP sont a tres haute résolution
(R ~ 80 000), et couvrent un treés grand domaine de longueurs d’onde, allant de 304 nm & 1040 nm.
Malheureusement, ils sont inutilisables dans notre cas, car ils comportent une discontinuité entre
8540 — 8660 A, correspondant & un trou dans la mosaique des CCD de I’instrument. Ainsi, les
tests de notre procédure finale ont été menés uniquement sur les catalogues S*N et CFLIB,
décrits ci-dessous.
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FIGURE 6.17 — Exemple de corrections apportées au continu pour une étoile riche en métaux,
a SNR=50 pixel!. La figure du haut montre le spectre théorique (en noir) et le spectre dont
le continu a été modifié (en rouge). Le rapport entre les deux spectres est montré juste en
dessous. La troisieme figure a partir du haut montre la normalisation qui est obtenue lorsque
notre procédure a convergé. L’accord avec le spectre théorique est trés bon, comme le montre la
figure du bas.

Le catalogue S*N : Le catalogue d’étoiles S*N (A Spectroscopic Survey of Stars in the
Solar Neighborhood, Allende Prieto et al. 2004), disponible sur le web° consiste en un sondage
de 118 étoiles se trouvant dans le voisinage solaire. Par conséquent, il s’agit majoritairement
de naines, riches en métaux ([M/H] > —0.75 dex). Ces observations ont été collectées par les
spectrographes 2dcoudé (Tull et al. 1995) et FEROS (Kaufer et al. 2000) placés respectivement
aux télescopes de 2.7m de 'observatoire McDonald et de 1.52m de ’ESO a La Silla. Le domaine
spectral couvert est trés large (3620-9210 A), observé a haute résolution (R ~50 000) et &
SNR élevé (> 200 pixel ). Cependant, uniquement 68 spectres ont pu étre utilisés, les 50
restants possédant des discontinuités inter-ordres dans notre domaine de longueurs d’onde. Pour
les spectres conservés, nous avons dégradé la résolution spectrale en les convoluant par une
gaussienne, puis nous avons coupé et ré-échantilloné le domaine de longueurs d’onde afin qu’il
corresponde a la configuration des spectres de notre grille nominale.

Les températures effectives publiées pour les étoiles de ce catalogue ont été obtenues photo-
métriquement et spectroscopiquement, en utilisant la calibration faite par Alonso et al. (1996,
1998) en (B-V), et en calculant des profils synthétiques des raies H, et Hg, comme décrit dans
Barklem et al. (2000). En ce qui concerne les gravités de surface, elles ont été obtenues en utilisant

5. http://hebe.as.utexas.edu/s4n
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FIGURE 6.18 — Résultats obtenus pour les étoiles des librairies S*N (croix rouges) et CFLIB
(points noirs). Les traits en pointillés representent des écarts par rapport a une estimation parfaite
de £250 K, £0.5 dex et +0.3 dex pour Tog, log g et [M/H]. Pour chacun des paramétres, l'erreur
moyenne de la procédure finale est représentée au coin supérieur gauche.

les parallaxes trigonométriques de Hipparcos et les isochrones de Bertelli et al. (1994). Enfin,
en fixant Tog et log g, les métallicités ont été obtenues en utilisant un algorithme génétique S.
Notons que des abondances individuelles ont également été publiées, mais elles n’ont pas été
utilisées dans le cadre de notre travail.

Les parametres atmosphériques publiés pour S* N sont donc considérés comme étant fiables et
robustes. Néanmoins, nous attendons a retrouver des différences entre les estimations spectrosco-
piques et celles obtenues par d’autres méthodes. En effet, la richesse des informations spectrales
disponibles sur ’ensemble des spectres S*N est difficilement comparable & celle disponible
uniquement autour du triplet du calcium (ceci est particulierement vrai pour la détermination
de la métallicité). Ce manque d’informations est accentué par le fait que nous travaillons & une
moyenne résolution, bien inférieure & celle de S*N. De plus, des différences entre les gravités
Hipparcos et les gravités spectroscopiques sont attendues, a cause des hypotheses physiques
différentes qui sont adoptées (respectivement 1’évolution stellaire et le transfert de rayonnement).

En comparant nos résultats avec ceux publiés pour S*N (croix rouges dans la Fig. 6.18),
nous trouvons que les biais pour la température effective, la gravité de surface et la métallicité
sont raisonnables mais non-négligeables, de 'ordre de ~ —108 K, —0.21 dex et —0.08 dex,
respectivement. Les dispersions sont respectivement de 145 K, 0.32 dex, et 0.09 dex (voir Table 6.5).
Notons que les biais augmentent de ~ 30% si les coeurs du triplet du Call sont considérés dans
notre procédure automatique (Teg : —134 £199,log ¢ : —0.29 £+ 0.40, [M/H] : —0.12 £ 0.15).

De plus, il est important de noter que les biais annoncés pour notre procédure, disparaissent
complétement si & la place de considérer les valeurs publiées dans Allende Prieto et al. (2006), nous
considérons ceux obtenus uniquement a partir du domaine de longueurs d’onde et la résolution
du RVS (Allende Prieto 2008).

Nous en concluons donc que pour la librairie S*N, notre procédure de paramétrisation
automatique obtient des résultats qui sont en accord avec d’autres méthodes qui utilisent le
méme domaine de longueurs d’onde. Ainsi, les biais mesurés par rapport aux valeurs publiées
ne seraient diis qu’a la différence des méthodes, de la résolution spectrale et du domaine de
longueurs d’onde utilisés.

6. L’algorithme génétique est une méthode d’optimisation stochastique (voir Holland 1975).
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TABLE 6.5 — Biais et dispersions entre les valeurs calculées par la procédure finale (sans les coeurs
du triplet de Call) et les valeurs publiées dans la littérature pour les librairies de S*N et CFLIB.

Tesr log g [M/H]

(K) (dex) (dex)
SIN ~108 + 145 —0.21 +£0.32 —0.08 & 0.09
CFLIB 30 £ 171 -0.04 £ 0.42 -0.05 £ 0.21

CFLIB (naines) —27 + 156  0.03 = 0.26 —0.10 + 0.10
CFLIB (géantes) 91 £ 118 -0.05 £ 0.45 -0.04 + 0.21

Le catalogue CFLIB : Le catalogue CFLIB” (Indo-US Library of Coudé Feed Stellar Spectra,
Valdes et al. 2004) a été congu explicitement afin d’étre utilisé comme librairie test pour des
méthodes de paramétrisations automatiques. De ce fait, il couvre un espace de parametres
plus grand que S*N, comportant des géantes, ainsi que des étoiles de métallicité intermédiaire
(IM/H] < —1 dex).

Le catalogue consiste en 900 spectres a haut SNR, couvrant le domaine de longueurs d’ondes
entre 3460-9464 A, avec une résolution spectrale de 1.2 A (R = A\/AX ~ 7 000). Les parameétres
publiés par Valdes et al. (2004), sont une compilation de valeurs trouvées dans la littérature,
provenant de quelques dizaines d’auteurs différents et donc, obtenues par diverses méthodes.
Notons que nous avons également cherché et utilisé dans la base de données PASTEL ® (Soubiran
et al. 2010) des valeurs supplémentaires et/ou réactualisées qui étaient disponibles pour les étoiles
de ce catalogue.

Afin d’estimer les erreurs sur les valeurs des parameétres trouvées dans la littérature, nous
avons choisi de sélectionner uniquement les étoiles pour lesquelles au moins deux mesures
étaient publiées. De plus, afin d’avoir un échantillon homogéne, nous n’avons gardé que les
spectres pour lesquels les trois parameétres étaient estimés simultanément. Ce critére nous
permet de calculer des erreurs externes sur chacun des parameétres a partir du méme nombre
d’étoiles pour la température effective, la gravité et la métallicité. Cependant, ces criteres tres
stricts ont rejeté plus de 700 spectres, y compris les spectres d’étoiles de faible métallicité.
Afin d’augmenter I’échantillon de 132 spectres ayant rempli nos critéres de sélection, et pour
rajouter I’échantillon pauvre en métaux dans notre analyse, nous avons choisi de relaxer toute
contrainte de qualité pour les étoiles ayant [M/H] < —1 dex. Ainsi, notre échantillon final
comporte 162 spectres. La moyenne des différents parameétres trouvés dans la base de données
PASTEL a été faite, et la dispersion de ces derniers a été considérée comme V'erreur théorique
sur le parametre. La Fig. 6.18 montre une fois de plus que notre procédure de paramétrisation
automatique fonctionne, et qu’elle obtient des résultats en accord avec ceux obtenus par d’autres
études. Pour '’ensemble de I’échantillon, la dispersion des résultats vaut 171 K, 0.42 dex
et 0.21 dex, respectivement pour Tug, log g et [M/H]. La Table 6.5 montre que les biais
sont quasi-nuls pour I’ensemble des parametres, sauf peut-étre pour la métallicité des étoiles naines.

Bien que ce biais possible semble également étre confirmé avec I’analyse du catalogue S*N, il
est difficilement vérifiable, généralisable et éventuellement corrigible. En effet, un premier point
consiste a remarquer que ce biais est inférieur a la dispersion des résultats. De plus, il est mesuré
uniquement pour de fortes métallicités et rien ne peut garantir qu’il est également présent a des
métallicités plus faibles.

7. http://www.noao.edu/cflib/
8. http://pastel.obs.u-bordeauxl.fr
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TABLE 6.6 — Evolution du Q7o avec le SNR, pour les catalogues S*N et CFLIB.

SIN CFLIB
SNR | Teg log g [M/H] | Teg  log g [M/H]
(pixel ™) | (K) (dex) (dex) | (K) (dex) (dex)
~100 173 0.40 0.13 | 158 0.40 0.19
~50 208 0.42 0.14 | 175 0.40 0.21
~20 270  0.53 0.15 | 233 0.48 0.27
~10 320 0.61 029 | 299 0.62 0.37

Enfin, le mauvais échantillonnage de I’espace des parametres fait par les librairies observées, ne
nous permet pas d’appliquer une correction qui serait fonction des trois parametres atmosphériques.
Par conséquent, il a été décidé de ne pas appliquer de correction sur ce biais éventuel. Ainsi,
nous évitons 'introduction d’effets qui auraient été difficilement compréhensibles lors d’analyse
de grands échantillons (ne sachant pas, par exemple, quelles étoiles ont été corrigées et de quelle
fagon). Cependant, il faudra toujours vérifier que les conclusions qui seront prises grace a cette
procédure finale sont robustes & ce biais éventuel en métallicité de 0.1 dex (voir Chap. 7.1).

Analyse des erreurs externes en fonction du rapport signal sur bruit Pour terminer
I’étude des performances de notre procédure finale sur les spectres d’étoiles observées, ces
derniers ont été bruités & quatre valeurs de SNR (~ 100, 50, 20, 10 pixel™!), de la méme facon
qu’en Sect. 6.1. Afin d’augmenter les statistiques, pour chaque valeur de SNR, 20 réalisations
différentes de bruit ont été effectuées pour le méme spectre. Ainsi, I’échantillon test a été
augmenté a ~ 13 x 10% spectres pour CFLIB et & ~ 5 x 10% pour S*N. Les Q7 obtenus
ainsi, présentés sur la Table 6.6, montrent que de bonnes estimations sont obtenues jusqu’a
SNR=20 pixel !, en accord avec les résultats annoncés pour les erreurs internes. Notre procédure
de paramétrisation automatique peut donc étre utilisée sur de grands relevés spectroscopiques.

Etude comparative des résultats obtenus par notre procédure avec d’autres mé-
thodes de paramétrisation FEn aofit 2010 s’est tenu a 'université de Vienne un groupe de
travail ayant pour but d’étudier les différences entre les méthodes de paramétrisation et les
modeles d’atmospheres impliqués, et quantifier leur impact sur les déterminations des parametres
atmosphériques. Pour cela, onze groupes de chercheurs ont analysé deux spectres de géantes
froides : a Tau (Teg=3930 K, log g=1.3, [Fe/H]=-0.18 dex) et a Cet (Teg=3800 K, log ¢=0.9,
[Fe/H]=+0.02 dex). Nous rappelons que la paramétrisation des spectres de géantes froides est
particulierement difficile & cause des nombreuses raies métalliques et moléculaires qui se mélangent.
Les spectres étaient a trés haute résolution (R ~ 80 000) et & haut SNR, (~ 150 — 200 pixel 1),
couvrant un domaine de longueurs d’onde de 490-975 nm, et sans correction des spectres des
raies telluriques. Chaque groupe de travail avait la liberté d’utiliser le domaine de longueurs
d’onde désiré, et de dégrader les spectres a la résolution souhaitée. La Table 6.7 ci-dessous est
un extrait de la Table 3 de Lebzelter et al. (2011), dont je suis co-auteur (voir Annexe D). Elle
montre les résultats obtenus par quelques groupes d’analyse, et nous pouvons y voir quelles sont
les estimations sur les parametres atmosphériques de notre procédure par rapport aux autres
codes.

Parmi les méthodes utilisées, la plupart ont été des minimisations de y? sur des spectres
synthétiques (codes M1, M2, P) ou réels (code Al) a trés haute résolution et sur la majeure
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TABLE 6.7 — Parametres obtenus pour a Tau et o Cet pour différentes méthodes de paramétrisation
(Source : Lebzelter et al. 2011)

a Tau a Cet
Code Test log g [M/H] Test log g [M/H]
(K) (dex) (dex) (K) (dex) (dex)
M1 3800 £100 0.75 £0.25 —0.30+0.1 | 3675 £50  0.5+0.25 —-0.5+0.2
M2 3850 1.25 0.0 3700 1.0 0.0
Kordopatis | 3994 +£100 1.54 £0.20 —0.15+£0.1 | 3867 £100 1.15 +£0.2 —0.224+0.10
M3t 3839 £80 0.94 +£0.15 —0.35+0.1 | 3718 £80 1.31 +£0.15 —0.02+0.10
M4 4000 1.5 —0.25 - — -
M6 4000 £200 1.0 £1.0 0.0+0.5 - — -
Al 3950 +100 1.5 —0.67 £ 0.08 - - -
A2 4788 +£92 1.5 £0.1 —0.4+0.1 4310 £136 1.5 £0.1 —0.6 £ 0.1
A4 3900 1.0 0.0 - — -
P 3910 +£45 1.75 £0.25 0.0 3750 £30 1.75 £0.25 —0.25+0.25

Notes. Parameétres théoriques : (1) : a Tau : Teg=3930 K, log ¢g=1.3, [Fe/H]=-0.18 dex;
(2) : « Cet : Teg=3800 K, log ¢g=0.9, [Fe/H]=40.02 dex

partie du domaine de longueurs d’onde. Il en a été de méme avec les approches “classiques”
(synthese spectrale et équilibre d’ionisation/d’excitation, codes M6 et A4) qui ont également
été appliquées. Notons que C. Worley (code M3?) a utilisé I’algorithme MATISSE pur (sans y
associer DEGAS et en utilisant des fonction By()) obtenues par inversion directe, voir Worley
et al. 2011) sur des spectres dégradés a une résolution R = 15 000 et pour des longueurs d’onde
comprises entre 490 nm et 673 nm.

Ces travaux montrent que la procédure présentée dans ce mémoire, a R = 6 500, uniquement
autour du triplet de Call, obtient des performances souvent meilleures que les autres méthodes
utilisées, méme lorsque la quantité d’informations spectrales est plus importante (résolution et
domaine de longueurs d’onde plus importants). De plus, notons que certains groupes de travail
n’ont pas pu déterminer les parametres des deux étoiles, par faute de temps. Rappelons que dans
notre cas I’'obtention des parameétres atmosphériques stellaires a été quasi-immédiate. Ainsi, la
phrase de K. Eriksson tirée de ce papier résume bien le travail qui a été fourni :

“An automated procedure to derive stellar parameters must be quite sophisticated to
achieve an accuracy better than a few hundred K in Tog and better than a few dex in

log g.”

6.6 Conclusions

Nous avons proposé dans ce chapitre une procédure afin d’obtenir de fagon automatique et
optimale la température effective, la gravité de surface et la métallicité globale des étoiles, a partir
de leurs spectres. Bien que la discussion se soit concentrée sur des spectres a moyenne résolution
(R ~ 6500), obtenus autour du triplet infra-rouge du calcium (A ~ 8500 A), les résultats présentés
sont facilement adaptables a n’importe quelle configuration spectrale, & condition qu’une librairie
de spectres nominaux soit disponible pour réaliser I’apprentissage des algorithmes.

De plus, si I'information spectrale est suffisante, il serait possible d’augmenter les dimensions
de l'espace de parametres, a ’aide d’une grille d’apprentissage adaptée. Ainsi, la vitesse de
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microturbulence pourrait étre déterminée, ou comme cela a été fait dans Gazzano et al. (2010),
les abondances en éléments o des étoiles pourraient étre estimées.

Afin de mettre en place la procédure proposée, deux approches différentes de paramétrisation
automatique ont été étudiées. A haut rapport signal sur bruit, la méthode de projection MATISSE
est préférée pour sa capacité a interpoler des spectres dans une grille de spectres théoriques, ses
faibles erreurs et 'interprétation physique facile de la méthode (grice a utilisation de fonctions
Bg(\) ). A bas SNR, les probléemes issus des minima secondaires de la fonction distance sont
mieux traités a ’aide d’une méthode de reconnaissance de forme, telle que ’arbre de décision
DEGAS.

La robustesse de la procédure adoptée a été testée pour des erreurs en vitesses radiales. Il a
été montré que tant que celles-ci restaient inférieures & ~7-10 km s~! | alors les précisions sur
les estimations des parametres atmosphériques restées inchangées. De plus, il a été montré que
DEGAS pouvait étre utilisé avec succes a n’importe quel SNR afin d’obtenir une normalisation
aussi proche que possible de la réalité, ainsi qu’une bonne mesure du rapport signal sur bruit.

Les erreurs internes associées a la méthode sont adaptées pour des études d’archéologie
galactique (o i) <0.1 dex) jusqu’a des SNR~ 35 pixel ~! pour des étoiles de métallicité élevée ou
intermédiaire ([M/H]< —1 dex). De plus, les résultats sont suffisamment précis (o i <0.2 dex)
pour distinguer les différentes populations galactiques telles que le disque mince, le disque
épais ou le halo jusqu’a des SNR~ 20 pixel™!. En effet, des erreurs de 'ordre de 0.12 dex,
0.18 dex et 0.23 dex ont été obtenues pour des étoiles typiques de chacune de ces trois composantes.

La procédure mise en place a été testée avec succes sur des librairies d’étoiles de référence,
la validant ainsi pour une utilisation sur de grands relevés spectroscopiques tels que Gaia. Nos
résultats montrent, pour la premiere fois, quelles sont les précisions auxquelles la communauté
scientifique peut s’attendre pour des spectres obtenus avec la configuration basse résolution du
RVS de Gaia.

Notons également que la procédure mise en place est particuliecrement bien adaptée pour
traiter de grandes bases de données. En effet, une fois la phase d’apprentissage effectuée, le temps
de calcul pour traiter 8 x 10* spectres (normalisations, estimations du SNR et estimation des
parametres) est d’environ une heure sur un ordinateur portable actuel. Cette procédure a déja
été implémentée en Java, et sera integrée dans la chaine d’analyse de données du DPAC de Gaia
afin d’étre une des méthodes utilisées pour paramétriser les spectres du RVS avec ’algorithme
GSP-Spec.

Les travaux de ce chapitre ont donné lieux a trois publications (& paraitre) : Bijaoui et al.
(2011) pour la revue de méthodes statistiques GRETSI (Groupement de Recherche en Traite-
ment du Signal et des Images) ainsi que Kordopatis et al. (2011a) et Lebzelter et al. (2011) & A&A.

Cette procédure va étre utilisée dans les chapitres suivants afin de caractériser chimiquement
et dynamiquement (grace aux distances spectroscopiques qui vont étre déterminées) le disque
épais loin du voisinage solaire (Chap. 8 et 9).
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Les parameétres atmosphériques stellaires (Teg, log g, [M/H]) ainsi que la vitesse radiale qui
ont été extraits des spectres peuvent étre combinés aux mouvements propres de ces étoiles et
ainsi mener & une caractérisation complete de leurs propriétés orbitales. Par caractéristiques
orbitales, nous sous-entendons les positions et vitesses héliocentriques (et galactocentriques). Ces
coordonnées en six dimensions (trois positions et trois vitesses) permettent ensuite, en supposant
un potentiel galactique, de calculer les excentricités des étoiles. Toutes ces données combinées
aux propriétés chimiques des étoiles, vont permettre par la suite d’identifier dynamiquement les
populations galactiques, ainsi que les éventuelles sous-structures existantes. Le but de ce chapitre
est d’expliquer comment ces informations sont obtenues.

7.1 Détermination des distances spectroscopiques

Une bonne détermination des distances stellaires, le long de la ligne de visée, est a la base de
tout projet ayant comme ambition ’archéologie galactique. L’un des intéréts premiers est de
déterminer la position individuelle des étoiles dans la Galaxie, et ainsi d’analyser leurs propriétés
chimiques en fonction de leurs coordonnées. De plus, les mouvements propres des étoiles ne
peuvent étre interprétés dans le référentiel galactocentrique que si une estimation de la distance
y est associée.

A Daube de la mission Gaia, les distances les plus précises que la communauté scientifique
puisse avoir sont celles provenant de la mission Hipparcos. Or, celles-ci sondent la Galaxie jusqu’a
quelques centaines de parsec (ESA 1997; van Leeuwen 2007). En comparaison, a la fin de la
mission Gaia, les catalogues contiendront les parallaxes a mieux de 10% pour les étoiles jusqu’a
10 kpc (voir Fig. 2.3).

Sans devoir attendre Gaia, les données photométriques ou spectroscopiques d’étoiles se
trouvant a des distances plus lointaines que celles sondées par Hipparcos peuvent étre estimées, et
utilisées afin d’obtenir des informations sur la dynamique des étoiles de la Galaxie. En particulier,
les deux méthodes suivantes sont utilisées :
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1. Main Sequence fitting : cette méthode consiste a faire une hypothese sur la magnitude
absolue (My) des étoiles observées et de 'extinction dans la ligne de visée (Ay), afin
d’utiliser le module de distance. Ce dernier relie la magnitude absolue d’une étoile a sa
magnitude apparente, my , de la fagon suivante :

(mV—Av)—MV:5logD—5 (71)

ou D est la distance selon la ligne de visée, exprimée en parsec (pc). Cette technique est
adoptée, par exemple, par Ivezi¢ et al. (2008) ou Carollo et al. (2010). Dans ce cas, des
relations calibrées sur des amas globulaires sont utilisées afin de déterminer My & partir
des métallicités et les couleurs des étoiles de la séquence principale (my et Ay étant déja
connues).

2. Isochrone fitting : Dans le cas ou ’échantillon ne comporte pas uniquement des naines, il
est pratique d’utiliser les magnitudes absolues prédites par des jeux d’isochrones (An et al.
2009; Breddels et al. 2010; Zwitter et al. 2010; Burnett & Binney 2010). En effet, pour une
métallicité et un age donnés, les tracés évolutifs stellaires prédisent les luminosités et les
températures effectives des étoiles. Des tables de couleurs semi-empiriques (comme par
exemple celles de Lejeune et al. 1998) peuvent ensuite étre utilisées afin de transformer les
luminosités et les températures effectives en magnitudes absolues et couleurs des étoiles.
Ainsi, en connaissant la température effective, la gravité de surface et la métallicité, ’étoile
est placée dans un diagramme H-R, et le point de I’isochrone le plus proche est utilisé
afin de déterminer la magnitude absolue. Toute la difficulté de cette approche consiste a
traiter correctement les erreurs. En effet, en fonction de la région du diagramme H-R dans
laquelle se trouve 1’étoile, les erreurs ne seront pas les mémes (voir Chap. 6).

Dans ce mémoire de thése nous avons utilisé cette deuxieme technique. Nous avons commencé
par tester la méthode présentée par Breddels et al. (2010), avant d’adopter finalement I’approche
de Zwitter et al. (2010), que nous allons développer ci-dessous.

Détermination des distances par la méthode de Breddels et al. (2010) Cette approche
développée dans le cadre de la mission RAVE, consiste dans un premier temps a rechercher le
point de Iisochrone le plus proche des valeurs mesurées, en minimisant simplement un x?2. A
partir de ce point, 5000 tirages Monte-Carlo sur les Teog, log g et [M/H] sont effectués afin de
propager les erreurs de mesures. Pour chacun des tirages le point le plus proche est & nouveau
recherché par un x2, et une nouvelle magnitude absolue est déterminée. A la fin des 5000 tirages,
la magnitude absolue moyenne est alors calculée et la distance D moyenne est estimée.

Les premieres applications de cette méthode que nous avons fait sur des données ont montré

que cette approche présentait deux problemes :

— Premierement, elle nécessite un temps de calcul important afin d’obtenir la valeur de la
magnitude absolue pour une seule étoile. En effet, pour chaque tirage Monte-Carlo, toutes
les distances (en termes de x2) entre les parameétres mesurés et ceux des points sur les
isochrones (typiquement, 2000 modeéles) doivent étre calculées afin de trouver le plus proche
voisin. L’ordre de grandeur du temps CPU nécessaire pour calculer les magnitudes absolues
My, pour 1000 étoiles était de la dizaine d’heures.

— Deuxiemement, le traitement des erreurs n’est pas toujours correct. En effet, supposons une
mesure des parametres atmosphériques se trouvant a 20 des vraies valeurs. La procédure
implique alors de faire un nombre de tirages important a 3, voir 4o de cette valeur. Comme
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aucun a priori n’est imposé sur les valeurs acceptées, des régions du diagramme H-R qui
devraient rester vides (a cause du temps d’évolution tres rapide des étoiles) se retouvent
peuplées, introduisant des biais sur les estimations des distances.

Détermination des distances par la méthode de Zwitter et al. (2010) Six mois apres
la publication de I'article de Breddels et al. (2010), une nouvelle méthode a été publiée par
Zwitter et al. (2010), qui corrigeait les problémes rencontrés par Breddels et al. et qui avaient
été déja soulevés indépendamment de notre coté. Cet algorithme, également présenté pour des
données de RAVE, ne propage plus les erreurs par tirage Monte-Carlo, mais associe & chaque
point des isochrones, un poids similaire a une probabilité de vraisemblance. Cette probabilité est
calculée en fonction des trois critéres : du y? entre les parameétres atmosphériques mesurés et
les points théoriques des isochrones, des erreurs associées aux parametres mesurés, ainsi que du
temps passé par une étoile dans chacune des régions du diagramme H-R.

En pratique, pour chaque étoile sont d’abord choisis tous les isochrones, de tout ages, ayant
la méme métallicité que celle mesurée. Puis, le poids ci-dessous est appliqué a chacun des points
des isochrones :

Tog — Tog.. )? 1 —1 iso)?
( eff eﬁzso) (Og g Og g ) ) (72)

W{(a,m) = dm - exp ( 242 - IA?
eff og g

ou Tog et log g sont les valeurs mesurées, A7, et A 4 leurs erreurs associées, et Tog,,,,
log giso les parametres atmosphériques des points sur les isochrones sélectionnés.

Le terme gaussien de I'Eq. 7.2 représente le poids en fonction du x2, cité plus haut. II
permet de négliger les points des isochrones qui sont a plus de 30 des parametres calculés par les
algorithmes de paramétrisation automatique. Ainsi est évité le probléme rencontré par Breddels
et al. (2010) de la sur-représentation des points d’isochrones lointains.

Le terme dm est la pondération représentant la connaissance a priori de la durée de vie d’'une
étoile dans chaque région du diagramme H-R. Il est défini comme la différence de masse entre
deux points consécutifs sur un isochrone. Il tient en compte du fait qu’une étoile passe pres de
90% de sa vie sur la séquence principale, et que les étapes suivantes telles que la branche des
géantes, la branche horizontale ou la branche asymptotique des géantes, ont une durée de vie
trés courte (inversement proportionnelle & la masse initiale de ’étoile).

La magnitude absolue! M, et son erreur associée o, sont obtenues en calculant la moyenne
pondérée et la variance de tous les points sélectionnés sur les isochrones :

M. = Za Zm W(CL, m) : ]\4\,(0,7 m)
v Y>oa 2om Wi(a,m)

(7.3)

2 o X Wlam) My = Myfa,m)]?

Y >0 2m Wia,m)
Nous voyons une fois de plus que, comparée a Breddels et al. (2010), cette approche diminue
sensiblement le temps de calcul nécessaire a ’obtention des magnitudes absolues, vu qu’aucun

(7.4)

tirage Monte-Carlo n’est nécessaire pour tenir compte des erreurs.

Notons que Zwitter et al. (2010) proposent de rajouter un poids supplémentaire & I'Eq. 7.2,
prenant en compte la distribution de masse initiale des étoiles (IMF), et donc le fait que les

1. Avec cette méthode, ’dge de ’étoile peut étre déterminé de facon similaire, en remplacant M, par I’dge dans
I'Eq. 7.3.
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étoiles de masses sub-solaires sont plus nombreuses que celles ayant des masses considérablement
supérieures (Bastian et al. 2010).

Cependant, nous avons décidé de négliger ce terme car 1'utilisation d’une telle contrainte ne
peut étre appliquée que pour des sondages & volume limité. En effet, si la limite imposée au
relevé est la magnitude apparente, alors un biais de Malmquist apparait, ou les étoiles les plus
brillantes sont sur-représentées a de grandes distances. Or ce biais est difficilement quantifiable.
De plus, d’apres Zwitter et al. (2010) ce poids supplémentaire ne devrait pas jouer un role
important a la détermination finale de la magnitude absolue.

Dans ce mémoire de thése 'Eq. 7.2 a été modifiée afin de tenir compte des informations
photométriques sur les couleurs, lorsque celles-ci sont disponibles. De plus, contrairement a
la méthode initiale, nous avons relaxé la contrainte qui imposait la sélection des isochrones
ayant la méme métallicité, en choisissant les isochrones dont la métallicité était comprise
entre [M/H] £ Apyp/p), avee Apygy Uincertitude sur la mesure. Cette modification permet une
propagation des erreurs qui est conceptuellement plus correcte. De plus, elle ne change en rien
I’estimation sur la magnitude absolue, tant que les incertitudes sur la métallicité sont inférieures
a 0.2 dex. En effet, les différences sur le rayonnement émis par 1’étoile pour de si petites variations
de la composition chimique de la photosphere sont négligeables. Lorsque ce n’est pas le cas, alors
les incertitudes associées a la magnitude apparente et donc a la distance augmentent également.

L’équation 7.2 peut étre généralisée de la facon suivante, afin d’incorporer les changements
cités :

(6; — 6:)?

IR (7.5)
0;

W{(a,m) = dm - exp —Z

i

ou i correspond aux Tug, log g, [M/H], et (B-V) (ou toute autre couleur disponible), 6; aux
parametres théoriques des isochrones, 6; aux valeurs observationelles (obtenues par la photométrie
ou spectroscopiquement) et A, aux erreurs associées aux mesures observationelles.

Les isochrones de Yonsei-Yale Les isochrones utilisés pour accompagner la méthode de
détermination des distances, ont été calculés a partir de ceux de Yonsei-Yale (Y2, Demarque et al.
2004), associés a la table de couleurs de Lejeune et al. (1998), afin de transformer la température
effective, luminosité et métallicité, en magnitudes absolues et couleurs.

Le choix de ces modeles plutét que d’autres, récemment publiés, tels que ceux de Dartmouth
(Dotter et al. 2008) ou ceux de Padoue (Bertelli et al. 2008) a été fait arbitrairement, vu que
d’apres Zwitter et al. (2010) les trois jeux d’isochrones conduisent aux mémes résultats pour des
étoiles de la séquence principale et la branche des géantes. Notons cependant que les isochrones
de Y2 ne comportent pas les phases évolutives correspondant & la branche asymptotique des
géantes, ainsi que la branche horizontale. Bien que ces phases évolutives ne représentent que tres
peu d’étoiles potentiellement observables, il ne faudra pas négliger cet aspect lors de ’analyse
des distances obtenues.

En utilisant le code YYmiz2?2, nous avons interpolé 494 isochrones & des dges variant de
2 Gyr a 14 Gyr, avec un pas régulier de 1 Gyr. Le pas régulier en age (et non pas logarithmique,
comme dans Breddels et al. 2010) est imposé afin de s’assurer que la densité de points dans le
diagramme H-R soit proportionnel au temps passé par les étoiles. L’dge maximal considéré a été
celui de I"Univers (~ 13.7 Gyr). La limite inférieure, & 2 Gyr, est propre aux travaux de cette
these, et elle peut étre changée selon les applications. Dans le cadre de ’étude du disque épais,

2. http://www.astro.yale.edu/demarque/yyiso.html
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ou les distances sondées sont assez éloignées du plan galactique (voir chapitres suivants), peu ou
pas d’étoiles sont attendues a étre plus jeunes que 2 Gyr.

Les métallicités pour lesquelles les isochrones ont été interpolés vont de [Fe/H| = —3 dex,
a [Fe/H] = +0.8 dex, avec un pas régulier de 0.1 dex. L’enrichissement en [a/Fe] a été choisi
afin d’étre le méme que celui de la grille de spectres nominaux, comme présenté au Chap. 5. Les
limites inférieures et supérieures en métallicité sont celles imposées par les isochrones Y2. Le pas
a été choisi afin qu'il soit inférieur a I’erreur typique sur la métallicité obtenue avec la procédure
de paramétrisation automatique.

7.1.1 Validation de la méthode sur un catalogue d’étoiles simulées

Nous avons testé cette méthode sur un échantillon de pseudo-étoiles simulées avec le modele
de Besangon (Robin et al. 2003). Nous rappelons que ce dernier permet d’obtenir un catalogue
simulé d’étoiles pour une ligne de visée et une magnitude apparente limite données, comprenant
les parametres atmosphériques stellaires, ainsi que leurs distances, leurs vitesses et leurs ages. Le
modele de Besangon utilise les isochrones de Schaller et al. (1992) pour simuler des populations
stellaires appartenant au disque mince, et les isochrones de Bergbusch & Vandenberg (1992)
pour simuler le disque épais et le halo. De ce fait, on peut s’attendre a de faibles différences
entre les estimations des distances obtenues avec la méthode adoptée dans ce travail, basée sur
les isochrones de Y2 et les distances données par le modele de Besancon.

Pour cette validation, nous avons obtenu un catalogue d’environ ~ 4 x 103 étoiles simulées,
vers la direction galactique (I ~ 277°, b ~ 47°). La direction pointée n’étant pas importante a ce
niveau de 1’étude, elle a été choisie car cet échantillon va étre utilisé par la suite afin de comparer
nos observations aux prédictions du modele (voir Chap. 8.5.1). A partir de ce catalogue, nous
avons testé la méthode implémentée en calculant les distances des pseudo-cibles de deux fagons :
(1) avec les parametres donnés par Besangon auxquels nous avons associé des erreurs typiques
obtenues avec la paramétrisation automatique, (2) avec des parametres obtenus par des spectres
synthétiques ayant les parametres atmosphériques fournis par le modele de Besancon.

Estimation des erreurs en distance a partir des parameétres atmosphériques fournis
par le modele de Besangon Les parameétres atmosphériques des étoiles de Besancon ont été
adoptés et associés a des erreurs que la procédure de paramétrisation automatique obtiendrait,
en fonction du type d’étoile et a différents SNR. De cette facon, est vérifié 'impact du poids
W (a,m) de 'Eq. 7.2, sur 'estimation des distances. Les graphiques A) de la Fig. 7.1 montrent
comment varient les estimations des distances ainsi obtenues. Les valeurs calculées & 70% de la
distribution d’erreurs (Q70), sont également représentées a la premiére ligne de la Table 7.1. Les
résultats sont trés encourageants, puisque, & SNR=20 pixel ™!, I'erreur par rapport aux distances
théoriques de Besancon n’est que de 27%.

Neanmoins, un biais a été mesuré pour les étoiles les plus lointaines (D > 9 kpc), y compris
pour les régimes & haut SNR. Par exemple, & SNR~50 pixel !, la surestimation des distances est
de l'ordre de ~18%. Cette tendance s’accentue avec 'augmentation du bruit pour atteindre, &
SNR=10 pixel ™!, une valeur égale & 30% (voir la Fig. 7.1). La raison de ce biais provient de la
nature de ces étoiles. En effet, les pseudo-cibles les plus lointaines de ’échantillon simulé sont des
étoiles du halo, typiquement des géantes, pauvres en métaux. Or, pour ce type d’étoiles, les erreurs
sur les parametres atmosphériques sont les plus larges avec, par exemple & SNR=20 pixel !,
des incertitudes de 'ordre de 188 K, 0.57 dex et 0.23 dex, respectivement pour les Teg, log g et
[M/H] (voir Chap. 6). De telles erreurs vont attribuer le méme poids W(a, m) a un nombre
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TABLE 7.1 — Q79 obtenues pour les distances de 1’échantillon simulé par le modele de Besancon.

SNR (pixel 1)
100 50 20 10
1) 1% 20% 2% 31%
(2) 19% 23% 35% 52%

Notes. Distances calculées avec (1) les parameétres atmosphériques exacts provenant du modele de
Besangon, (2) les parametres obtenus & partir des spectres interpolés aux valeurs des parametres de
Besancon.

important de points sur les isochrones. Vu que les étoiles de type tardif ont une magnitude
absolue fortement dépendante des parametres atmosphériques, et en particulier de la gravité, le
domaine de magnitudes balayé sera tres large. Cet effet va conduire a une magnitude absolue en
moyenne plus brillante, plagant de ce fait 1’étoile plus loin que ce qu’elle devrait étre.

Notons également que nous avons trouvé une sous-estimation des distances de ~13% pour les
étoiles plus proches de 1 kpc. Cette différence est purement due a la différence des isochrones
impliqués, et non pas a la méthode en elle méme. En effet, il a été vérifié que les magnitudes
absolues des étoiles de la séquence principale, a une métallicité donnée, étaient toujours supérieures
pour les isochrones de Schaller et al. (1992), comparées & celles de Y2. Cette différence disparait
pour les naines générées par les isochrones de Bergbusch & Vandenberg (1992), c’est-a-dire les
naines du disque épais.

Estimation des erreurs a partir des parameétres atmosphériques obtenus par la pro-
cédure de paramétrisation automatique. Nous avons voulu étudier comment les erreurs
étaient propagées a partir des résultats obtenus par la procédure finale de paramétrisation
automatique. Pour cette raison nous avons interpolé les 4 x 103 spectres aux parameétres at-
mosphériques des étoiles simulées du catalogue de Besancon, puis nous avons considéré cinq
réalisations de bruits & quatre valeurs différentes (SNR~100, 50, 20, 10 pixel~!). La procédure
finale de paramétrisation a donc été lancée sur 8 x 10 spectres, afin d’obtenir leurs Tog, log ¢ et

Il a été trouvé que la dispersion sur ’estimation des distances avait augmenté par rapport
aux tests précédents, mais qu’il n’y avait pas de fort biais rajouté au biais déja existant, et ce,
jusqu’a SNR=10 pixel~!. En effet, nous devons souligner que I'un des principaux problémes liés
a la paramétrisation automatique est I’élargissement de la séquence principale (voir Chap. 6.4).
Cet effet est corrigé grace a la projection sur les isochrones. La cause principale de la dispersion
des résultats avec les parametres spectroscopiques (voir les Fig. 7.1B), est due au bassin de
dégénérescence entre les naines chaudes et la branche des géantes. A SNR=10 pixel !, comme
nous l’avons vu au chapitre précédent, les résultats de la paramétrisation automatique ne sont pas
suffisamment précis pour pouvoir obtenir de bonnes estimations de distances. Ceci se répercute
principalement sur les naines, pour lesquelles nous aurons tendance a sous-estimer la gravité de
surface et ainsi, surestimer leur distance.

Cependant, pour tout SNR supérieur ou égal & 20 pixel ™!, les estimations sont comparables &
celles obtenues avec les valeurs exactes, comme on peut le voir a la derniere ligne de la Table 7.1.

Effet d’un biais en métallicité Nous avons également testé l’effet d’un biais systématique
en métallicité sur I'estimation des distances. Pour cela, nous avons relancé la procédure de calcul
de distances présentée ci-dessus, en prenant les parametres tels que dérivés par les spectres
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FIGURE 7.1 — Détermination des distances en fonction du SNR. Les graphes A) ont été obtenus
en considérant les parameétres atmosphériques fournis par le modele de Besangon et en y associant
des erreurs telles que celles déterminées dans la Table 6.4. Les graphiques B) ont été calculés a
partir de parametres dérivés de spectres synthétiques.
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FIGURE 7.2 — Distances des étoiles du catalogue S*N, obtenues & partir des estimations spectro-
scopiques des parametres atmosphériques stellaires présentées au Chap. 6.5.

synthétiques, et en modifiant la métallicité mesurée de —0.1 dex. Nous rappelons que cette
valeur de biais est égale au biais suspecté en comparant les résultats de la procédure finale de
paramétrisation des spectres, avec les résultats de S*N et CFLIB (voir Chap. 6.5). Il a été trouvé
qu’un tel biais n’avait pas de fortes conséquences sur les estimations finales des distances. En
effet, en fonction du type d’étoile, ’erreur totale sur I’estimation augmente de ~ 1% pour les
naines, et de ~ 3% pour les géantes (& comparer avec les valeurs de la Table 7.1).

Détermination des distances du catalogue S*N Enfin, nous avons testé la méthode
adoptée sur les étoiles du catalogue S*N. Nous rappelons que les étoiles SN sont des naines,
situées a D < 20 pc, dont le satellite Hipparcos a obtenu les parallaxes. La Fig. 7.2 montre
les distances calculées a partir des parameétres obtenus spectroscopiquement au Chap. 6.5. Une
bonne estimation est obtenue, validant ainsi la méthode implémentée. Notons que le biais de
lordre de ~ 3% qui est mesuré, provient principalement de la propagation des erreurs sur les
parametres atmosphériques.

7.1.2 Discussion sur les ages obtenus

En théorie, une estimation des ages des étoiles peut également étre obtenue de la méme fagon
que les magnitudes absolues, ¢’est-a-dire en utilisant équivalent des Eq. 7.3 et 7.4. Cependant,
les faibles variations temporelles des propriétés des étoiles le long de la séquence principale
rendent cette méthode peu efficace pour les naines.

En effet, ce n’est que pour les sous-géantes du turn-off que la température effective et la
luminosité (et donc le log g) dépendent fortement de 1’dge. Sur la séquence principale, tous les
isochrones sont quasiment confondus, provoquant une dégénérescence du probleme. De ce fait,
aucune contrainte ne peut étre imposée sur 1’adge, et les valeurs déterminées par cette méthode
ne devraient pas étre utilisées pour tirer des conclusions astrophysiques.

Notons qu’une approche Bayesienne (comme par exemple dans Jgrgensen & Lindegren
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FIGURE 7.3 — Systemes de coordonnées cartésien et cylindrique adoptés pour ce travail (schéma
adapté de Breddels et al. 2010). Les coordonnées galactiques projetées sur le ciel, [ et b, ont
également été représentées.

2005; Burnett & Binney 2010), en imposant des a priori sur les distributions en dge des étoiles
peut alors améliorer les résultats, tout en maintenant des erreurs élevées, de 1'ordre 50% (voir
Soderblom 2010, pour une revue détaillée sur la détermination des dges).

7.2 Positions galactocentriques

A partir des distances D déterminées dans la section précédente ainsi que des coordonnées
célestes des étoiles (équatoriales : « ; §, ou galactiques : [ ; b), leurs positions héliocentriques
ou galactocentriques peuvent étre obtenues. Nous définissons le repére cartésien héliocentrique
X,Y, Z (voir Fig. 7.3), ou X est dirigé vers le centre galactique, Y dans le sens de la rotation
galactique (vers [ = 90°), et Z vers le pole nord galactique, de la fagon suivante :

X = Dcos(b)cos(l)
Y = Dcos(b)sin(l) .
Z = Dsin(b). (7.8)

Le repére galactocentrique Xgco, Yoo, Zao est obtenu en translatant le repéere vers le centre
de la Galaxie, en supposant que le Soleil se trouve dans plan galactique (Yz = Zg = 0) a une
distance Ro = Xo = 8 kpc (Reid 1993).

Les incertitudes sur les positions peuvent étre calculées analytiquement. En supposant que
les coordonnées célestes sont connues assez précisément pour ne pas avoir d’influence sur X, Y,
Z, les erreurs sur les positions peuvent étre obtenues simplement par :

Ax = Apcos(b)cos(l) (7.9)
Ay = Apcos(b)sin(l) (7.10)
AZ = AD sin(b). (711)
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7.3 Vitesses cartésiennes et cylindriques

Aux directions X, Y, Z, sont associées les vitesses U, V, W (voir Fig. 7.3). Leurs valeurs
sont obtenues en dérivant par rapport au temps les Eq. 7.6 & 7.8, sachant que % = Viad, % = puj
et % = [, avec p; et pp les mouvements propres dans les directions [ et b.

Notons que p; n’est pas une observable. Du fait que les longitudes galactiques se rejoignent
aux poles, la quantité mesurée est en réalité une projection de p; selon la latitude. Ainsi, la
quantité mesurée p;, souvent exprimée dans les catalogues de relevés d’étoiles, est en réalité égale
a p cos(b).

L’expression de U, V., W est exprimée de la fagon suivante :

U = Viagcos(b)cos(l) — Dy cos(l) sin(b) — Dy sin(l) (7.12)
V= Viaacos(b)sin(l) — Dy sin(l) sin(b) + Dy cos(1) (7.13)
W = Viaasin(b) + Duy cos(b). (7.14)

Les vitesses cartésiennes U, V, W sont appropriées pour décrire les mouvements des étoiles
tant que celles-ci sont proches du Soleil, c’est-a-dire tant que 'axe V est bien dirigé selon le
sens de la rotation galactique. Pour de plus grandes distances, lorsque cette condition n’est pas
vérifiée, un repere cylindrique est préféré pour décrire les vitesses des étoiles. On définit alors les
nouvelles vitesses (galactocentriques) Vg, Vg, et Vz de la facon suivante :

1
Ve = 4 lXec-(U+Us)+ Yoo (V+Visk + Vo)l (7.15)
1
Vo = zlXac- (V+Visr+ Vo) = Yoc - (U +Uo)] (7.16)
Vz = W (7.17)
avec R = \/)m la  coordonnée cylindrique radiale, (Ug, Ve, Wg) =

(10.00,5.25,7.17) km s~! la vitesse particuliere du Soleil par rapport au LSR? (Dehnen
& Binney 1998, & partir des données Hipparcos), et Vigr = 220 km s~! I'amplitude de la
rotation galactique vers [ = 90° et b = 0° (convention TAU 1985, voir Kerr & Lynden-Bell
1986). Notons que dans ce nouveau référentiel, un mouvement rétrograde est indiqué par un
Vs > 0km s™! (voir Fig. 7.3).

Propagation des erreurs : la méthode Monte-Carlo Le long de ce mémoire de these,
plusieurs erreurs (ex : sur les vitesses, les excentricités ...) seront propagées en utilisant la
méthode Monte-Carlo. Cette méthode consiste a considérer N réalisations d’une mesure donnée
(N > 10%), provenant d'une distribution gaussienne, centrée sur la valeur mesurée et d’écart-type
égal a l'erreur estimée. Pour chacune des réalisations les grandeurs qui en découlent sont
recalculées et les résultats finaux sont obtenus en faisant la moyenne obtenue lors des N tirages.
L’écart-type des résultats est alors associé a ’erreur sur le parameétre.

En pratique, 5 x 103 tirages gaussiens sont réalisés & partir de distributions centrées sur les

distances, les vitesses radiales et les mouvements propres mesurés 4

, en considérant un écart-type
de 'ordre de I'erreur associée. Pour chacun des tirages, de nouvelles positions X, Y, Z, vitesses

U, V, W et Vg, V, ainsi que leurs erreurs associées sont obtenues.

3. Le LSR (Local Standard of Rest) est le point du voisinage solaire qui décrit une orbite parfaitement circulaire
autour du centre galactique & Visr = 220 km s™! .

4. Un tirage Monte-Carlo sur les coordonnées aurait pu aussi étre effectué mais n’a pas été considéré dans
notre cas car les erreurs associées sont alors trés faibles.
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Validation de la méthode du calcul des vitesses Nous avons utilisé les vitesses obtenues
par le catalogue de Besancon, pour les comparer aux vitesses telles qu’elles ont étés estimées a
partir des distances spectroscopiques (voir Fig. 7.1B). Les vitesses radiales et les mouvements
propres utilisés ont été ceux fournis par Besangon, auxquels nous avons associé des erreurs
réalistes de l'ordre de 4.5 km s~! et 0.2”/siécle, respectivement (voir Chap. 8.4).

Les Fig. 7.4 a 7.6 illustrent les vitesses cartésiennes U, V, W obtenues a partir des parametres
spectroscopiques. Sur chacune de ces figures, la partie gauche représente la vitesse théorique (de
Besangon) en fonction de la vitesse calculée. La partie droite représente une comparaison des
histogrammes de distribution des vitesses calculées et théoriques. Nous pouvons voir que les biais
précédents, obtenus pour les étoiles lointaines, ne sont que trés peu répercutés sur I’estimation
des vitesses.

Cependant on observe & SNR< 10 pixel ™! une extension vers les valeurs négatives des queues
de distribution des vitesses obtenues pour les étoiles naines (en bleue). Cet effet est di a la
surestimation des distances des naines, et au fait que p; et up ne sont pas centrés a zéro, mais a
des valeurs négatives.

7.4 Détermination des parametres orbitaux des étoiles

A partir des positions et des vitesses actuelles des étoiles, il est envisageable, en supposant
une forme de potentiel galactique, de définir leur orbite galactique. Il est alors possible d’intégrer
ces orbites jusqu’a plusieurs révolutions afin d’étudier 'origine spatiale de ces étoiles. Dans ce
cadre la, une estimation des parameétres orbitaux des étoiles peut étre obtenue, comme par
exemple les excentricités orbitales, les distances apocentriques et pericentriques, ainsi que les
distances maximales atteintes au-dessus du plan galactique. Pour ce faire, nous avons utilisé les
programmes écrits par A. Helmi (voir Helmi et al. 2006b). Ces codes supposent une Galaxie a
trois composantes, avec un potentiel gravitationnel fixe : ®(R, Z) = Phaio + Pdisque + Poutve- Les
potentiels considérés sont en accord avec les travaux de Johnston et al. (1995) qui ont essayé de
déterminer la forme du potentiel galactique en examinant I’orbite du courant du Sagittaire. Pour
chacune des composantes, nous avons supposé :

— Un bulbe sphérique de type Hernquist (1990), qui est 'hypothése communément admise,
avec My, = 3 x 10'0 Mg et ¢, = 0.7 kpc. Le potentiel s’exprime par la relation :

G M,

o = 7.18
— Un disque de type Miyamoto & Nagai (1975) pour lequel le potentiel est :
GM,
q)disque = d (719)

_\/R2 + (aa+ /22 +b3)2

avec My = 9.3 x 10'9 Mg, aq = 6.5 kpc et by = 0.26 kpc. L’avantage principal d’un tel
potentiel pour le disque est sa simplicité a& modéliser tout potentiel & partir du rapport b/a.
En effet, pour a = 0 nous retrouvons ’expression d’un potentiel de Plummer sphérique
(Plummer 1911). En revanche, pour b = 0 le potentiel d’un disque infiniment mince (Kuzmin
1956) est obtenu. Dans notre cas nous avons b/a = 0.4, ce qui est communément admis
pour décrire la Voie Lactée (Binney & Tremaine 1987; Johnston et al. 1995).

Notons cependant que le disque épais n’est pas modélisé dans ce potentiel. Toutefois, sa
faible masse comparée a celle du disque mince (~10%), et par conséquent par rapport
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a la masse totale de la Galaxie, implique que le calcul des orbites stellaires n’est que
relativement peu influencé par le disque épais.

— Un halo de matiére noire logarithmique, de forme sphérique (facteur de d’aplatissement ou
flattening, q=1) produisant une courbe de rotation plate & de grands rayons. Son potentiel
est :

R? 7?2
Ppalo = viIn <1 + 5t d2> (7.20)

avec d = 12 kpc I'échelle de distance du halo et v, = 134.5 km s™! la vitesse circulaire &
de larges distances. La valeur de la constante vy dépend de la valeur choisie pour d, ainsi
que de la contribution du bulbe et de disque dans le potentiel total de la Galaxie. Elle est
choisie afin d’obtenir une vitesse orbitale circulaire V,,;=220 km s~! & R=8 kpc du centre
galactique (la vitesse LSR).

Notons que l'utilisation d’un halo logarithmique, plutot qu’un halo de type Navarro,
Frenk, & White (1997), comme souvent utilisé dans la littérature, est arbitraire.
En effet, comme il a été montré dans Law, Johnston, & Majewski (2005), tout po-
tentiel produisant une courbe de rotation plate jusqu’a 50 kpc est équivalent. Pour
des raisons d’homogénéité, nous avons préféré de conserver le potentiel adopté par A. Helmi.

Calcul des excentricités des étoiles L’étude de I’évolution de la distance galactocentrique
au cours d’une révolution, nous permet d’obtenir la distance péricentrique 7. (la plus proche)
et apocentrique rg, (la plus lointaine) de son orbite. Il s’agit de parametres particulierement
importants car ils nous donnent la valeur de I'excentricité orbitale d’une étoile, définie par :

Tap — T
g= 2P (7.21)
Tap + rpe
D’apres les travaux récents de Sales et al. (2009) et Di Matteo et al. (2011), la distribution
des excentricités des étoiles du disque épais peut étre déterminante pour distinguer les étoiles
formées in situ des étoiles accrétées par des galaxies satellites. Cette excentricité sera ainsi un

parametre important de notre caractérisation du disque épais loin du voisinage solaire (voir
Chap. 8.6.2).

7.5 Conclusions

A 1a fin de ce chapitre tous les outils nécessaires pour caractériser cinématiquement les étoiles
ont été présentés. Ils vont pouvoir étre appliqués & n’importe quel échantillon d’étoiles, afin
d’obtenir les informations dynamiques et chimiques de populations stellaires.

Notons que hormis ’application pour le disque épais, qui va étre présenté dans le chapitre
suivant, les méthodes implémentées dans ce chapitre ont également été utilisées dans Gazzano
et al. (2011) afin de caractériser les étoiles observées par CoRoT (voir Chap. 9.1). Des travaux en
cours concernant les étoiles galactiques d’avant-plan d’'un sondage visant les étoiles de galaxies
naines (données de 1’équipe DART, voir Chap. 9.2) font également usage des outils développés
ci-dessus.
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Les chapitres précédents se sont focalisés sur le développement et ’étude de la fiabilité des
outils nécessaires a 1’archéologie galactique. Dans ce chapitre, nous allons pouvoir utiliser ces
outils sur I’échantillon d’étoiles observées vers les coordonnées galactiques | ~ 277°,b ~ 47°. Dans
un premier temps, la distribution des vitesses radiales de ces étoiles sera étudiée, et comparée
avec les résultats trouvés par Gilmore et al. (2002) révélant la présence d’une population d’étoiles
de vitesse intermédiaire entre le disque mince et le disque épais.

Puis, la structure verticale des étoiles de 1’échantillon sera étudiée, en caractérisant les
propriétés des différentes composantes galactiques. Une attention particuliére sera apportée a
la description de l'interface entre le disque mince et le disque épais puisque les divers modeles
de formation y prédisent des caractéristiques différentes. En fin de chapitre, les échelles de
hauteurs et de longueurs du disque mince et du disque épais seront estimées. A nouveau, les
résultats obtenus seront confrontés aux différentes théories de formation du disque épais qui sont
actuellement admises. La plupart des résultats présentés dans ce chapitre ont été acceptés pour
publication dans Astronomy € Astophysics (Kordopatis et al. 2011b).

8.1 Vitesses radiales des étoiles de ’échantillon

Dans le Chap. 3.3, nous avons calculé le décalage spectral des spectres afin de placer
leurs longueurs d’onde dans le référentiel au repos et de pouvoir déterminer les parametres
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atmosphériques. Or, ces vitesses radiales (Vipectre) mesurées ne sont pas intrinseques a 1’étoile,
mais représentent la vitesse relative de celles-ci par rapport a 'observateur, au moment de
I’observation. Pour obtenir une vitesse radiale héliocentrique, les mouvements de la Terre autour
du Soleil, autour du barycentre Terre-Lune et autour de son propre axe doivent étre retirés de
Vipectre- Les corrections a apporter sont déterminées précisément, en fonction de la longitude,
la latitude et l'altitude de I'observatoire, ainsi que de la date et de I’heure de I'observation
(Stumpff 1979). Dans notre cas, les corrections sont calculées simultanément a la procédure de la
corrélation croisée effectuée par FXCOR. Les valeurs individuelles des vitesses radiales et leurs
erreurs associées sont présentées dans la Table E.3.

Une des premieres études qui peut étre conduite a partir des 689 étoiles retenues dans notre
échantillon est de vérifier si nous observons la population stellaire ayant une vitesse radiale
intermédiaire entre le disque épais canonique et le halo et qui a été détectée par Gilmore et al.
(2002).

La Fig. 8.1 compare les histogrammes obtenus par Gilmore et al. (sa Fig. 2) et ceux obtenus
dans cette these, uniquement pour les étoiles ayant my > 18 (soit 128 cibles de notre échantillon).
Sur ces deux figures, les traits pleins représentent les prédictions de modeles galactiques. Dans
notre cas, comme nous allons le voir plus loin, nous avons utilisé le modele de Besangon (Robin
et al. 2003). Nous remarquons que la population intermédiaire observée par Gilmore et al., n’est
pas détectée dans notre échantillon, et qu’'un bon accord est obtenu avec les prédictions du
modele. Les raisons de cette non-détection peuvent étre diverses :

1. Le relevé de Gilmore et al. (2002) sonde des régions galactiques plus profondes que les
noétres. En effet, le premier observe jusqu’a my = 19.5, tandis que nos cibles ont des
magnitudes inférieures a my = 18.5. Or un bon accord entre le modele et les observations
de Gilmore et al. est obtenu pour les étoiles les plus brillantes (histogramme du haut de
la Fig. 8.1a, réalisé pour my <18). Notre sondage ne serait alors pas assez profond pour
détecter cette éventuelle population.

2. Ce désaccord peut étre également dii au fait que nos observations sont dirigées vers de
plus hautes latitudes galactiques. L’effet provoqué par une population ayant une vitesse de
rotation orbitale plus faible serait donc plus difficilement détectable. En effet, la vitesse
radiale d’'une étoile peut étre estimée en fonction de ses coordonnées galactiques [ et b, de
sa distance R au centre de la Galaxie et de sa vitesse de rotation V, de la fagon suivante
(Merrifield 1992) :

‘/rad R@
—— = —V — Vsr. 8.1
sinlcos b R LSk (8.1)
De ce fait, a b ~ 47°, la vitesse radiale contient une plus faible contribution de la composante
V de la vitesse orbitale des étoiles .

3. 1l est également possible que cette population intermédiaire n’existe pas en tant que telle.
En effet, les observations de Gilmore et al. (2002) pourraient étre provoquées par un
gradient vertical de la vitesse de rotation orbitale des étoiles du disque épais. Une autre
possibilité consiste a avoir un mélange des populations galactiques différent que celui prédit
par les modeles. L’analyse relativement approximative effectuée alors par Gilmore et al.
(2002) aurait peut-étre été faussement interprétée comme la signature d’une accrétion
majeure de la Voie Lactée.

1. La composante V est la vitesse déterminant le retard par rapport au LSR et donc le moment angulaire.
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FIGURE 8.1 — Comparaison des vitesses radiales obtenues pour un sous-échantillon d’étoiles
ayant my >18 avec des modeles galactiques. La population observée par Gilmore et al. (2002)
(& gauche) ayant une vitesse radiale intermédiaire entre les valeurs du disque épais canonique
(~ 40 km s~! ) et du halo (~ 200 km s™! ), n’est pas détectée dans notre échantillon (& droite).

Dans les sections qui suivent, diverses propriétés des étoiles de notre échantillon vont étre
explorées afin d’apporter une réponse a ces deux question fondamentales :
— Existe-t-il une signature d’une accrétion majeure dans nos observations, comme postulé
par Gilmore et al. (2002) ?
— Quel(s) scénario(s) de formation du disque épais expliquent au mieux les propriétés
galactiques de nos observations ?

8.2 Estimation des parameétres atmosphériques et des distances
des étoiles

Les 689 spectres qui ont été sélectionnés au Chap. 3 ont été analysés grace a la procédure
finale de paramétrisation automatique décrite au Chap. 6. Les températures effectives, gravités
de surface et métallicités globales des cibles ont été estimées, ainsi que le rapport signal sur bruit
(SNR) de leurs spectres associés 2. La Fig. 8.2 représente la magnitude apparente des étoiles en
fonction du SNR calculé (les croix rouges représentent des spectres qui par la suite seront rejetés
de I’échantillon, voir Sect. 8.3). Une nette corrélation peut étre remarquée, entre la magnitude et
le SNR, les étoiles les moins brillantes étant également celles ayant le SNR le plus bas. Rappelons

2. Notons que le rééchantillonnage successif par la routine Gasgano, puis par nous-mémes entraine une corrélation
entre les pixels des spectres, ce qui conduit & une surestimation du SNR. La corrélation croisée des spectres avec
eux mémes sur des régions du continu, a montré que ce facteur de surestimation était de ~ 1.4. De ce fait, lors de
la procédure finale le SNR mesuré est corrigé a chaque étape par ce facteur.
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FIGURE 8.2 — Rapports signal sur bruit (SNR) mesurés pour les spectres de I’échantillon. Nous
retrouvons bien que les étoiles les moins brillantes ont le SNR le plus faible. Les croix rouges
représentent les spectres qui ont été rejetés de 'analyse finale, suite a divers critéres de qualité
(voir Sect. 8.3).

que cette tendance est attendue, car le temps d’exposition a été quasiment le méme pour toutes
les cibles (voir Table 3.1).

Les parametres atmosphériques obtenus sont, quant a eux, présentés dans la Table E.1. Ils
sont également représentés sur la Fig. 8.3a, ou les cercles vides représentent les spectres qui seront
rejetés par la suite de 'analyse (Sect. 8.3). C’est cet ensemble de parameétres qui a été utilisé pour
obtenir les magnitudes absolues, les distances, les positions et les vitesses galactocentriques des
cibles. Nous pouvons remarquer sur cette Fig. 8.3a la présence d’étoiles dont les parameétres ne
peuvent pas étre expliqués physiquement (notamment des naines chaudes). Ces étoiles résultent
d’une mauvaise classification des spectres a haut SNR et/ou sont dues aux conséquences des
dégénérescences dans la détermination des parametres, décrites au Chap. 6.

Les Fig. 8.3b et 8.3c montrent les parametres atmosphériques et les magnitudes absolues
qui ont servi pour calculer la distance D des étoiles (Fig. 8.3d). En d’autres termes il s’agit des
parametres stellaires trouvés apres projection sur les isochrones de Yonsei-Yale. Les isochrones
représentés sur ces figures montrent de facon approximative que les étoiles correspondant au
disque mince (i.e. les plus riches en métaux) sont vieilles d’environ ~7 Gyr. De méme, les
étoiles du disque épais ont un age de ~10 Gyr, et les étoiles du halo, un adge de ~13 Gyr. Nous
pouvons également remarquer que 1’échantillon est largement dominé par les étoiles de la séquence
principale, avec uniquement quelques cibles sur la branche des géantes. Les distances sondées
vont jusqu’a 12 kpc du Soleil, mais la grande majorité des étoiles se trouve plus proche que
~ 5 kpc (Fig. 8.3d). Notons enfin que les étoiles se trouvant & moins de 4 kpc du plan galactique
sondent des rayons galactocentriques entre ~7850 pc et ~8250 pc.
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FIGURE 8.3 — (a) : Diagramme Teg-log g brut, tel que obtenu par la procédure finale (MATISSE
et DEGAS). Les cercles vides représentent les étoiles qui par la suite vont étre rejetées de
lanalyse. (b) : Parameétres atmosphériques obtenus pour les étoiles observées, une fois projetés
sur les isochrones de Y2. Trois isochrones, obtenus pour [M/H]=0 dex et 7 Gyr (en rouge),
[M/H]=-0.5 dex et 10 Gyr (en vert) ainsi que [M/H]=-1.5 dex et 13 Gyr (en bleu) y sont
également représentés. Les erreurs typiques, pour trois régions du diagramme H-R ont également
été représentées. (c) : Diagramme H-R obtenu avec les parameétres projetés sur les isochrones. Les
isochrones représentés sont les mémes que sur la figure précédente. (d) : Distances héliocentriques

des cibles considérées.
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Effet des extinctions interstellaires sur le calcul des distances Le gaz et la poussiere
présents dans la Galaxie absorbent et diffusent une partie non négligeable du rayonnement émis
par les étoiles. Cet effet provoque un rougissement des indices de couleur et une diminution du
flux apparent. Or, si cette baisse de flux apparent n’est pas prise en compte lors du calcul de la
distance spectroscopique, des biais systématiques peuvent apparaitre. L’importance de ces effets
dépend de la quantité d’éléments absorbants le long de la ligne de visée. Elle est quantifiée par la
grandeur Ry, elle méme définie comme le rapport entre ’absorption totale Ay (dans le systéme
photométrique Johnson) et I'exces de couleur E(B — V) :

Ay

Ry = m (8.2)

Cette relation, établie par Cardelli et al. (1989) est en moyenne estimée a 3.1 pour le milieu
interstellaire de faible densité. Toutefois, elle peut monter jusqu’a Ry ~ 5 — 6 dans le cas de
nuages moléculaires et des régions les plus denses de la Galaxie.

Pour obtenir les distances nous avons donc dii estimer 'extinction Ay pour chacune des
cibles. Ainsi, pour chaque champ observé, nous avons commencé par obtenir les Ay intégrés sur
toute la ligne de visée (Schlegel et al. 1998), puis admis que toutes les cibles d’'un méme champ
étaient éteintes de la méme fagon. Cette hypothese repose sur le fait que les gaz et poussieres sont
essentiellement proches du plan galactique, avec des échelles de hauteur de 'ordre de 100-200 pc
(Dickey & Lockman 1990). Or, les magnitudes des étoiles observées, ainsi que les hautes latitudes
galactiques qui sont sondées, nous assurent quasiment d’étre loin du plan galactique (d’apres les
estimations sur les distances, 1’étoile la plus proche est a Z ~ 130 pc, ou D ~ 175 pc). De plus,
nous avons observé dans une direction ou 'extinction totale est faible, avec E(B —V') ~ 0.04 mag
et Ay ~ 0.1 mag. L’erreur alors associée pour une surestimation des extinctions serait négligeable,
et valable uniquement pour les étoiles les plus proches. En effet, une erreur de 0.1 mag sur
I'extinction (qui est 'erreur maximale que nous pouvons avoir) équivaut & une erreur inférieure a
4% sur les distances.

Ainsi, les valeurs de Ay estimées a partir de cette hypothése sont celles utilisées avec I'Eq. 7.1
pour déterminer les distances des cibles de la Fig. 8.3d.

8.3 Sélection de I’échantillon final

Afin d’obtenir au mieux et avec la plus grande confiance les propriétés chimiques et
dynamiques des populations d’étoiles de notre relevé, il est nécessaire d’imposer des criteres de
qualité sur les données et les résultats obtenus. Le but de cette section est de décrire les criteres
qui ont été choisis pour aboutir & ce sous-echantillon fiable.

— Premierement, 53 spectres suspectés d’étre des étoiles binaires ou dont les spectres étaient
détériorés (par exemple : mauvaise soustraction du ciel) ont été enlevés. De plus, au vu des
erreurs internes de la procédure finale de paramétrisation (Table 6.4), nous avons également
rejeté les 67 spectres pour lesquels nous avons mesuré un SNR inférieur & 20 pixel~! (56 cas), ou
pour lesquels les erreurs associées aux vitesses radiales étaient supérieures ou égales & 10 km s~ .
En effet, comme il a été montré au Chap. 6.4, les erreurs sur les parametres atmosphériques, et
par conséquent sur les distances ne sont plus négligeables sous ces conditions. Nous rappelons
que pour SNR>20 pixel™!, des erreurs inférieures & 190 K, 0.3 dex et 0.2 dex sont obtenues
pour les étoiles du disque épais, respectivement pour la température effective, la gravité de
surface et la métallicité globale. Ces erreurs meénent & des erreurs inférieures a 35% sur les distances.



8.4. Simulation d’un échantillon de comparaison 127

— Nous avons également rejeté les spectres pour lesquels les parametres projetés sur les
isochrones n’étaient pas compatibles avec les spectres observés. Pour cela, nous avons calculé des
spectres synthétiques a partir des parametres projetés sur les isochrones pour chaque étoile, puis
comparé les distances entre les spectres observés et les solutions projetées (X?sochrone) a celles

o . , J ) . 2
obtenues avec les solutions de la procédure de paramétrisation (X;i,eline)-

Evidemment, lorsque X?sochrone < la solution était retenue. Par contre, les effets diis

2
Xpipeline
au bruit ou a une mauvaise normalisation font que nous ne devions pas exclure systématiquement

- Joc < L2 2 i < Acidé ’
tous les spectres pour lesquels Xii,chrone > Xpipeline: EARPIriquement nous avons décidé qu’une
solution ne devait pas étre acceptée si la distance en x? obtenue avec les parameétres projetés
était 25% plus grande que celle obtenue avec la procédure de paramétrisation automatique. Ainsi,

la relation suivante a été adoptée comme critere de rejet d’un spectre :

2 2
Xisochrone — Xpipeline ) o5 (8:3)
Xpipeline

Ce critére a éliminé 24 étoiles, principalement des géantes (voir la Fig. 8.3a), pour lesquelles
nous savons que nous avons des difficultés pour estimer correctement les distances.

— De plus, 11 étoiles pour lesquelles nous avons estimé un age de 2 Gyr ont été rejetées de
I’échantillon. En effet, des étoiles aussi jeunes ne sont pas attendues, ni pour le disque mince (du
moins, pas a ces distances au dessus du plan), le disque épais ou le halo. Il y a deux raisons pour les
quelles ces étoiles doivent étre exclues de la suite de I’analyse. Premierement, des étoiles dont les
parametres correspondent a des ages aussi jeunes, sont des étoiles pour lesquelles les spectres sont
vraisemblablement dégradés (mauvaise normalisation ou estimation de la vitesse radiale erronée),
ou possédant des parametres se trouvant a 'intérieur du “bassin” de dégénérescence entre les
naines chaudes et les géantes (voir Chap. 6). Ce criteére rejette également les étoiles de la branche
horizontale (HB), qui, nous le rappelons, n’est pas modélisée par les isochrones de Y2 que nous
avons utilisés. Ainsi, une étoile de la HB, sera projetée sur ’isochrone le plus jeune car il s’agira
de I'isochrone le plus proche de la mesure des parametres atmosphériques dans le diagramme H-R.

— Enfin, nous avons retiré 43 étoiles pour lesquelles nous avions une erreur sur la distance
supérieure a 50%.

La combinaison de tous ces criteres a produit un sous-échantillon final de 479 étoiles, pour
lesquelles 452 ont des mesures de mouvements propres et donc une caractérisation cinématique
complete (voir les tables de ’Annexe E).

8.4 Simulation d’un échantillon de comparaison

Les outils de synthese de populations stellaires (modéle de Besangon, Robin et al. 2003 ;
TRILEGAL, Girardi et al. 2005 ; Galazia, Sharma et al. 2011) sont souvent utilisés pour mieux
interpréter des données provenant de grands relevés. Ces derniers modélisent le contenu stellaire
de la Galaxie comme le résultat de la combinaison de populations distinctes (par exemple : disque
mince, disque épais et halo). De plus, ces outils supposent pour chacune des populations stellaires
une fonction de distribution f(r,v,a,[M/H],m), ot r et v sont les vecteurs position et vitesse, a
I'age, [M/H] la métallicité et m la masse des étoiles. La forme de cette fonction de distribution
est imposée a priori, et contient donc toutes les connaissances et les hypothéses admises sur la
Galaxie. Ainsi, pour une ligne de visée et un intervalle de magnitudes apparentes donnés, la
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TABLE 8.1 — Parametres adoptés par le modele de Besangon (d’aprés Robin et al. 2003).

Age [FG/H] U[Fe/H] Viag oy oy ow
(Gyr) (dex) (dex) (kms™!) (kmst) (kms') (kms™!)
Disque mince 0-0.15 0.01 0.12 -3.5 16.7 10.8 6
0.15-1 0.03 0.12 -3.1 19.8 12.8 8
1-2 0.03 0.10 -5.8 27.2 17.6 10
2-3 0.01 0.11 -7.3 30.2 19.5 13.2
3-5 -0.07 0.18 -10.8 36.7 23.7 15.8
5-17 -0.14 0.17 -14.8 43.1 27.8 17.4
7T-10 -0.37 0.20 -14.8 43.1 27.8 17.5
Disque épais 11 -0.78 0.30 -53 67 51 42
Halo 14 -1.78 0.50 —226 131 106 85
Bulbe 10 0.0 0.40 -79 113 115 100

Notes. La colonne Vi,, représente le retard par rapport au LSR des populations considérées. Les trois
derniéres colonnes de la table représentent les valeurs des dispersions de vitesses (appelé aussi ellipsoide
des vitesses). Dans ce modele le Soleil se situe & Rg = 8500 pc du centre galactique, le LSR a une vitesse
de rotation Visr = 226.4 km s™! | et les vitesses spécifiques du Soleil sont Us, = 10.3 km s~ |V, =
6.3 kms™! Wy =59 kms!.

simulation effectue des tirages aléatoires a partir des fonctions de distribution, et retourne la
prédiction du modeéle.

Dans ce mémoire nous avons utilisé le modele de Besancon, dont les caractéristiques sont
résumées dans la Table 8.1. En particulier, le modele de Besangon suppose que le disque épais
a été formé a partir d’'une ou plusieurs accrétions de galaxies satellites, conduisant a une
population ayant un seul 4ge (11 Gyr), avec une échelle de hauteur de 800 pc, une échelle de
longueur de 2500 pc, une densité locale de 6.2% et aucun gradient vertical en métallicité ou en
vitesse de rotation.

Afin de comparer nos observations aux prédictions de Besangon, nous avons effectué une
requéte via I'interface web, pour obtenir un catalogue simulé complet jusqu’a my =19 et mp=20.
De plus, pour ne pas étre influencé par le bruit de Poisson provoqué par les tirages aléatoires du
modele, nous avons combiné les résultats de 8 x 10* étoiles simulées, provenant de 12 champs
juxtaposés, balayant les coordonnées galactiques [ = [270°;285°], b = [45°; 50°].

Nous avons utilisé les parametres standards du modele pour inclure 'extinction interstellaire
dans les simulations (densité de la poussiére suivant une distribution de Einasto (1979), d’échelle
de longueur 5 kpc, échelle de hauteur 140 pc, et une normalisation locale de 0.7 mag kpc_l).
De plus, nous avons inclus des erreurs dans les résultats de la simulation concernant les vitesses
radiales, les mouvements propres et les magnitudes. Pour les mouvements propres et les vitesses
radiales nous avons considéré des erreurs indépendantes de la magnitude, égales & 4.8 km s~ ! et
0.2”/siecle, en accord avec les erreurs moyennes établies au Chap. 3.3, et par Ojha (1994).

La photométrie que nous avions a notre disposition a été obtenue sur des plaques photomé-
triques, dont Uerreur en fonction de la magnitude est généralement polynomiale (Robin et al.
2003). En adoptant les erreurs publiées dans la Table 2.1 de Ojha (1994), nous avons fait passer
des polynémes de second degré par ces points. Les coefficients des courbes ajustées (voir Fig. 8.4),
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FIGURE 8.4 — Erreurs photométriques de ’échantillon observé (valeurs provenant de Ojha 1994).
Des polynémes de second degré sont ajustés a ces points pour simuler des erreurs dans le modele
de Besangon. La courbe noire (étoiles) correspond a la bande V et la courbe bleue (diamants) a
la bande B.

ont alors été utilisés pour simuler 'erreur sur les magnitudes en bande V et B. Ainsi, nous avons
adopté :

Amy = 02066 — 0.025714 x my + 1.1309 1072 x m3,
Apy = 0.2325—0.026199 x mp + 9.957 107* x m%.

Enfin, les étoiles simulées ont été choisies aléatoirement dans le catalogue de Besancon avec un
tirage Monte-Carlo, afin d’obtenir la méme distribution en my et (B — V') que notre échantillon
final de 479 étoiles (Fig. 8.5). De plus, nous avons imposé qu’il y ait le méme rapport entre
le nombre de géantes et le nombre de naines. Tous ces critéres ont rejeté 95% des étoiles du
catalogue initial de Besancon, ne gardant, finalement que ~ 4 x 103 étoiles simulées. Ce nouveau
catalogue sera appelé dans ce qui suit, le catalogue brut (ou standard) de Besangon. Il sera utilisé
pour 'interprétation des propriétés verticales de I’échantillon observé. En fonction des résultats
obtenus & partir de cette comparaison, les populations galactiques (disque mince, disque épais et
halo) seront séparées et caractérisées.

8.5 Gradients verticaux et transition entre les disques mince et
épais

Nous pouvons a présent étudier comment les différents parametres cinématiques et chimiques
des étoiles de notre échantillon sont liés entre eux. Bien qu’une analyse plus minutieuse sera
menée par la suite, en fonction de la distance par rapport au plan et en fonction des populations
galactiques, les Fig. 8.6 et 8.7, montrent déja les tendances générales de notre échantillon.

Les cibles se situent entre 175 pc et 10 kpc (correspondant & une distance au-dessus du plan
variant entre 130 pc et 7.5 kpc), avec uniquement onze étoiles se trouvant entre 10 kpc et 32 kpc
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FIGURE 8.5 — Histogramme des distribution en magnitude (& gauche) et en couleur (a droite)
pour I’échantillon observé (pointillés rouges) et I’échantillon de Besangon biaisé (trait continu
noir).

(Z ~ 24 kpc). Comme nous 'avons décrit au Chap. 7, ces étoiles lointaines sont susceptibles de
souffrir de larges erreurs sur leurs estimations de distances (voir également la barre d’erreur
associée sur la Fig. 8.6¢) et de ce fait les conclusions qui seront tirées & partir de ces cibles
devront étre considérées avec précaution.

De plus, notons un exces d’une dizaine d’étoiles ayant des vitesses négatives de Vy
(composante verticale de la vitesse, dans le sens du pole sud galactique) et de Vg (en direction
du centre de la Galaxie). Nous avons recherché dans la littérature si de telles vitesses pouvaient
étre interprétées par des courants d’étoiles connus vers notre ligne de visée (de Jong et al. 2010),
mais aucun courant avec ces propriétés n’est connu a ce jour. Vu que nous avons rejeté les
spectres ayant un faible SNR, cet excés a peu de chances de provenir d’un biais de notre méthode
de détermination des distances. De plus, nous avons vérifié que ces étoiles ne se regroupaient
pas dans d’autres espaces de parametres, tels que la métallicité ou la position, excluant donc
qu’il s’agisse d’un courant d’étoiles. L’hypothese d’un effet dii a une faible statistique est donc
privilégiée.

Nous pouvons remarquer également que la métallicité des étoiles diminue en fonction de leur
éloignement par rapport au plan (voir Fig. 8.6¢), ce qui est attendu pour un échantillon composé
d’un mélange d’étoiles du disque mince, disque épais et halo. Cependant, une comparaison
avec les prédictions du modele de Besangon, indique que notre échantillon manque d’étoiles a
faible métallicité ([M/H]< —1.5 dex) pour des distances supérieures a 3 kpc au-dessus du plan.
La question qui se pose alors est de savoir si ces étoiles sont véritablement absentes de nos
observations, ou si elles ont été rejetées suite aux criteres de sélections appliqués a la Sect. 8.3.

L’étude des magnitudes et des vitesses radiales des étoiles exclues (cercles vides dans la
Fig. 8.6a), montre qu'une grande partie des étoiles avec my = 18 mag et Vi,q >150 km s~ ont
été rejetées. Or, en direction de ces coordonnées galactiques, ces vitesses radiales correspondent
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a celles d’étoiles du halo. Les étoiles du halo étant pauvres en métaux et préférentiellement
loin du plan, il s’agit donc bien d’un argument en faveur du fait que les étoiles “manquan-
tes” de la Fig. 8.6c ont été observées, mais rejetées suite a un ou plusieurs de nos critéres de qualité.

Enfin, comme le montre la Fig. 8.6b, les vitesses radiales des étoiles vont jusqu’a
Viad =+400 km s=! . A ces latitudes galactiques, Viaq > 300 km s™! correspond & des étoiles
du halo ayant des orbites rétrogrades (Fig. 8.6d). Ces étoiles vont étre étudiées plus amplement
dans la section concernant le halo.

8.5.1 Structure verticale

Avant de s’intéresser a la caractérisation des populations galactiques, nous étudions d’abord
la structure verticale de I’échantillon. Dans un premier temps, les cibles vont étre séparées en
fonction de leur distance par rapport au plan puis par la suite, des gradients verticaux seront
calculés.

Séparation des cibles par rapport a Z ~ 1 kpc Nous avons séparé notre échantillon en
étoiles plus proches ou plus distantes de 1 kpc du plan galactique, obtenant ainsi deux sous-
échantillons de 201 et 251 étoiles, respectivement. Rappelons que cette coupure a Z = 1 kpc,
correspond approximativement a ’échelle de hauteur du disque épais (voir Table 1.1), ainsi
qu’a la distance au-dessus de laquelle Gilmore et al. (2002) ont identifié la population ayant un
moment angulaire intermédiaire (Viag ~ —100 km s™! vers [ ~ 270° et b ~ 33°, voir Fig. 8.1a).

Les histogrammes de gauche de la Fig. 8.8, représentent une comparaison entre les résultats
observationnels (en tirets rouges) et les prédictions du modele de Besangon (trait plein et pointillés
noirs) pour la métallicité, et les trois composantes des vitesses, Vg, Vg, Vz, pour les étoiles plus
proches de 1 kpc du plan galactique. Nous pouvons y voir que le modele reproduit plutot
correctement les observations, sauf pour la métallicité, pour laquelle nous mesurons un pic de
plus pauvre de 0.15 dex. Cependant, les queues de la distribution sont bien retrouvées.

D’autre part, pour les cibles les plus lointaines (histogrammes de droite de la Fig. 8.8), plusieurs
ajustements doivent étre effectués avant de pouvoir trouver un accord entre les observations et le
modele. En effet, comme le rappelle la Table 8.1, le modele de Besancon considere un disque

épais et un halo ayant des métallicités moyennes respectivement de [M/H|,, = —0.78 dex,
et [M/H], = —1.78 dex. Or ces valeurs sont trop pauvres comparées aux valeurs moyennes
qui peuvent étre trouvées dans la littérature (voir par exemple les valeurs de la Table 1.1 pour
le disque épais et Carollo et al. 2010 pour le halo). En modifiant ces valeurs moyennes, nous
trouvons qu’un disque épais et un halo respectivement plus riches que les valeurs par défaut
du modele de 0.3 dex et 0.2 dex, conduisent a un bien meilleur accord pour la distribution en
métallicité. Ceci peut se voir également sur la Fig. 8.8, ou I'histogramme en pointillés, en haut a
droite, représente le modele standard de Besancon, et I’histogramme en trait plein représente
le modele avec les métallicités modifiées. Un test de Kolmogorov-Smirnov? indique que nos
observations ont une probabilité égale & ~ 3 x 10~ % de provenir de la méme distribution en
métallicité que le modele de Besancgon standard, et ~10% de chances de provenir de la méme
distribution que le modele modifié.

A ce niveau de I'étude et au vu de ces résultats, nous proposons donc les métallicités

moyennes pour le disque épais [M/H|,, = —0.48 dex, et pour le halo [M/H]|;,; = —1.58 dex.
Notons toutefois que la valeur proposée pour le halo peut souffrir du rejet systématique des

3. En statistique, le test de Kolmogorov-Smirnov est utilisé pour déterminer si deux échantillons suivent la
méme distribution.
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FIGURE 8.6 — Propriétés chimiques et cinématiques de notre échantillon. Les points vides
représentent les cibles qui ont été rejetées de notre analyse suite aux divers critéres de qualité.

(a) : Magnitude apparente my en fonction de la vitesse radiale V;,q . Nous pouvons voir
que les étoiles rejetées ont majoritairement des magnitudes élevées et de grandes vitesses
radiales, correspondant & des étoiles du halo. (b) : Métallicité en fonction de la vitesse radiale.

(c) : Evolution de la métallicité des étoiles par rapport & la distance au plan galactique Z.
(d) : Métallicité en fonction de la vitesse de rotation orbitale V, .
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FIGURE 8.7 — Propriétés cinématiques des étoiles de notre échantillon. Un code de couleurs en
fonction de la métallicité des étoiles a été choisi. Le diagramme de Toomre représenté en (d)
relie I’énergie cinétique perpendiculairement au plan avec la vitesse de rotation des étoiles. Nous
pouvons voir que les étoiles pauvres en métaux ne suivent pas des orbites circulaires dans le plan.
Ces résultats sont en accord avec des étoiles appartenant au disque épais ou au halo galactique.
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FIGURE 8.8 — Distributions de métallicité et de vitesses pour I’échantillon proche du plan (a gauche)
et loin du plan (& droite). Les histogrammes noirs représentent les prédictions du modele de Besangon
possédant un disque épais dont la métallicité moyenne est égale a —0.48 dex. Le modele dont 'histogramme

est en pointillés noirs (figures du haut) possede un disque épais de métallicité moyenne de —0.78 dex.
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étoiles de faible métallicité, comme décrit au début de la Sect. 8.5.

En ce qui concerne les distributions des trois composantes des vitesses orbitales, le modele
de Besancon reproduit correctement les distributions de Vi et Vyz, aussi bien prés du plan,
que loin de celui-ci. Les ailes de distribution plus larges que nous observons proviennent des
incertitudes cumulées sur les positions, les mouvements propres et les vitesses radiales, comme
cela a été montré au Chap. 7.3. En revanche, ces incertitudes ne suffisent pas pour expliquer
le désaccord pour la composante de rotation (V). En effet, nous observons une distribution
piquée & —165 km s~! (en coordonnées cartésiennes V=-70km s~! , voir Fig. 8.9), inférieure de
~20 km s™! A la vitesse prédite et correspondant & celle du disque épais canonique. Cependant,
comme il a déja été noté plus haut, cet effet est a peine visible sur la distribution en vitesse
radiale (voir Fig. 8.1), et du moins qu’on puisse dire, le retard observé est beaucoup moins
contrasté que celui observé a la Fig. 2 de Gilmore et al. (2002). Une des raisons possibles pour
expliquer cet effet est qu’a de plus hautes latitudes galactiques, la contribution de V' dans la
Viad €st moins importante que dans le cas de Gilmore et al. (2002) (cosb = 0.85 dans leur cas,
contre 0.65 dans le notre).

Calcul de gradients verticaux Afin de mieux comprendre quelles sont les causes de ces
différences avec les prédictions du modele de Besancon, ainsi que de déceler & quelle hauteur
elles apparaissent, nous allons étudier I’évolution verticale des parametres en faisant des coupures
(appelées aussi des bins) plus petites au dessus du plan. Pour cela, nous allons nous arréter a
Z = 4 kpc, et ajuster la taille des bins afin qu’ils comportent au moins 20 étoiles.

Notons que dans ce qui suit nous préférons montrer les comparaisons avec le modele de
Besangon en coordonnées cartésiennes U, V, W (W = Vy). En effet, le modele mélangeant plusieurs
ingrédients pour obtenir ses estimations (ex : distance par rapport au centre galactique, vitesse
spécifique du Soleil par rapport au LSR, voir Sect. 8.4 et Robin et al. 2003) il nous a semblé
plus judicieux d’effectuer la comparaison dans le référentiel héliocentrique cartésien. Toutefois,
les gradients et les vitesses que nous mesurerons, seront exprimées en coordonnées cylindriques
VR, Vs, Vz, qui est le référentiel le plus adapté lorsque de grandes distances sont sondées.

Les points des Fig. 8.10a & 8.10c, ont été obtenus & partir de 5 x 103 simulations
Monte-Carlo sur les positions D et les métallicités, produisant ainsi autant de valeurs
différentes de vitesses. Pour chacune des réalisations et pour chacun des bins, les valeurs
médianes ainsi que les déviations absolues médianes (MAD) de la métallicité et de la vitesse
V' (et Vy) des étoiles ont été calculées. Les valeurs finales présentées sur les figures sont les
moyennes sur les 5 x 103 tirages, et les erreurs associées correspondent & la dispersion des résultats.

Les résultats (en noir) obtenus pour la métallicité (Fig. 8.10a), la vitesse V' (Fig. 8.10b) et la
dispersion de vitesse oy (Fig. 8.10c), montrent un net changement de régime aux alentours de
1 kpe, c’est-a-dire 13 ot le disque épais est suspecté de devenir la population dominante. A titre
de comparaison, le pourcentage d’étoiles de chaque composante a une altitude Z donnée prédit
par le modéle de Besancon est montré sur la Fig. 8.10d.

En dessous de 1 kpc, il n’y a pas de variations de la métallicité avec la distance au plan,
en accord avec une population dominée par un disque mince 4gé de plus de 5 Gyr (voir par
exemple la Table 3 de Soubiran et al. 2008b). En revanche, pour les étoiles les plus lointaines
nous mesurons un gradient égal a

O[M/H]/dZ = —0.14 £ 0.05 dex kpc .

Ce gradient est proche de celui mesuré par Ruchti et al. (2011) pour des géantes du disque épais,
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FIGURE 8.10 — Gradients verticaux mesurés pour la métallicité, la vitesse de rotation et la
dispersion de vitesses oy . Les résultats du modele de Besancon standard, et modifié sont
représentés respectivement en rouge et en bleu. La figure (d) représente la proportion d’étoiles
appartenant au disque mince (trait plein rouge), disque épais (pointillés verts) et halo (tirets
bleus) prédit par le modele de Besangon en fonction de la distance au plan Z.
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choisies en fonction de leur cinématique (9[M/H]/0Z = —0.0940.05 dex kpc~!). Il est également
en accord (& 20 pres) avec celui mesuré par Katz et al. (2011), pour des étoiles du disque épais
choisies en fonction de leur distance par rapport au plan (9[M/H]/0Z = —0.07+0.01 dex kpc™1).
Notons toutefois que ce gradient peut étre sous-estimé puisque, comme nous ’avons dit précé-
demment, ’échantillon peut manquer d’étoiles pauvres a de grandes distances.

En ce qui concerne les vitesses orbitales des étoiles comprises entre 1 et 4 kpc, nous avons
mesuré des gradients de

OVy/0Z =19+ 8 km s kpc ™!
dov, /0Z =9+ 7 km st kpe!

(correspondant en coordonnées cartésiennes & 9V/0Z = 23 £ 8 kms ! kpcl,
doyv/0Z = 11 £ 6 km s 'kpc™!). Pour comparaison, notons que pour des étoiles sélec-
tionnées aux mémes altitudes que nous, notre gradient est en accord avec celui trouvé par
Spagna et al. (2010), et Lee et al. (2011) qui mesurent 9V,/0Z = 19 + 2 km s~! kpc™1.
De méme, Girard et al. (2006) trouvent OV/0Z = 30 + 3 km s~! kpc™! et Casetti-Dinescu
et al. (2011) mesurent OVy/0Z = 25+ 2 km s~* kpc~!. Nos valeurs sont donc inférieures,
mais en accord, aux erreurs pres, avec ces sondages. Néanmoins, pour des cibles sélection-
nées en métallicité (-0.8<[M/H]<-0.6 dex) et en altitude (1< Z <4 kpc), le gradient avancé
par Carollo et al. (2010) de 9V,,/0Z = 36+1 km s~ kpc™! n’est pas compatible avec nos mesures.

Afin de mieux comprendre ces tendances, nous utilisons une fois de plus le modele de
Besancgon, et nous le comparons a nos observations. Les losanges rouges des Fig. 8.10 montrent
les résultats du modele brut (standard), c’est-a-dire tel que téléchargé et biaisé en magnitudes et
en couleurs pour correspondre a nos observations. Les triangles bleus correspondent au modele
dont les propriétés du disque épais et du halo ont été modifiées en fonction des résultats suggérés
précédemment. Ainsi, leurs métallicités moyennes ont été enrichies respectivement de +0.3 dex
et +0.2 dex, et la valeur du retard en vitesse de rotation du disque épais, Viag , a été fixée a
~70 km s~ ! (& la place de —53 km s~! qui est admis par le modeéle standard).

Comme nous nous y attendions par 1’étude au-dessus et en-dessous de 1 kpc du plan, le modele
brut de Besancon ne reproduit pas correctement nos données. Toutefois, le modele modifié avec
un disque épais et un halo plus riches en métaux, ainsi qu’un disque épais en retard par rapport
au LSR de V = —70 km s~!, conduisent & un bien meilleur accord entre les observations et les
prédictions. En particulier, nous pouvons voir que les gradients mesurés entre 1 et 4 kpc peuvent
étre expliqués par ce modele approximatif, comme une transition continue entre les différentes
populations galactiques, sans faire appel a des gradients intrinseques au disque épais (on rappelle
que le modeéle de Besangon ne considére pas de gradients verticaux pour cette composante).

Cependant, méme suite a ces ajustements, le modele modifié n’arrive pas a représenter
correctement tous les aspects de nos observations. En particulier, il y a un désaccord aux altitudes
autour desquelles le disque épais devient la population dominante, vers Z ~ 1 kpc. De plus, le
plateau obtenu aux fortes métallicités suggere une densité locale du disque épais plus élevée que
celle admise par le modeéle de Besangon, corrélée peut-étre avec une échelle de hauteur différente.
En effet, le modele prédit le nombre d’étoiles du disque épais observées en dessous d’une certaine
échelle de hauteur, et de ce fait, I’échelle de hauteur et la normalisation a Z = 0 est un probléme
dégénéré.
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8.5.2 Interface entre le disque mince et le disque épais

Les modeles galactiques supposant un disque épais de nature différente que le disque mince,
prédisent naturellement pour une tranche de hauteur Z donnée, une corrélation entre la métallicité,
[M/H], et la vitesse de rotation Vj . En effet, cette corrélation est expliquée par le passage
progressif d’une population dominée par le disque mince, riche en métaux et en rotation rapide,
vers une population dominée par le disque épais plus pauvre en métaux et en rotation plus lente.

Par contre, une telle corrélation n’est pas prédite dans le cas d’un disque épais formé
majoritairement par des processus internes tels que la migration radiale. Rappelons que le
processus de migration radiale implique que des étoiles qui se sont formées a des rayons galactiques
différents du rayon orbital du Soleil, peuvent se retrouver dans le voisinage solaire suite a deux
principaux processus : des résonances de corotation avec les bras spiraux (on parle alors de
churning) et des diffusions des orbites, par exemple par des nuages moléculaires géants (processus
de blurring, ou brouillage). Le blurring permet de garder le méme moment angulaire, tout en
changeant I'excentricité des étoiles, et le churning provoque un changement du moment angulaire
des étoiles tout en gardant des orbites circulaires (Schoénrich & Binney 2009b).

Ainsi, pour une hauteur Z au-dessus du plan, le scénario de la migration radiale prédit
Iexistence d’étoiles formées a des rayons galactiques différents, donc balayant des ages et des
intervalles de métallicité différents. Lorsque le mélange radial n’est pas complet, les étoiles
ayant des métallicités faibles, sont relativement jeunes et proviennent principalement des rayons
externes de la Galaxie. Elles ont donc une vitesse V4 plus élevée que les étoiles enrichies en
métaux, formées a des rayons galactiques plus petits, produisant donc une relation entre les
vitesses de rotation et les métallicités. En revanche, pour un mélange radial complet, des étoiles
pauvres en métaux ont eu le temps de migrer jusqu’au voisinage solaire & partir des régions
internes de la Galaxie. En se déplacant vers les régions galactiques ot le potentiel gravitationnel
est plus faible, les dispersions verticales de leurs vitesses (oy,) ont augmenté et leurs orbites
se sont mélangées. De ce fait, la corrélation entre V et [M/H| aura disparu (Loebman et al. 2011).

L’existence d’une telle corrélation dans la Voie Lactée, aux régions de transition entre le
disque mince et le disque épais, est une question n’ayant pas encore eu de réponse définitive. En
effet, Ivezi¢ et al. (2008) et Navarro et al. (2011) n’en détectent pas, contrairement & Spagna
et al. (2010) et Lee et al. (2011) qui mesurent une corrélation de I'ordre de 45 km s™! dex!.

Pour notre échantillon, en fonction de la densité locale des étoiles du disque épais et des
différentes échelles de hauteurs mises en jeu, la transition entre les deux composantes galactiques
se fait entre 500 pc et 2 kpce (Fig. 8.10d). La Fig. 8.11 montre les corrélations trouvées pour
différentes tranches® de Z dans cet intervalle. Comme précédemment, les erreurs ont été prises
en compte grace a 5000 tirages Monte-Carlo.

Nous remarquons une nette corrélation, visible pour tous les bins de hauteur. En ’occurrence,
pour des distances au plan comprises entre 0.8 kpc et 2 kpc, nous mesurons :

OVy/OIM/H] = —45+12 km s~ ' dex?,
en accord avec les résultats de Spagna et al. (2010) et Lee et al. (2011).
Cette corrélation semble impliquer que, pour nos observations, la migration radiale ne peut

pas étre le processus majeur de formation du disque épais, et que ce dernier est de nature
différente du disque mince (comme cité plus haut). Cela est d’avantage confirmé par le fait

4. L’épaisseur des tranches a été choisie arbitrairement afin que les barres d’erreur soient raisonnablement
petites, de 'ordre de ~ 15 — 20 km s™* .
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FIGURE 8.11 — Corrélation entre la métallicité et la vitesse de rotation orbitale des étoiles, a
différentes tranches de Z ou la transition entre le disque mince et le disque épais est attendue.
Sur chacune des figures sont représentées les valeurs mesurées (points noirs), les prédiction
du modele de Besancon standard (losanges rouges) et du modele de Besangon modifié avec

Vrp = =70 km s™! et [M/H];p = —0.48 dex) (triangles bleus).
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que nos mesures sont en accord avec le modele de Besancon modifié (Vyp = —70 km s7!,

[M/H|p = —0.48 dex, triangles bleus de la Fig. 8.11) qui considére également un disque épais
distinct du disque mince.

Nous allons donc & présent nous concentrer sur la caractérisation de chacune des populations
galactiques.

8.6 Caractérisation des différentes composantes galactiques

Le but de cette section est de sélectionner les étoiles appartenant au disque mince,
disque épais et halo, afin de caractériser chacune de ces trois composantes. Il n’existe
pas de méthode prédéterminée pour le faire, toute technique de sélection obéissant a une
certaine stratégie de recherche pour mesurer les caractéristiques désirées. Par exemple, pour
déterminer la cinématique des composantes, une sélection en fonction de la métallicité et
du rapport de l’'abondance des éléments « par rapport a celle du fer peut étre faite (ex :
Navarro et al. 2011). Inversement, si la métallicité des différentes populations doit étre
évaluée, une sélection des cibles selon leur excentricité ou de la hauteur maximale au-dessus
du plan atteinte au cours de l'orbite de I’étoile peut étre adoptée. Le point important a
souligner est qu’aucune de ces méthodes ne garantit ’obtention d’un échantillon pur, composé
uniquement d’une seule population galactique. Dans ce qui suit nous allons décrire les deux
techniques que nous avons adopté pour cette these : la sélection probabiliste, en fonction de
la cinématique des étoiles, et la sélection en fonction de la distance par rapport au plan galactique.

L’approche cinématique que nous avons utilisé dans un premier temps présente 'avantage de
ne pas faire d’hypotheses sur les échelles de hauteurs des différentes composantes (Soubiran &
Girard 2005; Bensby & Feltzing 2006; Ruchti et al. 2010). En revanche, elle suppose un ellipsoide
de vitesses, imposant ainsi de trouver des candidats & l'intérieur des distributions adoptées.
De ce fait, des biais sont inévitablement introduits lors du calcul des excentricités. En effet,
les étoiles du disque mince qui sont cinématiquement froides (petites dispersions de vitesses)
auront de faibles excentricités. Par contre, les étoiles du halo, cinématiquement plus chaudes
(grandes dispersions de vitesses), auront de fortes excentricités. De plus, cette approche peut
introduire de mauvaises classifications systématiques, 1la ou se superposent les distributions de
vitesses, ou alors lorsque les distributions different de celles attendues (par exemple : distribu-
tions non gaussiennes, ou alors avec des moyennes et des dispersions différentes, voir Binney 2010).

En pratique, I'approche cinématique calcule pour chaque jeu de vitesse U, V, W, une
probabilité d’appartenance a chacune des composantes galactiques, de la facon suivante :

b 1 A U )
 2n)320poyvow ’

— 8.6
20%, 20‘2/ QJ%V ( )

Notons que certains travaux se limitant & des observations dans le voisinage solaire (par exemple
Bensby & Feltzing 2006), rajoutent a I’expression 8.6 un terme équivalent a la densité d’étoiles
de chaque composante. Comme ce n’est pas le cas pour cette étude, nous n’avons pas pris en
compte ce terme.

Les valeurs adoptées pour oy, oy, ow et Vie dépendent de la population considérée. Dans
ce mémoire, les valeurs adoptées sont celles représentées sur la Table 8.2. Elles ont été prises
dans Bensby & Feltzing (2006), excepté la valeur de Vi, du disque épais, dont la valeur de
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TABLE 8.2 — Ellipsoides de vitesses adoptés pour chacune des composantes galactiques

Composante oy oy ow Viag
galactique (kms™!) (kms!) (kms!) (kms™!)
Disque mince 35 20 16 -15
Disque épais 67 38 35 =70
Halo 160 90 90 -220

TABLE 8.3 — Identification des populations galactiques, obtenue a partir des spectres synthétiques
du modele de Besancon, & SNR=20 pixel !

Disque mince Disque épais Halo
(1) (2) (1) (2) (1) (2)
84% D 77% D 25% D 15% D 1% D 0% D
16% TD 23% TD | 73% TD 78% TD | 56% TD 34% TD
0% H 0% H 2% H 7% H 43% H 66% H

Notes. (1) Sélection a partir des vitesses des étoiles (approche probabiliste). (2) Sélection a partir de
leur position Z, au-dessus du plan galactique. Les indices D, TD et H, correspondent respectivement au
disque mince, disque épais et halo, tels que identifiés par le modele de Besangon.

~70 km s™! a été adoptée, comme cela a été suggérée par I'analyse verticale de I’échantillon dans
la Sect. 8.5.1.

Afin de pouvoir attribuer une étoile au disque mince, au disque épais ou au halo, il faut
que la probabilité d’appartenance & I’'une des composantes soit significativement plus élevée que
celle d’appartenir aux autres. Plus le rapport adopté est élevé, plus la sélection sera robuste aux
erreurs de mesure, mais également, moins d’étoiles seront sélectionnées dans les intervalles de
parameétres ou les distributions de chaque population se superposent. Le nombre total d’étoiles
classées sera alors fortement diminué.

Pour éviter ce probleme, au lieu d’attribuer une appartenance définitive a partir des valeurs
finales de U, V, W (voir Table E.3), cela a été fait pour chacun des 5000 tirages Monte-Carlo
ayant servi a calculer les erreurs sur les vitesses (voir Chap. 7.3). Pour chaque tirage, le rapport
de probabilités adopté pour classer une étoile a été fixé arbitrairement a 4 (comme nous allons
le voir plus bas, un rapport plus élevé n’améliorerait pas la classification). Pour chaque cible,
la composante galactique pour laquelle le plus grand nombre de tirages lui est attribué, est
sélectionnée comme étant la classe finale de I’étoile.

Nous avons testé cette méthode sur les parametres obtenus & partir des spectres synthétiques
du catalogue de Besangon, présentés au Chap. 7.1.1. Les ellipsoides de vitesses adoptés sont les
mémes que ceux de la Table 8.2, sauf pour Vj,e, oll pour cette application particuliere nous avons
choisi une valeur compatible avec le modele, égale & —46 km s~! (Bensby & Feltzing 2006). Nous
avons utilisé I'information publiée par le catalogue concernant ’appartenance de chaque étoile,
pour vérifier la contamination des autres populations. Les résultats obtenus pour des spectres
bruités & SNR~20 pixel ™! sont représentés sur la Table 8.3, sous le label (1). Nous pouvons voir
que cette méthode identifie relativement bien les étoiles appartenant au disque mince (premiere
colonne), mais que 25% de notre sous-échantillon de disque épais est en réalité constitué d’étoiles
du disque mince (troisieme colonne). Ce résultat est encore moins bon en ce qui concerne le halo,
avec plus de la moitié des candidats appartenant finalement au disque épais.
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Il est important de noter que pour plus de 80% des étoiles, la classification a 'une des
composantes galactiques ne change pas si le rapport de probabilités est augmenté (nous rappelons
que dans notre cas il est égal a 4). En effet, nos erreurs sur les vitesses sont telles que pour la
plupart des étoiles la méme population est obtenue pour plus de la moitié des tirages. Augmenter
le rapport des probabilités ne va faire qu’augmenter le nombre de tirages pour lesquels la
classification ne sera pas concluante. De ce fait, la composante la plus fréquente restera inchangée,
gardant ainsi la méme classification.

Enfin, notons que la classification reste également inchangée si un autre ellipsoide de vitesse
est adopté, comme par exemple celui de Soubiran et al. (2003) ou Carollo et al. (2010). En
effet, les différences que ces trois travaux présentent ne sont pas suffisamment prononcées pour
introduire des différences sur la sélection finale des étoiles.

Pour diminuer la contamination des autres composantes lors de la sélection du disque mince,
du disque épais et du halo, il a été trouvé qu’'un critere basé uniquement sur la distance par
rapport au plan galactique (comme dans Dierickx et al. 2010) aboutissait & des échantillons plus
propres. Néanmoins, une telle approche nécessite de supposer des échelles de hauteurs pour le
disque mince et le disque épais, ainsi qu'un facteur de normalisation (autrement dit, la densité
locale) afin de pouvoir estimer la pollution provenant des autres composantes. Les valeurs des
échelles de hauteurs ne sont pas connues précisément, surtout pour le disque épais, mais il est
généralement admis que les étoiles se trouvant a plus de ~ 1 — 2 kpc et étant plus proches de
~ 4 — 5 kpc du plan appartiennent majoritairement au disque épais (voir par exemple Siegel
et al. 2002; Juri¢ et al. 2008; de Jong et al. 2010, ainsi que la Table 1.1).

Les résultats obtenus avec une sélection en Z, pour le méme échantillon de Besancon que
précédemment, sont représentés sur la Table 8.3, sous le label (2). Dans ce cas, ont été attribuées
au disque mince toutes les cibles a moins de 800 pc du plan, au disque épais les étoiles se
situant entre 1 et 4 kpc, et au halo toutes les étoiles a plus de 5 kpc du plan. Des régions
vides ont été laissées entre 800 pc et 1 kpc et entre 4 kpc et 5 kpc, dans lesquelles aucune
sélection n’a été faite. Elles ont été choisies en fonction des prédictions du modele de Besancon,
correspondant aux altitudes auxquelles une étoile a autant de chances d’appartenir a I'une des
deux populations dominantes (disque mince/disque épais ou disque épais/halo, voir la Fig. 8.10d).
Les résultats de la Table 8.3 montrent que seulement 15% du sous-échantillon du disque épais
est pollué par le disque mince (comparé a 25% avec 'approche probabiliste). De plus, la
sélection des cibles du halo a également été améliorée, passant de 43% & 66% d’étoiles bien classées.

Tout en connaissant les avantages et les inconvénients de chacune des méthodes de sélection,
nous choisissons, dans ce qui suit, d’utiliser ces deux approches pour caractériser les populations
de notre échantillon, et de comparer leurs résultats. Ainsi, appliquée sur les cibles observées, la
méthode probabiliste classe 154 étoiles en tant que disque mince, 193 en tant que disque épais,
et 105 en tant que halo. La sélection en Z en trouve respectivement 163, 187 et 45. Notons que
tous les résultats qui vont suivre ont été obtenus en ajustant des gaussiennes aux distributions
de U, V, W, Vg, Vy4 et [M/H] de chaque composante galactique (Fig. 8.12). Les moyennes ainsi
trouvées, ainsi que leur dispersions sont représentées sur les Tables 8.4 et 8.5.

8.6.1 Propriétés du disque mince

Les résultats trouvés avec la sélection cinématique, représentés sur la Table 8.4, sont consistants
avec les propriétés du disque mince agé (voir par exemple Soubiran et al. 2003; Vallenari et al.
2006). L’excentricité moyenne des étoiles du disque mince est de 0.14, avec une dispersion de
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TABLE 8.4 — Vitesses et métallicités moyennes des différentes composantes galactiques, sélection-

nées en fonction de leurs vitesses ou de leurs position.

Composante galactique N cibles U v w Ve Ve [M/H)|
(kms™) (kms™') (kms') (kms™') (kms™!) (dex)
Disque mincecins 154 —18+2 —-14+1 —-5+1 —8+£2 —211+1 —-0.224+0.02
Disque épaiscine 193 —40+£3 —63£2 —3+2 8§+2 —166 £2 —0.41 +£0.02
Halocins 105 —65+13 —-175+9 —-23+£10 38%13 —60£10 —0.70=+0.03
Disque mincez 163 —-20+£1 —21+£1 —-2+1 —-1+1 —204+1 —0.271+0.02
Disque épaisz 187 —34+4 —69+£3 —14+£2 —-243 —-167+3 —0.45+0.02
Haloz 45 —-33£29 —-191+25 —49+£38 11 4+22 —47+£21 —-0.92+0.06

Notes. L’indice .j,6 indique une sélection cinématique des cibles. Disque minceyz, Disque épaisz et Haloz
sont définis par les étoiles se trouvant a Z < 800 pc, 1 < Z < 4 kpc et Z > 5 kpc, respectivement. Les
composantes de la vitesse solaire (Ug, Vi, W) n’ont pas été soustraites.

TABLE 8.5 — Ellipsoide des vitesses et dispersions des métallicités mesurées pour les différentes

composantes galactiques.

Composante galactique oy oy ow O[M/H]
(kms™1) (kms™!) (kms™!) (dex)
Disque mince,;ne 38+ 2 25+ 2 201  0.284+0.02
Disque épaisgine 58 + 4 40+ 3 55+ 2 0.34 +0.02
Halogine 208+14 97+£12 122413 0.59+0.05
Disque mincey 43 £2 32+1 25+1 0.31£0.02
Disque épaisyz 70+6 55 +4 51+3  0.36 £0.02
Haloyz 223+39 1424+28 158+34 0.76 £0.07

Notes. Les sélections des cibles de chaque population sont celles de la Table 8.4. Les valeurs des dispersions
présentées dans cette Table n’ont pas été corrigées des erreurs observationnelles.
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FIGURE 8.12 — Sélection des étoiles composant le disque mince, disque épais et halo, basée sur la
distance Z des cibles par rapport au plan galactique.
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0.06 (Fig. 8.13). Rappelons toutefois que la sélection cinématique exclue de facto les queues de
distribution des vitesses et que donc les valeurs réelles pour les excentricités doivent certainement
étre supérieures a celles trouvées.

L’étoile du disque mince se trouvant le plus loin du plan est a Z ~ 1874 + 224 pc. Sa
métallicité est [M/H] = —0.75 £ 0.17 dex. Notons également que nous avons trouvé un membre
du disque mince avec une tres faible métallicité, de 'ordre de ~ —1.5 dex, a Z ~ 250 pc. Cette
étoile a une vitesse radiale qui est typique du disque mince, égale & Viaqg = 1.3 + 4.5 km s~ L.
Cependant, une telle métallicité n’est pas attendue pour le disque mince. Cette étoile est
donc suspectée d’appartenir aux ailes de distribution du disque épais, ou les distributions de
vitesses se superposent a celles du disque mince. Cette cible illustre ainsi les limitations de la
sélection probabiliste. Notons qu’une mesure des rapports [a/Fe] de cette étoile augmenterait la
dimensionalité du probleme de classification, et aiderait a ’identification de la composante a
laquelle elle appartient.

La sélection par rapport a la distance Z conduit a un disque mince cinématiquement plus
chaud et plus pauvre en métaux comparé a la sélection en vitesse. L’origine de cette différence est
due a la contamination du disque épais, car le modele® du disque mince adopté dans ce cas, est
une simple coupure a 800 pc . Les quelques étoiles a haute excentricité que la méthode a associé
au disque mince (Fig. 8.13d) illustrent d’ailleurs cette contamination par des étoiles appartenant
au disque épais (ou au halo). Notons que la plus forte contamination pour la sélection en position
a également été modélisée par les tests effectués sur les spectres synthétiques. La valeur qui
apparait sur la Table 8.3 va alors dépendre de la proportion d’étoiles du disque épais par rapport
a celles du disque mince, dont les valeurs trouvées dans la littérature pour le voisinage solaire
varient entre 2% et 20% (voir Arnadottir et al. 2009, ainsi que la Table 1.1).

Estimation de la densité locale du disque épais Dans notre échantillon, les étoiles du
disque mince sont également les étoiles les plus proches, donc ayant des spectres a hauts SNR. Or
la cinématique du disque mince est relativement bien établie dans le voisinage solaire. De plus,
les erreurs associées aux mesures sont estimées comme étant faibles. Nous en concluons que les
résultats obtenus grace a I’approche probabiliste sont moins contaminés par les étoiles du disque
épais que les résultats obtenus par une sélection en Z. Ainsi, la différence obtenue entre les deux
approches peut nous permettre d’avoir une estimation de la densité locale du disque épais.

En considérant un disque mince ayant une vitesse de rotation moyenne de V, =
—211 km s~! (comme il a été trouvé par I'approche cinématique), et un disque épais ayant
Vs = —166 km s7! | la contamination de ce dernier dans le voisinage solaire devrait étre de
I'ordre de ~19%, afin d’obtenir le retard de —15 km s~! que nous mesurons avec la sélection en
Z. Un résultat similaire est obtenu (18%) en calculant le pourcentage nécessaire pour passer de
[M/H)] = —0.22 dex (approche cinématique) a —0.27 dex (sélection en Z), avec un disque épais
ayant une métallicité —0.5 dex. Ce résultat représente la borne supérieure de la densité locale du
disque épais admise pour nos données car elle suppose que la sélection cinématique du disque
mince n’est pas contaminée par les étoiles du disque épais.

8.6.2 Propriétés du disque épais

La vitesse de rotation orbitale moyenne que nous mesurons avec ’approche cinématique
(V=-63+2kms™ !V, =-166+2km s~!, voir Table 8.4) est en accord avec la valeur trouvée

5. Nous rappelons que ce modele de la Galaxie pour définir le disque mince, le disque épais est le halo n’est pas
physique. Toutefois, il est pratique pour caractériser les populations.
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a la Sect. 8.5.1, et est légérement plus lente que celle du disque épais canonique (~~50 km s~! |

voir Table 1.1). L’étoile du disque épais la plus proche du plan se trouve a Z = 129 + 10 pc,
et la plus distante a Z ~ 5.33 = 1.17 kpc. Nous trouvons que la métallicité du disque épais
varie de ~ —1.8 + 0.1 dex, jusqu’a des valeurs supra-solaires de ~ +0.25 + 0.1 dex, et que
[M/H] = —0.41 4+ 0.01 dex.

Cette métallicité moyenne est plus forte que celle qui est communément admise pour le disque
épais, aux alentours de —0.5 dex. Une contamination du sous-échantillon par les étoiles du disque
mince est donc suspectée, comme cela a d’ailleurs été suggéré par les résultats de la Table 8.3.
Notons néanmoins que ces valeurs sont en accord avec les résultats récents de Carollo et al. (2010)
concernant ’existence d’une population ayant la cinématique du disque épais et des métallicités
du halo (jusqu’a [M/H]=-1.7 dex), ainsi qu’avec ceux de Bensby et al. (2007b) concernant
les étoiles riches en métaux du disque épais. Des indications quant a la nature de ces étoiles
de métallicité extréme (comparé aux valeurs moyennes attendues) seront donnés dans la Sect. 8.7.3.

En ce qui concerne la détermination des caractéristiques du disque épais a partir de la
position des étoiles, les vitesses moyennes Vg, W et Vz obtenues ainsi sont compatibles avec
les valeurs trouvées probabilistiquement. Notons néanmoins que des valeurs non nulles ont été
trouvées pour V. Nous n’avons pas réussi a justifier ces valeurs par des biais éventuels provoqués
par notre méthode. Nous privilégions de ce fait I’hypothese de points zéros non nuls pour les
mouvements propres du catalogue de Ojha et al. (1994). Enfin, les valeurs de la vitesse orbitale
V=-69+3kms ! (Vy=-167+£3kms!), et de la métallicité, [M/H]| = —0.45 £ 0.02 dex
qui sont trouvées avec cette approche sont en tres bon accord avec les valeurs suggérées dans la
Sect. 8.5.1, lorsque la comparaison avec le modele de Besancon modifié a été faite.

L’affirmation que le disque épais est en effet une composante distincte du disque mince, est
encore plus consolidée par la Fig. 8.13a, montrant la corrélation entre la dispersion de vitesses
oy et la métallicité pour I’ensemble des étoiles situées entre 1 et 4 kpc. Sur cette figure, nous
pouvons voir que, pour des métallicités typiques du disque épais (—1 < [M/H] < —0.2 dex), la
dispersion de vitesse est constante (aux erreurs pres), autour de oy ~55 km s~! . A ces distances
du plan et a ces métallicités, la contamination provenant des autres composantes galactiques
doit étre suffisamment faible et peut étre négligée. En effet, les cibles se trouvent trop loin du
plan et sont trop pauvres en métaux pour appartenir au disque mince, et inversement elles sont
trop riches en métaux et trop proches du plan pour étre des étoiles du halo. Par conséquent, les
valeurs de la Fig. 8.13a devraient correspondre a la dispersion de vitesse de rotation intrinseque
au disque épais.

Excentricités des étoiles du disque épais Selon les travaux de Sales et al. (2009) conduits
sur quatre modeles de formation du disque épais, la distribution des excentricités orbitales
stellaires contiendrait a elle seule les informations nécessaires pour décrypter les processus ayant
formé le disque épais (voir Fig. 8.14). Plus précisément, 1’accrétion directe d’étoiles sur des orbites
coplanaires au disque épais final, comme dans Abadi et al. (2003), méne & une distribution en
excentricités centrée & € ~ 0.5 — 0.6 (histogramme en haut a gauche de la Fig. 8.14).

Pour un disque épais formé par réchauffement dynamique du disque mince suite a l'interaction
avec un satellite accrété (Villalobos & Helmi 2008, heating, en haut a droite de la Fig. 8.14),
le pic des excentricités se trouve a de faibles valeurs, aux alentours de € ~ 0.2 — 0.3. Dans ce
cas également, la queue de distribution est importante, comportant les étoiles extra-galactiques
accrétées. Notons toutefois que Di Matteo et al. (2011) arrivent a modifier la forme de la queue
de distribution de leurs simulations, en changeant I’angle d’accrétion et/ou la masse stellaire du
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FIGURE 8.13 — (a)

: Variation de la dispersion de vitesse de rotation orbitale en fonction de

la métallicité, pour les étoiles situées entre 1 et 4 kpc du plan galactique. (b) : Métallicité des
étoiles de ’échantillon en fonction de 'excentricité. (c) et (d) : Distributions d’excentricité des
différentes populations galactiques en fonction de leur cinématique (c) ou en fonction de leur

position au dessus du plan (d).
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satellite.

Le disque épais formé suite a la migration radiale des étoiles (en bas & gauche de la Fig. 8.14)
a été calculé avec le modele de Roskar et al. (2008) pour qui le processus dominant la migration
est le churning (augmentation du moment angulaire tout en gardant des excentricités circulaires).
Dans ce cas, la distribution des excentricités est beaucoup plus serrée que dans les autres scénarios,
et est centrée a € ~ 0.3.

Enfin, laccrétion d’un satellite riche en gaz, ayant servi a former les étoiles du disque épais
comme dans Brook et al. (2005), conduit a une distribution intermédiaire entre celle obte-
nue par la migration et celle obtenue par le réchauffement (merger, en bas a droite de la Fig. 8.14).

Au vu de ces prédictions, nous avons donc comparé la fonction de distribution des excentricités
des étoiles du disque épais dans notre échantillon (Fig. 8.13c et 8.13d) aux résultats de Sales
et al. (2009). Cependant, la seule information robuste qui peut étre utilisée dans notre cas est la
position du pic de la distribution. En effet, les queues de distributions souffrent des incertitudes
individuelles sur les excentricités (qui est de l'ordre de 20%), et des mauvaises classifications
que peuvent produire les deux méthodes de sélection employées. De plus, nous rappelons que
les excentricités de la Fig. 8.13c, souffrent d’un fort biais de sélection, vu que les étoiles ont été
classées en fonction de leurs vitesses. Par conséquent, aucune conclusion définitive ne doit étre
tirée en fonction des résultats obtenus par la sélection cinématique.

Toutefois, les excentricités de la Fig. 8.13d suggerent que le pic de la distribution se trouve
vers des valeurs plutdt faibles, aux alentours de € ~ 0.3. Ceci semble également étre confirmé par
des échantillons d’étoiles RAVE (Wilson et al. 2011; Casetti-Dinescu et al. 2011), et SEGUE
(Dierickx et al. 2010; Lee et al. 2011). D’apres Sales et al. (2009), ce résultat exclut donc un
disque épais formé principalement par accrétion directe d’étoiles, comme dans Abadi et al. (2003),
mais aucune distinction en ce qui concerne les autres scénarios ne peut étre faite a partir de nos
données.

Pour finir, notons que d’apres les simulations numériques de Di Matteo et al. (2011), un
scénario a la Villalobos & Helmi (2008) nécessiterait que les satellites accrétés soient en orbite
directe afin d’obtenir un pic d’excentricité vers € ~0.3.

8.6.3 Propriétés du halo

L’accumulation des erreurs individuelles sur les vitesses radiales, les mouvements propres
et les distances, font que la sélection des étoiles appartenant au halo en fonction uniquement
de leur cinématique, n’est pas fiable. En effet, rappelons que les tests effectués sur des spectres
synthétiques du catalogue de Besancon ont montré que ’approche probabiliste créait un échantillon
fortement contaminé par des étoiles du disque épais (voir Table 8.3).

Afin de minimiser cette contamination, nos tests ont plutot suggéré d’effectuer la sélection
des étoiles candidates sur leurs distances par rapport au plan. Ainsi, pour les 45 étoiles se
trouvant a une altitude galactique supérieure a 5 kpc, nous mesurons une excentricité moyenne
de 0.69, avec une dispersion de 0.16. En ce qui concerne la métallicité moyenne, nous trouvons
[M/H] = —0.92 £ 0.06 dex, avec o[3;/z] = 0.76 £ 0.06 dex. Or ces valeurs ne correspondent
pas aux métallicités typiques du halo, qui sont estimées étre centrées a —1.6 dex©. Elles ne
peuvent pas non plus correspondre au disque épais pauvre en métaux, a cause des grandes
distances sondées au dessus du plan par ces étoiles. De plus, nous trouvons une vitesse moyenne
V significativement différente de zéro, ce qui n’est pas non plus attendu.

6. Valeurs admises pour le halo interne, voir Carollo et al. (2010).



150 Chapitre 8. Contraintes sur la formation du disque épais

L s e e
| accretion 7 in-situ | heating
77/ accreted T

0.2 | -+ -

k] _Lr
~
= NI DL, 3 2F.0
= ]
o | merger
=
I 7
oLty R Y/ S 5

0 02 04 06 08 0 02 04 06 038 1

€ (eccentricity)
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formation du disque épais. Les histogrammes rouges représentent les excentricités des étoiles
accrétées (Source : Sales et al. 2009).

Ces valeurs étranges sont probablement dues, dans une certaine mesure, aux fortes incertitudes
attendues pour les étoiles les plus lointaines, concernant aussi bien leurs distances que leurs
vitesses. Notons également que l'incertitude sur les mouvements propres est peut-étre sous-estimée
dans nos calculs, vu que nous avons considéré une valeur constante de 2 mas/an. Ainsi, par
exemple une erreur de 5 mas/an plutét que 2 mas/an a 7 kpc correspondrai & une erreur sur les
vitesses de ~ 120 km s_l). Enfin, rappelons que nos criteéres de qualité ont rejeté préférentiellement
des étoiles pauvres en métaux, et par conséquent, ont biaisé chimiquement 1’échantillon aux
grandes distances (voir Fig. 8.6a).

Les raisons évoquées pourraient notamment expliquer la grande dispersion de vitesses que
nous mesurons, en comparaison aux valeurs typiques du halo interne. Par exemple, a partir de
spectres SEGUE, Carollo et al. (2010) a mesuré (oy,oy,ow) = (150 £2,95 £ 2,85 £ 1) (voir
également les valeurs de la Table 8.2, provenant de Bensby & Feltzing 2006).

Cependant, une raison supplémentaire (ou alternative) pour expliquer ces grandes différences
avec les valeurs attendues du halo, peut étre la détection d’un courant d’étoiles & de grandes
distances. Par exemple, Mizutani et al. (2003) ont proposé que les étoiles rétrogrades présentes
dans les champs de Gilmore et al. (2002), et que nous avons également détecté, seraient en fait
des débris de la galaxie naine & 'origine de I’amas globulaire w Cen. Nous avons recherché, sans
succes, des signatures possibles d’appartenance a w Cen parmi nos étoiles rétrogrades. Cette
recherche a notamment été faite en métallicité ou w Cen présente deux pics a —1.6 dex, —1.2 dex,
avec une queue de distribution allant jusqu’a —0.5 dex (Villanova et al. 2007). Ainsi, bien que la
présence de ces débris n’a pas pu étre exclue, nous proposons plutot que les valeurs relativement
grandes que nous trouvons pour ’ellipsoide de vitesses du halo, sont produites par une statistique
basée sur un faible nombre de cibles.
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8.7 Echelles de hauteur et de longueur du disque mince et du
disque épais

Depuis l'article publié en 1983 par Gilmore & Reid mettant en évidence l'existence du disque
épais galactique, ainsi qu’apres les observations des composantes des galaxies externes (voir par
exemple de Vaucouleurs 1959; van der Kruit & Searle 1981; Yoachim & Dalcanton 2008), il est
généralement admis que les densités stellaires p;(r, z) des disques minces et des disques épais des
galaxies peuvent étre approximés par une double exponentielle, exprimée de la facon suivante :

pi(R,Z) = exp (— h};i> exp (— hiz) . (8.7)

Dans cette expression, les indices ¢ = 1,2 correspondent respectivement au disque mince et au
disque épais, R au rayon galactocentrique, Z a la distance au dessus du plan et enfin hr et hy
aux échelles de longueur et de hauteur. Pour notre Galaxie, h et hz sont calculées généralement
par des comptages d’étoiles, en ajustant des profils de densité a différentes hauteurs du plan
(Gilmore & Reid 1983; Ojha et al. 1994; Larsen & Humphreys 2003; Juri¢ et al. 2008).
Néanmoins, les propriétés cinématiques des étoiles dans la Galaxie sont reliées a leur positions,

par le potentiel gravitationnel galactique ® (voir Chap. 7.4). Pour des populations a I’équilibre,
comme il est généralement admis pour le disque mince agé et le disque épais (Gilmore et al. 1989),
il est donc possible d’obtenir les échelles de hauteur et de longueur en résolvant les équations de
Jeans dans un repere cylindrique :
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L est la vitesse

ol p est la densité stellaire des composantes décrite plus haut, V. = 220 km s~
de rotation circulaire au voisinage solaire (donc au LSR), V;, est la vitesse de rotation moyenne
de la population d’étoiles définie par I’ellipsoide de vitesses (o, ov,,0v,), Kz = —0® /07 est

l'accélération verticale (force de rappel) galactique, et enfin O"Q/R , = VrRVz — Vi V7 est un terme

non diagonal du tenseur des dispersions de vitesses.

Dans ce qui suit, nous allons considérer en tant que disque mince toutes les étoiles se situant
a moins de 800 pc du plan galactique. Le disque épais va également étre défini en fonction de
la position des étoiles, en se limitant & Z = [1, 3] kpc, afin de réduire au maximum la pollution
par les autres composantes. Comme cela a été fait dans les sections précédentes, 5000 tirages
Monte-Carlo ont été effectués sur les distances, les vitesses radiales et les mouvements propres,
afin de propager les erreurs. De plus, pour chaque tirage, chaque dispersion de vitesses mesurée
oo (t = VR, Vy, Vz) a été corrigée de ses erreurs observationelles. En pratique, cela a été fait de
la fagon suivante (Jones & Walker 1988) :

1 N
i=1

ou & ; est I'erreur de mesure individuelle des cibles sur la vitesse ¢, et N est le nombre total
d’étoiles attribuées a la population en question.
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8.7.1 Echelles de longueur

Pour calculer les échelles de longueur nous allons utiliser 'équation de Jeans radiale (Eq. 8.8).
Or, la résolution de cette équation nécessite de connaitre la dépendance radiale de U‘Q/R, ainsi
que la dépendance verticale de J‘Q/&Z. En suivant les hypotheses faites par exemple par Gilmore
et al. (1989) et Carollo et al. (2010), nous allons supposer que pour un disque auto-gravitant,
comme c’est le cas des disques mince et épais, la forme des ellipsoides de vitesses ne dépendent
pas du rayon galactocentrique. De ce fait, a‘Q,R sera proportionnel a 0‘2/2, ce qui implique que
U%/R x exp(—R/hR).

En ce qui concerne le terme 80‘2/sz /0Z, son résultat va dépendre de la direction des axes
principaux de l’ellipsoide des vitesses. Deux hypothéses peuvent étre trouvées dans la littérature :

1. Les axes principaux sont alignés au repére cylindrique. Dans ce cas O"Q/R , est alors indé-
pendant de Z et GJ%RZ/ 0Z = 0. Or cette supposition n’est correcte que si le potentiel
galactique est plat, ce qui est inexact.

2. Les axes principaux subissent une rotation afin de rester alignés avec les axes d’un potentiel
sphérique centré au centre de la Galaxie. Cette hypothése est plus réaliste, et semble avoir
été récemment confirmée par Siebert et al. (2008) sur des données de RAVE et Carollo
et al. (2010) sur des données SEGUE. Dans ce cas, d’apres Gilmore et al. (1989), nous
pouvons faire I’approximation suivante :

2
R aUVR,Z ~ . i (8 11)
YA ol ’

Dans ce mémoire nous avons choisi d’utiliser cette deuxieme hypothese pour le calcul des
échelles de longueur. Dans ce cas 13, expression de 'Eq. 8.8 se simplifie de la facon suivante :

2 —2 2
o 2R V2-V, o
;’as_ e U (8.12)

Tous les termes de I'Eq. 8.12 ont été mesurés lors des sections précédentes, et la seule inconnue
est hg : 'échelle de longueur des disques. Ainsi, en ce qui concerne le disque mince, nous avons
utilisé (oyy,; 0V¢;7¢) = (434+2;334+1;-204+1) km s~ , et nous avons trouvé :

hri1=29+x0.2 kpc.

Ce résultat est du méme ordre de grandeur (bien que légérement plus élevé) que d’autres études
récentes, telles que celle de Jurié¢ et al. (2008) ou, a partir d’un comptage d’étoiles du SDSS, une
valeur de 2600 pc a été trouvée. Toutefois, cette légere différence est compatible avec ’échelle de
longueur d’un disque mince 4gé, qui serait plus étendu que sa partie jeune, suite a des processus
de migrations radiales.

Pour le disque épais, nous avons utilisé les valeurs : (oyy; av¢;7¢) = (66 £ 5;57 £ 4; —167 +
3) km s~! . Nous trouvons dans ce cas " :

hgr2 =3.4+£0.7 kpc.

L’extension radiale trouvée pour le disque épais de notre échantillon se situe dans la tranche
supérieure des valeurs publiées jusqu’a présent par les différents auteurs. En effet, comme le

7. Notons, qu’en supposant que les axes de 'ellipsoide de vitesses sont alignés aux axes du repére cylindrique,
nous trouvons une échelle de hauteur pour le disque épais de 3.6 £ 0.8 kpc, en relativement bon accord avec la
valeur proposée ci-dessus.
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montre la Table 1.1, les valeurs trouvées dans la littérature varient principalement entre 2.2 kpc
(Carollo et al. 2010) et 3.6 kpc (Jurié et al. 2008), avec seulement quelques études montant
jusqu'a 4.5 kpc, comme dans le cas de Chiba & Beers (2000).

Enfin, notons que le rapport mesuré entre ’échelle de longueur du disque épais et du disque
mince (hgra2/hr1 ~ 1.2) est en accord avec la plupart des études menées sur la Voie Lactée (par
exemple : Ojha 2001; Larsen & Humphreys 2003; Juri¢ et al. 2008) et des galaxies externes
(Neeser et al. 2002; Yoachim & Dalcanton 2006) suggérant 1 < hro/hr1 < 1.6.

Cependant, 1’étude récente de Bensby et al. (2011) sondant explicitement les régions externes
de la Galaxie (jusqu’a R ~ 13 kpc) conclut que le disque épais a une échelle de longueur deux
fois inférieure a celle du disque mince. Bien que ces résultats soient discutables a cause du faible
nombre d’étoiles que comporte ce travail (N = 20), un rapport hgo/hr1 < 1 serait en accord
avec le scénario de Bournaud et al. (2009). Rappelons que dans un tel cas, le disque épais se
formerait tot et rapidement dans I'histoire de la Galaxie, a partir d’'un disque mince instable,
inhomogene et riche en gaz. Une fois formé, son extension radiale est maintenue, tandis que
le disque mince continuera a s’étendre suite & des processus de migration radiale (Sellwood &
Binney 2002) ou d’apport continu en gaz (Chiappini et al. 2001).

Par ailleurs, un disque épais tel que nous le mesurons (c’est-a-dire ayant une taille comparable
ou plus étendue que celle du disque mince), est prédit naturellement par les scénarios d’accrétion
(Abadi et al. 2003) ou de fusions mineures (Villalobos & Helmi 2008). En particulier, les travaux
de Qu et al. (2011) ont montré que la valeur exacte du rapport hr2/hpr,1 dépendait de plusieurs
parametres difficilement quantifiables, tels que la quantité de gaz présente dans le disque mince
au moment de la formation du disque épais, du nombre d’accrétions ainsi que des angles sous
lesquels elles se sont produites.

8.7.2 Echelles de hauteur

Nous allons a présent calculer les échelles de hauteur des deux disques. En suivant I’hypothese
que les ellipsoides des vitesses sont alignés selon les axes d'un potentiel sphérique, nous pouvons
réécrire ’'Eq. 8.9 de la facon suivante (Binney & Tremaine 1987; Carollo et al. 2010) :

2
3lnaVZ 1 ﬁ

07 hz + 0"2/2

= 0. (8.13)

Nous adoptons également la valeur communément admise pour ’accélération verticale galactique
de Kz = 211G x 71 M pc~? obtenue par Kuijken & Gilmore (1991) &
nous soulignons que celle-ci peut étre différente aux distances auxquelles se trouvent nos cibles
(0.2 < Z < 4 kpc).

Pour le disque mince, nous utilisons le gradient doy,/0Z = 19 & 10 km s7! kpe~

Z| = 1.1 kpc. Néanmoins,

1 e .
, ainsi que

oy, =25+ 1 km s~ mesurés dans nos données. Nous trouvons dans ce cas :
hz1 =216 & 13 pc.

En ce qui concerne le disque épais, nous utilisons doy,/0Z = 15+ 7 km s~ kpe™! et
oy, =53+ 3 km s~! également mesurés dans nos données. L’échelle de hauteur vaut alors :

hz2 = 694 4 45 pc.

Comparées aux résultats publiés dans la littérature (voir Table 1.1), les valeurs mesurées dans
notre échantillon sont en bon accord avec les estimations moyennes. En particulier, nous pouvons
citer les résultats obtenus par Juri¢ et al. (2008) par des ajustements de densités d’étoiles sur des
données du SDSS de hz1 = 300 pc, et hz2 = 900 pc.
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8.7.3 Recherche de signatures d’accrétions passées

Dans cette section, nous cherchons & identifier des signatures possibles d’accrétions passées
dans I’histoire du disque épais. Pour cela, nous recherchons d’éventuelles variations des échelles de
longueur et de hauteur de cette composante. En effet, dans le cas d’une accrétion non dissipative
d’une galaxie naine possédant une métallicité différente de celle du disque épais canonique, une
distribution spatiale différente des étoiles est attendue a la métallicité du satellite accrété.

Nous avons divisé notre sous-échantillon d’étoiles du disque épais en quatre “boites” de
métallicités différentes, dont la taille a été choisie afin qu’elle contienne un minimum de trente
cibles. Nous avons ensuite calculé les échelles de longueur et de hauteur pour chacun de ces bins
a Paide des Eq. 8.12 et 8.13. Comme pour les sections précédentes, les erreurs ont été propagées
par 5000 tirages Monte-Carlo.

Les deux dernieres colonnes de la Table 8.6 montrent que les échelles de hauteur et de longueur
augmentent lorsque la métallicité baisse (a l'exception du bin le plus pauvre). Néanmoins, au vu
des erreurs associées, cette tendance n’est pas suffisamment prononcée pour étre significative et
une corrélation nulle est aussi envisageable.

Nous en déduisons qu’aux erreurs pres, la méme échelle de longueur et de hauteur est mesurée
a différentes métallicités. Ceci est la signature de I’existence probable d’une seule population,
comme suggéré par le réchauffement dynamique du disque mince suite a des processus externes
(accrétions mineures, Villalobos & Helmi 2008), ou suite & I'accrétion d’un satellite riche en gaz,
le gaz duquel aurait formé les étoiles du disque épais (Brook et al. 2005). Ainsi, aucun indice
concernant des étoiles accrétées, comme suggéré par Gilmore et al. (2002) n’a été trouvé dans
I’échantillon. Notons toutefois que le scénario d’accrétion d’un satellite déposant ses étoiles en
orbite coplanaire ne peut pas étre exclu sur la base de ces résultats. En effet, il est possible que
la population accrétée soit a l'origine de la population dominante du disque épais.

Enfin, ces résultats peuvent également étre confrontés au modele de formation du disque épais
par migration radiale des étoiles tel que proposé par Schonrich & Binney (2009b). Dans un tel
scénario, les étoiles se trouvant au rayon solaire proviendraient des parties centrales de la Galaxie.
Elles seraient alors adgées, de faible métallicité et riches en éléments «. Leur migration vers les
parties externes de la Galaxie, ou le potentiel gravitationnel est plus faible leur permettrait
également d’atteindre des distances au dessus du plan plus importantes. Ainsi, les étoiles les plus
pauvres en métaux auraient des échelles de hauteur plus importantes que les étoiles de métallicité
élevée. Une échelle de hauteur constante avec la métallicité, comme cela semble étre privilégié
par nos données est donc en contradiction avec ce modele de pure migration radiale. Notons
cependant que comme le montrent les travaux de Minchev & Famaey (2010) et Loebman et al.
(2011) Defficacité de la migration radiale peut varier en fonction des propriétés de la barre au
centre de la Galaxie, ainsi que de I'importance des bras spiraux du disque. Or, ces parametres
peuvent varier au cours de ’évolution de la Voie Lactée (voir par exemple Bournaud & Combes
2002, ainsi que Sellwood 2010), conduisant a des signatures d’éventuelles migrations radiales plus
difficiles a détecter.

8.8 Conclusions

Dans ce chapitre nous avons présenté I'analyse de 1’échantillon de ~700 étoiles en direction
des coordonnées galactiques | ~ 277°, b ~ 47°. Nous rappelons que le choix des cibles de cet
échantillon, décrit au Chap. 3, a été fait afin de sonder le disque épais en dehors du voisinage
solaire. Les températures effectives, gravités de surface, métallicités, vitesses radiales et positions
galactocentriques sont présentées pour 479 de nos cibles (voir Tables E.1, E.2 et E.3). Les vitesses
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TABLE 8.6 — Parametres cinétiques, échelles de longueur et échelles de hauteur a différentes
valeurs de métallicité pour des étoiles du disque épais.

[M/H] N 7R Ovg V7¢ ov, Vs ovy, hr hz
(dex) (kms™) (kms™') (kms™') (kms') (kms') (kms!) (kpc) (pe)
-1.14 36 -5+ 9 58+ 11 -137+ 11 61+ 7 -7+ 8 59+ 7 1.9+ 0.7 934+ 166
-0.67 26 -3+ 17 86+ 17  -161+£ 11 54+ 11 -4+ 12 54+ 8 4.0+ 1.3 804+ 181
-0.40 56 5+ 8 81+ 8 -168+ 6 52+ 5 -17£ 6 45+ 4 3.8£09 610+ 90
-0.11 37 6+ 9 64+ 8 171+ 7 50+ 6 -18£ 7 45+ 5 3.1£ 09 620+ 97

Notes. La deuxiéme colonne représente le nombre moyen d’étoiles par bin au bout de 5000 tirages
Monte-Carlo. Les dispersions de vitesses ont été corrigées des erreurs observationnelles. Les échelles de
longueurs hp et échelles de hauteurs hy sont calculées & partir des Eq. 8.12 et 8.13. Nous avons supposé
Kz =2nG x 71 Mg pc—2.

galactocentriques ainsi que les excentricités ont également été calculées pour les 452 cibles pour
lesquelles nous avions des mesures des mouvements propres (provenant de Ojha et al. 1994).

Nous avons réussi a identifier les trois composantes galactiques (disque mince, disque épais et
halo) et montré que le disque mince et le disque épais étaient des populations distinctes tant
chimiquement que cinématiquement (Fig. 8.10, Fig. 8.12, Table 8.4, Table 8.5).

Nous avons trouvé que les étoiles du disque épais dans la ligne de visée de cette étude,
possédaient un retard par rapport au Local Standard of Rest (LSR) de ~70 km s~! | une valeur
qui est légerement supérieure a la valeur communément admise pour le disque épais canonique
de 50 km s~! . De plus, les métallicités du disque épais varient de —1.8 dex jusqu’a des valeurs
supra-solaires (~+0.25 dex), avec une valeur moyenne de [M/H] = —0.45 £ 0.02 dex, en accord
avec les relevés récents suggérant des valeurs autour de —0.5;-0.6 dex. Notons qu’en fonction de

la méthode de sélection des cibles du disque épais (sur les vitesses ou les positions), ces résultats
peuvent légérement varier, mais sont en bon accord entre-eux.

Les gradients verticaux que nous mesurons pour les distances au-dessus du plan ou le disque
épais est supposé représenter la population dominante (1 < Z < 4 kpc) sont de 0V,;/07 =
1947 km s~ kpe~t et O[M/H]/0Z = —0.1440.05 dex kpc™!. Ces valeurs sont en relatif accord
avec des études antérieures réalisées par Chiba & Beers (2000); Allende Prieto et al. (2006);
Girard et al. (2006) et Lee et al. (2011).

Par ailleurs, en modifiant le modéle de Besangon, nous avons réussi a montrer que ces gradients
pouvaient étre expliqués comme la signature de la transition entre un disque mince, riche en
métaux et en rotation rapide, et un disque épais de métallicité moyenne de —0.45 dex et de vitesse
de rotation orbitale Vy = —167 km s~ . Toujours en fonction du modele de Besancon, nous
avons estimé que la densité locale du disque épais était au maximum de 18%.

Cette transition semble étre également confirmée par la mesure de la corrélation entre la
vitesse de rotation et la métallicité (9Vy/0[M/H] = —45 £ 12 km s dex™!). Ce résultat,
également trouvé par les études récentes de Spagna et al. (2010) et Lee et al. (2011), semble
exclure le scénario d’un disque épais formé principalement par des processus de migration radiale,
comme suggéré par Sellwood & Binney (2002); Roskar et al. (2008); Schonrich & Binney (2009b);
Minchev & Famaey (2010); Loebman et al. (2011). En effet, d’apres cette approche, le mélange
radial des étoiles agées étant a 'origine du disque épais provoquerait la disparition de cette
corrélation.

Enfin, nous avons trouvé que le pic de la distribution des excentricités du disque épais se
trouvait a € ~ 0.3, en accord avec les résultats de Dierickx et al. (2010) et Lee et al. (2011)
obtenus pour le SDSS, ainsi que ceux de Wilson et al. (2011) et Casetti-Dinescu et al. (2011)
obtenus pour RAVE. Selon les simulations numériques de Sales et al. (2009) et Di Matteo et al.
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TABLE 8.7 — Tests qualitatifs de nos observations pour différents modéles de formation du disque
épais

Modele excentricité) 9V /0[M/H]| O[M/H|/0Z
Accrétion(®) X V V
Réchauffernent(®) vV vV V
Migration radiale(®) X X
Accrétion riche en gaz(®) Vv V vV

Notes. Tests qualitatifs réalisés & partir des travaux de (1) : Sales et al. (2009) et Di Matteo et al. (2011).
Les différents scénarios envisagés proviennent de (2) :Abadi et al. (2003), (3) :Villalobos & Helmi (2008),
(4) :Roskar et al. (2008), (5) :Brook et al. (2005)

(2011) des valeurs si faibles sembleraient exclure un disque épais formé majoritairement d’étoiles
accrétées, comme proposé par Abadi et al. (2003). Cependant, une étude plus approfondie de la
distribution des excentricités des cibles du disque épais, afin de rechercher des étoiles accrétées
par des fusions mineures (repérables a € > 0.6) n’a pas été possible, a cause de l'incertitude sur
les mesures individuelles ainsi que des effets provoqués par la sélection des cibles.

Pour cela, nous avons recherché des signatures dans la mesure des échelles de longueur et de
hauteur du disque épais en fonction de la métallicité. Nous n’avons pas trouvé de tendances se
distinguant significativement des erreurs de mesure, suggérant que celles-ci étaient constantes
(hpa = 3.4+ 0.7 kpc;hzo = 694 £ 45 pc). L’hypothese faite par Gilmore et al. (2002) d’une
population accrétée dans le disque épais, pour une direction similaire (I ~ 270°, b ~ 33°) a donc
été exclue.

De plus, au vu de ces résultats, le scénario de la migration radiale semble une fois encore
inapproprié. En effet, des échelles de longueur et de hauteur indépendantes de la métallicité sont
contraires aux prédictions faites pour ces processus.

Comme le résume la Table 8.7, les deux seuls scénarios qui semblent expliquer I’ensemble de nos
observations sont le réchauffement dynamique du disque mince par des fusions mineures (Villalobos
& Helmi 2008), et I’accrétion d’un satellite riche en gaz (Brook et al. 2005). Malheureusement
nos données ne nous permettent pas de faire une distinction entre ces modeéles.

Pour ce faire, une des solutions éventuelles serait de mesurer explicitement les gradients
verticaux intrinseques au disque épais. En effet, il est important de noter que bien que tous les
résultats présentés le long de ces sections peuvent étre expliqués uniquement par un disque épais
cinématiquement et chimiquement distinct du disque mince, 'existence de gradients verticaux
intrinseques au disque épais ne peut pas étre toutefois exclus. Les modeles développés par
Villalobos & Helmi (2008); Qu et al. (2011) prédisent un gradient vertical en vitesse de rotation
qui dépendrait des conditions initiales d’accrétion. De plus, une valeur de d[M/H]/0Z devrait
étre mesurable, comme signature du gradient vertical du disque mince au moment de son
réchauffement. Par ailleurs, les modeles développés par Brook et al. (2005), ou les étoiles se
formeraient par I'effondrement rapide du nuage de gaz, ne devraient pas admettre, a priori de
gradients verticaux en métallicité.

Enfin, notons qu’un autre parametre a vérifier est 1’évolution de I’échelle de hauteur du disque
épais en fonction du rayon galactique. En effet, les simulations numériques de Qu et al. (2011)
affirment que I'augmentation de 1’échelle de hauteur du disque épais dans les régions externes de
la Voie Lactée donnent des indications importantes sur la masse totale accrétée par la Galaxie
au cours de fusions mineures (Villalobos & Helmi 2008). L’absence de variations serait alors en
accord avec le modele de Bournaud et al. (2009), c’est-a-dire d’un disque épais formé suite a la
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dispersion d’étoiles et de gaz par les inhomogénéitées présentes dans le disque mince initial.

Des données a plus haute résolution, plus haut SNR, ainsi qu'un nombre supérieur de cibles
afin d’augmenter la statistique, permettraient alors de répondre a cette question. En effet, dans
ce cas nous pourrions obtenir un échantillon d’étoiles du disque épais plus propre, en nettoyant
des étoiles du disque mince grace a I’abondance des éléments « par rapport au fer, et des étoiles
du halo grace a des statistiques plus robustes sur leurs métallicités et leurs vitesses. Bien sir
cela sera possible avec la publication du catalogue de Gaia, qui est prévue pour 2020. Notons
cependant que des éléments de réponse pourront étre obtenus des 2012, grace au relevé Gaia-ESO
dont le but est d’obtenir des données & moyenne et haute résolution de plus de 10° étoiles de la
Voie Lactée (voir Chap.1).
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Les techniques qui ont été développées aux chapitres précédents (paramétrisation automatique,
détermination des distances, des vitesses et des orbites des étoiles), peuvent étre appliquées
également sur d’autres échantillons afin d’effectuer des travaux d’archéologie galactique. Dans
ce chapitre, nous allons montrer deux applications supplémentaires. La premiere concerne la
détermination des distances et des vitesses de 1227 étoiles de trois champs CoRoT (Baglin et al.
2009), se trouvant proches du plan. L’autre application est une étude qui est en cours au moment
de la rédaction de ce manuscrit. Cette étude concerne les étoiles d’avant-plan d’un échantillon
d’étoiles visant la galaxie naine du Sculpteur (spectres provenant du projet DART, Tolstoy et al.
2004, 2006).

9.1 Plan galactique et cibles CoRoT

La détermination spectroscopique des parameétres atmosphériques stellaires est une étape
obligatoire pour la détection de planetes par transits a partir de ’espace. En effet, obtenir des
statistiques concernant I’occurrence d’ exoplaneétes en fonction de la masse, la métallicité, 1’age
et la population stellaire (disque mince ou épais) va permettre de poser des contraintes sur la
formation et I’évolution des systémes planétaires.

Pou cela, I'instrument multifibre FLAMES/GIRAFFE de 'ESO a été utilisé! dans la
configuration HRIB () = 5258 A R=25 900) pour obtenir les spectres haute résolution de
1227 étoiles dans trois des champs CoRoT (Baglin et al. 2009), appelés LRa01, LRc01 et SRc01
(voir Table 9.2 ainsi que Loeillet et al. 2008). Ces champs contiennent des étoiles relativement
brillantes (J<15), & basses latitudes galactiques et situées proches des directions du centre et
anticentre galactique. La caractérisation des parameéetres atmosphériques de ces cibles a été
effectuée par Gazzano et al. (2010), en utilisant une adaptation du code MATISSE. Durant cette
these, les procédures qui ont été développées afin de calculer les magnitudes absolues des étoiles
(Chap. 7), ont également été utilisées pour ces 1227 cibles. Les résultats que nous allons résumer
ci-dessous font partie du travail qui a été soumis pour publication & A&A (Gazzano, Kordopatis,
Deleuil, de Laverny, Recio-Blanco, & Hill 2011).

1. Programmes ESO : 074.C-0633A & 081.C-0413A.
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TABLE 9.1 — Nombres d’étoiles considérées pour chaque direction galactique (Source : Gazzano
et al. 2011)

Champ CoRoT Ny Ngna  I(°)  b(°) J
LRa01 457 401 212.2 -1.9 [8.7; 13.9]
LRcO1 555 415 375 7.5 [9.7; 14.6]
SRc01 215 98 368 -1.2 [9.0; 13.6]
Total 1227 914 — - [8.7;14.6]

Notes. Les colonnes contiennent 'identification du champ CoRoT (colonne 1), le nombre total de cibles
dans chaque champ (colonne 2), le nombre de cibles ayant servi a4 ’étude cinématique (colonne 3), les
coordonnées galactiques moyennes des champs (colonnes 4 et 5) et le domaine de magnitude en bande J
(colonne 6).

L’échantillon d’étoiles se trouvant préférentiellement proche du plan (]b| < 10°), le calcul
des distances des cibles n’a pas été possible en utilisant ’extinction interstellaire publiée par
Schlegel et al. (1998). En effet, la tres forte inhomogénéité de ’absorption, particulierement en
direction du centre galactique empéche une simulation correcte de cette extinction. De plus,
Schlegel et al. (1998) indiquant des extinctions intégrées le long de toute la ligne de visée, cette
valeur ne correspond pas aux objectifs de cette étude, ou 'extinction a la distance de la source
est recherchée. Ainsi, le rougissement a été calculé individuellement a partir des parametres
atmosphériques des étoiles et de la calibration de température effective établie par Gonzilez
Hernandez & Bonifacio (2009). Cette calibration relie la couleur théorique des étoiles a leurs
températures effectives et leurs métallicités. Or, ces deux derniers parametres ont été mesurées
spectroscopiquement (7.e. indépendamment du rougissement) par Gazzano et al. (2010). Ainsi,
en déterminant la couleur théorique des cibles, leurs extinctions ont pu étre déterminées et leurs
modules de distance (Eq. 7.1) ont été calculés. La Fig. 9.1a montre les positions ainsi obtenues.
Nous pouvons voir que les cibles sont en effet tres proches du plan, en particulier pour les champs
LRa01 et SRc01, pour lesquels les étoiles se trouvent toutes & moins de 200 pc de hauteur.
Cependant, les rayons galactocentriques sondés sont important, variant de 5.5 a 12.5 kpc, soit
environ 2 a 4 fois ’échelle de longueur du disque mince (Jurié¢ et al. 2008).

Afin de caractériser cinématiquement et chimiquement les étoiles appartenant aux disques
mince et épais dans chacun des champs, ces distances ont été combinées avec les mouvements
propres des cibles (obtenues par le catalogue PPMXL, Roeser et al. 2010) ainsi que leurs vitesses
radiales calculées par Loeillet et al. (2008) et Gazzano et al. (2010). Dans ce travail, les cibles
des composantes galactiques ont été choisies uniquement avec I’approche probabiliste (Eq. 8.6).
En effet, un sélection en Z comme cela a été fait au Chap. 8, n’a pas été possible car les étoiles
ne sondent pas des altitudes suffisamment élevées pour effectuer des coupures (voir Fig. 9.1a).
Les propriétés cinématiques et chimiques qui ont été calculées avec I’approche probabiliste pour
les trois composantes galactiques sont résumées dans la Table 9.2.

Plus particuliérement, il a été trouvé que les étoiles se trouvant proches du centre galactique
(LRcO1 et SRc01) sont plus riches en métaux que celles trouvées dans la direction proche de
I’anti-centre. Ce résultat est en accord avec la présence d’un gradient radial en métallicité dans
le disque, comme cela a été trouvé par de nombreuses études dans le passé (voir par exemple,
Rudolph et al. 2006; Haywood 2008; Pedicelli et al. 2009). Le gradient radial a été mesuré de
deux fagons différentes (Fig.9.1b) :

1. En considérant uniquement les naines : dans ce cas les distances sondées sont faibles, mais
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TABLE 9.2 — Caractéristiques chimiques et cinématiques des composantes galactiques des champs
CoRoT observés (Source : Gazzano et al. 2011)

Disque mince Disque épais Halo
LRa01 LRc01 SRcO01 | LRa01 LRc01 | LRa01 & LRcO1
N, 248 189 81 42 83 34
U -24.2 7.5 9.7 -51.9 33.2 23.9
%4 -17.8 0 -9.7 5.4 | -25.2  -30.6 -76.1
w -0.9 -7.3 -6.3 15.6 -24.7 -105.7
oy 31.9 36.8 28.8 56.5 64.8 170
oy 24.7 29.7 21.9 56.3 56.5 170
ow 22.3 24.9 17.6 70.6 67.6 272
[M/H] | -0.08 0.02 0.03 -0.17 -0.08 -0.43
O[M/H] 0.22 0.25 0.26 0.23 0.29 0.44
[a/Fe] 0.07 0.08 0.07 0.11 0.11 0.16
Ol /Fe] 0.07 0.10 0.10 0.09 0.12 0.12

Notes. Uniquement les champs LRa0l et LRc01 ont été considérés pour le disque épais, le champ SRc01
ne possédant que 3 étoiles de cette composante. En ce qui concerne le halo, les candidates des champs
LRa01 et LRcO1 ont été considérées simultanément afin d’augmenter la statistique.

les parametres et donc les positions mesurées ont de faibles erreurs. Pour cette application,
il a été trouvé que A[M/H]/OR = —0.055 £ 0.026 dex kpc~!.

2. En considérant uniquement les géantes : dans ce cas les distances sondées sont plus grandes,
mais la précision sur les parametres atmosphériques et les positions sont plus faibles. Dans
ce cas, il a été trouvé que le gradient vaut : 9[M/H]/OR = —0.079 4 0.026 dex kpc1.

Ces gradients sont en bon accord avec les résultats trouvés dans la littérature et dont les valeurs
varient entre —0.04 et —0.1 dex kpc™! (Haywood 2008; Maciel & Costa 2010). Cependant, notons
que contrairement aux valeurs généralement publiées dans la littérature, qui utilisent des traceurs
d’age et de distance jeunes (par exemple : Céphéides, régions HII), cette étude comporte des
traceurs plus agés, en 'occurance des étoiles de type F, G, K.

Enfin, en ce qui concerne le disque épais, 42 étoiles sur les 401 (10%), 83 étoiles sur les 415
(20%), et 3 étoiles sur les 98 (3%) ont été identifiées respectivement en direction des champs
LRa01, LRc01 et SRc01 (voir Table 9.2). Il a été trouvé que le disque épais balaye un large
domaine de métallicités, pouvant atteindre jusqu’a des métallicités supra-solaires de 0.3 dex.
Rappelons que Bensby et al. (2003, 2007b); Mishenina et al. (2004); Reddy et al. (2006) et
Kordopatis et al. (2011b) ont déja suggéré que les étoiles du disque épais pouvaient atteindre au
moins des valeurs solaires de métallicité. Cependant, le faible nombre de cibles identifiées, ainsi que
la forte contamination du disque mince qui est suspectée par la méthode de sélection probabiliste
(20% en direction de LRa01, jusqu’a 50% dans la direction LRc01, Gazzano et al. 2011) ne nous
permettent pas de faire une étude exhaustive des propriétés du disque épais. En particulier, il
est impossible de mesurer des gradients radiaux de métallicité qui permettraient d’imposer des
contraintes sur les scénarios de formation de cette structure. En effet, nous rappelons quun
disque épais formé par accrétion d’un satellite déposant en orbite coplanaire ses étoiles (Abadi
et al. 2003) ou son gaz (Brook et al. 2005), ne prévoit pas de gradient radial en métallicité.
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FIGURE 9.1 — (a) : Positions pour I’ensemble des étoiles observées dans les trois champs CoRoT.
(b) : Gradients radiaux en métallicité et en abondance [«/Fe] obtenus uniquement pour les
étoiles du disque mince (Source : Gazzano et al. 2011).
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9.2 Les galaxies naines - Sondage vers le sud galactique

Dans le contexte général du ACDM, les galaxies naines sont supposées constituer les briques
primordiales de galaxies plus grandes, telles que la Voie Lactée. En particulier, comme le suggere
laccrétion de la galaxie naine du Sagittaire (Ibata et al. 1994), il est pensé qu’une grande
partie du halo galactique a été formée par de telles accrétions. L’étude spectroscopique d’étoiles
individuelles des galaxies naines peut nous permettre de comprendre trois points fondamentaux
des processus d’assemblage et d’évolution des galaxies :

1. Résoudre le missing dwarf problem, autrement dit le manque de satellites autour des galaxies
massives. Le ACDM prédit un nombre de galaxies satellites bien plus important que celui
qui est actuellement observé autour de la Voie Lactée (Moore et al. 1999). Or la masse des
galaxies naines est dominée par la matiere noire. Ainsi, comprendre la dynamique interne
des étoiles des galaxies naines va permettre de contraindre la masse des systémes (ainsi que
le rapport masse sur luminosité) et leurs capacités & maintenir de la matiére baryonique a
I'intérieur de leurs puits de potentiel.

2. Comprendre quand, comment, et a quelles proportions ’assemblage des galaxies naines
a contribué a la formation du halo galactique et/ou d’autres structures telles que disque
épais.

3. Tester les modeles et les théories de formation des galaxies. En effet, la taille relativement
petite et la simplicité des galaxies naines permet d’avoir une vue globale du systéme étudié.
De plus, comme le temps de mélange des éléments chimiques dans le milieu interstellaire
de ces galaxies est court, cela permet d’étudier en particulier I’enrichissement chimique du
systeme, un des ingrédients fondamentaux de ’archéologie galactique.

Le projet DART (Tolstoy et al. 2006, Dwarf Abundances and Radial-velocity Team) implique
plus de quinze personnes réparties sur dix pays différents. L’objectif principal de ce projet est
d’obtenir des abondances chimiques détaillées (nécessitant des spectres a haute résolution) et des
vitesses radiales (a partir de spectres a moyenne résolution) pour un large échantillon d’étoiles
de quatre galaxies naines proches : la galaxie du Sculpteur (Sculptor), du Fourneau (Fornaz),
Sextans (Seztans) et de la Caréne (Carina).

Afin d’obtenir ces données, le spectrographe multifibre FLAMES/GIRAFFE de 'ESO a
été utilisé. Pour les quatre galaxies, des spectres a haute résolution ont été obtenus avec les
configurations HR10 (A\g = 5488 A, R ~ 20 000), HR13 () = 6273 A, R ~ 22 500) et HR14
(Ao = 6515 A, R ~ 18 000). Pour chaque exposition, quelques fibres de FLAMES ont alimenté le
spectrographe a trés haute résolution UVES (R ~ 40 000). De plus, Sculptor, Fornax et Carina
ont été également observées avec la configuration LR8. Ainsi, ces spectres ont permis d’obtenir
les vitesses radiales des étoiles et une estimation de la métallicité globale a partir de la largeur
équivalente des raies du triplet de calcium (Battaglia et al. 2008a; Starkenburg et al. 2010) pour
plusieurs centaines d’étoiles dans chaque galaxie.

Les résultats de ce projet (Tolstoy et al. 2003; Battaglia et al. 2006, 2008a,b, 2011; Helmi
et al. 2006a; Letarte et al. 2010; Starkenburg et al. 2010; Tafelmeyer et al. 2010) ont déja montré
que Fornax, Sculptor et Sextans sont composées de plusieurs générations d’étoiles. En particulier,
les populations les plus riches possédant une cinématique plus froide et se trouvant confinées
préférentiellement dans les parties internes des galaxies. Egalement, des gradients de vitesse ont
été mesurés pour Sculptor et Sextans, interprétés comme des rotations intrinseques des galaxies.

En ce qui concerne la composition chimique des étoiles par rapport aux populations stellaires
galactiques, I’analyse des abondances des éléments « et des éléments lourds (7—, s—) a montré que
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FIGURE 9.2 — Diagramme couleur-magnitude des étoiles en direction de la galaxie naine du
Sculpteur. L’encadré “RGB” désigne la région a l'intérieur de laquelle les étoiles ont été observées
spectroscopiquement avec le LR8. Les points rouges correspondent aux étoiles associées a la
galaxie naine, tandis que les points verts correspondent aux étoiles d’avant-plan de la Voie Lactée.
La Fig. (a) désigne la sélection des membres telle qu'effectuée par Battaglia et al. (2008b),
c’est-a-dire uniquement en fonction de la vitesse radiale. La Fig. (b) a été faite en fonction de
notre sélection, c’est-a-dire en tenant compte de la vitesse radiale et de la gravité de surface des
étoiles.

les galaxies naines ne suivent pas le méme motif d’abondance que les étoiles du halo (voir Fig. 1.2,
ainsi que la revue de Tolstoy, Hill, & Tosi 2009). En particulier, le coude des [a/Fe], c’est-a-dire
la valeur a partir de laquelle le rapport [«/Fe] diminue, se trouve a de faibles métallicités. Ceci
implique que si le halo a été formé principalement par I’accrétion de galaxies naines, ces dernieres
ont du avoir une formation stellaire suffisamment rapide pour continuer a étre au plateau des
[a/Fe] a la métallicité moyenne du halo ([M/H]~ —1.6 dex).

Il faut remarquer qu’un des points sensibles liés a de tels projets spectroscopiques est la
sélection des étoiles membres des galaxies naines. Généralement le choix des cibles a observer se
fait a partir d’'un diagramme couleur-magnitude, en effectuant une coupure aux couleurs et aux
magnitudes auxquelles se trouvent les étoiles de la branche des géantes rouges de la galaxie naine
(encadré RGB sur la Fig. 9.2a). Cependant, une telle sélection va inévitablement observer des
étoiles d’avant-plan, appartenant & la Voie Lactée. Or, si ces étoiles ne sont pas rejetées, elles
vont pouvoir biaiser les résultats concernant I’étude des galaxies naines.

Généralement, les étoiles membres des galaxies naines sont choisies uniquement sur la base
de leurs vitesses radiales. En d’autres termes, les cibles qui ne possedent pas la méme vitesse
radiale que la galaxie sondée sont rejetées. Cependant, cette méthode ne peut étre appliquée que
dans le cas de galaxies telles que Sculptor ou la vitesse radiale est bien différente de celle des
composantes galactiques (voir Fig. 9.3d). Dans le cas contraire, ou lorsque la galaxie naine est
tres diffuse (comme par exemple Sextans), il faut pouvoir distinguer les étoiles d’avant-plan en
estimant leur gravité de fagon empirique (Battaglia et al. 2011).



9.2. Les galaxies naines - Sondage vers le sud galactique 165

Notons que, jusqu’a présent, le projet DART n’a pas utilisé les cibles identifiées en tant
qu’étoiles d’avant-plan. Or celles-ci peuvent étre extrémement intéressantes a étudier. En ef-
fet, comme les cibles sont choisies de magnitude apparente élevée, les étoiles contaminantes
appartenant & notre Galaxie seront préférentiellement des étoiles lointaines.

Les outils développés dans ce mémoire peuvent étre particulierement utiles pour de tels
sondages. En effet, ils vont pouvoir obtenir de facon automatique et tres rapide les parametres
atmosphériques des étoiles, ainsi que leurs distances. De cette facon, les étoiles naines d’avant-plan
vont pouvoir étre identifiées spectroscopiquement. Une collaboration a été mise en place afin
d’exploiter les données de DART et pouvoir extraire de I'information sur la Voie Lactée par les
étoiles d’avant-plan. Ci-dessous nous montrons des résultats préliminaires concernant 1’échantillon
observé en direction de la galaxie du Sculpteur.

9.2.1 Etoiles d’avant-plan de la galaxie du Sculpteur

La galaxie naine du Sculpteur (I = 287.5°, b = —83.2°) est un systéme relativement agé, qui
semble avoir arrété de former des étoiles il y a pres de 7 & 10 Gyr (voir par exemple, Tolstoy et al.
2003; Clementini et al. 2005; de Boer et al. 2011). Pendant la période de formation stellaire, qui
a duré essentiellement 2 Gyr (avec une queue de distribution tres faible allant jusqu’a 4-5 Gyr),
a ¢été formée une génération d’étoiles de faible métallicité ([M/H]< —2.0 dex), répartie de facon
homogene dans toute la galaxie, ainsi qu'une deuxiéme génération d’étoiles, plus riches en
métaux ([M/H]=-1.5 dex) concentrée dans les régions centrales de Sculpteur (Battaglia et al.
2008b). La population déficiente en métaux semble constituer plus de la moitié de I'ensemble des
étoiles. Cette proportion nous indique donc que le premier éveénement de formation stellaire
a été plus intense que le second. Pour l'instant il n’existe pas de preuves qu’il y ait eu deux
épisodes de formation stellaire et donc il est possible que cette baisse de formation stellaire ait
pu étre causée par un rejet hors de la galaxie de la matiere interstellaire. Les régions centrales se
trouvant au centre du puits de potentiel auraient gardé plus longtemps le gaz que les parties
externes, créant ainsi ce contraste (Battaglia et al. 2008b).

Nous avons appliqué nos procédures sur les 2324 spectres qui ont été obtenus avec la
configuration LRS. Les résultats préliminaires qui suivent concernent les 1315 étoiles ayant un
SNR> 10 pixel .

Les Fig. 9.3a et 9.3b montrent les diagrammes H-R obtenus grace aux parametres de la
procédure finale et de ceux une fois projetés sur les isochrones. Nous pouvons bien y distinguer
deux populations différentes : les naines d’avant-plan et les géantes de Sculpteur. Cette séparation
est également visible sur la Fig. 9.3c. En effet, 'histogramme des métallicités de ’ensemble
des étoiles montre que nous avons deux sur-densités d’étoiles (au minimum) : les cibles extra-
galactiques pauvres en métaux ([M/H] < —1.5 dex) et les naines de la Voie Lactée, possédant
des métallicités typiques du disque épais ([M/H] ~ —0.5 dex). Notons également que la double
population dans Sculpteur semble ressortir également de cet histogramme, avec des pics a
[M/H]~ —2.1 dex et [M/H]~ —2.6 dex.

Enfin, la séparation des étoiles d’avant-plan peut étre appercue sur la Fig. 9.3d. Celle-ci
représente la vitesse radiale des étoiles en fonction de la métallicité. D’une part les étoiles de
Sculpteur, pauvres en métaux, posseédent toutes des vitesses radiales entre 80 < Viaq < 150 km s~ 1.
D’autre part, les étoiles d’avant-plan sont centrées & Viaq ~ 0 km s™1 et possédent une grande
dispersion. De plus, cette figure confirme que les étoiles d’avant-plan posseédent des métallicités
typiques du disque épais ([M/H]~ —0.5 dex), allant jusqu’a [M/H]=-3 dex, ces derniéres étant
assimilées aux étoiles du halo.
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Au vu des aspects qui viennent d’étre décrits, nous avons défini comme les étoiles d’avant-
plan, toutes les cibles ne possédant pas la vitesse radiale de Sculpteur (Vg < 80 km sfl, Viad >
150 km s_l), ainsi que les étoiles naines a la vitesse radiale de Sculpteur (log ¢g> 3.5, voir
Fig. 9.3a et 9.3b). La Fig. 9.2b, montre notre séparation d’étoiles (cibles d’avant-plan en vert et
étoiles de Sculpteur en rouge), par rapport a la sélection faite par Battaglia et al. (2008b), basée
uniquement sur la vitesse radiale (Fig. 9.2a). Nous pouvons remarquer que les étoiles qui ne se
trouvent pas sur la branche des RGB mais qui ont été associées a la galaxie naine du Sculpteur
par Battaglia et al. (2008b) (par exemple & V-I~ 1 et V~ 17, ou encore V-I~ 1.25 et V~ 19),
ont été classées comme cibles d’avant-plan suite a notre analyse.

L’histogramme en métallicité des étoiles d’avant-plan observées est tracé en pointillés rouges
sur la Fig. 9.4, ou est représentée également en noir la prédiction du modele de Besangon sur cette
ligne de visée 2. Comme suggéré plus haut, les métallicités indiquent que la population d’étoiles
d’avant-plan est dominée par les étoiles du disque épais. De plus, bien que les composantes
galactiques n’aient pas été séparées, la comparaison avec le modele de Besancon indique que
le disque épais dans cette direction possede la méme métallicité moyenne que celle mesurée en
direction de [ ~ 277°,b ~ 47°, égale & [M/H]=—0.48 dex (voir Chap. 8.6.2). Enfin, notons que les
étoiles possédant [M/H] < —1.2 dex que nous retrouvons sont également prédites par le modele
de Besancon, mais en quantité plus faible.

Rappelons que pour l'instant ces résultats ne sont que préliminaires. En 1’occurrence, aucun
critére de qualité n’a été appliqué sur nos résultats (exceptée la coupure en SNR) afin d’obtenir un
échantillon plus fiable. Notons également que la détermination des distances des étoiles au dessus
du plan nous permettra de séparer les populations en fonction de leurs positions. Des gradients
verticaux en métallicité vont également pouvoir étre mesurés et comparés & ceux obtenus dans la

direction [ ~ 277°,b ~ 47° (Chap. 8).

9.2.2 Comparaison avec les étoiles observées a haute résolution

A part les observations effectuées a basse résolution autour du triplet du calcium, des données
a haute résolution avec les configurations HR10, HR13 et HR14 de FLAMES/GIRAFFE ont
également été obtenues pour 88 des étoiles les plus brillantes. Ainsi, les abondances individuelles
des cibles ont pu étre estimées (Tolstoy, Hill, & Tosi 2009, Hill et al. en préparation). Nous
présentons dans cette section une comparaison entre les résultats obtenus a haute résolution puis
ceux obtenus avec notre procédure de paramétrisation automatique a partir de la configuration
LR8. La Fig. 9.5 montre le spectre synthétique typique d’une de ces étoiles observées (géante avec
log g=1.0 dex et [M/H] = —2.0 dex), ainsi que ses fonctions By(\) utilisées pour la détermination
des parametres. Nous remarquons que les signatures spectrales les plus sensibles aux variations des
Teost, log g, [M/H] sont treés peu visibles dans le spectre, et donc que 'estimation des parameétres
va étre fortement limitée par le bruit.

Nous avons appliqué notre procédure de paramétrisation automatique sur ces 88 spectres
(SNR moyen ~50 pixel ). Les températures effectives auxquelles nous comparons nos résultats
ont été calculées a partir de la moyenne des températures photométriques obtenues aux bandes
(V-I), (V-K) et (V-J) (Ramirez & Meléndez 2005) puis ajustées (si nécessaire) par les températures
d’excitation. En ce qui concerne les gravités de surface, elles ont été calculées par 1’équilibre
d’ionisation.

Par rapport aux valeurs de référence (obtenues photométriquement et & haute résolution), un
biais de 92 K, 0.54 dex et —0.40 dex respectivement pour la température effective, la gravité de

2. Un modele de Besancon avec un disque épais possédant une métallicité moyenne de —0.48 dex et un halo a
[M/H]=-1.58 dex a été considéré, comme suggéré dans le Chap. 8.
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FIGURE 9.3 — Résultats préliminaires pour les étoiles observées en direction de la galaxie naine du
Sculpteur. (a) : Diagramme H-R des étoiles avec les prametres tels qu’obtenus par la procédure
automatique de paramétrisation mise en place au Chap. 6. (b) : Digramme H-R avec les
parameétres atmosphériques une fois projetés sur les isochrones de Yonsei-Yale. (c) : Histogramme
de métallicité pour ’ensemble des étoiles. Les étoiles a forte métallicité, de valeur typique du
disque épais de la Voie Lactée, sont les étoiles d’avant-plan. (d) : Métallicités en fonction de la
vitesse radiale des étoiles. Les étoiles appartenant a la galaxie naine du Sculpteur se trouvent

concentrées a Vg ~120 km s~ .
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FIGURE 9.4 — Distribution en métallicité des étoiles d’avant-plan (pour SNR, > 20 pixel~!). Les
estimations du modele de Besangon (trait plein) sont également représentées. Ces estimations ont

été obtenues en considérant un disque épais a métallicité moyenne de —0.48 dex, comme suggéré
dans le Chap. 8.
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FIGURE 9.5 — Spectre synthétique d’une étoile géante trés pauvre en métaux (figure du haut), et
ses fonctions By(\) de MATISSE pour la température effective, gravité de surface et métallicité.
Les traits verticaux en pointillés désignent la position du triplet du calcium. Nous pouvons
remarquer que les signatures spectrales sensibles aux parameétres sont tres peu visibles dans le
spectre.
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FI1GURE 9.6 — Comparaison des résultats obtenus & haute résolution pour les étoiles de la galaxie
naine du Sculpteur. Les résultats affichés pour la métallicité ont été corrigés d’un biais de 0.4 dex
(voir Sect. 9.2.2).

surface et la métallicité a été trouvé (i.e. nous trouvons les étoiles plus chaudes, plus naines et
plus riches). Les dispersions des valeurs sont respectivement de 170 K, 0.75 dex et 0.38 dex.

Les fortes erreurs sur la gravité de surface ne sont pas surprenantes, car comme nous ’avons
vu dans le Chap. 6.2.1, la région du triplet du calcium n’est pas appropriée pour estimer avec
précision ce parametre. En effet, il n’existe pas de signatures spectrales trés sensibles a la gravité
(Fig. 9.5). De plus, comme cela a été également vu au Chap. 6.2.1, un bassin de dégénérescence
existe le long de la branche des géantes : le spectre d’une étoile géante peut ressembler a celui
d’une étoile plus chaude, avec une gravité de surface supérieure et plus riche en métaux. Cette
dégénérescence explique pourquoi certaines des étoiles sont estimées & des log g plus élevés.

Le biais qui est mesuré en métallicité nécéssite plus de discussion, car il illustre les limitations
de la grille de spectres synthétiques qui est utilisée. En effet, la méthode qui a été mise en place
n’est pas supposée souffrir de forts biais. Le seul bais suspecté concerne les étoiles naines et est
de lordre de 0.1 dex (voir Chap. 6.5). Pour expliquer la différence de 0.4 dex que nous trouvons
ici, deux points doivent étre abordés :

1. La grille de spectres de référence sur laquelle repose apprentissage de MATISSE et DEGAS
considere une abondance en éléments a qui est représentative des étoiles de la Voie Lactée
([ae/Fe]=-0.4x [Fe/H], jusqu’a [Fe/H]=-1.0). Or, les étoiles de Sculpteur sont plus déficientes
en éléments o (Tolstoy et al. 2003). En d’autres termes, pour une métallicité donnée ces
étoiles extragalactiques ont un rapport [a/Fe] inférieur a celui des étoiles du halo galactique.
Ceci implique que notre estimateur de métallicité [M/H] n’est plus a la méme échelle que
l’abondance du fer. Cependant, a [M/H]< —1.8 dex, les rapports [«/Fe| sont identiques
pour les deux populations, c’est a dire [a/Fe]=40.4 dex. De ce fait, si le biais mesuré est
dii uniquement aux éléments «, il devrait disparaitre pour les faibles métallicités. Comme
ce n’est pas le cas, nous en concluons que les éléments a ne peuvent pas étre la seule cause
a lorigine de ce biais.

2. Une raison supplémentaire pour expliquer cette différence peut provenir du fait que pour les
géantes de la grille de spectres synthétiques, une valeur de microturbulence £ =2 km s~ ! a
été adoptée (voir Chap. 5). Cependant, il est communément admis que la microturbulence
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dépend linéairement du log g de fagon suivante :
§=A— Blog g. (9.1)

Fulbright (2000) trouve A=2.70 et B=0.51, tandis que Kirby et al. (2009) trouvent une
pente plus faible, avec A=2.13 et B=0.23.

L’effet de la microturbulence est de désaturer les raies fortes et saturées. Ainsi, pour une
abondance donnée, et en considérant une raie saturée, une valeur supérieure de £ va mener a
une largeur équivalente plus forte. Dans le cas de Sculpteur, ot1 ¢ ~ 1.5 — 1.7 km s~ (Kirby
et al. 2009), les raies fortes et saturées auront une largeur équivalente plus petite, et par
conséquent une métallicité plus faible. En particulier, le biais en métallicité sera plus
important pour des étoiles se trouvant en haut de la branche des RGB (¢ faible), comparé
a celui des étoiles ayant un log ¢ plus élevé. Des résultats préliminaires ou le biais en
métallicité est tracé en fonction de la vitesse de microturbulence, semblent confirmer ces
propos (voir Fig. 9.7).

Enfin, notons toutefois qu’une naine d’avant-plan a également été observée a haute résolution.
Pour cette étoile, les résultats photométriques et & haute résolution estiment que : Tog=4903 K,
log ¢=3.8, [M/H]=-0.7 dex. Pour cette étoile standard de la Galaxie, notre procédure de
paramétrisation automatique trouve : Tog = 4618 +£ 95 K, log g = 4.2 +£0.20, [M/H] = —0.76 £+
0.10 dex, en bon accord avec les valeurs de référence. Ce résultat valide donc le fait que pour des
étoiles naines standard galactiques, la procédure automatique qui a été mise en place retrouve
bien des parametres corrects.

9.3 Conclusions

Dans ce chapitre nous avons montré des applications supplémentaires des outils qui ont été
développés au cours de ce mémoire. La procédure de calcul de magnitudes absolues des étoiles a
été appliquée sur un échantillon de 1227 étoiles de trois champs CoRoT sondant des directions
proches du plan galactique. Pour cette étude, les parametres atmosphériques proviennent de
Panalyse de Gazzano et al. (2010) sur des spectres a haute résolution (configuration HR9 du
spectrographe FLAMES/GIRAFFE). Les étoiles appartenant au disque mince, disque épais, et
halo ont été sélectionnées cinématiquement, et ont permis une caractérisation de ces composantes.
Bien que le nombre de membres du disque épais et du halo n’ait pas été suffisant pour avoir des
estimations fiables de leurs propriétés, celles du disque mince ont pu étre déterminées de fagon
robuste sur de larges rayons galactocentriques (5.5 < R < 12 kpc). En particulier, un gradient
radial de métallicité a été mesuré, de l'ordre de O[M/H]/OR = —0.079 £ 0.026 dex kpc™!, &
partir des étoiles géantes de ’échantillon. Ce gradient est en accord avec les mesures récentes de
Pedicelli et al. (2009), et permettent d’imposer des contraintes sur les scénarios de migration
radiale dans le disque mince (par exemple, Schonrich & Binney 2009b; Loebman et al. 2011).

De plus, nous avons présenté des résultats préliminaires concernant ’analyse des étoiles
de la Voie Lactée contaminant les études des populations stellaires de galaxies naines. Ces
travaux effectués en collaboration avec le groupe de travail DART nous ont également permis
de tester les performances de notre procédure de paramétrisation automatique sur des étoiles
appartenant a la galaxie naine du Sculpteur. En particulier, nous avons comparé nos résultats
obtenus a basse résolution (R ~ 6 500) avec ceux obtenus a partir de spectres & haute résolution
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FI1GURE 9.7 — Effet de la microturbulence des étoiles de la galaxie du Sculpteur sur la détermination
des métallicités. La vitesse de microturbulence a été calculée par les gravités de surface mesurées
par notre procédure automatique de paramétrisation et la relation de Kirby et al. (2009). L’axe
des ordonnées représente le biais en métallicité entre nos valeurs et celles déterminées a partir
de la calibration photométrique du triplet du calcium (Battaglia et al. 2008a). Le trait rouge
horizontal représente un biais nul, tandis que le vertical représente la valeur de microturbulence
pour laquelle les spectres synthétiques ont été calculés. La droite bleue représente ’ajustement des
points. Nous pouvons voir que les étoiles pour lesquelles la vitesse de microturbulence s’éloigne
le plus de la valeur de 2 km s+

le plus fort.

, sont également celles pour lesquelles le biais en métallicité est

(R ~ 20 000). Des biais ont été mesurés concernant la métallicité des étoiles géantes, pauvres en
métaux de Sculpteur, montrant ainsi les limites de notre grille de référence. En effet, cette grille
considere des étoiles avec des abondances d’éléments « par rapport au fer qui sont les valeurs
standard que nous pouvons trouver dans la Voie Lactée. Or, celles-ci ne sont pas valables dans
les galaxies naines, introduisant des inconsistances entre la métallicité globale ([M/H]) mesurée
dans notre cas, et le rapport [Fe/H] qui est publié. Enfin, un effet supplémentaire limitant les
performances de la grille, est peut-étre provoqué par la vitesse de microturbulence qui est fixée
égale & ¢ = 2 km s~ pour les géantes (voir Chap. 5). En réalité cette valeur est plus faible pour
les étoiles géantes a petits log ¢, ayant comme effet direct de désaturer les raies fortes.

Les perspectives a court terme de cette collaboration consistent a continuer & étudier les
étoiles d’avant-plan observées en direction des galaxies naines du Sculpteur, des Fourneaux, de la
Carene et de Sextans. En I'absence de mouvement propres des étoiles, un des résultats qui va
pouvoir étre obtenu est le gradient vertical des disques dans plusieurs directions de la Galaxie.
Ainsi, nous allons pouvoir étudier la transition entre le disque mince et le disque épais est vérifier
si celle-ci se fait de fagon identique dans toutes les lignes de visées.






CHAPITRE 10

Conclusions et perspectives
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L’existence de disques épais dans la plupart des galaxies spirales telles que la Voie Lactée
semble étre de nos jours confirmée. Cependant, leur origine reste encore mystérieuse, et la
compréhension de la formation du disque épais de la Voie Lactée est un des défis majeurs de
I’astrophysique actuelle.

En effet, les différentes hypotheses impliquées pour expliquer son origine sont directement liées
aux processus de formation des galaxies et au ACDM, le modele actuel de I’Univers. Pour apporter
des éléments de réponse, nous faisons appel a 'archéologie galactique du disque épais. Celle-ci
consiste a obtenir les parametres orbitaux ainsi que la composition chimique des atmospheéres
d’un grand échantillon d’étoiles, afin d’identifier des signatures de populations stellaires d’origine
commune (population accrétée, ou provenant de la migration des régions internes de la Galaxie,
etc.).

Il existe actuellement plusieurs projets d’archéologie galactique, récoltant des dizaines de
milliers de spectres d’étoiles. Une quantité aussi importante de données nécessite la mise en place
d’algorithmes automatiques de paramétrisation des spectres. Une approche automatique optimale
est d’autant plus cruciale que la mission Gaia (dont le lancement est prévu pour 2013) va obtenir
des spectres moyenne résolution, de quelques centaines de millions d’étoiles (Perryman et al. 2001).

Les travaux présentés dans ce mémoire de these traitent les deux aspects développés ci-dessus.
Plus précisément, les buts ont été de :

1. Développer une procédure de paramétrisation automatique des spectres dans une résolution
et un domaine de longueurs d’onde similaires aux spectres de Gaia (~ A8500 A, mode basse
résolution R = A/AX ~ 7 000) (Kordopatis et al. 2011a; Lebzelter et al. 2011).

2. Exploiter cette procédure pour apporter des contraintes sur la formation du disque épais
a partir de données sondant des régions lointaines du voisinage solaire (Kordopatis et al.
2011b; Gazzano et al. 2011).

10.1 Paramétrisation stellaire autour du triplet du calcium et
apports pour le RVS de Gaia
Nous avons proposé une procédure afin d’obtenir de facon automatique et optimale a partir

des spectres des étoiles, leurs températures effectives, gravités de surface et métallicités globales.
Cette procédure est basée sur I'utilisation d’une grille de spectres synthétiques qui servira a
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Papprentissage de deux algorithmes de paramétrisation : une méthode de projection, MATISSE
(Recio-Blanco et al. 2006), et un arbre de décision, DEGAS (Bijaoui et al. 2010). Bien que la
discussion se soit concentrée sur des spectres & moyenne résolution (R ~ 6 500, échantillon-
nage :0.4 A), obtenus autour du triplet infra-rouge du calcium (~ 8500 A), les résultats présentés
sont facilement adaptables a n’importe quelle configuration spectrale, & condition qu’une librairie
de spectres de référence soit disponible.

La procédure proposée consiste a utiliser MATISSE a haut rapport signal sur bruit (SNR >
35 pixel™!) , pour sa capacité & interpoler des spectres dans une grille de spectres théoriques,
pour ses faibles erreurs et pour l'interprétation physique facile de la méthode (utilisation de
fonctions By(\) ). A bas SNR, les problémes associés & la présence de minima secondaires de la
fonction distance dans ce domaine de longueurs d’onde et cette résolution sont mieux traités a
l’aide d’'une méthode de reconnaissance de forme telle que I’arbre de décision DEGAS.

La méthode mise en place est robuste aux imperfections des spectres suite a des mauvaises
normalisations, ou des possibles problemes de corrections des vitesses radiales. En effet, des

erreurs inférieures a ~7-10 km s~ 1

(~ 1/2 pixel) sur la vitesse radiale ont une influence
négligeable sur les estimations des parametres atmosphériques. De plus, nous avons montré
que DEGAS peut étre utilisé avec succés méme a bas SNR (~ 10 pixel™!) afin d’obtenir une
normalisation tres proche de la réalité, ainsi qu’une bonne mesure du rapport signal a bruit.
La quantification des erreurs internes a montré que les résultats étaient suffisamment
précis pour des études d’archéologie galactique (U[M m) <0.1 dex) jusqu’a des SNR~ 35 pixel !
pour des étoiles de métallicité élevée ou intermédiaire ([M/H]> —1 dex). De plus, les
résultats sont suffisamment précis (op/m <0.2 dex) pour distinguer les différentes popula-

tions galactiques telles que le disque mince, le disque épais ou le halo jusqu’a des SNR~ 20 pixel .

Validée sur des librairies d’étoiles de référence (librairies S*IV; Allende Prieto et al. 2004,
et CFLIB; Valdes et al. 2004), la procédure proposée est particulierement bien adaptée pour
une utilisation sur de grands relevés spectroscopiques tels que Gaia. En effet, une fois la phase
d’apprentissage effectuée, le temps de calcul pour traiter 2 x 10% spectres (normalisations,
estimations du SNR et estimation des parameétres) est d’environ une heure sur un ordinateur
portable actuel. Nos résultats montrent, pour la premiére fois, quelles sont les précisions auxquelles
la communauté scientifique peut s’attendre pour des spectres obtenus avec la configuration basse
résolution du RVS de Gaia.

Cette procédure a déja été implémentée en Java, et sera integrée dans la chaine d’analyse de

données du DPAC de Gaia afin d’étre une des méthodes utilisées pour paramétriser les spectres
du RVS avec I'algorithme GSP-Spec.

10.2 Contraintes sur la formation du disque épais

La procédure automatique mise en place a été appliquée pour 'analyse d’un échantillon
de ~700 étoiles en direction des coordonnées galactiques | ~ 277°, b ~ 47°, une direction vers
laquelle Gilmore et al. (2002) auraient observé les signatures d’une population accrété.

Les trois composantes galactiques (disque mince, disque épais et halo) ont été identifiées et
caractérisées, montrant que le disque mince et le disque épais étaient des populations distinctes,
tant chimiquement que cinématiquement. Nous avons trouvé que les étoiles du disque épais en
dehors du voisinage solaire possédaient des propriétés similaires a celles mesurées localement. La
métallicité du disque épais varie de —1.8 dex jusqu’a des valeurs supra-solaires (~+0.25 dex),
avec une moyenne a [M/H]=-0.45 £ 0.02 dex, en accord avec les relevés récents suggérant des
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valeurs autour de —0.5 dex. En comparant avec les prédictions du modele de Besangon (Robin
et al. 2003), nous avons estimé que la densité locale d’étoiles du disque épais est inférieure a 18%.

Les gradients verticaux que nous avons mesuré pour les distances au-dessus du plan ou
le disque épais est supposé représenter la population dominante (1 < Z < 4 kpc) sont de
OV,/0Z =194+8 km s~! kpe™! et [M/H]/0Z = —0.14=0.05 dex kpc 1. Ces gradients peuvent
étre expliqués comme la signature de la transition entre un disque mince, riche en métaux et en
rotation rapide, et un disque épais de métallicité moyenne de —0.45 dex et de vitesse de rotation
orbitale V; = —167 km s (en coordonnées cylindriques).

Cette transition semble étre également confirmée par la mesure de la corrélation entre la
vitesse de rotation et la métallicité (OV,/9[M/H] = —45 £+ 12 km s~ dex™!). Ce résultat n’est
pas en accord avec un disque épais formé principalement par des processus de migrations radiales
(Sellwood & Binney 2002; Roskar et al. 2008; Schonrich & Binney 2009b; Minchev & Famaey
2010; Loebman et al. 2011). En effet, d’apres cette approche, le mélange radial des étoiles dgées
étant a 'origine du disque épais provoquerait la disparition de cette corrélation.

Nous avons également trouvé que le pic de la distribution des excentricités du disque épais se
trouve a € ~ 0.3, en accord avec les valeurs obtenues par les grands relevés SDSS et RAVE. Selon
les simulations numériques de Sales et al. (2009) des valeurs si faibles sembleraient exclure un
disque épais formé majoritairement d’étoiles accrétées, comme proposé par Abadi et al. (2003).

Enfin, nous avons recherché des signatures de variations éventuelles des échelles de longueur
et de hauteur du disque épais en fonction de la métallicité. Nous n’avons pas trouvé de tendances
se distinguant significativement des erreurs de mesure, suggérant que les échelles de longueur et
de hauteur sont constantes et égales & hr = 3.4 £ 0.7 kpc et hy = 694 + 45 pc). L’hypothese
faite par Gilmore et al. (2002) d’une population accrétée dans le disque épais, pour une direction
similaire (I ~ 270°, b ~ 33°) a donc été rejetée. De plus, au vu de ces résultats, le scénario de la
migration radiale semble une fois encore inapproprié. En effet, des échelles de longueur et de
hauteur indépendantes de la métal