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Etude du disque Galactique par marquage chimique de ses
populations stellaires

Résumé :

L’étude de la composition chimique et de la cinématique des étoiles de la Voie
Lactée est essentielle afin de comprendre comment les grandes structures de notre
Galaxie se sont formées. En effet, les étoiles de faible masse gardent d’une part en
mémoire dans leur atmosphére la composition chimique du milieu interstellaire dans
lequel elles sont nées. D’autre part la cinématique est essentielle afin de caractériser
les différentes populations stellaires. L’Archéologie galactique est ainsi basée sur
I’observation et la caractérisation d’'un grand nombre d’étoiles afin de poser des
contraintes a 1’échelle galactique. Dans cette thése, nous nous penchons sur ’étude
du disque galactique, composante majeure de notre Galaxie.

Dans le cadre de la mission spatiale Gaia, nous avons développé une procédure
automatique de mesure d’abondances chimiques, GAUGUIN, basée sur une grille
de spectres synthétiques, couplée & un algorithme de Gauss-Newton. Cette méth-
ode a été utilisée dans le cadre du Gaia-ESO Survey GES (abondances chimiques
d’éléements a et du pic du fer pour 10* étoiles) et du projet AMBRE (abondances
de lithium pour ~ 7300 étoiles). GAUGUIN est parfaitement adapté aux relevés
spectroscopiques massifs en terme de temps de calcul et de précision et va étre
prochainement intégré au pipeline d’analyse des spectres RVS de Gaia.

Nous avons ensuite étudié 1’évolution des dispersions des vitesses dans le disque
galactique en fonction du [Mg/Fe], utilise comme proxy de ’age. A partir des
parameétres atmosphériques et des abondances recommandées d’un échantillon de
6 800 étoiles de GES, nous avons détecté la présence d’étoiles du disque épais ciné-
matiquement froides mais avec des valeurs élevées du rapport [Mg/Fe], donc possi-
blement agées. Dans le contexte d’'un milieu turbulent, nous discutons la présence
de ces étoiles dans le cadre des différents modéles de formation du disque galactique.

Nous avons également montré que I’abondance du lithium dans le disque montre
une croissance avec la métallicité sur le domaine —1 < [M/H] < +0dex et décroit
pour les métallicités super-solaires. Enfin, le disque mince et le disque épais seraient
caractérisés par des évolutions chimiques différentes en abondance de lithium.

Ces résultats confirment d’une part que les abondances chimiques sont un impor-
tant diagnostic pour comprendre la formation et I’évolution des populations stellaires
de notre Galaxie. D’autre part, nous avons vu qu’il est nécessaire de développer des
procédures automatiques de détermination d’abondances pour I’Archéologie galac-
tique face aux challenges imposés par les relevés spectroscopiques massifs actuels.

Mots clés : Voie Lactée, procédure automatique, abondances chimiques indi-
viduelles. Galaxie : disque épais, dispersion des vitesses, formation du disque.







Studying the galactic disc by chemically tagging its stellar
populations

Abstract :

Studying both the chemical composition and kinematics of Milky Way stars is es-
sential to understand how big structures of our Galaxy are formed. Indeed, low-mass
stars retain in their photosphere the chemical composition of the interstellar medium
is which they were born. Additionally, the kinematics are essential to characterize
different stellar populations. Galactic Archaeology is based on the observation of a
huge number of stars in order to put constraints on a galactic scale. In this thesis,
we focus on the galactic disc, a major component of the Milky Way.

In the context of the Gaia mission, we have developed an automatic procedure
GAUGUIN, devoted to deriving chemical abundances. GAUGUIN is based on a
grid of synthetic spectra and a Gauss-Newton algorithm to find the best solution.
We first applied our method to the Gaia-ESO Survey (GES) data to derive o and
iron-peak chemical abundances for 10* stars. We then derived lithium abundances
for ~ 7300 stars from the AMBRE project. GAUGUIN is well adapted to massive
spectroscopic surveys, both in terms of computation time and accuracy. GAUGUIN
will be soon integrated into the RVS DPAC analysis pipeline of the Gaia mission.

We studied the velocity dispersions in the galactic disc as a function of the
[Mg/Fe| ratio, used as an age proxy. From the recommended atmospheric parameters
and abundances of 6 800 GES stars, we detected thick disc stars with cool kinematics
and high [Mg/Fe] ratio, so presumably old. In the generally turbulent context of
the primitive galactic disc, this thesis places these results in the framework of the
different disc formation and evolution scenarios.

We also showed that the lithium abundance in the galactic disc increases as a
function of the metallicity in the domain —1 < [M/H] < +0dex and decreases at
super-solar metallicities. Finally, the thin and the thick discs could be characterized
by different lithium abundance evolutions.

Our results confirms that chemical abundances are an important diagnostic for
understanding the formation and the evolution of the Milky Way stellar popula-
tions. Moreover, the development of automatic pipelines of abundance derivation is
necessary to face the challenges imposed by current massive spectroscopic surveys.

Keywords : Milky Way, automatic procedure, individual chemical abundances.
Galaxy : thick disc, velocity dispersion, disc formation.
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Un des buts de astrophysique moderne est d’étudier comment notre Galaxie, la
Voie Lactée, s’est formée. Durant ces derniéres décennies, un gros effort a été réalisé
afin de comprendre sa formation et son évolution par I’étude de ses populations stel-
laires et de ses étoiles individuelles utilisées comme fossiles. Cette thése est dédiée &
I’étude de la formation et I’évolution de notre Galaxie et nous nous sommes penchés
en particulier sur le disque galactique, qui est une de ses composantes majeures.
Notre approche, basée sur I’étude de la cinématique et le marquage chimique des
populations stellaires, nous permet de mieux comprendre les mécanismes de forma-
tion du disque. Afin de pouvoir poser des contraintes sures & 1’échelle Galactique,
il est nécessaire d’observer un grand nombre d’étoiles. Les relevés spectroscopiques
massifs, tel que le Gaia-ESO Survey, sont ainsi des pierres angulaires de notre travail
et nous permettront de sonder en détail la Galaxie, au-deld du voisinage de notre
systéme Solaire.

Au fil des siécles, la compréhension de l'origine et de la formation de notre
Galaxie la Voie Lactée a montré des facettes bien différentes. Les idées mises en
avant afin d’expliquer notre Galaxie couvrent un large domaine, de la mythologie an-
tique a nos jours, provenant de légendes, d’observations et actuellement de sondages
massifs de ses populations stellaires. Le but de cette introduction est tout d’abord
de présenter ce que l'on sait des grandes structures de la Voie Lactée (Sect 1.1).
Nous montrons ensuite que ’Archéologie galactique, basée entre autre sur ’étude
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de la cinématique et la composition chimique des étoiles, a pour réle d’étudier la
formation et I’évolution de ces grandes structures (Sect 1.2). Alors que nous présen-
tons les principaux scénarios de formation du disque galactique dans la Sect 1.3,
nous dressons un tableau des principaux relevés spectroscopiques massifs dédiés a
I’Archéologie Galactique dans la Sect 1.4. Dans les Sect 1.5, Sect 1.6 et Sect 1.7,
nous introduisons respectivement la mission spatiale Gaia, le Gaia-ESO Survey et
le projet AMBRE. Enfin, nous décrivons les objectifs de cette thése dans la Sect 1.8.

1.1 Les grandes structures de la Voie Lactée

Nous présentons ici brievement comment la Voie Lactée a été pergue et comprise
par ’homme, de ’Antiquité & nos jours. Nous présentons également les principales
structures de notre Galaxie telles que nous les connaissons aujourd’hui.

1.1.1 Evolution des idées depuis I’Antiquité

Dans le ciel, la Voie Lactée est visible sous forme d’une trainée blanche, ses étoiles
n’étant pas résolues. La légende raconte que la Voie Lactée serait en fait une trainée
de lait dans le ciel, issue du sein de Héra, épouse de Zeus. En effet, selon la mytholo-
gie grecque, Zeus aurait voulu faire profiter son fils Héraclés, concu avec Alcméne,
du lait de Héra pendant que celle-ci dormait. Héra se réveilla et repoussa Héraclés,
laissant échapper une trainée de lait dans le ciel. Cette idée de lait se retrouve aussi
chez les Bouriates, peuple mongol de Sibérie, mais provenant du sein de la déesse
du ciel. D’autres légendes apparentent la Voie Lactée a une chemin céleste, comme
par exemple dans la culture des Pokomos d’Afrique ou chez les Indiens d’Amérique
du Nord.

Il faut attendre ’antiquité gréco-latine pour trouver la premiére interprétation
de la Voie lactée comme un ensemble d’étoiles. Démocrite voit la Voie Lactée comme
un groupe d’étoiles "trés petites et serrées". Au Moyen Age, Averroés signale que
la Voie Lactée ne montre pas de parallaxe et est dont située au-dela de l'orbite de
la. Lune. Averroés ne considére pas pour autant que la Voie Lactée fait partie de la
sphére des étoiles fixes. Au début du XVII® siécle, Galilée a pu confirmer de fagon
observationnelle grice a sa lunette astronomique que la Voie Lactée est bien un
ensemble d’innombrables étoiles. 11 a de plus posé la question sur la composition
des nébuleuses. Nous notons que Tycho Brahe a été le premier astronome & penser
qu’une étoile puisse naitre et qu’elle soit composée de matiére stellaire, suite a I’ob-
servation d’une supernova.

Au XVIII® siecle, les idées sur la compréhension de notre Galaxie font un bon
en avant. Wright propose que le systéme Solaire fait en fait partie de la Voie Lactée,
mais que notre position dans celle-ci nous empéche d’en voir sa vraie forme. Cette
proposition est nouvelle : nous ferions partie de la Galaxie et nous l’observerions
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ainsi de lintérieur. Il propose de plus que notre Galaxie ne serait pas unique et
que d’autre systémes d’étoiles soient extérieurs au notre. Peu aprés Wright, Kant a
proposé que les taches nébuleuses observées dans le ciel sont des groupes d’étoiles
similaires & notre Galaxie, mais situées au-dela de la Voie Lactée. Nous notons qu’au
meéme siécle, Lambert a émis 1'idée importante que la Voie Lactée est un systéme
d’étoiles plat en rotation circulaire, et que celle-ci est composée de sous-structures.

Entre la fin XIX® et le début du XX siecle, Kaptyen a donné une description
de la Voie Lactée bien plus moderne, montrant que la densité des étoiles diminue
avec la distance au plan et introduit la notion d’échelle de distance. En 1920, le
Shapley-Curtis Debate a opposé les astronomes Harlow Shapley et Heber Curtis et
a porté sur le fait de savoir si les nébuleuses étaient dans la périphérie de notre
Galaxie ou de véritables objets extra-galactiques. Le fait que la Voie Lactée n’est
pas seule et que nous sommes entourés par d’autres galaxies a été définitivement
confirmé en 1924 par Hubble et sa détermination de la distance d’Andromeéde grace
a ’étude de ses céphéides.

1.1.2 La Voie Lactée dans le contexte cosmologique

De nos jours, nous savons que la Voie Lactée est une galaxie spirale de type
intermédiaire SBb-c dans la classification de Hubble. Il s’agit d’une galaxie de type
tardif, possédant encore du gaz et des étoiles jeunes. Les galaxies de type spirale
sont dominées par la rotation de leurs étoiles et le mouvement aléatoire du gaz et
des étoiles est faible, avec des orbites stellaires restant globalement confinées dans
le plan du disque. Les poussiéres dans le disque jouent un réle important dans 1’é-
tude des structures de la Voie Lactée car elles sont responsables entre autres choses
de biais de mesures sur les distances (comme nous le verrons plus tard). La masse
totale d’étoiles de la Voie Lactée est estimée & 6 x 1010 masses solaires (M@) et une
masse totale de 1-2x 1012M@ [Wilkinson & Evans 1999, Deason et al. 2012]. Notre
Galaxie fait partie du Groupe Local (GL). Ce groupe est composé d’une trentaine
de galaxies dont les deux principales sont la Voie Lactée et la Galaxie d’Andromede,
ayant chacune leur propre systéme de galaxies naines satellites.

Dans le scénario classique de formation des structures de I’Univers, la Voie Lac-
tée se serait formée par effondrement, la masse stellaire étant issue de la masse de
gaz initialement présente. Il s’agit du scénario d’effondrement monolithique proposé
par |Eggen et al. 1962].

Cependant, le modéle ACDM, reconnu & ce jour comme le modéle le plus ac-
cepté propose une autre version des faits. En effet, ce modéle présente la formation
des grandes structures de notre Univers de facon hiérarchique & partir de petits
halos de matiére noire froide, formés a partir des fluctuations de densité aprés
le Big Bang. Ces halos seraient accrétés de fagon continue [White & Rees 1978,
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Navarro et al. 1995], dans un Univers homogéne et isotrope en expansion accélérée,
avec une courbure nulle. Le fait que notre Univers soit en expansion accélérée im-
plique la présence d’une énergie noire, représentant presque 70% de la densité d’én-
ergie totale de notre Univers [Planck Collaboration et al. 2014|. La matiére noire et
la matiére barionique représenteraient elles respectivement 27% et 3% de densité
d’énergie totale de notre Univers. Ce modéle ACDM permettrait d’expliquer la mise
en place des galaxies et amas de galaxies, et a un succés important dans la com-
préhension de la structure a grande échelle de ’Univers.

En revanche, le modele ACDM est confronté & plusieurs problématiques obser-
vationnelles, e.g. [Rix & Bovy 2013]. Tout d’abord, il est prédit que le nombre de
galaxies naines en orbite autour de notre Galaxie soit bien plus élevé que celui ob-
servé, de I'ordre de 500, mais ne sont pas observées dans le visible ou en HI. Il s’agit
du "Missing dwarf problem" [Moore et al. 1999]. De plus, les galaxies naines doivent
étre dominées par la matiére noire [Mateo 1998|]. Cependant, leur profil de matiére
noire est inconsistant avec le profil prédit par le modéle ACDM. Le modéle ACDM
a également des difficultés & générer des galaxies avec un bulbe petit ou absent. Les
bulbes petits sont sensés étre générés par des instabilités dans les disques plutét que
des accrétions. Si ceci est correct, une fraction plus grande des galaxies présentant
un disque devrait ne pas posséder de bulbe. Le modéle ACDM prédit de plus une
riche histoire en accrétion, laissant des traces de débris et de satellites accrétés dans
le disque stellaire et le halo. Des accrétions trés actives seraient inconsistantes avec
la présence dominante d’'un disque mince aujourd’hui. En effet, l'intensité des ac-
crétions peut étre responsable de la survie du disque galactique. A ce jour, trop peu
de débris et de courants d’étoiles ont été détectés. Enfin, le modéle ACDM présente
des difficultés a former des galaxies spirales avec un disque étendu. En effet, le gaz
céderait du moment angulaire & la matiére noire. Il s’agit du angular momentum
problem.

1.1.3 La Voie Lactée : description actuelle

La Voie Lactée, telle que nous la connaissons aujourd’hui, peut étre vue comme
un amalgame organisé de plusieurs composantes stellaires, chacune caractérisée par
des distributions spatiales, des cinématiques et des populations stellaires bien dis-
tinctes. De fagon globale, les principales composantes de la Voie Lactée sont le halo,
le disque mince, le disque épais et le bulbe. Ces composantes galactiques ont donc
différentes histoires de formation, distributions d’ages, distributions de métallicité
et de rapports d’abondances. Nous pouvons voir une représentation schématique de
ces grandes structures dans la FIGURE 1.1

Le disque mince

Le disque mince est une composante majeure de la Voie Lactée, comportant des
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[ ]Halo stellaire
[ ] Disque mince
I Disque épais

. Amas globulaires

- Courants d'étoiles

FiquRE 1.1 — Représentation schématique des grandes structures de notre Galaxie.
Les échelles ne sont pas respectées.
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étoiles jeunes (< 10 milliards d’années) ainsi que la plupart du gaz présent dans
notre Galaxie, essentiellement de I’hydrogéne neutre, atomique et moléculaire. Le
disque peut alors renouveler sa population d’étoiles & partir de ce gaz. Comme pour
le disque épais, la densité du disque mince suit une loi exponentielle décroissante avec
le rayon galactique et s’étend jusqu’a 16 kpc. Les étoiles sont relativement jeunes,
de quelques millions d’années a ~ 8 — 10 milliards d’années. L’échelle de hauteur du
disque mince est plus faible que celle du disque épais, typiquement 300 pc. Les étoiles
du disque mince ont de plus une dispersion des vitesses faible (~ 20 km s~1), et pos-
seédent des vitesses de rotation plus rapides (de I'ordre de 210km s~!) que celles du
disque épais, de I'ordre de 180km s~!(voir par exemple [Recio-Blanco et al. 2014]).
Ainsi, les orbites des étoiles du disque mince sont quasi-circulaires, peu perturbées.
Le domaine de meétallicité, centré sur des valeurs solaires couvre typiquement de
—0.5dex & +0.5dex (voir par exemple [Fuhrmann 1998, Reddy et al. 2006]).

Le disque épais

La plupart des galaxies de type spirale ont un disque épais. Nous pouvons citer
par exemple le cas de NGC 891 [Mouhcine et al. 2010], possédant un disque épais
ayant une échelle de hauteur de ~ 1.4kpc et une échelle de longueur de 4.8 kpc,
typiquement comme celui de la Voie Lactée. Dans les galaxies comme la nétre, le
disque épais représente environ 10% de la luminosité du disque mince. Dans notre
Galaxie, le disque épais a été identifié par comptage d’étoiles vers les poles Galac-
tiques [Yoshii 1982, Gilmore & Reid 1983|. La densité du disque épais suit une loi
exponentielle décroissante avec le rayon galactique. L’échelle de hauteur typique du
disque épais est ~ 0.7kpc [Kordopatis et al. 2011], alors que 1’échelle de longueur
typique est de l'ordre de 3.5 kpc [Ojha 2001, Juri¢ et al. 2008]. Les étoiles du disque
épais sont agées, couvrant un large domaine d’ages, de 8 a 14 milliards d’années
[Haywood et al. 2013], bien plus vieilles que celles du disque mince. Le domaine de
meétallicité est également large, typiquement de —1.2dex & —0.2dex (voir par ex-
emple [Kordopatis et al. 2011, Boeche et al. 2013, Recio-Blanco et al. 2014]) et ces
étoiles présentent un enrichissement en élement . Les étoiles du disque épais ont
une dispersion des vitesses élevée comparée a celles du disque mince (~ 40km s—1).

Le halo

Le halo est la composante de la Voie Lactée contenant le moins d’étoiles. Son
observation n’est pas facile car ses étoiles sont en faible densité. Celles-ci sont trés
agées (> 12 milliards d’années) et ont été formées en méme temps que la Voie Lac-
tée. Le halo tient sont nom de sa forme sphérique. Celui-ci est régi principalement
par les mouvements aléatoires de ses étoiles ayant des orbites elliptiques. Alors que
le halo s’étend jusqu’a un rayon de ~ 100kpc [Sirko et al. 2004], la densité radiale
suit une loi de puissance avec une rupture de pente & ~ 27kpc [Deason et al. 2011].
Les étoiles du halo sont trés pauvres en métaux, typiquement [M/H] < —1dex, e.g.
[Nissen & Schuster 2012]. [Carollo et al. 2010] ont observé la présence d’un halo in-
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terne (R < 10 —15kpc, ((M/H]) ~ —1.6 dex) et d’un halo externe (R > 15— 20kpc,
((M/H]) ~ —2.2dex), ce qui est a ce jour encore controversé. Le halo stellaire
ne serait donc pas une composante homogéne. Les étoiles accrétées ont de plus
joué un role dans la formation du halo. En effet, plusieurs courants d’étoiles ont
été détectés tels que le courant du Sagittaire [Ibata et al. 1995] ou celui d’Orphan
[Newberg et al. 2010]. Ces courants sont homogénes en cinématique, mais pas forcé-
ment en age et en abondances chimiques. Le Sagittaire est par exemple une véritable
galaxie naine. Enfin, il convient de parler des amas globulaires. Ces groupes d’étoiles
peuvent contenir de l'ordre de 10° étoiles. Ces amas sont trés denses et contiennent
des étoiles trés pauvres en métaux (appartenant préférentiellement au halo) ou riches
appartenant plutot au bulbe [Harris 1976]. Les amas globulaires sont de plus d’ex-
cellents laboratoires en terme d’évolution stellaire, par exemple nous pouvons citer
les études de [An et al. 2008, An et al. 2009], réalisées avec des données du SDSS.

Le bulbe

Les bulbes des galaxies possédant un disque sont trés hétérogénes, allant d’un
bulbe étendu (comme la galaxie du Sombrero) a des bulbes plus petits comme dans
NGC 4565. Parmi les composantes principales de notre Galaxie, le bulbe est une
structure centrale avec une masse de l'ordre de ~ 2 x 101 M [Sofue et al. 2009]. Le
bulbe est de forme allongée, caractérisé par la présence d’une barre [Dwek et al. 1995].
De plus, il a été montré que le bulbe posséde une structure en X (voir par exem-
ple [McWilliam & Zoccali 2010] et [Nataf et al. 2010]. La cinématique des étoiles
du bulbe est intermédiaire entre un systéme purement en rotation, comme le disque
mince, et un systéme régi par la dispersion des vitesses comme le halo stellaire.
Le bulbe posséde également des amas globulaires riches en métaux, partageant les
mémes cinématiques, distributions spatiales et composition que les étoiles du bulbe
[Zoccali et al. 2004, Bica et al. 2006]|. Les étoiles du bulbe couvrent un large do-
maine de métallicités, typiquement —1.0 < [M/H] < +0.5dex |Zoccali et al. 2003].
L’observation des étoiles du bulbe est rendue difficile par le fait que ces étoiles soient
distantes, mais aussi & cause de la forte extinction causée par les poussiéres du milieu
interstellaire. L origine du bulbe est encore incertaine. En effet, un scénario classique
d’effondrement d’un nuage de gaz proto-galactique [Eggen et al. 1962, Larson 1974]
pourrait étre a ’origine du bulbe. Dans le contexte du modéle ACDM, le bulbe aurait
pu étre formé par accrétion de sous-structures [Immeli et al. 2004]. Enfin, une évolu-
tion interne lente et séculaire avec la formation d’une barre est envisagée et pourrait
former un "pseudo-bulbe" [Pfenniger & Norman 1990, Kormendy & Kennicutt 2004].

L’ Archéologie Galactique, présentée dans la section suivante a pour but d’étudier
la formation et 1’évolution de ces grandes structures galactiques, grace a ’étude des
étoiles individuelles qui les composent.
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1.2 L’Archéologie Galactique

Dans le but de comprendre la formation des galaxies, il est possible d’observer
celles-ci & différents "redshifts" afin de remonter dans le temps. Cependant, ces
galaxies sont mal résolues en étoiles et, seulement des propriétes globales, telle que
la morphologie peuvent étre étudiées. Notre systéme Solaire étant situé au sein de la
Voie Lactée, nous avons ainsi la chance de pouvoir ’observer en détail de l'intérieur.

Basée sur I'étude d’étoiles individuelles, le but de I’Archéologie Galactique est
de comprendre la formation et ’évolution des structures stellaires que nous obser-
vons. Il est devenu progressivement clair que les différentes populations de la Voie
Lactée ont des cinématiques, des signatures chimiques, des 4ges et des magnitudes
spécifiques. La combinaison de ces sources d’information est primordiale pour mieux
comprendre I’évolution de notre Galaxie. En effet, les étoiles de faible masse ayant
une durée de vie trés longue, elles peuvent étre utilisées comme des fossiles, conser-
vant les caractéristiques chimiques et cinématiques des époques passées de la Voie
Lactée et du milieu interstellaire dans lequel elles sont nées. La cinématique permet
de tracer des événements tels que des accrétions de débris de satellites et d’étoiles
par la Voie lactée. L’étude de corrélations entre la chimie et la cinématique permet
également par exemple de comprendre si des processus internes d’évolution ont eu
lieu.

Une des études pionniéres d’Archéologie Galactique proprement dite est celle
de [Edvardsson et al. 1993|. Basée sur ~ 200 étoiles observées a haute résolution
spectrale (R ~ 60000), ces auteurs ont procédé a la détermination des paramétres
atmosphériques, des abondances individuelles et des 4ges des étoiles. Ils ont pu ainsi
étudier I’histoire et ’évolution des abondances chimiques dans le disque galactique.
Cette étude pour la premiére fois a reposé sur une statistique importante et le
marquage chimique de ses étoiles a été trés détaillé (13 éléments chimiques).

Nous allons voir par la suite comment les abondances chimiques et la cinématique
des étoiles peuvent fournir d’importants diagnostics sur I’évolution de populations
stellaires de notre Galaxie.

Les abondances chimiques comme traceurs de 1’évolution des popula-
tions stellaires.

Comme nous 'avons décrit plus haut, les étoiles sont utilisées comme des fossiles,
leurs abondances chimiques reflétant la composition du milieu interstellaire ot les
étoiles sont nées. Le rapport [«/Fe| peut étre utilisé comme chronomeétre chimique
et renseigne sur les épisodes de formation stellaire dans la Galaxie.

Le rapport [«/Fe] est basé sur la proportion entre les éléments « et le fer dans le
Milieu InterStellaire (ISM) au moment de la formation de ’étoile. En effet, le groupe
des éléments a (O, Mg, Ca, Si et Ti) est synthétisé de facon prédominante par cap-
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FIGURE 1.2 — Vue schématique de I’évolution de [ /Fe] en fonction de [Fe/H]. Figure
issue de [McWilliam 1997].

ture d’éléments o durant les phases de combustion dans les étoiles massives. Celles-ci
voient leur fin de vie devenir une Supernova de Type II (SNII) et expulsent les élé-
ments synthétisés dans 'ISM sur une échelle de temps trés courte (~ 107 années).
Le fer est produit par fusion nucléaire de fagon prédominante dans les Supernovas
de Type Ia (SNIa). Celles-ci vont expulser ces éléments dans I'ISM sur une échelle
de temps plus longue, de 'ordre du milliard d’années. Ainsi le rapport [a/Fe] nous
renseigne sur la contribution relative entre ces deux types de Supernova & un temps
donné, indiquant donc 1’échelle de temps de la formation stellaire. Un représentation
schématique de I’évolution de [a/Fe] en fonction de [Fe/H]! est présentée dans la
FIGURE 1.2. Le rapport [a/Fe] peut étre vu comme un chronométre (ou proxy de
'age) et commence donc & diminuer aprés plusieurs 10® années (temps d’évolution
typique des SNIa). Le début de la décroissance de [a/Fe] ou "coude" est sensible
au taux de formation stellaire. En effet, si le taux de formation stelllaire est fort,
le gaz va atteindre des valeurs de [Fe/H] plus grandes avant que les premiéres ex-
plosions de SNIa n’arrivent. Le rapport [«/Fe] va alors décroitre. Enfin, le niveau
du plateau a faible [M/H] de [« /Fe] est fixé par la Fonction de Masse Initiale (IMF).

Ce lien entre age et [a/Fe] a été récemment contraint de facon observationnelle
par exemple par [Haywood et al. 2013] et [Bergemann et al. 2014] pour le disque
galactique. [Haywood et al. 2013| ont mis en évidence une étroite corrélation entre
[Mg/Fe] et I’age pour un échantillon de ~ 1000 étoiles du voisinage Solaire proche.
Il s’agit d’étoiles naines et sous-géantes observées a haute résolution (HARPS,
R ~ 110000), avec des magnitudes absolues issues de parallaxes HIPPARCOS.
La trés bonne qualité des données a révélé une corrélation étroite entre ’Age et

1. [Fe/H] = log [zj\\r](&e))]* — log [%]
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le rapport [Mg/Fe] pour le disque épais. Pour le disque mince, cette corrélation
est aussi visible, bien que plus dispersée. Ces observations ont été confirmées par
[Bergemann et al. 2014] avec un échantillon de 144 étoiles UVES du Gaia-ESO Sur-
vey. La corrélation entre ’dge et les éléments « est aussi observée dans les galaxies
précoces (voir par exemple [Walcher et al. 2015] pour un échantillon de 2 300 galax-
ies du SDSS). Ces conclusions confortent donc le fait que [a/Fe| peut étre utilisé
comme un proxy de ’age.

La cinématique des étoiles

La cinématique des étoiles de la Voie Lactée est un important diagnostic afin
de comprendre la formation de notre Galaxie. Rappelons tout d’abord que dans le
contexte de formation hiérarchique des grandes structures, le modéle ACDM prévoit
la formation de notre Galaxie par des agrégats de groupes stellaires, pouvant étre
vus comme des briques élémentaires. Les orbites et la connaissance du moment an-
gulaire permettent d’identifier si des étoiles sont cinématiquement proches, donc
potentiellement issues des mémes briques ayant permis de construire la Voie Lac-
tée. D’une fagon plus générale, la cinématique permet de caractériser les différentes
populations stellaires.

Ainsi, grace a la cinématique, [Helmi et al. 1999, Helmi et al. 2000] ont pu met-
tre en évidence la présence d’étoiles dans le halo galactique, provenant de deux satel-
lites détruits au cours de leur rotation autour de la Voie Lactée. Les deux populations
stellaires résultantes sont & présent spatialement homogénes avec le halo, mais elles
ont pu étre identifiées grace a leur moment angulaire. En effet, cette quantité doit
en principe se conserver avec le temps [Helmi & de Zeeuw 2000]. Ces études étaient
basées sur une faible statistique, typiquement quelques centaines d’étoiles avec des
distances HIPPARCOS. Un grand bond en avant sera bien évidemment accompli
avec la cinématique fournie par Gaia (voir Sect 1.5).

L’ Archéologie Galactique repose aussi sur ’étude de corrélations entre la cinéma-
tique et la chimie des étoiles qui composent notre Galaxie. Par exemple, la présence
ou l'absence de gradient de vitesses avec le rapport [Fe/H] indique si des mécanismes
internes, telle que la migration radiale, ont joué un réle dans I’évolution du disque
[Schonrich & Binney 2009, Loebman et al. 2011].

Enfin, la dispersion des vitesses, est une observable important et permet de
contraindre les mécanismes de chauffage dans les grandes structures de la Voie Lac-
tée [Wielen 1975, Nordstrom et al. 2004]. Ce théme la va étre plus particuliérement
développé dans le Chapitre 4.

Dans cette thése, nous allons nous concentrer sur le disque galactique, nous
dressons ainsi par la suite un tableau de ses scénarios de formation, dans le contexte
de I’Archéologie galactique.



1.3. Scénarios de formation du disque 11

1.3 Scénarios de formation du disque

Il a été observé que la Voie Lactée posséde deux disques : un disque épais et
un mince, comme détaillé précédemment. Ce fait a été découvert indépendamment
par [Yoshii 1982] et [Gilmore & Reid 1983] par comptage d’étoiles, puis confirmé de
nombreuses fois par la mise en lumiére d’une discontinuité chimique, 8 haute comme
a basse résolution spectrale, e.g. [Haywood et al. 2013|, [Nidever et al. 2014a] et
|[Recio-Blanco et al. 2014].

Concernant 'origine de cette discontinuité chimique, [Haywood et al. 2013] a
proposé qu'un changement de régime de formation stellaire en serait a l’origine,
quantifié récemment par [Snaith et al. 2015]. En effet, selon ces auteurs, la forma-
tion stellaire, forte pendant les 4 premiéres années de formation du disque épais, se
serait brusquement interrompue autour de 8 milliards d’années puis aurait progres-
sivement repris pour former le disque mince.

[Nidever et al. 2014a| a proposé une scénario différent, basé sur des observations
avec le relevé APOGEE. D’une part, les étoiles de la séquence du disque épais (riche
en [«/Fe]) partageraient une histoire de formation similaire, formées dans un milieu
interstellaire turbulent et homogéne, dominé par des molécules. D’autre part, les
étoiles du disque mince (pauvres en [« /Fe]) auraient été formées soit par accrétion
de gas couplée avec une chute du taux de formation stellaire, soit par une superposi-
tion de multiples populations caractérisées par différents taux de formation stellaire
et différentes histoires d’enrichissement.

Enfin, dans le contexte du scénario proposé par [Schonrich & Binney 2009] im-
pliquant la migration radiale d’étoiles du bulbe pour former le disque épais, une telle
discontinuité n’est pas visible, mais laisse place & une sous-densité d’étoiles riches
en éléments a.

Un des objectifs de cette thése est d’étudier la formation et I’évolution du disque
galactique, en particulier le disque épais. Les principaux scénarios de formation du
disque épais, faisant appel & des processus internes et externes sont présentés ci-
dessous.

Chauffage d’un disque initial par des inhomogénéités.

Ce scénario a été proposé par [Bournaud et al. 2009] et fait appel & un pro-
cessus d’évolution interne, sans contribution de mécanismes externes telles que des
accrétions. En effet, [Bournaud et al. 2009] ont proposé que le disque épais est né
d’un disque initial uniforme (gaz + étoiles + matiére noire) perturbé par des in-
homogénéités dues a des instabilités gravitationnelles. Au cours de I’évolution du
disque, des accrétions de gaz ont lieu, et la formation de ces inhomogénéités (de
I'ordre de 108M@) nécéssite des dispersions des vitesses relativement élevées dans
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le disque (30 — 40km s~!, [Elmegreen et al. 2009]). Un tel scénario implique que le
disque épais va avoir une échelle de hauteur constante avec le rayon galactocentrique.

Migration radiale dans le disque galactique

Le phénomeéne de migration radiale [Sellwood & Binney 2002| dans le disque
galactique a été évoqué afin d’expliquer la formation du disque épais, par exemple
par [Schonrich & Binney 2009]. En effet, les étoiles observées actuellement au voisi-
nage solaire dans le disque épais proviendraient de régions du disque plus éloignées.
La migration radiale peut étre décomposée en deux processus : le blurring et le
churning. Le blurring a pour effet de diffuser les orbites des étoiles, d’en con-
server le moment angulaire mais d’en changer I’excentricité. La présence de nuages
moléculaires géants peut étre & 'origine de ce phénoméne. Le churning quand a
lui est dG aux résonances de corotation avec la structure spirale de la Galaxie, et
a pour effet de changer le moment angulaire. Cependant, plusieurs études récentes
semblent avoir montré que la migration radiale, dans le sens du churning n’a pas
contribué de facon significative a ’épaississement du disque [Minchev et al. 2012,
Minchev et al. 2014a, Vera-Ciro et al. 2014].

Chauffage d’un disque initial par une accrétion mineure

Au cours de son évolution, le disque galactique a strement eu des interactions
avec son environement. Le disque épais aurait été formé a partir d’'un disque mince
pré-existant, et chauffé par une accrétion mineure, e.g. [Hernquist & Quinn 1989,
[Quinn et al. 1993], [Walker et al. 1996] et [Villalobos & Helmi 2008]. Les étoiles du
disque épais seraient alors formées in situ. L’épaississement du disque est plus ef-
ficace dans la périphérie du disque, zone ou lactivité des accrétions est la plus
forte. Ce modéle prédit la présence d’un disque vestige du disque mince initial, non
perturbé par 'accrétion. Celui-ci serait composé d’étoiles agées ayant une cinéma-
tique froide, et situées typiquement a |Z| < 1 kpc. L’accrétion mineure ne détruirait
pas le disque initial et peut entrainer un "warp" (ou gauchissement) du disque.
Le "warp" est observé dans différents constituants du disque : I’hydrogéne neu-
tre [Diplas & Savage 1991], les poussiéres [Freudenreich et al. 1994| et les étoiles
[Drimmel et al. 2000].

Formation par accrétion de débris de galaxies satellites

Selon le scénario de formation du disque épais proposé par [Abadi et al. 2003],
des galaxies satellites sous forme de débris auraient été accrétées et auraient déposé
leurs étoiles sur des orbites coplanaires. Dans ce scénario, les dispersions des vitesses
typiques pour des étoiles vieilles du disque épais seraient supérieures & 80km s~!.
Nous notons que dans ce type de scénario, le temps de formation d’un disque épais
est trés court (< 500 millions d’années), de 'ordre de quelques périodes de rotation

du disque, bien plus rapide que les temps caractéristiques de I’évolution séculaire
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[Qu et al. 2011]. De plus, dans ce contexte d'un disque formé par des étoiles ac-
crétées, ces étoiles doivent avoir une histoire chimique séparée des étoiles formées
"in-situ" du disque mince.

Accrétion d’un satellite riche en gaz

Un scénario faisant aussi appel & une accrétion a été proposé par [Brook et al. 2004,
Brook et al. 2007|. Le disque épais aurait été formeé in situ suite a 'accrétion d’une
galaxie riche en gaz. Caractérisées par un disque de gaz exponentiel incorporé dans
un halo de matiére noire, les deux galaxies auraient fusionné suivant une rotation
prograde. Le pic de formation stellaire & partir du gaz aurait été atteint il y a ~ 9
milliards d’années. Ce scénario forme donc le disque épais a partir du gaz accrété
et non des étoiles déposées sur des orbites coplanaires, tel le modéle proposé par
[Abadi et al. 2003].

1.4 Les grands relevés spectroscopiques au service de
I’Archéologie Galactique

Dans le contexte de 1’Archéologie galactique, il est nécessaire de poser des con-
traintes sur la formation et ’évolution des grandes structures de notre galaxie. Pour
ce faire, il faut étudier un large échantillon d’étoiles, statistiquement robuste. Les
grands relevés photométriques, tel que VISTA [Saito et al. 2012| ou la mission Gaia
(BP/RP) permettent d’obtenir la distribution spectrale d’énergie pour des millions
de cibles, utile pour dériver les propriétés physiques des étoiles. Nous nous concen-
trons ici sur les relevés spectroscopiques a haute résolution.

Les premiéres études spectroscopiques d’Archéologie Galactique, telle que celle
d’|[Edvardsson et al. 1993] (~ 200 étoiles) souffraient d'un manque cruel de statis-
tique. En effet, collecter des spectres stellaires pour quelques centaines d’étoiles
pouvait prendre plusieurs mois, voire plusieurs années. De gros progrés ont été
réalisés avec le développement des spectrographes multi-fibres, tel que FLAMES
[Pasquini et al. 2000] monté sur un télescope de 8 meétres au VI'L permettant d’ob-
server simultanément plusieurs dizaines d’étoiles & la fois. Nous dressons ici un
tableau des principaux relevés spectroscopiques dédiés a I’Archéologie galactique.

GCS

Le Geneva-Copenhagen Survey a été le premier véritable relevé spectroscopique
massif con¢u pour I’Archéologique galactique [Nordstrom et al. 2004]. L’observation
de ~ 14000 étoiles naines s’est faite sur une durée de trois ans, dans le voisinage
Solaire, pour lesquelles la mission HIPPARCOS avait fourni une mesure de parallaxe
[ESA 1997]. La magnitude limite du relevé est V' ~ 8.3, les étoiles sont toutes situées
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a moins de 40 pc du Soleil. Le but du relevé était d’étudier le disque galactique, et de
fournir pour chaque étoile I’Ages, la métallicité et la cinématique. Les observations
ont été homogénes, couvrant le ciel des hémisphéres nord et sud grace aux télescopes
"Swiss 1-m" et "Danish 1.5-m" situés respectivement & 1’Observatoire de Haute
Provence et & La Silla. L’instrument CORAVEL a permis de déterminer les vitesses
radiales des étoiles (R ~ 20000). Parmi les nombreuses applications scientifiques ef-
fectuées grace a ce relevé, nous pouvons citer I’étude de [Seabroke & Gilmore 2007]
ayant permis de contraindre le comportement des dispersions des vitesses dans le
disque en fonction de I’age des étoiles.

SEGUE

Le relevée SEGUE (Sloan Extension for Galactic Underpinnings and Evolution)
avait pour but d’observer le disque galactique et les courants d’étoiles dans le
plan du disque [Newberg & Sloan Digital Sky Survey Collaboration 2003| (magni-
tude 14 < g < 20). Le relevé SEGUE a observé ~ 250000 étoiles & une résolution
spectrale basse R ~ 1800 sur une durée de trois ans, fournissant ainsi leurs abon-
dances globales en éléments « et la cinématique [Yanny et al. 2009, Lee et al. 2011a).
Nous pouvons noter que grace aux données SEGUE, [Bovy et al. 2012a] a suggéré
que le disque mince et le disque épais ne présentaient pas de discontinuité chimique.

RAVE

Le relevé RAVE (RAdial Velocity Experiment, [Steinmetz 2003]) est a ce jour
le relevé spectroscopique le plus massif jamais créé, s’étalant sur une période de
10 ans. Son but scientifique est d’observer le ciel de I’hémisphére sud afin d’é-
tudier les structures stellaire de notre Galaxie (magnitude limite V' ~ 16). Pour
ce faire, les vitesses radiales, métallicités et abondances chimiques sont dérivées par
le relevé & une résolution basse R ~ 7000, a ’aide d’observations spectroscopiques
collectées par le télescope "1.2-m UK Schmidt" de ’Observatoire Anglo-Australien
(AAO) Le domaine spectral couvert par le spectrographe est centré sur le triplet
du Call (8480 — 8740 A), ce qui est trés similaire au domaine du RVS de Gaia
(voir plus bas). A ce jour, le catalogue de la quatriéme data-release 4 est composé
de plus de 400000 étoiles [Kordopatis & RAVE Collaboration 2014|. La prochaine
data-release aura lieu en 2016. Ce relevé a déja permis de nombreuses publica-
tions. [Smith et al. 2007] ont suggérée que la Voie Lactée posséde bien un halo de
matiére noire grace a des contraintes sur la vitesse d’échappement dans la Galaxie.
[Ruchti et al. 2010] ont montré que le halo et disque épais partagent une fonction
de masse initiale similaire. [Binney et al. 2014] ont ajusté le modeéle dynamique de
[Binney 2012] aux données RAVE et ont obtenu un accord remarquable. Récemment,
[Sharma et al. 2014] ont montré que I'échelle de longueur radiale des dispersions des
vitesses est plus faible dans le disque mince que dans le disque épais.
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APOGEE I et 11

Le relevé APOGEE (Apache Point Observatory Galactic Evolution Experiment ;
|[Majewski et al. 2007]) a pour but d’observer 100000 étoiles géantes sur une péri-
ode de trois ans dans le proche infra-rouge, situées dans les parties internes du
disque vers le bulbe et le disque. Ce domaine de longueurs d’onde est particuliére-
ment adapté & ces régions de la Galaxie, ou les observations optiques sont limitées
par I’absorption due aux poussiéres du milieu interstellaire. A ce jour, le catalogue
APOGEE issu de la douziéme data release [Majewski et al. 2015] contient les abon-
dances chimiques et la cinématique pour ~ 150000 étoiles observées & une réso-
lution spectrale de R ~ 22500. Parmi les nombreux résultats déja publiés par le
relevé, nous pouvons souligner le fait que |Garcia Pérez et al. 2013] ont détecté la
présence d’étoiles pauvres en métaux dans le bulbe ([Fe/H|] < —1.7dex). Récem-
ment, [Martig et al. 2015] ont découvert des étoiles jeunes (< 6 Ma) et enrichies en
éléments o ([a/Fe] > +0.2dex) dans les données APOGEE. Cette découverte va a
Pencontre de la relation entre I’age et le rapport [«/Fe| dans le disque.

LAMOST

Le relevé LAMOST (Large Sky Area Multi-Object Fiber Spectroscopic Telescope)
a pour but d’observer 107 étoiles, galaxies et quasars sur une durée de cing ans
[Newberg et al. 2009]. L’étude du disque galactique, la recherche de sous-structures
d’étoiles extrémement pauvres en métaux dans le halo galactique font partie des
buts scientifiques du relevé. Il s’agit d’un relevé & basse résolution R ~ 2000, sim-
ilaire & SEGUE. La force de LAMOST repose sur un spectrographe multi-fibres
pouvant observer jusqu’a 400 objets simultanément, monté sur un télescope de 4
métres d’ouverture. Le catalogue actuel contient prés de 2 x 108 spectres d’étoiles
pour lesquels les paramétres atmosphériques ont été derivés [Luo et al. 2015].

GALAH

Le projet GALAH (Galactic Archaeology with HERMES) est un relevé spectro-
scopique a haute résolution (R ~ 28000), venant de débuter [Anguiano et al. 2014,
De Silva et al. 2015] et prévu pour une durée de cinq ans. Le but scientifique de
ce relevé est 1’étude des populations stellaires du disque, du bulbe et du halo de
notre Galaxie grace au marquage chimique. L’observation de 10° étoiles de I’hémis-
phére sud est prévue (V' < 14) avec le spectrographe multi-fibres HERMES monté
sur le Télescope Anglo-Australien de 4 métres de diamétre, permettant d’observer
prés de 400 étoiles simultanément. HERMES posséde quatre bandes spectrales :
bleue (4718 — 4903 A), verte (5649 — 5873 A), rouge (6481 — 6739 A) et infrarouge
(7590 — 7890 A). Ce relevé dépassera les grands relevés actuels au sol en terme de
marquage chimique et de statistique.
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Enfin, nous notons que deux relevés massifs sont en cours de création :

- WEAVE : le projet WEAVE (PI : Gavin Dalton) va permettre de fournir
la cinématique de 10° étoiles (R ~ 5000 pour V € [17 — 20] et R ~ 20000
pour V < 18) de I’hémisphére nord et de caractériser chimiquement les plus
brillantes, afin d’une part de compléter la mission Gaia et d’autre part d’é-
tudier les structures de notre Galaxie. Une précision de 0.1dex est attendue
sur les abondances chimiques de plusieurs éléments. Ce projet reposera sur le
spectrographe MOS, monté sur le télescope William Herschel & La Palma. Ce
spectrographe permettra d’observer simultanément ~ 1000 étoiles. Les opéra-
tions pourraient débuter en 2018.

- 4MOST : le projet 4AMOST (4m Multi Object Spectroscopic Telescope ; PI :
Roelof de Jong) est similaire au projet WEAVE et couvrira ’hémisphére sud.
A des fins de compléter la mission Gaia, 4MOST devrait fournir 13 x 108
spectres & R ~ 5000 (my ~ 15 — 20) et 10° & R ~ 20000 (my ~ 14 — 16) sur
un total de 16 000 degrés carré [de Jong et al. 2014]. Le spectrographe utilisé
par le projet devrait posséder ~ 3000 fibres, ce qui est considérablement plus
élevé que les relevés actuels. Cet instrument sera monté sur le télescope de 4m
VISTA & Paranal. Les premiéres lumiéres sont prévues pour 2021, et le relevé
s’étale sur une période de cinq ans.

Les deux grands relevés européens actuels Gaia-ESO Survey et la mission Gaia
de ’ESA sont présentés dans les sections suivantes.

1.5 La mission spatiale Gaia

Le satellite Gaia? est une mission spatiale de I’Agence spatiale Européenne
(ESA), lancé le 19 décembre 2013 depuis la base de Kourou en Guyane. Il s’agit
d’une mission a la fois astrométrique, photométrique et spectroscopique, dont les
buts sont de déterminer les positions, les mouvements propres, parallaxes pour ~ 10°
étoiles (V' < 20) de la Voie Lactée [Perryman et al. 2001] et les vitesses radiales
pour 200 millions d’entre elles. Il s’agit d'une mission dans la lignée d’HIPPAR-
COS [Perryman 1982], qui avait mesuré les parallaxes de ~ 120000 étoiles. Gaia
va sonder tout le ciel durant toute la durée de la mission (5 ans) permettant ainsi
d’observer de fagon répétée les objets du ciel en moyenne 70 fois. Nous notons que
Gaia va également observer les corps du systéme Solaire, et de nombreux objets
extragalactiques, tels que des galaxies et des quasars.

Le satellite posséde deux miroirs primaires (surface totale individuelle de 0.7 m?),
dont les lignes de visées forment un angle de ~ 106.5". Cette configuration est spé-
cifique aux besoins astrométriques et permet une grande précision des mesures de

2. http ://sci.esa.int/gaia/
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parallaxes et de mouvements propres pendant le balayage du ciel par Gaia. La lu-

miére collectée par ces deux miroirs est combinée sur le plan focal par I'intermédiaire

d’un jeu de miroirs secondaires. Pour des étoiles de type solaire de magnitude G = 15

et G = 20, une précision sur la parallaxe inférieure a 25 et 300 micros seconde d’arc

est attendue.

Les instruments embarqués par Gaia

Gaia posséde plusieurs instruments & son bord : un instrument astrométrique

(ASTRO), deux spectrophotométres Blue Photometer (BP) & Red Photometer (RP)
et un spectrographe (Radial Velocity Spectrometer, RVS). Une illustration des chemins

optiques de la lumiére arrivant sur les instruments est présentée dans la FIGURE 1.3.

- Instrument astrométrique : les mesures astrométriques de Gaia sont réalisées
grace & lappareil astrométrique ASTRO. Le principe est de mesurer la sé-
paration relative entre les cibles présentes simultanément sur les champs de
vues combinés. L’instrument astrométrique repose sur 62 capteurs CCD placés
dans le plan focal. Grace & cet instrument, les parallaxes et mouvements pro-
pres peuvent étre déterminés. La précision sur les mesures de distances sera
meilleure que 1% pour plusieurs millions d’étoiles et inférieure a 10% pour
~ 100 millions d’étoiles.

Spectrophotomeétres : les spectrophotomeétres de GGaia consistent en deux prismes
& basse résolution, dispersant la lumiére provenant des champs de vue. Les
prismes sont situés entre le plan focal et le miroir M6. Deux domaines de
longueurs d’ondes sont privilégiés : un domaine dans le bleu (BP, 330-680 nm)
et un autre dans le rouge (RP, 640-1050 nm). La magnitude limite perme-
ttant d’avoir un rapport signal a bruit suffisant pour l'analyse a été fixée a
G = 20. Grace a ces instruments, les propriétés physiques des étoiles telles que
la température effective, la gravité de surface, la métallicité et 'extinction sur
la ligne de visée peuvent étre estimées. Pour les étoiles avec G = 15, une pré-
cision typique de 1% est attendue sur la mesure de la température effective,
0.1 — 0.2cm s72 sur la gravité de surface et 0.1 — 0.2dex sur la métallicité
[Liu et al. 2012].

RVS : le spectrographe intégral de champ RVS est un spectrographe & moyenne
résolution (R ~ 11500), permettant de fournir les vitesses radiales pour
les étoiles jusqu’a la magnitude limite Grys = 17, soit 200 x 105 objets
[Bailer-Jones et al. 2013]. Cependant, suite a des dégradations sur les perfor-
mances attendues, cette magnitude limite devrait étre autour de Gryg = 15.2.
Le domaine de longueurs d’onde de l'instrument est centré sur le triplet du
calcium dans linfra-rouge A = [845 — 872]nm. Le RVS va aussi permettre
de déterminer pour les étoiles les plus brillantes la vitesse de rotation, les
paramétres atmosphériques et les abondances chimiques individuelles (voir
plus bas).
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FIGURE 1.3 — Vue schématique du chemin optique de la lumiére issue des miroirs
primaires arrivant sur les instruments dans le plan focal de Gaia. Crédits : EADS
Astrium.

Paramétrisation des étoiles avec le RVS

Le domaine spectral couvert par le RVS autour du triplet du calcium est sufl-
isant pour pouvoir paramétriser les étoiles les plus brillantes [Wilkinson et al. 2005,
Recio-Blanco et al. 2015]. Le domaine du RVS, comme illustré dans la FIGURE 1.4,
contient de nombreuses raies spectrales, diagnostics importants afin de déterminer
les paramétres atmosphériques et abondances chimiques des étoiles. En effet, on
retrouve le triplet du Call (A = 8498.02A, X\ = 8542.09 A, X\ = 8662.14 A), mais
également des raies du fer ainsi que des raies d’élements « (Ti, Ca, Si).

Le traitement des données de Gaia sera effectué au sein du DPAC (Gaia Data
Processing and Analysis Consortium). En particulier, la détermination des pro-
priétés astrophysiques des étoiles a partir des données BP/RP et RVS se fera au
sein de I'Unité de Coordination 8 (CU8). Au sein de cette CU8, GSP — Spec
([Recio-Blanco et al. 2015]) est en charge de la paramétrisation des spectres RVS.
Pour les étoiles avec Gryg < 12.5, une bonne paramétrisation est attendue a partir
de la pipeline de GSP — Spec, avec de plus une détermination robuste du rapport
[a/Fe]. En effet, pour les étoiles de type spectral FGK riches en métaux ou intermé-
diaires, les erreurs internes seront de l'ordre de 40K en Teg, 0.1cm s2 en log(g),
0.04dex en [M/H] et 0.1dex en [a/Fe] & Grys = 10.3. L’erreur interne se dégrade
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FIGURE 1.4 — Spectres simulés du RVS pour différentes valeurs de parameétres at-
mosphériques. Les raies spectrales principales sur le domaine sont identifiées en
pointillés. Figure issue de [Recio-Blanco et al. 2015].

pour les étoiles moins brillantes (Grys ~ 12) et atteint 155K en Teg, 0.15cm s™2 en
log(g), 0.10dex en [M/H] et 0.1 dex en [a/Fe]. Il est important de noter que pour les
étoiles plus faibles, une estimation de Teg grace aux spectrophotomeétres sera possi-
ble et permettra d’améliorer la paramétrisation par GSP — Spec. La paramétrisation
des étoiles RVS, couplée aux trés bonnes mesures de distances vont permettre de
conduire des études d’Archéologie galactique sur les grandes structures de notre
Galaxie, par exemple, en améliorant les estimations des ages.

La CUS8 va également fournir des abondances chimiques pour les étoiles les plus
brillantes. Un des objectifs de cette thése a été le développement et la fiabilisation
d’une procédure automatique de détermination d’abondances chimiques qui va étre
intégrée au module de GSP — Spec de la pipeline Apsis (voir Chapitre 2). Cette
procédure se doit d’étre robuste, et surtout rapide. Au bout d’un an de mission, Gaia
a en effet déja permis d’enregistrer 272 milliards de mesures de positions ou d’as-
trométrie, 54.4 millions de données photométriques et 5.4 milliards de spectres RVS.

Les data releases de Gaia

Pendant les 5 années de la mission, les données collectées par Gaia vont faire
I’objet de catalogues intermédiaires organisés en cinq releases. La premiére release
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est planifiée pour juillet 2016, et comportera normalement les positions sur le ciel
(ar,0) et la magnitude G pour les étoiles individuelles ainsi que les mouvements
propres des cibles HIPPARCOS (Hundred Thousand Proper Motion project). A ce
stade, il est prévu que 90% du ciel sera couvert. La seconde release est prévue pour
début 2017 et contiendra les positions, mouvements propres et vitesses radiales pour
les étoiles individuelles. En particulier, les vitesses radiales seront disponibles pour
les étoiles ne présentant pas de variation de vitesse radiale. Les paramétres astro-
physiques des étoiles seront dérivés a partir de la photométrie BP/RP. Courant
2017/2018, la troisiéme release fournira les parameétres orbitaux, les vitesses radi-
ales et les 5 paramétres atmosphériques pour les étoiles binaires dont la période de
rotation est comprise entre 2 mois et 75% du temps d’observation. Les paramétres
astrophysiques obtenus a partir de BP/RP et/ou le RVS pour une grande partie des
cibles seront & nouveau fournis. La quatriéme release (2018/2019) comprendra les
propriétés des étoiles variables ainsi que les paramétres orbitaux pour les objets du
systéme Solaire. De plus, les catalogues d’étoiles multiples seront publiés. Enfin, la
release finale prévue pour 2022 comprendra les catalogues complets astrométriques,
photométriques, des vitesses radiales et des paramétres astrophysiques.

Physique galactique avec Gaia

Une avancée majeure sera faite avec Gaia car nous pourrons estimer solidement
les Ages des étoiles, grace aux mesures de distances (contrainte forte sur la magnitude
absolue). Grace aux mouvements propres et aux vitesses radiales fournis par Gaia, il
sera possible d’étudier en détail plusieurs grandes questions de physiques galactique.
En effet, grace & la cinématique et aux parameétres atmosphériques des étoiles Gaia,
nous pourrons par exemple comprendre quand le bulbe est apparu par rapport au
halo et aux parties internes du disque. Nous pourrons également contraindre si le
disque épais est issu d’un disque initial ou si un événement majeur d’accrétion a aidé
& sa mise en place. Des éléments de réponse pourront étre apportés & la question de
savoir si un gradient radial d’age existe pour les étoiles les plus vieilles. Gaia pourra
de plus permettre de comprendre si I’histoire de la formation stellaire dans la Voie
Lactée est réguliére ou fortement épisodique.

1.6 Le Gaia-ESO Survey

Le Gaia-ESO Survey (GES) est un relevé spectroscopique |Gilmore et al. 2012],
ayant débuté le 31 décembre 2013 pour une durée de cing ans, représentant 300 nu-
its d’observations avec le télescope UT2 du Very Large Telescope (VLT) a Paranal
(Chili). L’enjeu de ce relevé est d’observer un total de 10° étoiles. Tl s’agit du plus
grand relevé spectroscopique développé par des instituts européens. Le Gaia-ESO
Survey compte quelques 300 scientifiques répartis dans prés de 90 instituts.

Complémentarité entre GES et Gaia
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FIGURE 1.5 — Diagramme illustrant la complémentarité des résultats de la mission
Gaia et du Gaia-ESO Survey. Figure issue de |Gilmore et al. 2012].

Comme vu dans la section précédente, la mission astrométrique Gaia va perme-
ttre de fournir avec une trés grande précision les positions dans le ciel des étoiles
observées (V' < 20). Les parallaxes vont donc pouvoir nous donner une estimation
robuste des distances. De plus, les vitesses transverses vont étre déterminées par les
mouvements propres et les vitesses radiales a partir du RVS. Cependant, Gaia ne va
obtenir de spectres a basse résolution que pour les étoiles avec G < 16 (S/N suff-
isamment élevé pour dériver les vitesses radiales), ce qui correspond & V' < 17.3 pour
une étoile de type solaire. La partie spectroscopique est limitée comparée aux obser-
vations au sol. Le Gaia-ESO Survey va donc pouvoir combler en partie cette lacune
pour les magnitudes V' < 20 et ainsi fournir des mesures de vitesses radiales. Du
point de vue de la détermination des parameétres atmosphériques et des abondances
chimiques, le Gaia-ESO Survey va étre crucial afin de compléter Gaia. Un diagramme
de la complémentarité entre Gaia et GES est présenté dans la FIGURE 1.5. Nous
voyons clairement que GES va pouvoir fournir des paramétres atmosphériques et
des abondances chimiques individuelles en complément de Gaia.

Physique galactique avec GES

Les principales structures de la Voie Lactées sont ciblées : le halo stellaire, le
disque mince, le disque épais, le bulbe, et une centaine d’amas ouverts et globu-
laires, couvrant ainsi un large domaine d’ages stellaires et de masses. Un des buts
du Gaia-ESO Survey est de marquer chimiquement ces populations galactiques afin
d’en comprendre la formation et I’évolution, dans le contexte de I’Archéologie Galac-
tique. Il s’agit du premier relevé spectroscopique visant & étre homogéne en terme
d’étoiles du champ et d’amas. Parmi les buts scientifiques du relevé, nous pouvons
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citer : formation et évolution des amas ouverts, étude des populations stellaires du
halo, nature du bulbe, origine du disque épais et du disque mince.

Les observations GIRAFFE et UVES de GES

Le Gaia-ESO Survey est basé sur les spectrographes muti-fibres GIRAFFE
[Pasquini et al. 2000] et UVES [Dekker & D’Odorico 1992| de 'ESO. La plupart des
étoiles GES sont observées avec GIRAFFE en mode Medusa, simultanément avec
les setups HR10 et HR21 & des résolutions respectives R ~ 19800 et R ~ 16 600.
Le setup HR10 est dans le domaine visible, alors que le setup HR21 est centré sur
le triplet du Call, similaire au RVS de Gaia. Le setup HR15N de GIRAFFE est
privilégié pour les amas ouverts (doublet du lithium a 6708 A). Centrées sur I'étude
du disque mince dans le voisinage Solaire (& U'intérieur de 2kpc), 5000 étoiles seront
également observées & haute résolution avec UVES (R ~ 48000). La sélection des
cibles du champ est faite grace a la photométrie des projets VISTA [Emerson 2001]
et 2MASS [Kleinmann 1992] et de plusieurs autres relevés photométriques pour les
amag ouverts. Les mouvements propres des étoiles sont fournis par le catalogue PP-
MXL [Roeser et al. 2010].

Marquage chimique des populations stellaires

Grace aux domaines de longueurs d’onde couverts par GIRAFFE et UVES, un
grand nombre de raies spectrales est disponible, permettant une paramétrisation ef-
ficace des étoiles. Les paramétres physiques suivants sont systématiquement dérivés :
température effective, gravité de surface, métallicité, enrichissement en éléments «
relativement au fer, vitesses de rotation ainsi que la vitesse radiale. Les abondances
individuelles sont mesurées dans une seconde étape pour les principaux éléments
parmi lesquelles : Na, Mg, Al, Si, Ca, Ti, V, Cr, Mn, Fe, Co, Sr, Zr, Ba. Des déter-
minations d’abondances du lithium ont été faites pour les étoiles d’amas ouverts.

Analyse des données de GES

Le Gaia-ESO Survey est organisé en 20 groupes de travail (WG) afin de pouvoir
gérer efficacement toutes les étapes de paramétrisation, de la sélection des étoiles a
observer, & la vérification finale des catalogues publiés. Les abondances chimiques
dérivées dans cette thése et présentées dans le Chapitre 3 se placent dans le contexte
du WG10 dont la tache est de fournir les parameétres atmosphériques et abondances
chimiques des cibles GIRAFFE de type FGK, comme illustré dans la FIGURE 1.6.

A ce jour, le Gaia-ESO Survey a fait I'objet de plus de 40 articles, la plupart
acceptés dans des revues a comité de lecture et en est a sa quatriéme Data Release
(iDR4) avec plus de 30000 étoiles observées dans le champ du disque. Le Chapite 4
fait 'objet d’'une étude du disque galactique grace aux données HR10 et HR21 de la
iDR2 de GES, dont les principaux résultats font 'objet d’'une publication acceptée
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F1GURE 1.6 — Illustration détaillant le role de chaque groupe de travail du Gaia-ESO
Survey. Le WG10 dans lequel nous sommes impliqués est encadré en vert. Figure
issue de |Gilmore et al. 2012].

dans Astronomy & Astrophysics [Guiglion et al. 2015|. Nous dressons dans le para-

graphe suivant un rapide résumé des principaux résultats obtenus pour le disque
grace & GES.

Reésultats sur le disque galactique avec GES

Grace a ~ 1000 étoiles GIRAFFE de laiDR1 de GES, [Recio-Blanco et al. 2014]
ont pu séparer chimiquement le disque mince du disque épais grace aux rapports
[a/Fe] et [M/H], et ont détecté la présence d’un gradient des vitesses azimuthales
avec le rapport [a/Fe] dans le disque épais.

A partir d’un échantillon de 144 étoiles UVES, [Bergemann et al. 2014] ont mon-
tré que les parties internes du disque sont d’une part plus riches en éléments o que
celles des parties externes et d’autre part que le disque interne est en moyenne plus
ageé que le disque externe, ceci grace aux ages et aux abondances de Mg.

[Ruchti et al. 2015] ont suggéré que la Voie Lactée n’a pas une contribution
importante d’étoiles accrétées (donc pas de disque de matiére noire) & partir de
4700 étoiles GIRAFFE de la iDR3 de GES. Ceci impliquerait que notre Galaxie n’a
pas subi d’accrétions majeures aprés la formation du disque (il y a ~ 9 milliards
d’années).

[Kordopatis et al. 2015] ont pu mettre en évidence I’absence de gradients radiaux
en [a/Fe] et [Fe/H]| dans le disque épais, indiquant que le mécanisme permettant de
mélanger les métaux dans le disque jeune de la Galaxie a été plus efficace avant que
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le disque mince ait commencé & se former.

Nous notons que [Mikolaitis et al. 2014a| ont étudié les gradients d’abondances
d’éléments a en fonction du rayon galactocentrique dans le disque & partir de don-
nées GIRAFFE HR10 et HR21 de la iDR1 de GES. Enfin, plusieurs études du
disque galactique ont été menées a partir d’amas ouverts, e.g. [Magrini et al. 2014,
Magrini et al. 2015].

1.7 Le projet AMBRE

AMBRE (Archéologie avec Matisse Basée sur les aRchives de I’ESO) est un pro-
jet d’Archéologie Galactique débuté en 2009 entre ’Observatoire de la Cote d’Azur
et 'ESO, dont le but est de déterminer les parameétres atmosphériques stellaires des
archives spectrales de 'ESO [de Laverny et al. 2013b]. Cette archive est composée

de spectres issus des quatre spectrographes a haute résolution HARPS | UVES,
FEROS et GIRAFFE, soit un total de plus de 326 000 spectres.

AMBRE va fournir & PESO une base de données contenant les vitesses radiales
et les paramétres atmosphériques suivants : température effective, gravité de surface,
métallicité, enrichissement en éléments a par rapport au fer. Ces parametres seront
offerts & la communauté afin d’encourager I'usage futur de ’archive ESO. L’archive
spectrale de 'ESO est aussi I'occasion de tester les algorithmes automatiques de
détermination de paramétres atmosphériques sur un large échantillon de données
couvrant des domaines variés de longueurs d’ondes et de résolutions spectrales.

L’analyse automatique par AMBRE a été réalisée de facon homogéne a 'aide
d’un pipeline spécialement développé pour ce projet. La procédure repose sur l'algo-
rithme MATISSE [Recio-Blanco et al. 2006], initialement développé & I’Observatoire
de la Cote d’Azur pour 'analyse des données RVS de Gaia. Une grille de spectres
synthétiques couvrant un large domaine de paramétres atmosphériques a spéciale-
ment été congue pour le projet AMBRE [de Laverny et al. 2012]. Une estimation du
rapport signal-a-bruit, des erreurs internes et externes est aussi fournie.

A ce jour, les échantillons de spectres AMBRE HARPS (~ 97000 spectres,
|[De Pascale et al. 2014]), FEROS (~ 6 500 spectres, [Worley et al. 2012|) et UVES
(~ 52000 spectres, [Worley et al. 2014]) ont déja été analysés et les paramétres at-
mosphériques obtenus sont en voie d’étre délivrés & ESO. Les cibles GIRAFFE
sont actuellement en cours d’analyse. Un exemple typique de résultats fournis par
AMBRE est présenté dans le FIGURE 1.7. Nous notons déja que dans le contexte de
cette thése, nous avons effectué une analyse automatique de détermination d’abon-
dances de lithium pour les étoiles HARPS, UVES et FEROS du projet AMBRE
(voir Chapitre 3).
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F1GURE 1.7 — Diagramme de Hertzsprung-Rusell d’un sous-échantillon de spectres
FEROS (& gauche, ~ 3600 spectres) et HARPS (a droite, ~ 75000 spectres). Le
code couleur est suivant la meétallicité. Figure issue de |de Laverny et al. 2013b|.

1.8 Objectifs de cette thése

Cette thése se place dans le contexte de I’Archéologie galactique, avec un axe de
recherche centré sur le disque galactique. Le but de notre travail est de contraindre
la formation et ’évolution du disque galactique d’une part par marquage chimique
de ses populations stellaires et d’autre part en étudiant leur cinématique.

Pour ce faire, nous avons mis en place une procédure automatique de détermina-
tions d’abondances chimiques GAUGUIN, basée sur une grille de spectres synthé-
tiques et un algorithme de Gauss-Newton. Nous présentons en détail notre méthode
dans le Chapitre 2. Les tests de validation y sont également décrits, basés sur des
observations GIRAFFE du Gaia-ESO Survey et des spectres AMBRE & haute ré-
solution spectrale.

Grace a cet algorithme GAUGUIN, une détermination massive d’abondances
chimiques dans le cadre du Gaia-ESO Survey a été effectuée sur plus de 10000
étoiles des 2¢ et 3° Data Release afin de fournir des abondances d’éléments a et du
pic du fer pour le consortium. De plus, pour plus de 7200 étoiles du projet AMBRE;,
un catalogue homogéne d’abondances de lithium a été créé. Les détails de ces deux
analyses massives sont présentés dans le Chapitre 3.

4000
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Grace & notre contribution a ’analyse chimique des étoiles GES, nous avons mené
a bien une étude sur I’évolution des dispersions des vitesses dans le disque galactique
a partir des paramétres et abondances recommandés de la deuxiéme Data Release.
Cette étude est détaillée dans le Chapitre 4.

Dans le contexte du projet AMBRE et du catalogue homogéne d’abondances de
lithium que nous avons créé, nous nous sommes enfin intéressés a 1’évolution chim-
ique du lithium dans notre Galaxie dans le Chapitre 5. Nous y présentons également
une étude visant & établir une dichotomie en lithium entre le disque mince et le disque
épais.

Enfin, nous présentons dans le Chapitre 6 une conclusion résumant les principaux
résultats des travaux effectués au cours de cette theése. Les perspectives de recherches
futures sur les études présentées dans cette thése sont également discutées.
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Le but de ce chapitre est de présenter la procédure automatique de détermina-
tion d’abondances chimiques développée durant cette thése. Cette procédure a été
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mise en place dans le cadre de la mission spatiale Gaia (présentée dans le premier
chapitre). Nous rappelons qu'un des objectifs de ce satellite est de réaliser le mar-
quage chimique de plusieurs dizaines de millions d’étoiles de notre galaxie, grace
au spectrographe RVS embarqué & son bord [Wilkinson et al. 2005], Recio-Blanco
et al. 2015a, A&A, sous presse. Dans ce contexte, notre procédure doit étre trés
rapide et fiable afin de gérer cette grande quantité de données spectroscopiques.
En effet, une des méthodes classiques de mesures d’abondances est de comparer au
spectre observé des spectres modeles, synthétisés & la volée. Notre méthode origi-
nale, & 'inverse, est basée sur une grille de spectres synthétiques couvrant un large
domaine de paramétres atmosphériques et d’abondances chimiques. Une simple in-
terpolation dans cette grille sur les paramétres atmosphériques de 1’étoile observée
nous permet de construire rapidement une grille 1D de spectres synthétiques cou-
vrant un large domaine d’abondances chimiques, & comparer & ’observation a l'aide
de Talgorithme de Gauss-Newton GAUGUIN |[Bijaoui et al. 2012|. Notre méthode
est ainsi particulierement adaptée aux relevés spectroscopiques massifs, gagnant un
facteur ~ 100 en temps de calcul par rapport aux procédures déja existantes, telle
que Synspec [Mikolaitis et al. 2014b|. Nous nommons notre procédure GAUGUIN
car le coeur de cette méthode est une adaptation de I’algorithme de Gauss-Newton
GAUGUIN.

Dans ce chapitre, nous rappelons tout d’abord succinctement les principes d’une
mesure d’abondance chimique dans une atmosphére stellaire (Sect. 2.1), puis nous
dressons un tableau des méthodes automatisées déja existantes pour mesurer des
abondances chimiques dans la Sect. 2.2. La Sect. 2.3 est consacrée a la présentation
des grilles de spectres synthétiques nécessaires a ’exploitation de GAUGUIN et nous
présentons en détail les étapes de calcul de GAUGUIN dans la Sect. 2.4. Les tests
sur la sensibilité de GAUGUIN sont ensuite préentés dans les Sect. 2.5, et enfin la
Section 2.6 est consacrée 4 la validation interne de GAUGUIN.

2.1 Détermination d’abondances chimiques dans les at-
mosphéres stellaires

La mesure d’abondances chimiques dans une étoile repose sur la connaissance de
son atmosphére. En effet, c’est dans cette région particuliére que I’énergie provenant
des réactions thermo-nucléaires au coeur de ’étoile est émise. Durant leur trajet dans
la photosphére, les photons vont intéragir avec les atomes et molécules sous forme
d’absorption ou de diffusion, dictant ainsi le flux émergeant & une longueur d’onde
donnée. Chaque atome ou molécule absorbe le rayonnement & une longueur d’onde
particuliére. Le spectre émergeant de ’étoile va dépendre de la température effec-
tive, de la gravité de surface et de la composition chimique de I’étoile. En analysant
le profil des raies spectrales d’un élement donné, nous avons accés & la composition
chimique de cet élément.
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L’équation du transfert radiatif

L’équation du transfert radiatif nous permet de décrire le comportement du
flux dans I’atmospheére stellaire. Cette atmospheére est considérée comme ayant une
faible densité en gaz, dans ’hypothése que le milieu soit & ’équilibre, les lois de la
thermodynamique peuvent étre utilisées pour relier la température, la densité et la
pression dans ’atmosphére. L’équation du transfert radiatif est donnée par :

di,

dr,

oul S, est la fonction source S, = 7, /K, (avec j, et k, les coeflicients d’émission
14 14 jl/ 14 jl/ 14

=1, +85,, (2.1)

et d’absorption), 7, la profondeur optique sur la ligne de visée. Le flux f,, traversant
un élément de volume cylindrique d’épaisseur dz, de surface dA dans la direction 6,
par unité de temps et de fréquence est défini par :

fv= 7{.@ cos fdw, (2.2)

ol dw est ’angle solide sur la ligne de visée.
Approximations dans ’atmosphére d’une étoile

Cependant, afin de déterminer le spectre photosphérique en résolvant 1’équation
de transfert, un certain nombre d’approximations sont & prendre en compte. Tout
d’abord, le systéme est & I’équilibre hydrostatique, c’est & dire que les forces de pres-
sion compensent la gravité (pas d’expansion, ni de perte de masse). L’atmospheére
est considérée comme ayant une petite dimension devant le rayon de I’étoile, ce qui
permet de travailler dans ’approximation 1-D ot I'atmosphére peut étre vue comme
une suite de couches minces paralléles. L’équilibre thermodynamique local est par
ailleurs considéré comme valide dans chaque élément de volume de I’atmosphére, ou
la fonction source S, est donnée par la fonction de Planck :

2hv3 1

(2.3)

oil ¢ est la vitesse de la lumiére (2.998 x 10°cms=!), h est la constante de
Planck (6.626 x 10727 eV ), k la constante de Boltzmann (8.62 x 107>eVK™!) et T
la température & chaque couche de 'atmosphére.

Enfin, une approximation essentielle est de considérer que l’atmosphére est a
I’équilibre radiatif : I’énergie entrant dans une couche de ’atmosphére doit étre in-
tégralement redistribuée dans la couche suivante, par conservation de 1’énergie.

Nous notons qu’a I’heure actuelle, de réels progrés ont été réalisés dans le do-
maine de la modélisation en 3D des atmosphéres stellaires, dans le but de fournir
une description toujours plus réaliste des atmosphéres stellaires. Nous pouvons citer
par exemple la grille & métallicité solaire développée par [Trampedach et al. 2013] et
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les grilles de modeles STAGGER [Magic et al. 2013] et CIFIST [Ludwig et al. 2009]

couvrant un large domaine de parametres atmosphériques.
Les lois de Boltzmann et Saha

D’une part, pour savoir si une raie spectrale est susceptible de se former, il con-
vient de connaitre la proportion relative des populations d’atomes dans des états
excités. A I'équilibre thermodynamique (ETL), la loi de Boltzmann nous permet de
connaitre la population relative des états éxcités. D’autre part, pour connaitre le
comportement d’une raie spectrale, il convient de déterminer la fraction des atomes
d’un élément particulier étant dans I’état de ionisation de la raie considérée. En
pratique, nous utilisons la loi de Saha, donnant la distribution des atomes d’une
méme espéce dans différents états d’ionisation. Il est important de noter que I'ap-
proximation ETL nous permet de calculer les équilibres d’ionisation, la population
des niveaux d’énergies atomiques et la fonction source. Dans le cas de raies fortes,
dont le coeur est formé & faible profondeur optique, ’approximation ETL n’est plus
valide et les intéractions matiére/rayonnement sont a traiter plus en détail (voir
Chapitre 3, Sect 3.2.4). Les effet non-ETL (NETL) sont donc a prendre en compte.

Le coefficient d’absorption

La fonction source S, et Uopacité 7, = [ kypdz (p étant la densité de matiere)
dépendent du coefficient d’absorption x,. Celui ci représente la contribution des pro-
cessus de capture et de diffusion des photons dans 'atmosphére de 1’étoile, dépen-
dant de la fréquence. Nous pouvons citer deux contributions au coefficient d’absorp-
tion : I’absorption continue et ’absorption spécifique. L’absorption continue est une
somme de plusieurs processus tels que la photo-ionisation, ’absorption libre-libre
d’un photon par un électron proche d’un ion, les diffusions Thompson, Compton
et Rayleigh, etc. Les contributeurs principaux & ’absoprtion dans une atmospheére
stellaire sont les ions H™. L’absorption spécifique est dictée par des transitions lié-lié
d’un électron dans un atome aprés absorption d’un photon. L’absorption spécifique
dépend de la longueur d’onde (ou énergie) du photon absorbé. La probabilité de
transition, la population du niveau d’énergie le plus faible et I’abondance de 1’élé-
ment ayant absorbé le photon vont dicter la profondeur et la largeur de la raie
correspondante.

La courbe de croissance

Dans le spectre émergeant de 'atmosphére stellaire, le profil de la raie va changer
en fonction de 'abondance chimique de I’élément étudié et des conditions physiques
du milieu. Intuitivement, si plus d’atomes dans un certain état d’ionisation sont
présents sur la ligne de visée, ’absorption du rayonnement va étre plus forte, et le
flux sortant n’en sera que plus faible, & la longueur d’onde correspondant & l’én-
ergie du photon. Pour un élément donné, la courbe de croissance permet de lier la
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FIGURE 2.1 — a) Courbe de croissance d’un élément chimique donné en fonction
de I'abondance chimique. Celle-ci comporte trois régimes : linéaire (raies faibles),
saturé, et raies fortes. b) Flux normalisé d’une raie spectrale a une certaine longueur
d’onde pour plusieurs abondances : (1) peu abondant (2) fortement abondant. Figure
provenant de [Gray 2005].

largeur équivalente W de la raie! a 'abondance de ’élement (comme illustré dans
la FIGURE 2.1). Cette courbe de croissance posséde 3 régimes caractéristiques : (1)
un régime ot W augmente linéairement avec ’abondance (raies a profil gaussien,
dont la largeur et la profondeur croissent linéairement avec le nombre d’absorbant),
(2) un régime on le coeur de la raie atteint sa valeur maximale, on parle alors de
saturation, (3) un régime o les ailes de la raie se développent (profil Lorentzien). La
courbe de croissance différe d’une raie spectrale & une autre pour un méme élément,
et bien entendu d’un élément & un autre.

Le modéle d’atmosphére

Dans une analyse d’abondance chimique, il est important de connaitre les con-
ditions physico-chimiques de ’atmosphére de I’étoile analysée, en particulier que

1. correspondant & une raie ayant la méme surface, mais de largeur W et de hauteur 1.
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I’équilibre moléculaire soit respecté. En pratique, nous utilisons pour cela des mod-
¢les d’atmosphéres (par exemple MARCS [Gustafsson et al. 2008]). Ils sont par ex-
emple utilisés comme donnée intiale dans les codes de transfert radiatif. Ils conti-
ennent plusieurs grandeurs physiques : la pression électronique P, la pression du
gaz P, la température 7', la profondeur optique 7 pour chaque couche de l'atmo-
spheére considérée (56 pour les modéles MARCS). Chaque modéle d’atmosphére est
donné pour une valeur de température effective Tegr, de gravité de surface log(g), de
metallicité [M/H], de rapport [«/Fe| et de micro-turbulence ¢ :

- La température effective Teg : celle ci correspond a la température d’un
corps noir rayonnant comme |’étoile, F' = 072 , ol o est la constante de
Stefan-Boltzmann (o = 5.67 x 107 ° ergem 25 ' K™*). La température effec-
tive peut étre déterminée photométriquement (& ’aide de relations calibrées,
par exemple [Alonso et al. 1996]) ou spectroscopiquement grace a l’équilibre
d’excitation des raies du Fel. Nous notons que l'utilisation d’autres ions est
possible, voir méme plusieurs a la fois (par exemple MATISSE).

- La gravité de surface log(g) : 'expression de la gravité de surface pour une
étoile de masse M* et de rayon R* est donnée par g = GM*/R*?, ou G est la
constante gravitationnelle (G = 6.67 x 1078 cm?® g~!s~2). Habituellement, il
convient d’utiliser le logarithme de g : log(g). La gravité de surface peut étre
déterminée par photomeétrie (sous réserve de connaitre la masse et la distance)
ou spectroscopiquement par I’équilibre d’ionisation des raies du Fel et Fell,
ou d’autres ions.

- La métallicité [M/H] : celle ci correspond & 'abondance chimique des élé-
ments plus lourds que I'hélium dans une étoile, et pas seulement la contribution
du fer ([Fe/H]?).

- Le rapport [a/Fe] : il s’agit de la proportion d’élements « (O, Ne, Mg, Si,
S, Ar, Ca, and Ti) par rapport au fer dans I"atmosphére d'une étoile. Ces
éléments sont formés par fusions successives d’atomes d’hélium.

- La vitesse de micro-turbulence £ : celle-ci provient du mouvement de
cellules dans la photosphére de 1’étoile et sa contribution au coefficient d’ab-
sorption de raie est vue comme une vitesse thermique. Ce mécanisme va rendre
les raies faibles moins profondes (tout en conservant leur largeur équivalente)
et désaturer les raies saturées (sans en conserver la largeur équivalente). &
peut étre déterminée en forcant I’abondance mesurée a étre indépendante de
la largeur équivalente.

Nous notons qu’il existe différents codes de transfert radiatif résolvant les équa-
tions présentées dans cette section, dans les atmosphéres stellaires. Ces codes perme-
ttent de calculer des largeurs équivalentes ou des spectres synthétiques. Nous avons
utilisé 1'un d’entre eux, TURBOSPECTRUM développé par [Plez 2012].

2. [Fe/H] = log [x((l;e))} N log [%((I;Ie))}e, ot N(Fe) et N(H) correspondent au nombre d’atomes

par unité de volume.



2.2. Déterminations d’abondances chimiques a I’ére des grands relevés
spectroscopiques 33

Afin de mesurer une abondance chimique, il est donc possible de mesurer la
largeur équivalente d’une raie donnée et de la comparer & une largeur équivalente
modéle générée par un code transfert radiatif. Il est également possible de trouver
le meilleur ajustement entre une raie observée et un profil de raie synthétique. Une
autre méthode consiste a mesurer des rapports de profondeurs de raies. Nous allons
voir dans la section suivante que ces méthodes 1a sont automatisées dans le cadre
d’analyses massives d’étoiles.

2.2 Déterminations d’abondances chimiques a I’ére des
grands relevés spectroscopiques

Avec 'augmentation croissante de grands relevés spectroscopiques tels que RAVE
et GES et I'afflux massif de données spectroscopiques, le développement de procé-
dures automatiques pour mesurer des abondances chimiques est devenu évident.
Deux meéthodes classiques sont habituellement utilisées pour mesurer une abon-
dance chimique : (1) mesure de largeur équivalente et obtention de 1’abondance par
courbe de croissance ; (2) ajustement d’un spectre synthétique au profil de raie ob-
servé. Ces deux types de méthodes peuvent reposer sur une analyse a la volée, ou
sur des grilles générées en amont.

Une premiére étape essentielle a la détermination d’abondances chimiques pour
une étoile consiste a dériver ses parameétres atmosphériques Teg, log(g), [M/H]
(et [a/Fe]). En effet, afin de déterminer une largeur équivalente modéle ou pro-
fil de raie synthétique, les paramétres atmosphériques doivent étre connus a l'a-
vance. De nombreux algorithmes, tels que MATISSE [Recio-Blanco et al. 2006],
SME [Valenti & Piskunov 1996] ou FERRE [Allende Prieto et al. 2006] (présentés
plus bas) ont été développés afin de paramétriser de facon automatique un large
échantillon d’étoiles.

Nous dressons ici une liste des méthodes existantes pour 'analyse automatique
d’abondances chimiques en mettant en avant les avantages et limitations de cha-
cune d’elles dans le cadre d’une détermination massive d’abondances chimiques pour
I’Archéologie Galactique. D’une part, les paramétres atmosphériques sont donc con-
sidérés comme connus a ce stade de l'analyse. D’autre part, certaines méthodes
sont capables de dériver soit les parameétres atmosphériques et abondances chim-
iques, soit uniquement les abondances. Pour une méthode donnée, nous discuterons
uniquement de la détermination automatique d’abondances.

2.2.1 Meéthodes automatiques d’analyse "a la volée"

Ces méthodes peuvent étre décomposées en deux groupes : celles consistant a
ajuster un profil de raie synthétique & un profil de raie observé, et celles visant &
ajuster une largeur équivalente théorique & une largeur équivalente observée.
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Méthodes automatiques par ajustement de profils de raies synthé-
tiques

Ces méthodes reposent sur la minimisation d’une distance y? entre un raie ob-
servée et un profil de raie synthétique généré en faisant varier 'abondance chimique.
A chaque étape, le x? est calculé entre ces 2 profils sur une petit domaine de longueur
d’onde (centré sur la raie observée), et 'abondance finale est trouvée lorsque le x?
est minimal. Cette approche nécessite donc la synthése "a la volée" de nombreux
profils de raies synthétiques, ce qui peut s’avérer lourd en terme de temps de cal-
cul. Tous ces algorithmes reposent sur des méthodes d’optimisation, que ce soit la
minimisation directe du y? ou d’autres méthodes plus complexes. Un poids statis-
tique peut aussi étre appliqué aux pixels pour lesquels la contribution des "blends"
est importante. Ces méthodes convergent lorsque le meilleur ajustement est trouvé
entre 'observation et le modéle.

Une des méthodes les plus anciennes est SME "Spectroscopy Made Easy" dévelop-
pée par |[Valenti & Piskunov 1996|. 1l s’agit d’une méthode trés compléte, permet-
tant de déterminer la vitesse de rotation wvsin(i), les abondances chimiques indi-
viduelles ou encore d’ajuster les paramétres atomiques de raies spectrales, tels que
la probabilité de transition log g f. Le profil synthétique est généré gréice & un code de
transfert radiatif écrit en C++ et adapté de la routine SYNTH [Piskunov 1992|, as-
sumant 'Equilibre Thermodynamique Local (ETL). Le modéle d’atmosphére est in-
terpolé aux paramétres de 1’étoile depuis une grille de modéles d’atmosphére générée
en amont. Un algorithme de minimisation de x? [Marquardt 1963] est utilisé afin
de trouver le meilleur jeu de parameétres. En effet, le minimum est trouvé en cou-
plant une méthode classique de gradient et une minimisation hyperbolique de la
surface de x? autour de la solution. Pour ce faire, les dérivées premiéres et secon-
des du flux sont calculées, et pour chaque dérivée, trois a cing profils synthétiques
sont générés. Cette méthode est, entre autre, utilisée pour fournir les paramétres et
abondances recommandées des étoiles GIRAFFE du WG10 et des étoiles UVES du
WG11 [Smiljanic et al. 2014] de GES. 1l s’agit d’une méthode robuste et a ce jour
utilisée dans de nombreuses applications scientifiques. L’inconvénient est que cette
méthode est plutét lourde en terme de temps de calcul, et développée dans le cadre
d’analyses avec un nombre relativement réduit d’étoiles.

Une approche similaire a été developpée par [Mikolaitis et al. 2014b|. Les profils
de raies sont créés avec le code TURBOSPECTRUM |[Plez 2012| dans I'approxima-
tion ETL. Le modeéle d’atmosphére est interpolé linéairement aux paramétres de
’étoile & partir de modéles d’atmosphére MARCS [Gustafsson et al. 2008]. Un x?
est calculé entre le modele et 'observation a chaque itération sur I’abondance, et la
solution est donnée par le minimum de cette distance. Une estimation de v sin(i) est
aussi fournie. Malgré la synthése "a la volée" de nombreux spectres synthétiques,
cette méthode est plutét rapide, une abondance de raie étant calculée en moins
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d’une minute. Comme SME, cette méthode est utilisée pour fournir les abondances
recommandées du WG10 du Gaia-ESO Survey.

Inspiré des méthodes de synthése spectrale & la volée, celle développée par
[Van der Swaelmen et al. 2013] est basée sur la création d'une petite grille 1D de
spectres synthétiques couvrant un certain domaine d’abondances et composée de 20
spectres, pour une raie donnée et pour une étoile donnée. Ces spectres synthétiques
sont synthétisés pour chaque raie de chaque étoile analysée avec TURBOSPEC-
TRUM et le modeéle d’atmospheére est interpolé linéairement aux paramétres de 1'é-
toile & partir de modéles d’atmosphére MARCS. La détermination de 'abondance
est donnée par le minimum de distance entre chaque spectre de la petite grille 1D et
le spectre observé. Cette méthode est cependant lourde en temps de calcul & cause
de la synthése des grilles 1D ( 20 min par abondance de raie).

Une méthode similaire, SPADES, a été développée par [Posbic et al. 2012]. Cette
procédure automatique de détermination d’abondances chimiques, consiste & générer
pour une raie donnée, une petite grille 1D de spectres synthétiques aux paramétres
atmosphériques de I’étoile (modéles ATLAS9 + SYNTHE [Kurucz 2005]), couvrant
un large domaine d’abondance. Une distance quadratique est calculée entre chaque
spectre synthétique de la grille 1D et le spectre observé. Le minimum de cette dis-
tance donne 'abondance de 1’élément considéré. Dans le cadre d’analyse massive
d’étoiles et si un grand nombre de raies spectrales sont & considérer, cette méthode
de détermination d’abondances peut présenter des limitations en terme de temps
de calcul comme celle de [Van der Swaelmen et al. 2013, dues aux nombreuses syn-
thése spectrales.

Développé récemment par [Blanco-Cuaresma et al. 2014al, iSpec permet de me-
surer les abondances chimiques individuelles d’étoiles, soit par un module basé sur la
technique de synthése spectrale "a la volée", soit par un module dédié aux mesures de
largeurs équivalentes. Lorsque la résolution est basse ("blends" plus importants) le
premier module est plus optimisé. iSpec utilise le code de synthése spectrale SPEC-
TRUM |Gray 1999| afin de générer des profils de raies synthétiques et des largeurs
équivalentes théoriques. Un algorithme de type Levenberg-Marquardt (similaire a
SME) est utilisé afin de minimiser la distance entre (1) le profil de raie observé
et le profil de raie synthétique ou (2) la largeur équivalente observée et la largeur
équivalente théorique. Les auteurs ont observé que le module basé sur la synthése
de profils de raies "a la volée" permet d’aporter une meilleure précision aux abon-
dances mesurées. Ce module est de plus efficace & plus faible SNR et résolution.
Cette procédure a été utilisée par ses auteurs dans le cadre de la caractérisation
chimiques des étoiles de référence Gaia [Jofré et al. 2015].
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Méthodes automatiques basées sur des mesures de largeurs équivalentes

Ces méthodes sont efficaces & haute résolution et/ou dans le cas ou la raie ob-
servée ne souffre pas de "blends" avec les raies voisines. En effet, en cas de "blends",
la largeur équivalente observée ne va pas étre en accord avec la largeur équivalente
théorique de la raie non "blendée".

Un code de mesure automatique de largeurs équivalentes (EWs) ARES a été
développé par [Sousa et al. 2007, Sousa et al. 2015]. Un ajustement automatique
d’une gaussienne permet de déterminer la largeur équivalente de la raie observée.
Cette méthode n’est valable que pour les raies faibles (EW<150mA) car au dela, le
profil de la raie n’est plus gaussien, et tend & étre typiquement lorentzien . Nous pou-
vons par exemple citer les études de [Neves et al. 2009] et [Adibekyan et al. 2012],
ayant utilisé le code ARES, afin de mesurer des abondances chimiques & haute réso-
lution dans des spectres HARPS. Une fois les EWs déterminées, le code de synthése
spectrale MOOG [Sneden 1973| a été utilisé afin de restituer ’abondance correspon-
dante par courbe de croissance dans ’approximation ETL avec des modéles d’atmo-
sphere ATLAS [Castelli & Kurucz 2003]. Cette méthode a été utilisée par le groupe
GES de Porto dans le cadre de I'analyse des étoiles UVES [Smiljanic et al. 2014].
Nous notons qu’une méthode automatique similaire a aussi été utilisée lors de 1’-
analyse des spectres UVES dans GES. En effet, la procédure GAUFRE, dévelop-
pée par [Valentini et al. 2013] et ayant pour role de déterminer les paramadétres
atmosphériques stellaires, a permis de mesurer les largeurs équivalentes des raies
d’éléments analysés. Ces largeurs équivalentes, couplées avec MOOG ont permis de
fournir des abondances chimiques.

Enfin, nous pouvons citer le code GALA | développé par [Mucciarelli et al. 2013]
et basé sur des mesures automatiques de largeurs équivalentes, & l'aide du code
WIDTHSY développé par R. L. Kurucz. GALA fonctionne aussi bien avec des modéles
MARCS ou ATLAS.

2.2.2 Meéthodes automatiques basées sur des grilles de spectres
synthétiques

Les méthodes de mesures d’abondances chimiques basées sur des grilles de spec-
tres synthétiques ou de largeurs équivalentes sont rapides et permettent d’analyser
des volumes de données plus grands. Les grilles, générées en amont, réduisent par
exemple les opérations de synthése spectrale et permettent de gagner en temps de
calcul.

MyGIsFOS, développé par [Sbordone et al. 2014| est également une procédure
de détermination d’abondances chimiques. Cette méthode utilise une grille de spec-

3. Nous pouvons également citer DAOSPEC, développé par [Stetson & Pancino 2008], aussi
basé sur un profil gaussien, avec en option un profil Lorentzien pour les raies fortes.
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tres synthétiques couvrant les domaines de Tegr, log(g), &, [Fe/H] et [a/Fe]. Cette
méthode est donc basée sur la comparaison d’un spectre observé avec des spectres
synthétiques, interpolés directement dans la grille de spectres synthétiques, ce qui
réduit le temps de calcul. Cependant, avec cette grille spécifique, il n’est possible
que de dériver des abondances d’éléments « et d’éléments du pic du fer. Une alterna-
tive consiste a générer une grille spécifique avec une dimension suivant 'abondance
chimique. Selon les auteurs, cette méthode est rapide et prend moins de 2 minutes
pour dériver les abondances chimiques d’une dizaine d’éléments dans une étoile.
Cette procédure a été utilisée par le groupe GES de Paris-Heidelberg dans le cadre
de analyse des étoiles UVES [Smiljanic et al. 2014]

Une méthode utilisant une grille de spectres synthétiques et pouvant se rap-
procher d’une méthode d’analyse "a la volée" est FERRE [Allende Prieto et al. 2006].
En effet, les abondances chimiques [Fe/H] sont déterminés simultanément en com-
parant un spectre synthétique interpolé "a& la volée" au spectre observé, grace a
un algorithme d’optimisation de type algorithme de Nelder-Mead. Cette méth-
ode a été utilisée dans la pipeline de réduction SSPP du relevé SDSS-SEGUE,
mais également a '’heure actuelle dans le Gaia-ESO Survey et le relevé APOGEE
[Holtzman et al. 2015].

Afin de mesurer de fagon automatique les abondances chimiques dans ses milliers
de spectres, le Survey RAVE a développé un pipeline d’analyse [Boeche et al. 2011].
Il s’agit d’une méthode hybride basée sur une librairie de largeurs équivalentes (con-
struite avec des modéles d’atmosphére ATLAS [Castelli & Kurucz 2003| et le code
MOOG) couvrant un large domaine de paramétres atmosphériques en T, log(g) et
[M/H], plus cinqg valeurs d’abondances [X/Fe] = [-0.4, —0.2, +0.0, 4+0.2 & +0.4] dex.
En effet, la résolution de RAVE étant basse (~ 7000), le mélange des raies est fort
et une mesure de EW directement sur le spectre n’est pas envisageable. Une in-
terpolation de la grille sur les parameétres atmosphériques de 1’étoile est réalisée, et
grace aux cinq valeurs d’abondances, un courbe de croissance est créée. De cette
courbe, plusieurs spectres synthétiques sont construits en considérant un profil de
raie gaussien. Enfin, 'abondance mesurée est estimée par minimisation du x? entre
les spectres synthétiques interpolés et le spectre observé avec une erreur typique de
0.2 dex.

2.2.3 GAUGUIN : une procédure automatique de détermination
d’abondances chimiques

Nous avons développé une procédure automatique originale de mesure d’abon-
dances chimiques individuelles, GAUGUIN. Contrairement aux méthodes classiques
de mesures de largeurs équivalentes ou de synthése spectrale a la volée, GAUGUIN
est basé sur une grille de spectres synthétiques, générée en amont. Cela permet de
réduire fortement les temps de calcul pendant ’analyse. La grille posséde 5 dimen-
sions T, log(g), [M/H], [a/Fe] et Ax, ot Ax est ’'abondance chimique d’un élément
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X, couvrant un large domaine. Connaissant les 4 paramétres atmosphériques de 1’é-
toile & analyser Tyg, log(g)*, [M/H]* et [a/Fe]*, la grille de spectres synthétiques
est interpolée sur ces 4 paramétres afin de créer une petite grille 1D de spectres in-
terpolés, couvrant une large variation en Ax. Une distance quadratique entre cette
petite grille et le spectre observé est calculée, et le minimum de distance nous donne
une premiére solution A?. Un alogrithme de Gauss-Newton est alors appliqué autour
de A” afin d’optimiser cette solution par descente de gradient.

Comme nous allons le voir dans les sections suivantes, la méthode que nous
proposons est spécialement développée pour mesurer des abondances chimiques in-
dividuelles. Celle ci est parfaitement adaptée aux grands relevés spectroscopiques
massifs et permet de fournir des abondances chimiques fiables, rapidement car aucun
calcul de spectres synthétiques & la volée n’est réalisé. Nous avons vu que beaucoup
des méthodes précédentes sont basées sur le calcul de spectres synthétiques, et pour
certaines sur des grilles multi-dimensionnelles. C’est le cas pour notre procédure
automatique et nous présentons les grilles utilisées dans la Section suivante.

2.3 Grilles de spectres synthétiques pour GAUGUIN

Notre méthode automatique de mesure d’abondances chimiques est basée sur une
grille de spectres synthétiques multi-dimensionnelles en paramétres atmosphériques
et abondances. Pour une étoile donnée, nous réalisons une interpolation sur ses
parameétres atmosphériques dans la grille afin de générer un set de spectres synthé-
tiques. Ces spectres synthétiques interpolés couvrant un large domaine d’abondances
sont alors comparés au spectre observé afin de déterminer I’abondance d’une raie
donnée.

Nous présentons tout d’abord comment la vitesse de micro-turbulence est inté-
grée lors du calcul des grilles de spectres synthétiques. Puis nous montrons la grille
de spectres synthétiques du Gaia-ESO Survey utilisée lors de 1’analyse des étoiles
GIRAFFE (voir Chapitre 3, Sect 3.1), puis celle spécifiquement construite pour I’-
analyse du lithium pour le projet AMBRE (voir Chapitre 3, Sect 3.2).

2.3.1 Micro-turbulence dans des grilles de spectres synthétiques

Ces grilles sont composées de spectres synthétiques ne présentant aucune rota-
tion (vsin(i) = 0.0km s~!). La seule source d’élargissement de raie est la micro-
turbulence . Pour chaque spectre synthétique de ces grilles, £ a été adopté en suivant
une relation calibrée par GES (comme par exemple [Boeche et al. 2011] avec RAVE)
basée sur la température effective, la gravité de surface et la métallicité (Bergemann
et al. 2015, en préparation). Cette relation a été calibrée (1) pour les étoiles naines
de la séquence principale et les sous géantes (Teg > 5000K et log(g) > 3.5cm s72),
(2) pour les naines de la séquence principale avec Teg < 5000K et (3) pour les
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FIGURE 2.2 — Différence entre la valeur de £ issue de la litérature et celle calibrée par
GES en fonction de : a) Teogr, b) log(g) et ¢) [M/H]. Les symboles sont les suivants : *
pour les 576 étoiles UVES de la iDR1 de GES, ¢ pour les 32 étoiles Gaia de référence
et O pour 'amas globulaire NGC 6397.

étoiles géantes (log(g) < 3.5cm s~2). En pratique, les mesures de & provenant (1)
des étoiles Gaia de référence [Jofré et al. 2014al, (2) 576 étoiles UVES issues de la
iDR1 de GES [Sacco et al. 2014] et (3) des étoiles d’un amas globulaire NGC 6397
[M/H] = —2.1dex [Lind et al. 2009b], ont été calibrées simultanément en fonction
de Tegr, log(g) et [M/H] suivant une surface en 3-D. Les différences entre les valeurs
de £ de la littérature et celles calibrées par GES sont montrées en fonction de Teg,
log(g) et [M/H] dans la FIGURE 2.2 (M. Bergemann, communication privée). Malgré
les faibles tendances avec Teg, log(g) et [M/H], nous voyons que les différences max-
imales sont de I'ordre de +0.6km s—1
nos mesures du lithium dans les spectres AMBRE a R = 40000, les erreurs de ce

, avec une erreur typique de 0.3km s~!. Pour

type sur la micro-turbulence vont engendrer une erreur négligeable sur 'abondance
(comme expliqué ci-dessous, Sect 2.5.2).



Chapitre 2. GAUGUIN : une procédure automatique de mesures
40 d’abondances chimiques

2.3.2 Grille de spectres synthétiques du Gaia-ESO Survey

Nous présentons ici la grille de spectres synthétique du Gaia-ESO Survey. Nous
notons par avance que nous n’avons fait que l'utiliser (Chapitre 3, Sect 3.1) et nous
référons le lecteur & [de Laverny et al. 2012] pour plus de détails. Nous n’en donnons
ici qu’une bréve description.

Il s’agit d'une grille & haute résolution R > 300000 et composée de 13784
spectres. Cette grille couvre deux domaines de longueurs d’ondes, spécialement
adaptés au Gaia-ESO Survey : (1) 4200 < A < 6900 A, correspondants aux do-
maines Red520&580 du spectrographe UVES, incluant les domaines HR09B, HR10
et HRI5N; (2) 8450 < A < 8950 A correspondant au domaine HR21. L’¢chantil-
lonnage est de 0.004 A par pixel.

Cette grille de spectres synthétiques a été calculée & partir de modéles d’atmo-
sphére MARCS [Gustafsson et al. 2008| et générée par le code de transfert radiatif

TURBOSPECTRUM |[Plez 2012] dans ’approximation ETL. Les modéles MARCS
ont été choisis en accord avec la politique d’analyse interne & GES.

La liste de raies utilisée est celle fournie par le Gaia-ESO Suvey, plus précisément
la Version2 au moment de notre analyse. Cette liste de raies contient 2 235926 raies
atomiques et moléculaires (Heiter et al., in preparation). Les raies atomiques sont
issues principalement de VALD et VALD3 [Kupka et al. 1999, Kupka et al. 2000] et
les molécules considérées sont les suivantes : C2, CH, CN, CH, MgH, CN, ZrO TiO
(B. Plez, T. Masseron, communication privée). De plus, tout un travail de sélection
des raies suivant la qualité des données atomiques a été fait par le groupe en charge
de la compilation de cette liste. En pratique, les données atomiques principales
composant une liste de raies sont les suivantes :

- A : longueur d’onde centrale au repos de la raie d’absorption (généralement
exprimée en A).

- loggf : logarithme en base 10 du produit du poids statistique du niveau d’én-
ergie inférieur et de la force d’oscillateur.

- Xe : potentiel d’excitation (en eV') du niveau d’énergie inférieur.

- gu : poids statistique supérieur de la raie d’absorption.

- Energies d’excitation inférieures et supérieures (cm™!).

Les abondances solaires sont celles de [Grevesse et al. 2007]. Quatre dimensions
ont été considérées : Teg, log(g), [Fe/H] et [a/Fe], couvrant les domaines suivants :
3000 < Teg < 8000K, +0 < log(g) < +5.5cm s~2, —5 < [M/H] < +1. Le rapport
[a/Fe] suit une relation en accord avec les propriétés chimiques des étoiles du disque
galactique : [o/Fe] = 0.0 pour [M/H] > 0.0, [a/Fe] = +0.4 pour [M/H] < —1.0 et
[a/Fe] = —0.4 x [M/H] pour —1.0 < [M/H] < 0.0.



2.3. Grilles de spectres synthétiques pour GAUGUIN 41

La FIGURE 2.3 présente la couverture de la grille dans ces quatres parametres.
Nous voyons que le pas en Teg est de 200 K sur le domaine 3000 < Teg < 4000 K,
et de 250K pour Teg > 4000K. Le pas en log(g) est constant sur le domaine de
log(g), et est égal & +0.5cm s~2. La métallicité est échantillonnée de la fagon suiv-
ante : A[M/H] = 4+0.25 dex pour —1.0 < [M/H] < +1.0, A[M/H] = +0.50 dex pour
—4.0 < [M/H] < —1.0 et A[M/H] = +1.0dex pour —5.0 < [M/H] < —4.0. Pour
chaque valeur de [M/H], 5 valeurs de [«/Fe| sont considérées.

Nous notons que cette grille a été utilisée (1) par le WG10 de GES afin de
dériver les paramétres atmosphériques recommandés pour les étoiles GIRAFFE
(Recio-Blanco et al. 2015b en préparation) et (2) par le WG11 de GES avec les
données UVES. Dans le cadre de la mission spatiale Gaia, la détermination au-
tomatique des parameétres atmosphériques ( Teog, log(g), [M/H], [a/Fe]) ainsi que les
abondances chimiques individuelles (d’éléments « et du pic du fer) pour les cibles
les plus brillantes du relevé se fera grace a une grille de spectres synthétiques comme
celle que nous venons de présenter |Recio-Blanco et al. 2015].

2.3.3 Grille AMBRE/Li de spectres synthétiques autour du dou-
blet du lithium

Nous présentons ici la grille de spectres synthétiques construite dans le cadre
de notre analyse de ’abondance en lithium dans les étoiles du projet AMBRE
(Chapitre 3, Sect 3.2). Il s’agit d’une grille & 5 dimensions Teg, log(g), [M/H],
[o/Fe] et Ap; synthétisée autour du doublet du lithium a 6708 A. Nous détaillons
tout d’abord comment nous avons construit et calibré la liste de raies, puis nous
présentons de maniére plus générale la grille synthétisée qui nous a été fournie.

2.3.3.1 Liste de raies autour du doublet du lithium a 6708 A

La détermination d’abondance chimique, que ce soit par méthode classique de
mesure de largeurs équivalentes ou par synthése spectrale, repose sur la connais-
sance des parameétres atomiques des raies que 1’on souhaite analyser. Dans "absolu,
la qualité des données atomiques doit étre la meilleure possible afin de limiter par
exemple les biais de mesures (si A, loggf ou x. mal connus) ou le mélange de raies.

Le domaine du doublet du lithium est caractérisé par la présence de nombreuses
raies, comme nous pouvons le voir dans la FIGURE 2.4. Le doublet du lithium peut
se décomposer en deux contributions : une raie a A = 6 707.761 A (log gf = —0.009)
et une autre a A = 6707.912A (loggf = —0.309) (VALD). Le profil de cette raie
est faible dans le Soleil, et la mesure d’abondance en lithium & partir de cette raie
nécessite une bonne modélisation et compréhension des blends avec les raies voisines.
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FIGURE 2.3 — Paramétres atmosphériques de la grille de spectres synthétiques
du Gaia-ESO Survey |de Laverny et al. 2012|, disponible sur le Wiki du consor-
tium :"great.ast.cam.ac.uk/GESwiki/GESHome".
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Deux stratégies sont possibles lorsque nous devons utiliser une liste de raies spec-
trales : (1) sélectionner une liste de raies déja publiée dans la littérature, par exemple
si application scientifique est similaire & celle que 'on souhaite suivre, mais cela
peut poser des problémes car les outils de calcul de spectres synthétiques ou I’EW
sont différents; (2) construire sa propre liste de raies afin qu’elle soit mieux adaptée
au probléme que 'on se propose de résoudre et dont nous connaissons les limites
d’application.

Listes de raies dans la littérature

Dans le cadre d’une analyse du doublet du lithium & 6708 A, plusieurs listes de
raies ont déja été publiées. Nous en présentons trois, correspondant a celles les plus
utilisées par de précédentes études :

- [Reddy et al. 2002] ont cherché la présence de °Li dans des étoiles de type So-
laire avec des planétes détectées, couvrant des domaines de paramétres atmo-
sphériques 5600 < Teg < 6350K, +3.96 < log(g) < +4.62cm 572, —0.39 <
[M/H] < 40.32. L’étude s’est faite a trés haute résolution (R ~ 125000).
La liste de raies a été construite a partir d’une liste de raies comprenant des
molécules CN et des atomes issus de plusieurs études ([Brault & Mueller 1975,
Lambert et al. 1993, Nave et al. 1994, Kurucz 1995]). La structure hyper-fine
du lithium a été également considérée [Yan et al. 1998, Sansonetti et al. 1995].
Les auteurs ont testé et apporté des corrections mineures a leur liste (sans pré-
ciser sur quelles raies) basées sur un ajustement du spectre Solaire et celui de
61 Cyg A. Cette liste de raies a été utilisée & de nombreuses reprises, nous
pouvons citer par exemple [Lambert & Reddy 2004| (mesures de lithium dans
181 étoiles du disque galactique) et [Christian et al. 2005] (mesure de SLi dans
la naine K GJ 117).

- [Mandell et al. 2004] ont cherché a détecter du °Li & haute résolution (R ~
115000) dans 5 étoiles de type Solaire avec des planétes détectées couvrant
des domaines de paramétres atmosphériques 5800 < Tog < 6 150K, +3.90 <
log(g) < +4.40cm s72, —0.11 < [M/H] < +0.12. Comme [Reddy et al. 2002,
les auteurs ont considéré la structure hyperfine du lithium [Yan et al. 1998,
Sansonetti et al. 1995]. Les raies atomiques et moléculaires (CN) sont issues
de plusieurs bases de données (VALD2, [Kurucz 1995|, [Lambert et al. 1993]
et [King et al. 1997]) et ajustées sur le spectre Solaire [Kurucz et al. 1984]. Les
raies moléculaires de CN ont été calibrées a ’aide du spectre d’une lampe car-
bone. La liste de raies de [Mandell et al. 2004] a été utilisée dans plusieurs
études telles que [Caffau et al. 2010] (étude 3D-NETL du lithium dans le
Soleil) et [Bubar et al. 2011] (mesure du lithium dans 12 étoiles de ’associ-

ation OB Scorpius-Centaurus).

- La liste de raies & ce jour la plus utilisée dans la littérature est celle de
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|Ghezzi et al. 2009]. Cette étude s’est concentrée sur la mesure du rapport
isotopique °Li/"Li dans des étoiles naines de type Solaire, & haute résolution
(R ~ 143000). Les auteurs ont adopté la liste de raies de [Mandell e al. 2004]
car il s’agissait a ’époque de la liste de raies la plus compléte et la plus ho-
mogene. [Ghezzi et al. 2009] ont modifié de facon mineure cette liste de raies
(correction du loggf de +0.015 pour la raie du fer a 6707.431 ) ajustant
un spectre synthétique du Soleil au spectre [Kurucz et al. 1984]. Cette liste
de raies a été utilisée et/ou adaptée dans plusieurs études parmi lesquelles
[Delgado Mena et al. 2014|, [Ghezzi et al. 2010]|, [Carlberg et al. 2010],
[Bruntt et al. 2010], [Caffau et al. 2010], |Gonzalez et al. 2010].

Nous voyons donc que les listes de raies publiées dans la littérature peuvent étre
adoptées lors d’une analyse d’abondance du lithium, mais une étape de re-calibration
est systématiquement nécessaire afin d’ajuster par exemple une étoile de référence.
Cette re-calibration est due au fait que les codes de synthése spectrale, les mod-
éles d’atmosphére, et les abondances Solaires des différentes études ne sont jamais
identiques, impliquant de légéres différences dans le flux du spectre synthétisé. Au
niveau de précision requis pour des études telles que la mesure du rapport isotopique
6Li/"Li, la résolution joue aussi un réle au niveau du doublet du lithium et apporte
une source supplémentaire de variation du flux.

Création d’une liste spécifique de raies autour du doublet du lithium

Nous avons décidé dans notre analyse du lithium de ne pas se baser sur une liste
de raies issue de la litérature sans vérification au préalable et recalibration si néces-
saire. En effet, notre échantillon d’étoiles couvre un large domaine de paramétres
atmosphériques (voir Chapitre 3, Sect 3.2) et de stades évolutifs (naines + géantes).
Choisir une liste de raies adaptée & seulement des étoiles de type solaire ne serait
pas judicieux. Pour notre étude, nous avons minutieusement compilé et calibré une
liste de raies sur 1.5 A, centré sur le doublet du lithium, & une résolution R = 40 000
en accord avec notre application au projet AMBRE (voir Chapitre 3, Sect 3.2)). Ce
domaine est suffisamment large afin de mesurer les abondances les plus fortes. En
effet, & une résolution de 40 000 une raie avec Ar; = 4 dex a une largeur a mi-hauteur
typique de 0.4 A dans une étoile de type solaire et 0.6 A dans une géante froide de
type Arcturus.

Tout d’abord, nous avons adopté une liste de raies atomiques issues de la derniére
version VALD3 [Kupka et al. 1999, Kupka et al. 2000] sur un domaine de 15 A, cen-
tré sur le doublet du lithium. Afin que la derniére version de TURBOSPECTRUM
(utilisé par la suite pour la synthése spectrale) puisse lire la liste VALD3, nous avons
appliqué la routine VALD wvald3line-BPz.f sur la liste VALD3. Cette routine a égale-
ment pour but de nettoyer les raies susceptibles de ne pas contribuer & 'opacité.
La routine ne garde en effet uniquement que les raies avec —10 < loggf < +100,
& < 15eV (raies présentes dans des étoiles de type FGK) et un degré d’ionisation
inférieur ou égal & 2. Les transitions lié-libre ne sont pas considérées car celles-ci
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requiérent des photons & plus haute énergie, peu présents & basse température. Sur
le domaine ou la calibration va étre effectuée, 6707.0 < A < 6708.5A, 59 raies
atomiques sont gardées, correspondant a 17 éléments chimiques différents (contre
51 raies supprimées).

Plusieurs études théoriques et expérimentales se sont penchées sur la détermi-
nation des paramétres atomiques du doublet du lithium, en particulier sa struc-
ture hyper-fine, composée de 6 raies de transition, e.g. [Lindgard & Nielson 1977],
[Gaupp et al. 1982], [Yan & Drake 1998] ou encore [Yan el al. 1998]. Nous avons
adopté les mesures les plus récentes de longueurs d’ondes |Sansonetti et al. 1995]
et de probabilités de transitions [Yan et al. 1998|. Les mesures de [Yan et al. 1998]
sont issues d’un modéle analytique et sont en accord avec les mesures en labora-
toire de [Gaupp et al. 1982]. Nous notons que ces paramétres de la structure fine
ont également été utilisés de nombreuses fois dans des déterminations d’abondances
du lithium (voir paragraphes précédents).

Enfin, nous avons adopté les listes de raies moléculaires issues du Gaia-ESO
Survey, décrites dans la section précédente. Les espéces présentes sur le domaine
6707.0 < A < 6708.5A sont les suivantes : CN, TiO, C2, CH, ZrO, OH, CaH
and VO (Heiter et al., en préparation). Une comparaison des raies principales de
CN entre notre étude et [Ghezzi et al. 2009] nous indique que ces raies moléculaires
sont compatibles entre nos deux études.

2.3.3.2 Calibration de la liste de raies autour du doublet du lithium

De facon générale, nous partons d’une liste de raies spectrales et nous générons
un spectre synthétique d’une étoile de référence & partir d’un code transfert radiatif
et d'un modeéle d’atmosphére. Puis, nous comparons visuellement ce spectre synthé-
tique & un spectre observé 4 haut SNR autour d’une raie d’intérét. La calibration
consiste a faire varier le log gf, ou A ou le potentiel d’excitation d’une raie afin que
les deux spectres s’ajustent. Suivant les cas, une ou plusieurs raies sont ajustées afin
d’obtenir le meilleur résultat.

En pratique, nous avons calibré cette liste de raies sur 1.5 A autour de la raie
du lithium, simultanément sur une étoile solaire typique, le Soleil, et une géante
froide, Arcturus. Pour le Soleil, les parameétres atmosphériques adoptés sont les suiv-
ants : Teg = 5TTTK, log(g) = 4.44cm s72, [M/H] = +0.00dex, [a/Fe] = +0.00 dex
et le modéle d’atmosphére est issu de la librairie MARCS. Pour Arcturus, nous
avons adopté les parameétres atmosphériques de [Ramirez & Allende Prieto 2011],
i.e. Tegr = 4286 K, log(g) = 1.66cm s=2, [M/H] = —0.52dex, un enrichissement
en o moyen [a/Fe] = 40.31dex. Le modeéle d’atmosphére d’Arcturus a été in-
terpolé a partir des 8 plus proches voisins de la librairie MARCS avec la routine
interpol _modeles. f fournie par Thomas Masseron. Les valeurs de micro-turbulence
ont été définies suivant la relation calibrée par Bergemann et al. en préparation, i.e.
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€ = 1.07km s~! pour le Soleil et ¢ = 1.25km s~! pour Arcturus. Les spectres
synthétiques sont générés avec le code transfert radiatif TURBOSPECTRUM, dans
I'approximation ETL.

Pour comparaison avec des observations, nous avons adopté le spectre Solaire
observé par [Brault 1979] a haute résolution (R ~ 350000). Il s’agit d’un spectre
intégré sur tout le disque Solaire. Concernant Arcturus, nous avons adopté 1’Atlas
[Hinkle et al. 2003] & haute résolution (R > 3000000). Nous présentons ces deux
spectres observés avec leur spectre synthétique respectif dans la FIGURE 2.5. Nous
voyons que l'accord n’est pas bon et que la liste de raies définie précédemment doit
étre calibrée.
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FIGURE 2.5 — Spectre Solaire [Brault 1979] (en haut, en noir) et spectre d’Arcturus
normalisé [Hinkle et al. 2003] (en bas, en noir) en fonction de la longueur d’onde.
Leur spectre synthétique est montré en bleu et rouge, respectivement. La raie du
lithium est indiquée en vert, & la longueur d’onde 6 707.86 A, moyenne des six com-
posantes de la structure hyper-fine.
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Element A Xe log(gf)
(A) (eV)

Fel 6707.070 5.273 -3.921
Fel 6707.172 5.538 -3.928
Fel 6707.431 4.608 -3.917
SmII 6707.473 0.933 -1.910
VI 6707.518 2.743 -2.938
Crl 6707.596 4.208 -2.625
Lil 6707.756 0.000 -0.428
Lil 6707.768 0.000 -0.206
Lil 6707.907 0.000 -1.509
Lil 6707.908 0.000 -0.807
Lil 6707.919 0.000 -0.807
Lil 6707.920 0.000 -0.807
VI 6708.094 1.218 -2.443
Cell 6708.099 0.701 -2.120
Fel 6708.282 4.988 -1.280
Fel 6708.347 5.486 -2.506

TABLE 2.1 — Liste des raies (avant calibration) contribuant le plus a 'absorption et
susceptibles d’étre calibrées.

Afin de calibrer correctement les raies atomiques, il convient de déterminer
quelles raies contribuent le plus & 'opacité. En effet, sur le domaine 6 707.0 < A <
6708.5 A, 59 raies atomiques sont présentes, il convient donc de calibrer les raies
principales. De facon évidente, & A ~ 6707.4 A et A\ ~ 6708.3 A, des raies doivent
étre calibrées. En pratique, nous avons retiré une par une les raies semblant étre re-
sponsables de I'aborption observée. Nous en avons identifié 10 avec en plus le doublet
du lithium (que nous ne calibrerons pas car nous avons adopté les probabilités de
transition de [Yan et al. 1998]). Les données atomiques des raies avant calibration
sont présentées dans la TABLE 2.1.

Nous avons calibré simultanément les raies spectrales en regardant l'effet sur le
spectre synthétique du Soleil et Arcturus. Nous avons ajusté le loggf de 7 raies.
Nous avons commencé par augmenter le log gf des raies de Fel a 6707.431 A et de VI
4 6707.518 A de 1.742 et 2.138 dex afin d’ajuster les spectres Solaires et d’Arcturus.
A Textréme gauche du domaine, nous avons ajusté le log gf de deux raies de Fel a
6707.070 A et 6707.172 A de 1.410 et 1.328 dex, respectivement. Sur Paile rouge du
lithium, nous avons diminué le log gf de la raie de VI & 6708.094 A de 0.367 dex.
Finalement, dans la partie la plus rouge du domaine, nous avons diminué le log g f
de la raie de Fel 4 6708.282 A de 1.35dex. Les valeurs modifiées sont reportées dans
la TABLE 2.2.

Concernant les raies de Fel & 6707.431 A et VI & 6708.094 A, nous sommes con-
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sistants avec le log gf de |Ghezzi et al. 2009] (log gf = —2.268 pour la raie de Fel).
D’un autre coté, pour notre raie du VI & 6707.518 A, nous observons une différence
de ~ 1.2dex avec |Ghezzi et al. 2009] car nous avons voulu ajuster laile rouge de
la raie du Fel dans le spectre d’Arcturus. Nous notons que cette raie de VI n’a pas
d’effet dans le Soleil, ¢’est pourquoi [Ghezzi et al. 2009] ne I’a pas calibrée.

Cependant, nous notons qu’une source d’opacité est clairement absente vers
A ~ 6708.025 A, que nous ne pouvons combler en ajustant le log g f des raies voisines.
Plusieurs études dans la littérature ont également rencontré ce probléme et ont été
amenées a ajouter une raie supplémentaire. [Miiller et al. 1975] ont d’abord pro-
posé lexistence d’une raie de Sil & A = 6708.023 A avec y. = 6.006V et loggf =
—2.97dex afin d’ajuster correctement le spectre Solaire. Ces auteurs ont d’autre
part conclu qu’une raie de Fel ou de CN ne pourrait pas expliquer ce manque
d’opacité. [Reddy et al. 2002] ont testé le cas d’une raie de Til avec y. = 1.88¢eV
et loggf = —2.252dex, observant un ajustement correct pour le cas du Soleil,
mais a conclu que cette raie aurait tendance & surestimer 'opacité dans les étoiles
plus froides, ce que nous avons vérifie. [Mandell et al. 2004] ont testé séparément
trois raies de Till (A = 6708.22A, loggf = —4.23dex), Sil (A = 6708.23A,
loggf = —2.89dex) et Til (A = 6708.25A, log gf = —2.202dex) lors de la mesure
du lithium dans le Soleil, mais sans observer de différences majeures entre les trois
raies. Finalement, [Ghezzi et al. 2009] ont adopté la raie de Sil (A = 6708.23 A,
log gf = —2.91dex). Dans notre cas, nous testons séparément les trois raies de Til,
Till et Sil. Tout d’abord, la raie de Til permet d’ajuster correctement le spectre
synthétique au spectre observé, mais surestime 1’opacité (8% en terme de flux) dans
le cas d’Arcturus (en accord avec [Reddy et al. 2002]). Puis, il en est de méme pour
la raie de Till, fournissant un ajustement correct pour le Soleil, mais faux pour Arc-
turus. Finalement, la raie de Sil est en mesure de permettre un ajustement correct du
flux du spectre synthétique avec le spectre observé pour les deux étoiles. Nous adop-
tons donc cette raie de Sil avec A = 6708.23 A, y. = 6.006V et log gf = —2.82 dex.

Reésultat de la calibration

Les spectres synthétiques du Soleil et d’Arcturus aprés calibration sont montrés
dans la FIGURE 2.6. Nous voyons tout d’abord que ’ajustement du spectre synthé-
tique Solaire au spectre observé sur 1.5 A est trés bon avec une dispersion standard
de la différence égale a 0.065%. Concernant Arcturus, l'accord est également trés
bon avec une dispersion standard de la différence égale a 0.237%. Nous notons que
les erreurs engendrées par de telles différences vont étre négligeables par rapport
aux autres sources d’erreurs. Nous voyons également que pour les deux étoiles, les
molécules de CN ont une contribution dominante & ’opacité. Les molécules de TiO
ne sont pas importantes dans I'atmosphére solaire, alors qu’a plus basse température,
elles commencent & contribuer & 'opacité de fagon non négligeable dans Arcturus.

Dans cette section, nous avons donc calibré une liste de raies sur le domaine
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FIGURE 2.6 — Spectre observé du Soleil (en haut, en noir) et d’Arcturus (en bas,
en noir) en fonction de la longueur d’onde. Les spectres synthétiques sont montrés
en bleu et rouge, respectivement. Les contributions des différentes molécules sont
montrées. La différence de flux entre le spectre observé et le spectre synthétique est
montré dans la partie basse de chaque panneau ainsi que la dispersion standard de
la différence. Les 6 composantes de la structure hyper-fine de la raie de résonance
du lithium sont montrés en pointillés noirs.
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Element Wavelength  x.  log(gf)

(A) (eV)
Fel 6707.070 5273 -2.480
Fel 6707.172  5.538 -2.600
Fel 6707.431 4.608 -2.175
SmlI 6707473 0933 -1.910
VI 6707518 2.743 -0.800
Crl 6707596 4.208 -2.625
Lil 6707.756  0.000 -0.428
Lil 6707.768  0.000 -0.206
Lil 6707.907  0.000 -1.509
Lil 6707.908 0.000 -0.807
Lil 6707.919  0.000 -0.807
Lil 6707.920 0.000 -0.807
Sil 6708.023 6.000 -2.820
VI 6708.094 1.218 -2.810
Cell 6708.099 0.701 -2.120
Fel 6708.282  4.988 -2.630
Fel 6708.347 5486  -2.506

TABLE 2.2 — Raies principales autour du doublet du lithium. Les raies calibrées ont
leur log g f écrit en gras.

6707.0 < X < 6708.5 A. Ce domaine va nous permettre de déterminer des abon-
dances de lithium pour le projet AMBRE (cf Chapitre 3). Il est important de noter
que la grille de spectres synthétiques va couvrir le domaine de la liste de raies initiale
VALD3 entre 6700 et 6 715A.

2.3.3.3 Présentation générale de la grille AMBRE /Li

Nous présentons ici la grille de spectres synthétiques AMBRE/Li pour la mesure
automatique du lithium dans les étoiles du projet AMBRE (utilisée dans le Chapitre 3,
Sect 3.2). Il s’agit d’une grille & haute résolution R > 150000 et composée de
358 335 spectres, fournie par le projet AMBRE. Cette grille couvre le domaine
de longueurs d’onde de la liste de raies présentée dans la section précédente, i.e.
6700 < A <6715 A. L’échantillonnage est de 0.004 A par pixel.

Comme la grille du Gaia-ESO Survey, cette grille est basée sur des modéles d’at-
mosphére MARCS et générée par le code de transfert radiatif TURBOSPECTRUM
dans I'approximation ETL (pour plus de détails, voir [de Laverny et al. 2012]). La
liste de raies est celle présentée dans la section précédente.

Les abondances solaires sont celles de [Grevesse et al. 2007|. Cing dimensions ont
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éte considérées : Teg, log(g), [Fe/H], [o/Fe] et Ar;. Les domaines des paramétres
atmosphériques sont identiques & ceux de la grille du Gaia-ESO Survey présentée
dans la Sect 2.3.2 (voir éalement FIGURE 2.3). L’abondance en lithium varie quand
& elle sur un large domaine, de -1 & +4dex par pas de +0.2dex, soit 23 valeurs
d’abondances.

Nous présentons dans la FIGURE 2.3 les variations en lithium de notre grille de
spectres synthétiques pour deux cas particuliers : une étoile de type Solaire (en haut,
Teg = 5 750K, log(g) = 4.5cm s72, [M/H] = +0.0dex et [a/Fe] = +0.0dex) et une
étoile géante froide de type Arcturus (en bas, Teg = 4250K, log(g) = 1.5cm s72,
[M/H] = —0.5dex et [o/Fe] = +0.2 dex). D’une part, nous voyons clairement ’effet
de température sur la raie de résonance du lithium (raie plus forte a plus basse
température). D’autre part, nous voyons la saturation des raies de la géante froide

pour Ar; > 3.6dex.

A notre connaissance, il s’agit de la premiére grille de spectres synthétiques,
générée sur un large domaine de paramétres atmosphériques et d’abondances en
lithium. Sa fiabilité a été démontrée dans les mesures automatiques que nous avons
réalisées dans le Chapitre 3.

2.4 GAUGUIN : présentation détaillée

Le but de cette section est de décrire comment fonctionne notre procédure au-
tomatique de détermination d’abondances, GAUGUIN. Connaissant les paramétres
atmospheériques d'une étoile observée (Thg, log(g)*, [M/H]* et [a/Fe]*), nous voulons
mesurer ’abondance Ax d’une raie d’'un élement X. Notre approche n’est pas de
générer des spectres synthétiques a la volée pour les comparer & ’observation, ou
d’interpoler & la volée dans une grille de spectres synthétiques comme nous avons
pu le voir dans la section précédente. Partant d’une grille de spectres synthétiques
a 5 dimensions (Teg, log(g), [M/H], [a/Fe] et Ax, générée en amont), nous inter-
polons sur les 4 parameétres connus de l'étoile Thg, log(g)*, [M/H]* et [o/Fe]* afin
de créer une grille 1D composée de N spectres synthétiques interpolés, couvrant un
large domaine de Ax. Une distance x? est ensuite calculée entre le spectre observe
et chacun de ces N spectres interpolés, le minimum de cette distance nous don-
nant une premiére solution d’abondance A’. Un algorithme de Gauss-Newton est
ensuite appliqué afin d’optimiser cette solution A° et de fournir I’abondance finale
A%. Les étapes principales de GAUGUIN sont illustrées de fagon schématique dans
la FIGURE 2.8.

2.4.1 Meéthode d’interpolation dans une grille de spectres synthé-
tiques

Pour mesurer 'abondance chimique d’un élément X dans une étoile donnée, ’o-
riginalité de GAUGUIN vient du fait que les spectres synthétiques & comparer au
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FIGURE 2.7 — Profils de raies issues de notre grille de spectres synthétiques, avec
une variation en lithium sur le domaine [—1, +4] dex, pour une étoile de type solaire
(en haut) et une géante froide (en bas).
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FiGURE 2.8 — Représentation schématique des grandes étapes de notre procédure
automatique GAUGUIN.
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spectre observé ne sont pas calculés a la volée grace & un code de transfert radiatif.
En effet, un grille 5D de spectres synthétiques est générée en amont, couvrant un
large domaine de paramétres atmophériques Teg, log(g), [M/H], [a/Fe] et d’abon-
dance Ax de I’élément X. En interpolant sur les 4 dimensions Teg, log(g), [M/H],
[a/Fe] de la grille comme illustré en bleu dans la FIGURE 2.8, nous créons une pe-
tite grille 1D de spectres synthétiques interpolés aux parameétres atmosphériques de
létoile Thg, log(g)*, [M/H]* et [o/Fe]* et couvrant un large domaine d’abondance
chimique.

Sélection d’une méthode d’interpolation

L’enjeu est de réaliser ces interpolations en tenant compte au mieux des possi-
bles effets non linéaires des spectres synthétiques. [Meészaros & Allende Prieto 2013]
se sont penchés sur la question de choisir la meilleure interpolation lors de 'usage
d’une grille de spectres synthétiques. Les auteurs ont utilisé une grille de modéles
d’atmosphére (MA) ATLAS9 [Mészaros et al. 2012] couvrant un large domaine de
paramétres atmosphériques 4500 < Teg < 6250K, 1.5 < log(g) < 4.5cm s 2 et
—2.5 < [M/H] < 40.5dex. Ils ont également généré 400 MAs avec des paramétres
atmosphériques aléatoires 6" = { Tig, log(g)", [o/Fe]"}. Ils ont d’abord montré qu’in-
terpoler linéairement dans la grille de MAs reproduit de fagon satisfaisante la struc-
ture de Patmosphére du modele calculé directement (6). Puis, a partir des 400 MAs
aléatoires, les auteurs ont calculé 400 spectres synthétiques avec le code de synthese
spectrale ASSET [Koesterke 2009] dans le visible (516.5 —519.5nm) et dans l'infra-
rouge (1500 — 1700 nm) aux paramétres 0". Ils ont réalisé la méme opération pour
chaque MA de leur grille, créant ainsi une grille de spectres synthétiques. A partir
de cette grille, les auteurs ont généré par interpolation 400 spectres synthétiques aux
paramétres aléatoires " précédents. Quatre types d’interpolations ont été testées :
linéaire, quadratique-Bézier, cubic-spline et cubic-Bézier. Les auteurs ont montré
que la méthode d’interpolation permettant de reproduire le plus fidélement un spec-
tre synthétique généré a I'aide d'un MA est Uinterpolation cubic-Bézier, suivie de
prés par l'interpolation cubic-spline et enfin par quadratique-Bézier.

Dans GAUGUIN, nous avons choisi d’utiliser une méthode d’interpolation basée
sur des courbes de Bézier afin de construire les spectres synthétiques aux paramétres
de I'étoile analysée. Nous notons que I’étude de [Mészaros & Allende Prieto 2013]
se limite & un type de MA et & un seul code de synthése spectrale. Nous testons
donc par la suite la précision de 'interpolation par courbes de Bézier dans le cadre
de GAUGUIN, basée sur des MA MARCS et le code de synthése spectrale TUR-
BOSPETRUM.

Dans le cas de 'interpolation par courbe de Bézier, 4 spectres synthétiques sont
nécessaires et permettent une meilleure reproduction d’éventuels effets non-linéaires.
Dans le cas d’une interpolation & quatre dimensions ( Teg, log(g), [Fe/H] et [a/Fe]),
4% = 256 spectres synthétiques sont alors agencés. Nous avons pris comme base
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un algorithme écrit en Fortran (A. Bijaoui, Communication Privée) et nous l'avons
intégralement re-codé en C++. Une description plus compléte du formalisme est
présentée dans ’Annexe A. L’interpolation par courbes de Bézier peut aussi étre
appelée interpolation de "Catmull-Rom" [Catmull & Rom 1974], terme que nous
utiliserons pour désigner notre méthode d’interpolation.

Pour une combinaison de paramétres atmosphériques et d’abondance donnés,
si les 256 spectres synthétiques ne sont pas tous trouvés, une simple interpolation
linéaire combinant 2* spectres synthétiques peut étre réalisée. Ce type de cas est
fréquent, notamment lorsque les paramétres atmosphériques de 1’étoile sont proches
d’un bord de grille, ou sur le domaine —1.0 < [M/H] < 40.0 ou le rapport [o/Fe]
varie linéairement avec la métallicité.

Cas idéal d’une grille en Teg, log(g), [M/H], [a/Fe] et Ax

Dans le cadre de mesures d’abondances du lithium avec la grille 5D AMBRE/Li
présentée dans la Sect 2.3.3.3, Popération d’interpolation sur T, log(g)*, [M/H]*
et [a/Fe]* est a réaliser pour chaque valeur de Ay, soit 23 fois autour d’un doublet
du lithium, sur 1.5 A (31 pixels) afin de construire le jeu de spectres synthétiques
nécessaire a la comparaison avec le spectre observé. Dans ce cas 14, la construction
d’un jeu de spectres interpolés ne prend que 1s avec une interpolation de Catmull-
Rom, et 10 fois moins avec l'interpolation linéaire. Nous pouvons donc conclure que
ces deux méthodes d’interpolation sont parfaitement adaptées & ’analyse massive
d’abondances chimiques.

Cas d’une grille en Tes, log(g), [M/H], [a/Fe]

Si nous considérons une grille telle que celle de GES présentée dans la Sect 2.3,
nous n’avons pas de dimension spécifique & Ax. Cependant, les parameétres [M/H]
et [a/Fe] sont des indicateurs précis des abondances d’éléments du pic du fer et
d’éléments o dans la photosphére de 1’étoile. D’une part, pour mesurer par exemple
des abondances de Cr, nous avons fait ’hypothése que les abondances de Cr suivent
la méme tendance que la métallicité. D’autre part, pour mesurer par exemple des
abondances de Mg, nous avons fait I’hypothése que le Mg suit la méme tendance
que le rapport [«/Fe].Nous avons donc deux cas possibles :

- Mesure d’élements « : l'interpolation s’effectue sur les dimensions Teg,
log(g), [Fe/H] et [a/Fe|, de maniére & créer une grille 1D de spectres syn-
thétiques & T, log(g)*, [M/H]* et pour plusieurs valeurs de [o/Fe] comprises
entre les valeurs minimales et maximales de [«a/Fe] de la grille 4D. En pratique,
la grille 1D est composée de 17 spectres synthétiques, couvrant un domaine
de 0.8 dex, par pas de +0.05 dex.

- Mesure d’élements du pic du fer : 'interpolation s’effectue sur les dimen-
sions Tesr, log(g), [Fe/H] et [a/Fe], de maniére a créer une grille 1D de spectres
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synthetiques a Thg, log(g)*, [a/Fe]* et pour plusieurs de [M/H]. En pratique,
la grille 1D est composée de 17 spectres synthétiques, et couvre un domaine a
+0.4dex de [M/H]*, par pas de +0.05 dex.

Pour les étoiles avec des paramétres atmosphériques proches des bords de la
grille de spectres synthétiques, I'interpolation Cubic-Bézier n’est pas possible. En
effet, dans chaque dimension Teg, log(g), [M/H] et [«/Fe], les quatre spectres syn-
thétiques entourant les paramétres atmosphériques de 1’étoile ne sont pas toujours
disponibles. Dans ces cas la, nous procédons & une interpolation linéaire, ne de-
mandant que les 2 plus proches voisins dans la dimension d’un paramétre. Cepen-
dant, pour un certain nombre de cas, il serait possible de réaliser une interpolation
Quadratique-Bézier, ne nécessitant que les 3 plus proches voisins pour un parameétre
atmosphérique donné. Cette interpolation serait bien plus précise qu'une simple in-
terpolation linéaire, comme souligné par [Mészéros & Allende Prieto 2013]. 11 s’agit
14 d’une amélioration que nous mettrons prochainement en oeuvre dans GAUGUIN.

Précision de l’interpolation de Catmull-Rom

Nous avons testé la précision avec laquelle un point de grille de spectres syn-
thétiques peut étre retrouvé grace & une interpolation de Catmull-Rom. Pour ce
faire, nous avons choisi des points de la grille GES présentée dans la Sect 2.3.2 pour
lesquels nous sommes strs de trouver les 256 spectres nécessaires a l'interpolation.
Les gravités de surface et métallicités considérées sont 2.5 < log(g) < 4.0cm s72 et
+0.25 < [M/H] < 40.5 dex, respectivement. La résolution adoptée et le domaine en
longueur d’onde sont ceux du setup HR10 de Giraffe (R ~ 19800 et 5345 < A <
5600 A) en accord avec 'analyse massive d’abondances pour GES (voir Chapitre 3,
Sect 3.1). Nous avons mesuré I’écart maximal de la différence AF entre le flux du
spectre d’un point de la grille GES et celui interpolé. Puis nous avons réalisé le
méme travail & titre comparatif avec une simple interpolation linéaire.

Les résultats sont montrés dans la FIGURE 2.9. Les valeurs de MAX(AF) sont
présentées pour 208 points de grille interpolés par la méthode de Catmull-Rom et
646 points interpolés en linéaire. Nous constatons que le pic de la distribution dans le
cadre de l'interpolation de Catmull-Rom est situé autour de 0.004 % par pixel, avec
quelques valeurs autour de 0.010 % par pixel. Ces valeurs plus élevées correspon-
dent aux étoiles les plus froides ( Teg < 4750 K). Concernant l'interpolation linéaire,
nous voyons que les valeurs maximales MAX(AF) sont un peu plus élevées, notam-
ment la queue de distribution atteint les 0.03 % par pixel. Nous avons également
regardé le comportement de la moyenne de la différence, et celle-ci est environ 10
fois inférieure aux valeurs précédentes. De plus, ces mémes tests on été réalisés sur
le domaine HR21 de la grille et les mémes tendances que pour HR10 sont observées.
Nous pouvons conclure que les points de grille sont parfaitement retrouvés et 1’er-
reur que ces légéres différences pourront engendrer sur nos mesures d’abondances
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FIGURE 2.9 — L’histogramme des valeurs de MAX(AF) (en % par pixel) et leur
comportement avec la Teg sont montrés dans le cas de 'interpolation de Catmull-
Rom (en haut) et pour 'interpolation linéaire (en bas).
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sera largement négligeable devant les autres sources d’erreurs telles que celles sur les
paramétres fondamentaux. La méthode d’interpolation présentée ici est donc fiable.

A ce stade de la procédure, les spectres synthétiques interpolés sont préts. Par la
suite, plus aucune interpolation de la grille ne sera nécessaire. Les étapes suivantes
sont de préparer les spectres synthétiques interpolés et le spectre observé pour une
application de I'algorithme de Gauss-Newton.

2.4.2 Préparation des observations et des spectres synthétiques

Afin de procéder au calcul de distance entre la petite grille de spectres synthé-
tiques interpolés et le spectre observé autour d’une raie spectrale donnée, plusieurs
étapes sont nécessaires.

- Convolution de la grille 1D : une étape préliminaire consiste & convoluer
la grille 1D de spectres synthétiques & la résolution de 'instrument ayant servi
a collecter le spectre observé. Pour imiter la "Point Spread Function" (PSF)
de I'intrument (ou réponse impulsionnelle) que nous considérerons gaussienne,
nous convoluons les spectres par une gaussienne avec la fonction GAUSSFOLD
de IDL. La largeur a mi hauteur de la gaussienne FWHM) dépend de la
résolution initiale Rinitia1 du spectre, de la résolution finale souhaitée Rgpnale €t
de la longueur d’onde centrale A\g suivant ’équation :

o\ o\
FWHM, = — . 24
A < Rﬁnale ) < Rinitiale ) ( )

- Suppression des rayons cosmiques : le spectre observé doit étre corrigé

de possibles rayons cosmiques. FEn effet, ces particules a haute énergie sont
captées par le capteur CCD 4 du télescope de maniére aléatoire et sont facile-
ment visibles. Cependant, leur emplacement en longueur d’onde est aléatoire.
En pratique, considérant un spectre observé & un SNR donné, nous le dé-
coupons en intervalles de 10 A et pour chaque intervalle, nous calculons une
moyenne [t par méthode de o—clipping. L’inverse du SNR nous donne la
variation locale du flux. Pour chaque intervalle, les pixels ayant une valeur de
flux supérieure & 1.5 l'inverse du SNR sont remplacées par la valeur de ficp-

- Correction de la vitesse radiale : Le spectre observé est ensuite corrigé de
la vitesse radiale Viaqde I'étoile sur la ligne de visée. Dans le cadre de notre
méthode, Viaq nous est fournie (par GES ou AMBRE). Le vecteur de longueurs
d’onde observé Ay est mis dans le référentiel du laboratoire suivant la relation
Aab = Aobs/ (1 + Viaq/c) ou c est la vitesse de la lumiere dans le vide.

- Normalisation automatique du spectre observé : le continu du spectre
observé est ajusté automatiquement a 1’aide d’un spectre synthétique autour
de la raie dont nous voulons en mesurer I’abondance (voir Annexe B pour une
description détaillée de la procédure).

4. Charge-Coupled Device.
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- Ré-échantillonnage : le spectre observé et la grille 1D de spectres synthé-
tiques font ’objet d’un ré-échantillonnage. En effet, le théoréme de Shannon
nous dit que le spectre doit avoir au moins 2 pixels (de taille AX) par PSF.
En respectant ce théoréme, nous pouvons réduire le nombre de pixels, tout en
conservant toute I'information fournie par le spectre. Nous pouvons définir un
nouvel échantillonnage, composé de moins de pixels, et donc moins gourmand
en temps de calcul. Le ré-échantillonnage va dépendre du spectrographe utilisé
et de sa résolution. Dans le cadre de GES, nous avons adopté AX = 0.12 A pour
HR10 et AX = 0.12 A pour HR21, alors que pour AMBRE, nous avons choisi
AN =0.05A.

- Sélection d’un intervalle de )\ autour de la raie d’intérét : Un intervalle
de longueurs d’onde est sélectionné sur le spectre observé et la grille 1D de
spectres synthétiques, centré sur la raie spectrale dont nous voulons en mesurer
I’abondance. La taille de cette fenétre dépend de la largeur de la raie. Pour
AMBRE, nous avons adopté une fenétre de longueurs d’onde de 1.5, alors que
pour I'analyse GES, la taille peut aller jusqu’a 10 A pour les raies larges du
triplet du Call en HR21.

A ce stade 13, le spectre observé, noté O et la grille 1D de spectres synthétiques
notés S([X/Fe]) sont préts pour que GAUGUIN puisse procéder a la mesure d’abon-
dance proprement dite.

Un exemple typique de spectre observé et de grille 1D de spectres synthétiques est
présenté dans la FIGURE 2.10. Il s’agit de I’Atlas Solaire [Hinkle et al. 2003] et d’un
grille 1D interpolée aux paramétres atmosphériques Solaire avec GAUGUIN dans
cette section. Ceux-ci couvrent le domaine d’abondance —0.4 < [Mg/Fe] < +0.4 dex
avec un pas de 0.05dex. 1l s’agit de la raie du Mgl a 5528.405 A, a la résolution
de HR10 (application GES). Nous montrons également une grille 1D interpolée aux
paramétres atmosphériques de HD140288 (Tog = 5610K, log(g) = 3.67cm s~2,
[M/H] = —2.36dex, [Jofré et al. 2014a]) avec son spectre observé provenant de
[Blanco-Cuaresma et al. 2014b] dans le cadre de notre application de GAUGUIN
au projet AMBRE, & R = 40000.

Nous allons voir dans la section suivante comment la mesure d’abondance chim-
ique de la raie spectrale est effectuée a partir du spectre observé et de ce type de
grille 1D.

2.4.3 L’algorithme de Gauss-Newton

Afin de mesurer nos abondances chimiques, nous avons choisi d’utiliser un al-
gorithme de Gauss-Newton développé par [Bijaoui et al. 2012]. Il s’agit d’un algo-
rithme d’optimisation développé et testé dans le cadre de la paramétrisation des
spectres du Gaia-RVS. En effet, l'algorithme est utilisé pour dériver les paramétres
atmosphériques de la fagon suivante : (1) Une solution initiale est trouvée par arbre
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FIGURE 2.10 — En haut : spectre Solaire normalisé (courbe noire en tireté) et grille
1D de spectres synthétiques interpolés aux parameétres atmosphériques Solaire en
rouge, centrés sur la raie du Mgl a 5528.405 A, pour le domaine —0.4 < [Mg/Fe] <
+0.4dex. En bas : méme légende, mais pour HD140288 (Teg = 5610K, log(g) =
3.67cm s~2, [M/H] = —2.36 dex), autour du doublet du lithium 6 708 A, pour Ap; =
[—1.0,+4.0] dex.
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de décision DEGAS [Bijaoui et al. 2010] ou MATISSE |Recio-Blanco et al. 2015] et
(2) l'algorithme de Gauss-Newton a pour but d’affiner cette solution par linéari-
sation autour de cette solution. Dans notre application de mesure d’abondances
chimiques, nous nous proposons d’utiliser cet algorithme de Gauss-Newton.

Pour ce faire, il faut tout d’abord apporter une solution initiale d’abondance A®5
a l’algorithme de Gauss-Newton afin que celui-ci puisse ’optimiser. Vu le faible nom-
bre de pixels et spectres considérés, nous avons choisi de calculer cette solution par
calcul de minimum d’une distance quadratique (x?). Sur un domaine en longueurs
d’onde composé de N pixels, la distance quadratique entre le spectre observé O
et chaque spectre synthétique S est donnée par x%(Ax) = SN [0(i) — S(i, Ax)]?.
L’abondance Ax du spectre synthétique pour laquelle la distance est minimale est
choisie comme premiére solution A? pour I’algorithme de Gauss-Newton.

Considérons I'exemple de ’Atlas Solaire et de ses 17 spectres synthétiques avec
[Mg/Fe| variable, présentés dans la section précédente (voir aussi FIGURE 2.10).
La FIGURE 2.11 (en haut) présente la courbe de x? entre chacun des 17 spectres
synthétiques et le spectre observé. Nous voyons clairement que la premiére solution
d’abondance apportée a I'algorithme de Gauss-Newton sera [Mg/Fe]® = +0.05 dex.
La F1GURE 2.11 présente également 'exemple de HD140288 dans le cadre de I'anal-
yse AMBRE. La premiére solution apportée & GAUGUIN est A%i = +2.2dex.

Autour de cette premiére solution, ’algorithme de Gauss-Newton [Bjorck 1996,
est appliqué. Il s’agit d’un algorithme d’optimisation apportant une correction par
linéarisation autour d’une premiére solution, dans notre cas A°. La correction ap-
portée par ’algorithme de Gauss-Newton a la premiére itération est donnée par :

5ax = (373)7137[0 — S(A)], (2.5)

oit J est la matrice Jacobienne [0S(AY)/0Ax]. Pour un nombre de pixel N,
I’expression de la correction devient :

04 . .
S, ZER(0(0) — S(A, i)
N [85(A%)]? '
Z’L:O |: E)(AX )i|
OS(A’ i)

Pour les itérations suivantes, le spectre S(A’) et la dérivée du flux ~oAg sont

(2.6)

Sax =

interpolés via la méthode de Catmull-Rom & la nouvelle solution A’, présentée dans
la Sect. 2.4.1. Cela présente ’avantage de mieux reproduire les aspects non-linéraires
du profil de la raie avec Ax et ainsi de réduire considérablement les biais. Nous avons
fixé la distance de recherche autour de A? & un pas d’abondance correspondant au
pas de la grille 1D AAx entre chaque spectre synthétique. Dans la pratique, si le
minimum de distance décrit plus haut renvoie & un bord de grille, ’algorithme est

5. Ax =loge(X); les deux notations sont en échelle logarithmique du nombre d’atomes
de I’élements X ou loge(H) = Ag = 12.
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FIGURE 2.11 — En haut : distance quadratique x? en fonction de I’abondance en
[Mg/Fe] pour le Soleil dans le cadre de ’analyse GES. Le pas en [Mg/Fe| est de
+0.05 dex. Le trait bleu vertical illustre ’'abondance [Mg/Fe]® du spectre synthétique
présentant la plus petite valeur de x2, i.e. la solution initiale apportée a Gauss-
Newton. En bas : méme légende, mais pour 1’étoile HD140288 et ’abondance en
lithium dans le cadre de notre analyse AMBRE. Le pas en Ap; est de +0.20 dex



Chapitre 2. GAUGUIN : une procédure automatique de mesures
64 d’abondances chimiques

donc capable d’extrapoler d’'un pas de grille et ainsi de couvrir un domaine d’abon-
dances plus grand. Il est possible que la solution Ax soit a plus de 1 AAx de la
solution initialeA” (sur les bords de la grille 1D principalement). Ce cas particulier
est vérifié et validé dans la Sect 2.4.5.

L’algorithme de Gauss-Newton est stoppé si les variations entre deux itérations
sont inférieures & AAx /100. Lors de I'analyse GES, le pas de grille est fixé & 0.05 dex
alors que pour l'analyse du lithium avec AMBRE, AAx = 0.20 dex.

L’algorithme de Gauss-Newton a été intégralement codé en C++. Ne calculer
que des dérivées d’ordre = 1 augmente la rapidité de 'algorithme. En terme de
temps de calcul, déterminer une abondance avec cet algorithme de Gauss-Newton
prend de 'ordre de 1/100 de seconde sur un CPU.

2.4.4 Propagation des incertitudes des paramétres atmosphériques

Dans GAUGUIN, comme dans toute détermination d’abondance, les paramétres
atmosphériques Teg, log(g), [M/H] jouent un role important. En effet, les interpo-
lations sont réalisées principalement sur ces 3 paramétres, et 'erreur sur la mesure
d’abondance va principalement dépendre de la qualité de ceux-ci. Nous considérons
ici une étoile définie par ses parametres atmosphériques 0§ = { Tjg, log(g9)*, [Fe/H]* }
et leurs erreurs e = {eTeH,elog(g),e[M /H]}. En pratique, afin d’estimer les erreurs
sur nos déterminations d’abondances causées par les incertitudes sur les paramétres
atmosphériques, nous procédons & 6 mesures d’abondances en considérant les jeux
de paramétres suivants : 61 = { Tag & er.4,log(g)*, [Fe/H]*}, 02 = { Thg, log(g)* +
€log(g)> [Fe/H]*}, et 03 = {Tgﬁ, log(g)*, [Fe/H]*:i:e[M/H]}. L’erreur globale est obtenue
en sommant quadratiquement ces 6 contributions de la maniére suivante :

3
eax = | O_IAx(0) — Ax(6; £ ¢))]?, (2.7)
j=1

De plus, lorsque nous souhaitons déterminer I’abondance Ax d’un élément X a
partir de plusieurs raies spectrales individuelles, une source d’erreur statistique ogqt
entre en jeu, représentant la dispersion des abondances raie par raie. Cette disper-
sion peut provenir du placement du continuum variant légérement sur le domaine
de longueurs d’onde, ou encore des erreurs sur les paramétres atomiques tel que
la force d’oscillateur. Cette source d’erreur o4 st sommée quadratiquement avec
€Ay provenant des erreurs sur les parameétres atmosphériques.

Les autres sources d’erreurs possibles telles que celles induites par le bruit, une
mauvaise estimation de la vitesse radiale ou de la micro-turbulence, ou la non prise
en compte de la rotation sont discutées dans la Sect 2.5.
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2.4.5 Définition des limites de détection des mesures d’abondances

Pour une étoile ayant une abondance de raie A%, les spectres synthétiques sont
interpolés sur un domaine d’abondance a < Ax < b avec un pas AX, créant ainsi
une grille 1D. Le fait de travailler avec une grille va impliquer la présence de limites
de détections, dues au bruit ou aux bords de cette grille. Trois cas de figure peuvent
se présenter alors :

- Limite supérieure due au bruit : Il est possible que le bruit du spectre
observé soit trop élevé pour pouvoir mesurer de facon fiable une abondance
chimique lorsque la raie est faible. Nous pouvons utiliser I’information fournie
par le SNR afin d’établir des limites de détection. Connaissant le SNR de
I’étoile, nous pouvons le convertir en fluctuation typique de flux détectable :
fluctgyy = 1/SNR. En comparant fluctg,, & la valeur du flux du coeur de
la raie pour chaque spectre synthétique de la grilles 1D, nous déterminons
I’'abondance minimale A mesurable dans la grille pour un SNR donné. Si
A% < AR alors nous considérons la valeur limite ARI™ comme pertinente
devant la valeur mesurée A%. Nous adoptons alors A% < AP comme solution.

- Limite supérieure au bord de la grille 1D : Un cas plus trivial se présente
quand la fonction distance x? est monotone croissante avec Ax. La recherche
du minimum de x2 va nous donner le bord a de la grille. L’algorithme de Gauss-
Newton, par descente de gradient donne donc comme solution a, extrapolée
d’un pas de grille AX, i.e. a—AX. Nous adoptons dans ce cas la A} < (a—AX).

- Limite inférieure : dans le cas d’éléments trés abondants et donc de raies
tres fortes, il est possible que la fonction distance soit monotone croissante
avec Ax. L’algorithme de Gauss-Newton va donc fournir comme solution le
bord supérieur de la grille b de spectres synthétiques extrapolée d'un pas de
grille AX, i.e. AX+b. L’abondance de ’étoile sera donc plus forte que b+ AX,
et nous adoptons A% > (b + AX).

2.5 Sensibilité de GAUGUIN

Aprés avoir développé le principe de la méthode GAUGUIN dans la section
précédente, nous nous intéressons a la sensibilité de cet algorithme par rapport au
SNR, a la vitesse radiale, & la micro-turbulence et & la vitesse de rotation. Nous dis-
cutons également de 'impact de ces parameétres sur l'erreur de I’abondance mesurée.

Ces tests se placent dans le contexte de deux études réalisées aux cours de cette
thése : la caractérisation chimique d’étoiles du Gaia-ESO Survey, dont les catalogues
sont présentés dans le Chapitre 3, Sect 3.1, et 'analyse d’abondances de lithium pour
le projet AMBRE, dont le catalogue est présenté dans la Sect 3.2 du Chapitre 3.
Ces deux études ont été menées avec GAUGUIN présenté précédemment.

- L’analyse des étoiles GES a été réalisée sur des cibles du spectrographe a
moyenne résolution GIRAFFE, sur deux domaines de longueurs d’onde : HR10
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dans le domaine visible (R ~ 19800 et 5345 < A < 5600A) et HR21 dans
I'infra-rouge, centré sur le triplet du calcium (R ~ 16600 et 8492 < X <
8 860 /:\), correspondant au domaine du spectrographe RVS embarqué sur Gaia.
Cette analyse se place dans le cadre du WG10 de GES, dont le but est de
fournir les paramétres et abondances recommandés pour GES.

- L’analyse automatique du lithium dans les étoiles du projet AMBRE a été
réalisée sur des cibles issues des archives spectrales de 'ESO pour 3 spec-
trographes a haute résolution : FEROS (R ~ 48000), UVES (R ~ 43000)
et HARPS (R ~ 110000). Nous avons centré notre étude sur le doublet du
lithium & 6708 A. Afin de réaliser une analyse homogene entre les 3 spectro-
graphes, la résolution a été fixée & R = 40 000.

Nous avons centré nos tests de sensibilité interne sur une étoiles de type solaire,
le Soleil, et une géante froide, Arcturus, car les échantillons AMBRE et GES sont
composés majoritairement d’étoiles naines ( 80% pour GES et 60% pour AMBRE).

Afin de tester la sensibilité interne de notre algorithme, nous avons interpolé
un spectre synthétique pour chacune des 2 étoiles, faisant office de spectre ob-
servé, afin d’étre consistant avec nos grilles de spectres synthétiques (présentées
dans ’Annexe 2.3). Pour le Soleil, les paramétres atmosphériques adoptés sont les
suivants : Tog = 5 777K, log(g) = 4.44cm s72, [M/H] = +0.00dex et [a/Fe] =
+0.00dex. Pour Arcturus, nous avons adopté les paramétres atmosphériques de
[Ramirez & Allende Prieto 2011], i.e. Teg = 4286 K, log(g) = 1.66 cm 572, [M/H] =
—0.52dex et un enrichissement en éléments o moyen [a/Fe] = 40.31dex. Les
spectres synthétiques interpolés constituant la petite grille ont été générés comme
précédemment (cf Sect 2.4.1).

2.5.1 Sensibilité au bruit

Lorsqu’un spectre est bruité, il est possible que cela affecte la détermination
d’abondance. En effet, le bruit peut contaminer une raie spectrale de facon aléatoire,
ou poser probléme lors de ’étape de normalisation. Pour cela, il convient de tester
notre algorithme sur un large domaine de SNR pour ainsi comprendre les limites
d’applications de GAUGUIN. En pratique, nous avons pris des spectres synthétiques
du Soleil et Arcturus, bruités a différents SNRe [5;100] par pas de 5 et réalisé 500
tirages de Monte-Carlo par SNR, afin d’étre statistiquement robuste. Nous avons
donc réalisé 40 000 mesures d’abondances. Le fait d’explorer ces deux étoiles pour des
résolutions et raies spectrales différentes nous apporte une meilleure compréhension
sur la sensibilité de notre méthode au SNR. Nous développons ici deux exemples :
(1) sensibilité au SNR de l'algortihme de Gauss-Newton aux résolutions de HR10
et HR21 pour deux raies de Mgl dans le contexte de ’analyse d’abondances pour le
Gaia-ESO Survey (voir Chapitre 3, Sect 3.1) ; (2) sensibilité au bruit de 1’algorithme
de GAUGUIN a R = 40000 pour le doublet du lithium & 6 708 A, dans le contexte de
lanalyse d’abondances de lithium dans le projet AMBRE (voir Chapitre 3, Sect 3.2).
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FIGURE 2.12 - Déviation standard des 500 mesures d’abondance A(Mgl) en fonction
du SNR, pour le Soleil (x) et Arcturus (o).

2.5.1.1 Etude au voisinage des raies de Mgl a 5528 et 8807 A

Nous nous intéressons ici au comportement de la mesure d’abondances en A(MgI)
a partir de la raie de Mgl a A = 5528.405 A. Il s’agit d’'une raie relativement bien
isolée dans le Soleil et dans Arcturus, ne contenant pas d’autres raies majeures dans
son voisinage. Nous notons cependant que le mélange des raies dépend fortement de
la température et de la meétallicité de 1’étoile considérée. La résolution adoptée est
R ~ 19800 et le domaine spectral sur lequel est appliqué GAUGUIN est de 2.5 A,
centré sur la raie de Mgl. L’évolution de la déviation standard des 500 mesures
d’abondances (pour une valeur de SNR) autour de A(Mgl) et A(Mgl)
montrée en fonction du SNR dans la FIGURE 2.12.

Arcturus est

Nous pouvons voir que la déviation standard sur A(Mgl) décroit logiquement
avec le SNR. De plus, & SNR= 20, la déviation standard n’est que de 0.11 dex pour
le Soleil et 0.08 dex pour Arcturus. Nous remarquons que la déviation standard pour
Arcturus est systématiquement inférieure a celle du Soleil (sauf & SNR= 5, mais il
s’agit 1a d’un cas extrémement bruité). Ce phénomeéne peut étre expliqué par la
variation non linéaire du flux dans la raie, variation dépendant de ’abondance de
I’élément et du type d’étoile considéré. Autrement dit, les variation du flux pour
des abondances autour de 'abondance solaire sont plus faibles que les variations
du flux pour des abondances autour de 'abondance d’Arcturus. Dans cette figure,
nous n’avons pas montré le biais de mesure car celui ci est négligeable pour les deux
étoiles (+0.02 dex pour Arcturus et +0.01 pour le Soleil).
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Nous avons également testé la raie de Mgl a A = 8806.756 A, dans le domaine
HR21 de GIRAFFE. La déviation standard de A(Mgl) est légérement inférieure a
celle pour la raie & A = 5528.405 A pour les deux étoiles, quel que soit le SNR. Cette
observation vient du fait que la résolution est moindre (R ~ 16600) et la raie est
plus faible au coeur (0.6 dans le Soleil contre 0.4 pour la raie précédente). En effet,
au coeur de la raie, le SNR sera plus important pour une raie plus faible car le SNR
est défini par SNR= \ﬂN)/N, ot N est le nombre de photons captés par le CCD
par pixel.

2.5.1.2 Etude au voisinage du doublet du lithium a 6708 A

Nous nous intéressons ici au doublet du lithium & 6 708 A pour les deux étoiles
de type Solaire et Arcturus. Dans I’Univers le lithium peut présenter un grand do-
maine d’abondances, typiquement de Ar; < —2dex pour une étoile ayant détruit le
lithium de son atmosphére au cours de sa vie, & Ar; > +4 dex pour des étoiles géantes
riches en lithium (voir par exemple [Martell & Shetrone 2013]). Il s’agit d'une raie
souffrant de mélange avec les raies voisines ou "blend". La résolution spectrale est
établie & 40000, en accord avec I'application scientifique présentée également dans
le chapitre 5. Nous nous intéressons au méme domaine en SNR que précédemment.
Nous avons testé 5 valeurs de Ap; € [1.5,2.0,2.5,3.0]. En dessous de Ap; = 1.5dex,
le profil du doublet du lithium dans le Soleil devient trop faible et nous sommes
limités dans nos mesures par le SNR trop faible.

Les résultats sont présentés dans la F1IGURE 2.14. Nous pouvons voir que, dans le
cas d’Arcturus, Ar; est mesurable quel que soit le SNR, pour Ar; > +1.5dex. Pour
le Soleil, & Ap; = +1.5dex, le doublet du lithium est détectable seulement pour
SNR> 80. En effet, pour une abondance en lithium donnée, la raie de résonance
du lithium se renforce & basse température a cause de son faible potentiel d’ionisa-
tion. Nous observons de plus que quelle que soit I’abondance, pour les deux étoiles,
la déviation standard des 500 mesures de Ap; est systématiquement inférieure a
0.1dex pour SNR> 20. Nous constatons enfin que le biais de mesure est constant
avec le SNR et largement négligeable (< 0.005dex). Ces résultats montrent donc
que GAUGUIN est & méme de mesurer efficacement des abondances en lithium dans
une région du spectre ou le mélange des raies est important, et ce & forte comme a
faible abondance.

Nous pouvons donc conclure que notre méthode automatique est robuste au
SNR, que ce soit pour une application & résolution intermédiaire pour le Gaia-ESO
Survey, et aussi a plus haute résolution dans le cadre du projet AMBRE.
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FIGURE 2.13 — Déviation standard des 500 mesures d’abondance Ay; (en bleu) et
biais (différence entre valeur de Ap; mesurée et Ar; de référence, en rouge) en fonction
du SNR, pour Arcturus (géante froide, colonne de gauche) et le Soleil (naine, colonne
de droite), pour Ar; € [1.5,2.0,2.5,3.0].
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FIGURE 2.14 — AAy;/A1; en fonction de Vg ot AAj; est la différence entre la
mesure et la valeur de référence (écrite en haut a droite). A gauche : une étoile de
type Arcturus (géante froide). A droite : le Soleil (naine).

2.5.2 Sensibilité aux vitesses radiales, de micro-turbulence et de
rotation

Lors d’une mesure d’abondance, les vitesses radiales V;aq, de micro-turbulence &
et de rotation vsin(i) sont a prendre en compte afin de restituer une mesure fiable.
Nous estimons ici la source d’erreur introduite lors d’une mesure d’abondance par
GAUGUIN si un de ces trois parameétres n’est que partiellement contraint (Vaq ou
€) voire pas du tout considéré (vsin(7)).

2.5.2.1 Sensibilité aux vitesses radiales

Tout d’abord, afin de simuler une incertitude sur la vitesse radiale, voyons quelle
est 'erreur engendrée par un déplacement d’une raie spectrale autour de sa position
au repos dans le cadre d’une mesure d’abondance de lithium. Nous nous placons a
nouveau dans le contexte de ’analyse d’abondance de lithium pour le projet AM-
BRE (voir Chapitre 5), et réalisons ces tests sur une étoile géante froide de type
Arcturus et une autre de type Solaire (naine). Nous nous plagons & SNR oo afin de
mieux comprendre la sensibilité interne de GAUGUIN & V},q, avec trois abondances
différentes : Ay; € [1,2, 3] dex. Pour chacun de ces spectres ayant une résolution de
40000, nous avons appliqué un décalage Doppler-Fizeau de £3km s™!, et calculé
la quantité AAr;/Ap; (ot AAp; est la différence entre la mesure et la valeur de
référence en fonction de V4.

Nous présentons nos résultats dans la FIGURE 2.14. L’asymétrie des courbes
avec Viaq est die a Pasymétrie des "blends" du doublet du lithium, en partie die a
la présence d’une raie de Fel a A = 6707.431 A dans l’aile bleue du doublet. Nous
constatons que pour une valeur de vitesse radiale donnée, 'amplitude de AAr;/Ag;
est plus grande pour Arcturus que pour le Soleil. Ce phénoméne vient du fait que
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pour une abondance donnée, le profil de la raie est plus fort dans Arcturus. Nous

constatons que pour une erreur pessimiste de 1km s™!

sur Viad, quelle que soit
Pabondance, lerreur sur la mesure de Ap; (en valeur absolue) sera systématique-
ment inférieure & 2 et 1% pour Arcturus et le Soleil, respectivement. Nous notons
par ailleurs que les erreurs typiques sur les Vioq fournies par GES sont de 'ordre de
0.3km s~ !, et < 0.1km s~! pour celles fournies par le projet AMBRE. Au regard, de
Perreur engendrée par les paramétres atmosphériques (voir Chapitre 3, Sect 3.2), la
source d’erreur dfie & une erreur sur Vi,q est négligeable. Nous notons que des tests
similaires ont été menés sur la raie de Mgl a A\ = 5528.405 A et a la résolution de
HR10 dans le cadre de ’analyse pour GES, et 14 aussi la source d’erreur engendrée
est négligeable.

2.5.2.2 Sensibilité a la vitesse de micro-turbulence

A présent, nous souhaitons estimer 'erreur engendrée par une mauvaise esti-
mation de la vitesse de micro-turbulence (£). Nous nous plagons a nouveau dans
le contexte de l’analyse d’abondances de lithium pour le projet AMBRE (voir
Chapitre 5)%. Nous rappelons que ¢ est calculée a priori & partir de Teg, log(g) et
[M/H] (voir Sect 2.3). Nous utilisons les mémes spectres synthétiques que précédem-
ment pour I'étoile de type Arcturus et celle de type Solaire & SNR oo, afin de mieux
comprendre la sensibilité interne de GAUGUIN & £. Nous les avons générés pour un
large domaine de micro-turbulence & € [1,2,3]km s=! et Ay; € [1,2, 3] dex. Nous
avons calculé & nouveau la quantité AAr;/Ar; en fonction de €.

Les résultats sont présentés dans la FIGURE 2.15. Nous constatons trés claire-
ment que £ impacte la mesure de Ar; bien plus pour Arcturus que pour le Soleil. Ce
phénomene peut s’expliquer de la facon suivante : & abondance égale, le doublet du
lithium est plus fort dans une géante froide de type Arcturus que dans une étoile
naine de type Solaire. Pour les raies fortes, £ a tendance & augmenter le domaine
de longueurs d’onde de ’absorption, donc réduire la saturation. Il en résulte une
augmentation de I’absorption. D’une part, dans notre application du Chapitre 5, en

considérant une erreur sur & de 1km s—*

pour les naines, il en résulte une erreur
< 1%, quelle que soit Ap;. Pour les géantes, en considérant une erreur sur £ de
2km s™!, 'erreur sur Ap; sera < 5%, quelle que soit Ap;. D’autre part, nous avons
vu que lerreur typique sur la vitesse de micro-turbulence calibrée par GES est de
lordre de 0.3km s~'. Nous pouvons conclure que GAUGUIN est robuste devant

une erreur de vitesse de micro-turbulence.

6. Dans le cadre du Gaia-ESO Survey, les erreurs engendrées par une mauvaise estimation de
& seront bien inférieures aux erreurs typiques dues aux paramétres atmosphériques.
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FIGURE 2.15 — AAy1;/Ar; en fonction de &, on AAg; est la différence entre la mesure
et la valeur de référence (écrite en haut a gauche). A gauche : une étoile de type
Arcturus (géante froide). A droite : étoile de type Solaire (naine).

2.5.2.3 Sensibilité a la vitesse de rotation

Comme GAUGUIN est basé sur une grille de spectres synthétiques ne prenant
pas en compte la rotation de I’étoile, nous nous intéressons ici & 'erreur qu’engendre
cette hypothése de travail sur nos abondances. Nous étudions l'effet de la rotation
dans le cadre de notre catalogue d’abondances & haute résolution présenté dans
le Chapitre 3, Sect 3.2. Pour ce faire, nous avons pris comme précédemment des
spectres synthétiques d’une étoile géante froide de type Arcturus et une étoile de
type Solaire, pour Ay; € [1,2,3]dex et une vitesse de rotation comprise entre 0 et
15km s~!. Nous avons mesuré I’abondance résultante avec GAUGUIN. Nous notons
que les valeurs typiques de rotation dans les étoiles naines plus froides que F3-F5
sont bien inférieures & 10km s~!. Il en est de méme pour les étoiles géantes plus
froides que G0-G3.

Les résultats sont présentés dans la FIGURE 2.16. Nous voyons que ’erreur sur
la mesure de lithium augmente logiquement avec la vitesse de rotation. Nous voyons
également que pour Arcturus, & Ap; = 1 et 2dex, 'erreur devient importante a
vsin(i) = 10km s~!, de I'ordre de 10%, mais elle est 3 fois moins importante pour
Ar; = 3dex. Pour Ap; = 3, la raie du lithium commence & saturer dans Arcturus,
et les profils de raies & faible et forte rotation vont étre plus similaires qu’a faible
abondance, en particulier au coeur de la raie. Pour le Soleil, nous voyons que méme
pour vsin(i) = 10km s~!, lerreur est inférieure a 4% ce qui est tout a fait ac-
ceptable. Nous notons également que pour le Soleil, 'erreur est inférieure a 8% a
vsin(i) = 15km s~!. Nous pouvons conclure que la rotation peut avoir un impact
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FIGURE 2.16 — AAr;/Ar; en fonction de vsin(i), on AAy; est la différence entre la
mesure et la valeur de référence (écrite en haut a gauche). A gauche : une étoile de
type Arcturus (géante froide). A droite : étoile de type Solaire (naine).

non négligeable sur nos mesures de Ar; pour des géantes froides avec Ar; < 3dex et
vsin(i) > 10km s~1. Pour les étoiles de types Solaires, la rotation n’a pas d’impact
majeur sur Ar; jusqu’a vsin(i) > 15km s~!. Dans la pratique, nous ne publierons des
valeurs de Ap; que pour des vsin(¢) inférieurs a ces valeurs (cf Chapitre 3, Sect 3.2).
Au dela, une mesure d’abondance chimique par GAUGUIN n’est pas recommandée.

2.6 Observations répétées avec HARPS et UVES :
comparaison des abondances en lithium de GAU-
GUIN

Nous présentons ici la validation interne de notre procédure automatique GAU-
GUIN. Nous notons que la validation externe, montrant des résultats trés satis-
faisants, est présentée dans le Chapitre 3.

Dans le cadre de la détermination automatique de 'abondance du lithium dans
~ 7300 étoiles HARPS, UVES et FEROS du projet AMBRE présenté dans le
Chapitre 3, un sous-échantillon d’entre-elles a été observé simultanément par les
spectrographes HARPS et UVES. Il s’agit 14 d’une bonne occasion pour vérifier
la précision interne de GAUGUIN. Ce sous-échantillon est composé de 117 étoiles
naines et géantes issues de |[De Pascale et al. 2014] et [Worley et al. 2014], couvrant
un large domaine de paramétres atmosphériques : 4500 < Teg < 6700K, 2.5 <
log(g) < 4.9cm s72, —0.9 < [M/H] < +0.4dex. Le SNR moyen pour les cibles
HARPS est de 57 contre 220 pour les étoiles UVES. Cette différence peut s’expli-
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quer par le fait qu’il est plus efficace d’observer une étoile avec un télescope de 8m
(UVES/VLT) plutét qu’un télescope de 3.6m (HARPS/La Silla).
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FI1GURE 2.17 — Comparaison des parameétres atmosphériques et des abondances en
lithium (ETL) pour les 117 étoiles du projet AMBRE observées avec HARPS et
UVES. Les symboles rouges représentent les étoiles UVES/HARPS avec des dé-
tections de Ar;, alors que les symboles bleus et magenta représentent les limites

supérieures de détection.

Nous comparons les parameétres atmosphériques ainsi que les abondances ETL
en lithium entre les étoiles HARPS et UVES dans la FIGURE 2.17. Pour les 72 étoiles
avec une détection du doublet du lithium (en rouge), la dispersion standard et la
différence moyenne de mesure de Ar; sont faibles, 0.18 et 0.05 dex, respectivement.
Les biais et dispersions standards en Teg, log(g) et [M/H] sont respectivement de
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(14K, 98K), (-0.11, +0.14) et (0.00dex, 0.10dex). La valeur de la dispersion de
Ar; peut s’expliquer principalement par la dispersion en Teg. D’autre part, le bi-
ais de 14 en T est trop faible pour pouvoir expliquer le biais de +0.05dex sur
les abondances de Ap;. D’autre part, nous notons que le biais important en log(g)
(—0.11 cm s~2) pourrait expliquer le biais de 0.05dex sur Ar;. En effet, une étoile
a log(g) plus faible aura une raie plus profonde pour une abondance donnée. Nous
aurons donc tendance & mesurer une abondance Ay; plus faible. C’est ce que nous
mesurons 1a avec les paramétres HARPS.

Concernant les 2 étoiles présentant une détection avec UVES et une limite
supérieure avec HARPS (en magenta), les résultats sont consistants. Enfin, pour
les 43 étoiles présentant des limites supérieures pour les 2 observations, nous re-
marquons que pour UVES, les limites sont inférieures & celles de HARPS. En effet,
cela peut s’expliquer simplement, car pour ce sous-échantillon, le SNR de UVES
est en effet beaucoup plus élevé que celui de HARPS. En effet, les valeurs limites
sont en partie gouvernées par le SNR (cf Sect 2.4.5). Nous pouvons conclure que
GAUGUIN permet de mesurer efficacement, de maniére indépendante mais en trés
bon accord, I’abondance en lithium pour des étoiles observées avec deux spectro-
graphes différents. Nous rappelons enfin que nous sommes fortement dépendants de
la qualité des paramétres atmosphériques.

2.7 Résumé et conclusions

Dans le contexte du Gaia-ESO Survey et de la mission spatiale Gaia, nous savons
qu’il est nécessaire de développer des procédures automatiques rapides et précises
de déterminations de parameétres atmosphériques et d’abondances chimiques.

Nous avons ainsi développé une procédure automatique originale de mesure
d’abondances chimiques individuelles, GAUGUIN. Contrairement aux méthodes
clagsiques de mesures de largeurs équivalentes ou de synthése spectrale & la volée,
GAUGUIN est bagé sur une grille de spectres synthétiques, générée en amont. Cela
permet de réduire fortement les temps de calcul pendant ’analyse. La grille posséde
5 dimensions Teg, log(g), [M/H], [«/Fe] et Ax, ot Ax est 'abondance chimique
d’un élément X, couvrant un large domaine. Connaissant les 4 paramétres atmo-
sphériques de I’étoile a analyser Thag, log(g)*, [M/H|* et [a/Fe]*, la grille de spectres
synthétiques est interpolée sur ces 4 paramétres afin de créer une petite grille 1D de
spectres interpolés, couvrant une large variation en Ax. Une distance quadratique
entre cette petite grille et le spectre observé est calculée, et le minimum de distance
nous donne une premiére solution A, Un alogrithme de Gauss-Newton est alors
appliqué autour de AY afin d’optimiser cette solution par descente de gradient.

Nous avons également développé une procédure automatique de normalisation
des spectres observés, ayant montré sa fiabilité & haute résolution dans le cadre de
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mesures de lithium dans des cibles AMBRE (R = 40000), et & moyenne résolution
dans le cadre du relevé Gaia-ESO (R = 16 600 — 19 800).

Pour une meilleure précision et rapidité, nous avons intégralement codé GAU-
GUIN en C++, avec des modules écrits en IDL, telle que la normalisation automa-
tique. Le fait d’utiliser IDL est également un avantage pour préparer rapidement les
spectres observés, car ce langage, bien que lent, a été spécialement développé pour
des applications liées & l'astrophysique. Pour une étoile donnée, la mesure d’une
abondance de raie est de 'ordre typique de la seconde, ce qui est en moyenne 100
fois plus rapide que les méthodes automatiques classiques de mesures d’abondances.

D’une part, nous avons vu que GAUGUIN est robuste face au SNR, et ce, a
moyenne comme a haute résolution (voir FIGURE 2.12 et FIGURE 2.14). D’autre
part, il est important de noter que GAUGUIN ne tient pas compte de la rotation
des étoiles dans la détermination d’abondances chimiques. Nous avons quantifié que
les erreurs induites par cette hypothese de travail & R = 40000 sont faibles face aux
erreurs dues aux paramétres atmosphériques (voir FIGURE 2.16) pour des rotations
typiquement inférieures & 15km s~!. Nous serons donc encore moins génés par cette
hypothése avec les spectres RVS de GAIA & R ~ 11 500. Toutefois, une amélioration
future de GAUGUIN consisterait & mettre en place un module permettant I’estima-
tion des vitesses de rotation, basé par exemple sur une grille avec une dimension
supplémentaire en v sin(i).

Les performances de GAUGUIN ont été validées en interne, dans le cadre du
projet AMBRE/Li (voir FIGURE 2.17) grace a une comparaison de mesures d’abon-
dances du lithium & une résolution de 40000 entre des étoiles observées par UVES
et HARPS.

Rapide et fiable, GAUGUIN est donc particuliérement adapté pour des anal-
yses massives d’abondances chimiques et ce & moyenne comme & haute résolution
spectrale. Le Chapitre suivant est consacré a la présentation des catalogues d’abon-
dances que nous avons produits en appliquant GAUGUIN a plus de 10000 étoiles
de la iDR2 et iDR3 du relevé Gaia-ESO, et & ~ 7300 du projet AMBRE.

Notre procédure GAUGUIN sera intégrée au CNES, dans la pipeline GSPSpec
de Gaia. Codé en Java, GAUGUIN permettra donc de déterminer les abondances
chimiques des étoiles les plus brillantes observées avec le RVS (environ 5 millions).
Si nous considérons I'analyse d’abondances de 20 raies spectrales (soit 20sec) pour
chacune des ces étoiles, GAUGUIN pourra fournir les abondances chimiques & la
communauté en une dizaine de jours en tournant sur 100 CPUs, ce qui est com-
plétement réaliste.

Une amélioration de GAUGUIN sera mise prochainement en oeuvre. En effet,
pour les grilles 1D interpolées en linéaire, il sera possible de procéder & une in-
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terpolation Quadratique-Bézier dans la mesure ou les 3 plus proches voisins pour
un paramétre atmosphérique donné sont trouvés. Comme montré récemment par
[Mészaros & Allende Prieto 2013], cette interpolation sera bien plus précise qu’une
simple interpolation linéaire.
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Dans le contexte de I’Archéologie Galactique, il est nécessaire d’avoir des cata-
logues massifs de parameétres atmosphériques et d’abondances chimiques individu-
elles. La création de ces catalogues passe par une collecte massive de spectres
stellaires observés grace aux grands relevés spectroscopiques (par exemple RAVE,
APOGEE, ou encore GES), ou aux archives spectrales (par exemple AMBRE). Une
analyse par des pipelines automatiques de réduction de données et de détermination
de paramétres stellaires (atmosphériques + abondances) est par la suite nécessaire.
Nous avons appliqué GAUGUIN, présenté dans le chapitre précédent aux données de
GES et du projet AMBRE pour étudier ensuite les populations stellaires du disque
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(Chapitre 4 et Chapitre 5). Nous présentons tout d’abord dans ce chapitre nos ré-
sultats de déterminations d’abondances d’éléments « et d’éléments du pic du fer
que nous avons contribué a créér grace aux données spectroscopiques du Gaia-ESO
Survey (Sect.3.1). Puis, nous présentons les d’abondances en lithium pour ~ 7300
étoiles du project AMBRE (Sect 3.2). Enfin, nous présentons la caractérisation chim-
ique détaillée des étoiles de référence Gaia que nous avons réalisée (Sect.3.3).

3.1 Abondances d’éléments a et du pic du fer pour la
DR2/3 du Gaia-ESO Survey

Nous présentons ici les résultats de notre procédure automatique GAUGUIN ap-
pliquée aux étoiles FGK de GES, observées par le spectrographe GIRAFFE sur les
domaines HR10 et HR21 (R ~ 19800 et R ~ 16 600, respectivement). L’échantillon
de travail est composé de respectivement ~ 10200 et ~ 650 étoiles issues de la iDR2
et iDR3 de GES, observées simultanément avec HR10 et HR21. La iDR2 regroupe
tous les spectres GIRAFFE collectés entre le 31 décembre 2012 et le 30 juin 2013
(18 mois d’observations) alors que la iDR3 correspond & un sous-échantillon des
observations entre le ler juillet 2013 et le 31 décembre 2013.

Tout d’abord, les paramétres atmosphériques utilisés en entrée de GAUGUIN ont
été dérivés par le WG10 de GES, chargé de ’analyse des données GIRAFFE HR10 et
HR21 (voir Recio-Blanco et al., 2015 en préparation). Ces parameétres recommandés
ont été dérivés par 3 méthodes différentes : MATISSE [Recio-Blanco et al. 2006,
FERRE [Allende Prieto et al. 2006] et SME [Valenti & Piskunov 1996]. Ces 3 procé-
dures montrent un bon accord avec des déterminations de parameétres du relevé
APOGEE et pour des amas ouverts et globulaires de la littérature. Les résultats
de ces 3 méthodes ont été combinés afin de fournir les paramétres atmosphériques
recommandés pour GES. Les erreurs fournies sur ces paramétres correspondent & la,
dispersion entre chacune de ces trois méthodes, typiquement de 'ordre de 70K en
Tefr, 0.15cm 572 en log(g) et 0.08 dex en [M/H].

3.1.1 Analyse des spectres iDR2 et iDR3 avec GAUGUIN

Pour les étoiles avec SNR> 15, nous avons analysé un total de 77 raies spec-
trales, correspondant a 9 espéces chimiques différentes : Mgl, Sil, Cal&II, Til&II
(éléments «) et Crl, Mnl, Fel&II, Col, Nil (éléments du pic du fer). Nous nous
sommes limités & ces élements 1a car la grille GES (voir Chapitre 2.3.2, Sect 2)que
nous avons utilisée ne présente que des variations en [M/H] et [a/Fe].

Ces raies ont été sélectionnées sur les domaines spectraux de HR10 et HR21 a
partir d’une liste de raies compilée et fournie par GES (Heiter et al. en préparation).
Nous n’avons gardé que les raies relativement bien isolées des raies voisines afin de
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FIGURE 3.1 — Teg vs log(g) pour 6848 étoiles GES. Différents intervalles de métal-
licités sont codés avec des couleurs différentes.

limiter le mélange des raies, ceci grace & une visualisation directe dans les spectres
du Soleil et Arcturus [Hinkle et al. 2003] & la résolution des domaines HR10 et HR21
de GIRAFFE.

Un diagramme de Hertzsprung-Russell (HR) des 6848 étoiles avec SNR> 15 is-
sues de la iDR2 de GES est montré dans la FIGURE 3.1. Nous voyons clairement que
I’échantillon couvre un large domaine de stades évolutifs, de la séquence principale &
la branche des géantes. Le SNR moyen est de 30 (en HR21) et les dispersions médi-
anes en Teg, log(g) et [M/H] sont respectivement 66 K, 0.09 et 0.08 dex (dispersions
entre les 3 procédures de calcul, voir plus haut).

3.1.2 Résultats de GAUGUIN pour la iDR2 de GES

Nous présentons ci-dessous nos résultats pour les éléments « et du pic du fer,
mesurés dans les étoiles de la iDR2 de GES. Pour chaque élément, I'abondance
moyenne a été calculée en établissant une simple moyenne des abondances déter-
minées pour toutes les raies d’'un méme ion. Le nombre de raies pour chaque élément
est présenté dans la TABLE 3.1. D’une part, nous notons que la mesure de ’abon-
dance en Call n’est issue que du triplet du Call (A = 8498.023 A, \8542.091 A, et
A8662.141 A) en HR21. D’autre part, nous voyons que les abondances des éléments
Crl, Mnl, Col et Nil ne sont déterminées qu’a partir du domaine HR10.
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Elément Nyaes HR10 HR21

Mgl 4 1 3
Sil 5 4
Cal 4 4 0
Call 3 0 3
Til 8 5 3
Til 2 2 0
Crl 3 3 0
Mnl 6 6 0
Fel 33 22 11
Fell 1 1 0
Col 4 4 0
Nil 4 4 0

TABLE 3.1 — Eléments chimiques analysés avec GAUGUIN pour la iDR2 et iDR3
de GES. Le nombre total de raies et le nombre de raies analysées par setup sont
présenteés.

Nous présentons dans la FIGURE 3.2 les mesures du rapport [X/M] en fonction
de la métallicité pour Xe[Mgl, Sil, Cal&Il, Til&II] pour les étoiles de la iDR2
de GES. Les valeurs limites ne sont pas représentées pour plus de clarté, ce qui
explique le nombre variable d’étoiles suivant 1’élément présenté. Nous voyons égale-
ment que le [Call/M]| présente une relation moins dispersée avec [M/H], contraire-
ment & [Cal/M], ces observations étant en accord avec les mesures d’abondances de
[Mikolaitis et al. 2014b| avec la DR1 de GES. Les mesures de Call et Cal présen-
tent des valeurs typiques d’abondances a ~ 4+0.2dex pour [M/H| < —1.0dex (tout
comme le Til et le Till), ce qui est plus faible que la tendance typique entre +0.3
et +0.4dex pour les étoiles les plus pauvres en métaux. Il peut y avoir un biais de
mesure, mais celui-ci ne serait pas di par exemple & un probléme de normalisation
car les valeurs de Mgl sont typiques du disque et du halo. De plus, il ne s’agit pas
d’un probléme de mesures sur le domaine HR21 car les raies du Cal sont toutes
situées en HR10. En comparant avec Synspec (pas de mesures de Call reportées par
SME), nous observons un biais moyen de ’ordre de +0.16 pour le Call et nul pour
le Cal. Nous concluons qu’une différence de méthode a méthode pourrait expliquer
le biais observé entre les 2 procédures.

Nous présentons aussi dans la FIGURE 3.3 les mesures du rapport [X/M] en fonc-
tion de la métallicité pour X€|[Crl, Mnl, Fel&II, Col, Nil]. Les éléments du pic du
fer montrent tous une dispersion importante, car les raies sont moins nombreuses, et
faibles. En particulier, I’abondance de Fell n’a été mesurée qu’a partir d’une seule
raie assez faible, rendant la mesure plus délicate. Nous retrouvons des valeurs so-
laires de [Crl/M] dans le disque galactique a métallicité solaire, ce qui est consistant
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FIGURE 3.2 — [X/M] pour X = [Mgl, Sil, Cal&II, Til&II] en fonction de la métal-
licité [M/H] pour les étoiles de la DR2 de GES.
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avec les résultats de [Chen et al. 2000] (pour un échantillon de 90 étoiles F et G).

Les erreurs moyennées sur les raies de Mgl et Call dues aux paramétres atmo-
sphériques sont présentées a titre d’exemple dans la FIGURE 3.4. Nous voyons que le
pic de la distribution des erreurs sur I’abondance en [Mgl/Fe| (calculée avec 4 raies)
est situé & 0.09 dex alors que pour les 3 raies du triplet du Call dans le domaine
HR21 (~RVS de Gaia) I'erreur moyenne pique a 0.06 dex. Ces résultats sont rassur-
ants et montrent qu’une mesure automatique massive d’abondances est possible a
moyenne résolution avec des erreurs raisonnables.

Nous notons que 'analyse d’abondances avec GAUGUIN a été faite dans ’ap-
proximation ETL. Cependant, pour des éléments comme le Silicium et le Titane, les
effets NETL augmentent pour les étoiles les plus froides. En effet, [Bergemann 2011]
a montré que, pour les étoiles géantes, les effets NETL sur les déterminations de Til
sont significatifs & mesure que la métallicité diminue ([M/H] < —1dex) et recom-
mande de ne se servir que de raies de Till en cas d’analyse & 'ETL. Ces effets tendent
& s’amoindrir pour les étoiles les plus chaudes et au fur et & mesure que la métallic-
ité augmente. Il en est de méme pour des raies de Sil [Bergemann ef al. 2013]. Les
effets NETL affectent donc préférentiellement les étoiles super-géantes. Dans notre
échantillon, la majorité des étoiles sont des naines ou géantes, les effets NETL vont

donc étre faibles, typiquement inférieurs aux erreurs sur ces mesures d’abondances
ETL.

La valeur moyenne de ces abondances individuelles pour les étoiles présentant
une vraie détection pour chaque élément est montrée dans la FIGURE 3.5 en fonc-
tion de [M/H]. En pratique, nous avons simplement réalisé une moyenne de toutes
les abondances individuelles de raies. Nous retrouvons bien le comportement typ-
ique de la variation de [o/Fe| en fonction de [M/H] dans le disque Galactique pour
[M/H] > —1.0dex. Pour [M/H] < —1.0dex, un biais semblant dépendre de la mé-
tallicité est toutefois visible.

Finalement, comme montré dans les FIGURE 3.6, FICURE 3.7, FIGURE 3.8 et
F1GURE 3.9, quel que soit I’élément chimique considéré, I’existence de biais de mesure
de méthode a méthode est systématique. Il s’agit ensuite de combiner judicieuse-
ment les résultats de chaque méthode en tenant compte de ces effets systématiques
(voir pour plus de détails Recio-Blanco et al. 2015b en préparation).

3.1.3 Comparaison des abondances de GAUGUIN avec Synspec et
SME

Le but de cette section est de confirmer que notre méthode automatique est
capable de mesurer des abondances chimiques avec précision dans le cadre de com-
paraisons avec des études externes, publiées dans la littérature.
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F1GURE 3.4 — Distribution des erreurs en [Mgl/Fe| et [Call/Fe| estimées avec GAU-
GUIN par propagation des incertitudes sur les paramétres atmosphériques pour les
étoiles de la DR2.
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FIGURE 3.5 — Rapport [o/Fe] moyen en fonction de [M/H] pour 5460 étoiles GES
a SNR>15.

3.1.3.1 L’échantillon iDR2 de GES

Nous comparons dans cette section les déterminations d’abondances par GAU-
GUIN pour les étoiles de la DR2 de GES. Nous présentons ici les comparaisons
d’abondances de 8 élements dérivés simultanément par GAUGUIN, SME et Syn-
spec : Cal, Mgl, Sil, Ti (moyenne des raies Til et Till), Fel, CrI, MnI, Col. Le SNR
minimal pour lequel une abondance a été mesurée est fixé a 15.

Les résultats sont montrés dans les FIGURE 3.6, FIGURE 3.7, FICURE 3.8 et F1G-
URE 3.9. Les valeurs limites ne sont pas comparées, seules les étoiles pour lesquelles
les trois méthodes ont déterminé une mesure d’abondances sont montrées (le nom-
bre d’étoiles comparées est donc variable suivant 1’élément ; en bleu). Nous avons
estimé une différence moyenne "biais" de 'abondance entre chaque méthode et une
dispersion standard "stdev'" de cette différence pour chaque élément. L’échantil-
lon GIRAFFE iDR2 posséde 124 spectres du Soleil, identifiés comme "gar" sur les
figures. Nous en avons calculé ’abondance moyenne et la dispersion standard de
la différence entre chaque méthode pour chaque élément (en vert sur les figures).
Nous avons aussi identifié des étoiles avec des paramétres atmosphériques proches de
ceux du Soleil, identifiées comme "Solar twins" (TeOﬁiBO K, log(9)©+0.25cm s 2 et
[M/H]® =+ 0.10dex ; en rouge sur les figures), pour lesquelles nous avons calculé les
mémes quantités que pour les spectres solaires.

Nous voyons clairement que les méthodes arrivent & fournir des résultats com-
patibles entre eux, pour un élément donné, que ce soit pour des éléments « ou des
élements du pic du fer. La dispersion, malgré le nombre important d’étoiles (entre
3800 et 6400 suivant I’élément considéré) est relativement faible (stdev < 0.14 dex).
Nous voyons également que les dispersions de méthodes & méthodes sont en moyenne
plus faibles pour le groupe des éléments o que pour les éléments du pic du fer.
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L’élément présentant la dispersion la plus faible de méthode & méthode est le mag-
nésium (stdev < 0.085 dex). Celui présentant la plus forte dispersion est le chrome
(stdev > 0.13 dex).

Concernant les spectres solaires, la dispersion entre les résultats de deux méth-
odes différentes pour un élément donné est aussi faible (systématiquement stdev <
0.08 dex). De méthode & méthode, le fer possede la plus faible dispersion (stdev <
0.02 dex), alors que pour le silicium, la dispersion est la plus élevée (stdev > 0.055 dex).
Ces spectres sont utilisés pour estimer les biais avec les abondances solaires.

Enfin, pour les étoiles de type "Solar twins", les dispersions de méthode a méth-
ode sont relativement faibles (stdev < 0.12dex). La dispersion la plus faible de
méthode & méthode est mesurée pour le magnésium stdev < 0.057 dex alors que la
plus forte est mesurée pour le chrome et le calcium stdev ~ 0.11 dex.

Cependant, nous observons la plupart du temps des biais de mesure entre chaque
méthode, que ce soit pour ’échantillon global, pour les spectres solaires, ou pour les
"Solar twins'". Ce biais n’est pas inhérent & une seule méthode, et se retrouve dans
chaque comparaison, quel que soit I’élément chimique. Ce biais semble dépendre du
domaine d’abondances, i.e. du domaine de métallicité. Nous pensons qu’une fagon
différente de normaliser les spectres observés ou un traitement différent du mélange
des raies peuvent étre a l'origine de ces biais de mesure. Pour les étoiles les plus
riches en métaux, la normalisation est en effet sensible au fort mélange de raies, le
continuum du spectre observé est donc plus difficile & ajuster.

Malgré tout, nous voyons que dans le contexte d’analyse massive d’abondances
chimiques, GAUGUIN démontre sa fiabilité lors de cette analyse au sein du relevé
Gaia-ESO. Certes, des biais (faibles) existent, mais sont inhérents a chaque méthode,
comime 1ous avons pu le voir en comparant nos résultats avec SME et synspec.

3.1.3.2 L’échantillon GES/DR1 de Mikolaitis et al. 2014

Nous présentons ici des mesures de [Mg/Fe] pour un échantillon de 162 étoiles
naines observées avec le setup HR10 de GIRAFFE (R~ 19800), issues de laiDR1 du
Gaia-ESO Survey. Leurs paramétres atmosphériques couvrent les domaines 5000 <
Ter < 6250K, 3.5 < log(g) < 5.0cm s72, —2.00 < [M/H] < +0.25dex, avec
SNR> 20. Les mesures de [Mg/Fe| sont basées sur la grille de spectres synthé-
tiques présentée dans la Sect. 2.3.2. Nous comparons nos résultats avec ceux de
Synspec [Mikolaitis et al. 2014b] pour la raie de Mgl & A = 5528.405 A, en util-
isant les mémes spectres observés, parameétres atmosphériques, données atomiques
et listes de raies. La différence provient de la méthode utilisée (voir Synspec dans la
Sect 2.2.1).

La F1GURE 3.10 montre la comparaison entre nos deux études. Nous pouvons
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FIGURE 3.8 — GES/DR2 : comparaison entre SME, Synspec et GAUGUIN pour les
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voir que ’accord entre les mesures est excellent, avec une déviation standard faible
de 0.06 dex et une différence moyenne de —0.02dex. La différence entre les méthodes
de normalisation et de mesures d’abondances peut expliquer la faible dispersion
observée entre les résultats. Nous notons cependant une valeur aberrante pour une
étoile particuliére, avec une différence de 0.32 dex. En effet, il s’agit 14 d’une étoile
pauvre en métaux ([M/H| = —1.3dex) et présentant une forte vitesse de rotation
(vsin(i) ~ 35km s~1). A l'inverse de [Mikolaitis et al. 2014b] (voir méthode décrite
dans la Sect. 2.2), nous ne tenons pas compte de la vitesse de rotation lors du calcul
des abondances chimiques. Pour cette étoile 14, la raie est moins profonde et plus
large a cause de la rotation. Cependant, 'amplitude de déformation du profil de la
raie va étre plus forte au coeur de la raie que sur les ailes. L’abondance de la raie
va alors sembler plus faible. Cette étoile aurait pu étre supprimée au préalable a
cause de son fort taux de rotation, mais nous avons préféré la conserver afin de voir
effet de vsin(i) sur 'abondance mesurée. Malgré tout, I’accord entre nos mesures
et celles de |Mikolaitis et al. 2014b| est trés bon, et cela montre la fiabilité de notre
procédure.

3.1.4 Conclusions sur les abondances de GAUGUIN pour GES

Pour conclure, nous notons que l'analyse d’un jeu de 10000 étoiles avec GAU-
GUIN prend de l'ordre de 1 heure & la résolution de HR10 et HR21. Les catalogues
complets d’abondances de la iDR2 et iDR3 issus de notre procédure sont disponibles
via l'archive Edinburgh/WFAU & l'adresse : http ://ges.roe.ac.uk/. Il s’agit de
I’Archive du relevé Gaia-ESO, gérée par The Wide Field Astronomy Unit (WFAU).
Les abondances que nous avons fournies ont été combinées avec des mesures indépen-
dantes produites par d’autres groupes avec les outils Synspec et SME afin de fournir
les abondances recommandées des cibles HR10 et HR21 de GIRAFFE pour GES
(Recio-Blanco et al., 2015b en préparation). Une moyenne non pondérée des trois
mesures a été faite, en corrigeant les biais avec le Soleil pour chaque détermination.
Ces abondances recommandées ont d’ores et déja conduit & diverses applications
d’Archéologie Galactique. Nous pouvons citer par exemple [Ruchti et al. 2015] mais
également |[Kordopatis et al. 2015], [Guiglion et al. 2015] et enfin Rojas-Arriagada
et al. (en révision) en temps que auteur ou co-auteur.

3.2 Abondances du lithium pour AMBRE

Afin de contraindre de facon observationnelle 'enrichissement en lithium de notre
Galaxie ou bien de contraindre certains processus de mélange interne dans les étoiles,
il est nécessaire d’avoir de grandes bases de données d’abondances du lithium dans
des étoiles galactiques. Pour ce faire, il est recommandé d’utiliser des spectres a
haute résolution afin d’atteindre des précisions de 'ordre de +0.10 dex sur les abon-
dances en lithium dérivées.
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Dans la littérature, de nombreuses études & haute résolution spectrale (R >
40000) se sont penchées sur les problématiques du lithium dans la Galaxie. Cepen-
dant, ces études reposent toutes sur des statistiques relativement faibles (de 'or-
dre de quelques centaines d’étoiles) ou alors elles sont basées sur des compila-
tions d’échantillons de différentes études. Bien que les biais de mesures entre les
paramétres atmosphériques et les abondances de lithium entre ces différentes études
sont tant que possible corrigés, 'homogénéité n’est jamais parfaite.

Dans ce cadre 14, nous pouvons citer notamment [Lambert & Reddy 2004|, ayant
étudié I’évolution du lithium avec la métallicté dans le disque galactique. Leur échan-
tillon est composé de 451 étoiles naines de type F et G. Leur catalogue est en fait
la somme de trois études différentes : [Chen et al. 2001], [Balachandran 1990a| et
[Reddy et al. 2003]. [Lambert & Reddy 2004] ont rapporté des différences moyennes
en lithium de l'ordre de 0.05dex & +0.10 dex entre ces trois études.

Le plus gros échantillon homogéne publié a ce jour est celui de [Ramirez et al. 2012].
Ces auteurs ont déterminé de fagcon homogeéne les parameétres atmosphériques et des
abondances de lithium dans un échantillon d’environ 700 étoiles. Le code MOOG
a été utilisé afin de déterminer les abondances & partir du doublet du lithium &
6708 A. Toutefois, afin d’étudier et de contraindre les méchanismes de formation,
de destruction et d’évolution du lithium dans la Voie Lactée, ces auteurs ont eu
besoin d’une statistique plus importante. Ils ont donc ajouté a leur échantillon ceux
de 7 autres études issues de la littérature afin d’obtenir un catalogue final d’abon-
dances en lithium pour environ 1400 étoiles, et donc hétérogeéne.

Plus récemment, [Delgado Mena et al. 2014, Delgado Mena et al. 2015| ont réal-
isé le méme type d’études, basées sur un échantillon homogéne d’étoiles HARPS. La
statistique est 1a encore relativement faible, environ 350 étoiles, avec des paramétres
atmosphériques et abondances de lithium homogeénes.

Nous voyons donc que les études actuelles souffrent d’'un manque cruel de statis-
tique, et les catalogues publiés peuvent présenter des biais dans les cas ol plusieurs
échantillons sont ajoutés de différentes études.

Dans le contexte du projet AMBRE, les archives ESO des spectrographes UVES,
HARPS et FEROS sont une bonne opportunité de pouvoir faire un bond en avant
et de pouvoir construire un catalogue d’abondances en lithium avec une statistique
importante. Nous présentons ici un tel catalogue parfaitement homogene (a la fois
sur les parameétres atmosphériques et sur les abondances en lithium) contenant des
abondances de lithium pour 7272 étoiles. A ce jour, il s’agit du plus grand catalogue
d’abondances en lithium jamais créé (un facteur 5 par rapport au plus gros catalogue
de [Ramirez et al. 2012]). Nous détaillons ci-dessous les étapes de sa création.
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3.2.1 Echantillons de travail : spectres UVES, HARPS et FEROS

Nous avons appliqué notre procédure automatique afin de dériver des abondances
en lithium pour les spectres UVES, HARPS et FEROS du projet AMBRE. Nous
rappelons que ces spectres sont issus des archives de ’ESQO. Nos trois échantillons de
travail sont composés de 3628, 89 183 et 5981 spectres respectivement, initialement
issus d’échantillons plus importants pour lesquels nous n’avons gardé que les étoiles
avec +1 < log(g) < +5cm 572, SNR> 10 afin de s’assurer une qualité optimale sur
les paramétres atmosphériques.

Les paramétres atmosphériques Tegr, log(g), [M/H], [a/Fe] ainsi que la vitesse
radiale Vi,q ont été dérivés dans une premiére étape de facon homogéne par le pro-
jet AMBRE ([Worley et al. 2012, [De Pascale et al. 2014] et [Worley et al. 2014]).
Nous rappelons que dans ces trois études du projet AMBRE, I’analyse des paramétres
atmosphériques a été réalisée avec 1’algorithme MATISSE [Recio-Blanco et al. 2006].

Outre les parameétres atmosphériques classiques ainsi que leurs erreurs associées,
pour chaque spectre, le projet AMBRE fournit également un critére de qualité,
appelé QUALITY FLAG. 11 s’agit d'un paramétre renseignant sur l’ajustement
entre le spectre observé et le spectre synthétique interpolé aux parameétres de la
solution. Ce critére peut prendre 3 valeurs : 0 (paramétres atmosphériques trés
fiables); 1 (paramétres atmosphériques de bonne qualité); 2 (parameétres atmo-
sphériques acceptables mais devant sans doute étre optimisés). Les spectres sélec-
tionnés précédemment ne contiennent que des spectres avec QUALITY FLAG < 1.

Les erreurs typiques en Teg, log(g) et [M/H] sont de [120K, 0.20 cm s72, 0.10 dex]
pour UVES, [93K, 0.26, 0.08dex| pour HARPS et [108K, 0.14, 0.11dex| pour
FEROS. Les distributions de SNR pour nos trois échantillons de travail sont mon-
trées dans la FIGURE 3.11. Nous constatons que I’échantillon UVES couvre le plus
large domaine de SNR et surtout fournit les spectres de meilleure qualité (télescope
de classe 8-m).

3.2.2 Construction du catalogue d’abondances AMBRE /Li

La premiére étape a consisté a déterminer le nombre d’étoiles individuelles issues
des trois échantillons précédents car souvent plusieurs spectres correspondent & la
méme étoile. Le catalogue final AMBRE des abondances de lithium a été construit
en choisissant la meilleure abondance de lithium pour une étoile ayant plusieurs
spectres. En effet, certaines étoiles ont pu étre observées plusieurs fois car les échan-
tillons de travail issus des archives de ’ESO sont la somme de différents programmes
d’observations. Nous notons par exemple que HARPS est beaucoup utilisé pour la
recherche d’exo-planétes par vélocimétrie, impliquant un trés grand nombre d’ob-
servations pour une méme étoile. Pour ce faire, nous avons tout d’abord cherché les
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F1aURE 3.11 — Histogramme normalisé du SNR des 3 échantillons de travail UVES,
HARPS et FEROS.

observations répétées dans les échantillons UVES, HARPS et FEROS.
Préparation des cibles UVES et FEROS pour GAUGUIN

Pour UVES et FEROS, le nombre attendu d’observations répétées pour une
étoile donnée est plutot faible. Nous avons effectué une simple recherche automatique
sur les coordonnées « et § des spectres. Ces coordonnées sont fournies par le projet
AMBRE, et initialement collectées parmi les informations fournies dans les "head-
ers" des spectres ESO. Les spectres ayant des coordonnées similaires dans un rayon
de 2 arcsec pour UVES et 10 arsec pour FEROS sont identifiés comme appartenant
a la méme étoile. Ces rayons différents ont été choisis en fonction de la précision de
pointage des télescopes et des informations fournies par 'ESO. Pour une étoile don-
née ayant plusieurs spectres collectés avec le méme instrument, nous n’avons gardé
que celui ayant les meilleurs paramétres atmosphériques en terme de x? normalisé
par le nombre de pixels de chaque domaine spectral des analyses FEROS, HARPS et
UVES [Worley et al. 2012, De Pascale et al. 2014, Worley et al. 2014]. Les échantil-
lons résultants sont composés de 1031 étoiles pour UVES et 3526 étoiles pour
FEROS.

Préparation des cibles HARPS pour GAUGUIN

Pour HARPS, le probléme est plus compliqué. En effet, le nombre d’observa-
tions pour une méme étoile peut étre grand, typiquement supérieur a 100. De
plus, plusieurs cibles HARPS peuvent étre proches dans le plan du ciel, rendant
la recherche de spectres communs difficile. Une simple recherche sur les coordon-
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nées pourrait biaiser I’échantillon final, contenant alors moins d’étoiles. Nous avons
adopté I'échantillon de 4355 étoiles issu de Mikolaitis et al. 2015 (en préparation).
Cet échantillon a été construit avec une approche différente de celle basée sur une
simple recherche de coordonnées similaires. En effet, les spectres ont d’abord été
regroupés suivant les coordonnées a et §, mais aussi Viaq. Si un spectre est a
plus de £20 en Viaq, celui ci est rejeté et considéré comme une étoile & part en-
tiere. Puis, les spectres regroupés en [a,d, Viaq] sont inspectés dans ’espace 4D
[Terr, log(g), [M/H], [ae/Fe]] avec le méme principe de sélection que précédemment
(£20). 11 en résulte les 4355 étoiles différentes sélectionnées par Mikolaitis et al.
2015 (en préparation). Une simple sélection sur 5” en « et 0 aurait donné 2411
étoiles.

Analyse des étoiles UVES, HARPS et FEROS avec GAUGUIN

Notre procédure GAUGUIN a été appliquée sur ces 3 sous-échantillons pour un
total de 8 912 étoiles afin de mesurer leurs abondances en lithium & partir du doublet
du lithium & 6 708 A. Nous avons utilisé la grille de spectres synthétiques spéciale-
ment construite autour de ce doublet, présentée dans la Sect 2.3.3 du Chapitre 2.
Les erreurs sur les mesures de Ap; ont été déterminées en tenant compte des er-
reurs sur les paramétres atmosphériques fournis par AMBRE. Nous rappelons que
la mesure d’une abondance individuelle pour une étoile et un jeu de paramétres
atmosphériques est rapide, de I’ordre de 1.5 sec. Nous notons que le temps de calcul
est un peu plus long que dans le cadre de notre application GES car le nombre de
spectres interpolés de la grille 1D est plus grand (26 contre 17), a cause du domaine
d’abondance plus large couvert par le lithium et la résolution est plus élevée (nombre
de pixels plus important).

Addition des échantillons d’étoiles UVES, HARPS et FEROS

Pour construire le catalogue final AMBRE/LI, il est nécessaire de réaliser une
derniére étape consistant & fusionner ces trois sous-échantillons UVES, HARPS,
et FEROS. En effet, il est possible qu'une étoile ait été observée par un de ces
trois spectrographes. Nous réalisons pour cela une nouvelle identification sur les
coordonnées « et ¢ dans un rayon de 10 arcsec (choisie comme la plus grande in-
certitude de pointage, attribuée au spectrographe FEROS). Pour une étoile dans ce
cas 1&, nous avons & nouveau sélectionné le spectre ayant les meilleurs parameétres en
terme de x2. L’échantillon résultant est finalement composé de 7821 étoiles. Parmi
celles-ci, on compte Nrp = 3301 étoiles observées avec FEROS, Ny = 878 avec
UVES et Ny = 3642 avec HARPS. Nous notons qu’environ 120 étoiles ont été ob-
servées simultanément avec UVES et HARPS, nous permettant ainsi de comparer
les mesures de Ar; déterminées indépendamment & partir de chaque spectrographe
(voir Chapitre 2, Sect 2.6).
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FiqurEe 3.12 — Histogramme normalisé des FWHM¢cr des 3 échantillons UVES
(878 étoiles), HARPS (3642 étoiles) et FEROS (3301 étoiles).

Hypothése de travail sur la faible rotation des étoiles.

La grille de spectres synthétiques utilisée pour 'analyse automatique ne repro-
duit pas la rotation des étoiles (élargissement des raies spectrales), considérant les
étoiles comme des rotateurs lents. Nous avons vu dans le Chapitre 2, Sect 2.5.2
les limitations de notre méthode automatique face a des étoiles a forte rotation
(vsin(i) > 10km s~ pour les géantes et vsin(i) > 15km s~! pour les naines).
Nous avons donc adopté ces valeurs limites de vitesses de rotation comme étant les
limites supérieures acceptables afin de mesurer nos abondances en lithium. Nous
notons que AMBRE ne fournit pas directement les vitesses de rotation, mais seule-
ment la FWHMgcp (définie comme la largeur & mi-hauteur de la fonction de cross-
corrélation, fournissant une information sur le taux de rotation de I’étoile |Gray 2005]).
Nous avons donc cherché a établir des relations entre la FWHMccp et vsin(i) afin
d’établir des limites en terme de FWHMccr. Nous présentons tout d’abord la dis-
tribution des FWHM¢cp pour les 3301 étoiles FEROS, 878 étoiles UVES et 3 642
étoiles HARPS dans la FIGURE 3.12.

Tout d’abord, nous nous sommes basés sur un échantillon de 2 397 étoiles FEROS
issues de [de Laverny et al. 2013a]. Cet échantillon couvre parfaitement bien la branche
des géantes et la séquence principale en Teg et log(g). Ces auteurs ont calibré
des vitesses de rotation a partir d’une grille de spectres synthétiques (présentant
une variation en vsin(i)) par la méthode de "Cross-Correlation". En comparant le
vsin(i) déterminé et la FWHMccr de ces étoiles-1a, nous avons établi une limite &
FWHMccr < 20km s~ en respectant pour les géantes et les naines les vitesses
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maximales de rotation établies précédemment. Nous avons donc rejeté les abon-
dances de lithium déterminées pour toutes les étoiles FEROS ayant FWHMccr >
20km st (320 étoiles soit ~ 10% de I’échantillon initial FEROS).

Concernant les étoiles HARPS, celles-ci montrent une distribution de valeurs
plus faibles de FWHMccr comparées & FEROS, principalement car la résolution
spectrale est plus grande. Nous avons appliqué la méme stratégie que pour FEROS,
mais cette fois-ci en utilisant les estimations de vsin(i) de Mikolaitis et al. 2015
(en préparation). La encore, cet échantillon couvre parfaitement bien la branche des
géantes et la séquence principale en Teg et log(g). En comparant les mesures AMBRE
de FWHMccp aux déterminations de vsin(i), nous avons adopté une FWHMacp
limite égale 4 15km s~1, rejetant ainsi 150 étoiles (4% des étoiles HARPS).

Enfin, les étoiles UVES présentent des mesures de FWHMcop intermédiaires
entre celles observées avec HARPS et FEROS (voir FIGURE 3.12). La limite en
FWHMccr pour UVES devrait donc étre typiquement entre FWHMccp = 15km s~}
et FWHMccr = 20km s~!. Nous n’avons malheureusement pas de déterminations
de vsin(i) pour ces étoiles 1a. Nous adoptons donc une limite de FWHMc¢cr trés pes-
simiste FWHMccr = 15km s71, égale a celle appliquée aux étoiles HARPS (ayant
une résolution spectrale bien plus large). Ainsi, 79 étoiles sont rejetées, soit 9% des
étoiles UVES.

3.2.3 Le catalogue final AMBRE/Li

Le catalogue final AMBRE/Li d’abondances en lithium contient ainsi 7272
étoiles, i.e. 93% des étoiles pour lesquelles nous avons une mesure de Ar;, respec-
tant les limites de FWHMgqr établies pour chaque spectrographe. Parmi elles,
6479 ont des corrections NETL (voir détails sur ces déterminations dans la sec-
tion suivante). Jusqu’a ce jour il s’agit du plus grand catalogue d’abondances en
lithium jamais construit, un ordre de grandeur plus grand que les études précé-
dentes (|[Ramirez et al. 2012], 671 étoiles; [Delgado Mena et al. 2015|, 355 étoiles).
De plus, ce catalogue est parfaitement homogéne en terme de paramétres atmo-
sphériques et de déterminations d’abondances de lithium.

Les parameétres atmosphériques, abondances en Ay; et corrections non-ETL des
7272 étoiles sont présentés dans la TABLE 3.2. Nous montrons également dans
la FIGURE 3.13 un diagramme de Hertzsprung-Russel des étoiles du catalogue de
lithium AMBRE. Grace a I’échantillonnage en [M/H], nous voyons clairement que
la statistique dans chaque sous-échantillon est forte, allant des étoiles pauvres en
métaux jusqu’aux étoiles les plus riches a metallicité supra solaire.

Nous présentons dans la FIGURE 3.14 le comportement de AE avec la tem-
pérature effective. Nous voyons clairement que les étoiles plus froides reflétent une
abondance en lithium plus faible, probablement a cause d’une zone convective plus
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FigurE 3.13 — Abondances en lithium ETL pour les 7272 étoiles du catalogue
AMBRE;, présentées dans le plan Tog — log(g). Le code couleur est variable suivant
AFTE Les cercles pleins et ouverts correspondent respectivement aux mesures du
doublet du lithium et & des valeurs extrémes de Li : Ar; > 4.2dex. Les limites
supérieures sont représentées par des symboles oranges "+".
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limites supérieures sont symbolisées par des fleches renversées.
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TARGNAME Spectro Teg  log(g)  [M/H] AFTE ANETL
(K) (ecms™?) (dex) (dex) (dex)
HD125276 H 5947  3.99 —0.77 +2.4940.08 -0.05
HD150177 H 6005  3.48 —0.84 +2.284+0.07 -0.03
HD162396 H 5890  3.66 —0.39 +2.324+0.08 -0.01
HD177758 H 5695  3.81 —0.75 +1.4540.09 +0.01
HD199288 H 5631  4.03 —0.77  +0.974+0.09 +0.01
HDY90422 H 5903 347  —0.86 +1.61+£0.08 -0.01
HD22879 H 5694  3.82 —1.01 +1.5240.08 -0.01
HD20407 H 5769  4.07  —0.51 +1.78+£0.08 +0.01
HD128167 H 6656  4.08 —0.70 < +1.40 -
HD49095 H 6098  3.87  —0.31 +2.48+0.07 -0.02
HD126793 H 5723 3.73 —0.89 +1.4140.09 0.000
HD63077 H 5668  3.76 —0.94 +1.4140.09 0.000
HD91324 H 6115  3.90 —0.34 +2.024+0.08 -0.01
HD68456 H 6339  3.94 —-0.37 < +1.20 -
HD068456 H 6343  3.94 —0.36 < +1.40 -0.02

TABLE 3.2 — Identifant, spectrographe (U=UVES, H=HARPS, F=FEROS),
paramétres atmosphériques, abondances de lithium ETL et corrections NTLE
(définies par ANgrL = AIIjLTE — A%lTE) pour les 7272 étoiles du catalogue AMBRE.

1

profonde provoquant une plus forte destruction du lithium (~ 75% des étoiles AM-
BRE sont des naines). Nous observons également une forte corrélation des limites
supérieures avec la température effective. Ce phénoméne peut étre compris en con-
sidérant que pour une valeur donnée de SNR, le doublet du lithium sera plus fort
a plus basse température (la raie du lithium étant une raie de résonnance). Nous

NETL

voyons également que I’évolution de Ar;

; avec T est trés similaire & celle ETL.

3.2.4 Corrections NETL des abondances de lithium

Afin de pouvoir construire des contraintes sur I’enrichissement en lithium de la
Galaxie, il est nécessaire de décrire de facon réaliste la formation du doublet du
lithium. Les abondances dérivées avec GAUGUIN ont été mesurées dans ’approxi-
mation ETL, mais le domaine couvert par les paramétres atmosphériques est large
et des effets non-ETL variables d’une étoile & 'autre sont attendus, en particulier
pour les étoiles les plus froides. Les différences d’abondances par rapport a 'ETL
sont généralement faibles, mais sont & prendre en compte dans le cadre d’une anal-
yse précise d’abondances.

Les phénomeénes & l'origine des écarts a 'ETL sont variés. Tout d’abord, le
phénomeéne de perte de photons est responsable du fait que la fonction source d’une
raie de résonance s’écarte de la fonction de Planck, et ce, bien en dessous de 7 = 1 car
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la diffusion propage les pertes de photons dans les couches profondes de ’atmosphére.
Cet effet va étre plus faible a plus faible abondance. Pour des abondances fortes de
lithium, le phénomeéne de "photon suction" peut avoir lieu et augmente 'opacité
pour les raies de résonance. Un autre phénoméne classique non-ETL est le "ultra-
violet overionization". Il s’agit d’un excés de radiation entre l'intensité moyenne
J, et la fonction de Planck B,, important dans le domaine ultra-violet. Cet excés
dépendant de la tempéture et de la métallicité, 1'effet sur le flux émergeant va étre
d’autant plus important & forte abondance.

Nous présentons par la suite les études ayant calculé ces écarts & 'ETL, pour
différents domaines de parameétres atmosphériques.

3.2.4.1 Abondances NETL du lithium dans la littérature.

Plusieurs études ont estimé les effets non-ETL liés & la raie de résonance du
lithium & 6 708 A pour différents types d’étoiles.

Nous pouvons citer tout d’abord [Carlsson et al. 1994]. Ces auteurs ont généré
une grille de corrections NETL sur les domaines 4500 < Teg < 7500K, 0.0 <
log(g) < 4.5cm s72 et —3.0 < [Fe/H] < +0.0dex. IIs ont considéré un mod-
¢éle d’atome a 21 niveaux d’énergie [Bashkin & Stoner 1975 et les forces d’oscil-
lateurs sont issues des études de [Wiese et al. 1966] et [Biemont & Grevesse 1973].
Les calculs NETL ont été déterminées & ’aide du code de transfert radiatif MULTI
[Carlsson 1992] et de modeéles d’atmosphére MARCS. [Carlsson et al. 1994] conclu-
ent que le signe des corrections non-ETL varie dans la grille, da au fait qu’il y a
une compétition entre les différents mécanismes cités plus haut. Les corrections sont
d’autant plus grandes que ’étoile est froide et riche en lithium. Ces auteurs soulig-
nent aussi le fait que les corrections non-ETL de la raie & 6 708 A sont opposées a
celle de la raie 4 6104 A a forte abondance.

[Pavlenko & Magazzu 1996] ont étudié les effets non-ETL du lithium sur le do-
maine de température 3500 < Teg < 6000K et 3.0 < log(g) < 4.5cm s72 3
métallicité solaire. Des modéles d’atmosphéres ATLAS9, un modéle d’atome du
lithium a 20 niveaux d’énergie et le code WITA2 [Pavlenko 1991| ont été utilisés
par les auteurs. Ils reportent des mesures de courbes de croissances du doublet du
lithium a 6708 A, et montrent que pour les atmospheres les plus froides de leur
grille (3500 < Teg < 4000 K), les corrections des largeurs équivalentes non-ETL ne
dépendent pas de la gravité de surface. Enfin, [Pavlenko & Magazzu 1996] montrent
que leurs résultats sont en bon accord avec [Carlsson et al. 1994] pour des domaines
identiques de Teg et log(g).

Dans le contexte d’une détermination du lithium dans 160 étoiles naines et
sous-géantes de type F-K, [Takeda & Kawanomoto 2005] ont déterminé une grille
de corrections non-ETL couvrant de larges domaines 5000 < Tog < 7T000K et
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3.0 <log(g) <5.0cm s72 et —1.0 < [Fe/H] < +0.5dex. Les modeéles d’atmosphéres
ATLAS9 [Kurucz 1993a] et le code de transfert radiatif WIDTH9 ont été considérés,
alors qu’un modéle d’atome du lithium a été construit & partir de la base de données
de [Kurucz & Bell 1995]. Le domaine couvert en lithium est Ar; = [4+0.5, 4+3.5] dex.
Ces auteurs ont préféré calculer eux-méme leurs corrections NETL plutét que de sim-
plement utiliser les grilles de [Carlsson et al. 1994] et [Pavlenko & Magazzu 1996].
Ce choix s’explique aussi par le fait que ces grilles ne couvrent pas le domaine
[M/H] > +0.0dex, pour lequel des étoiles de [Takeda & Kawanomoto 2005] sont
présentes.

La grille de corrections non-ETL la plus compléte publiée & ce jour est celle de
[Lind et al. 2009a], pour les raies du lithium a 6 708 A et 6103 A. Il s’agit d'une ex-
tension de I’étude de [Barklem et al. 2003]. Cette grille couvre les domaines Tog =
[4000,8000] K, log(g) = [1.0,5.0] dex, [M/H] = [-3,0.0] dex et Ar; = [-0.34+4.2] dex
(voir FIGURE 3.15). Les calculs NETL ont été déterminés a l'aide du code de
transfert radiatif MULTI [Carlsson 1992| et de modeéles d’atmosphére MARCS. Les
niveaux d’énergie du modéle d’atome de lithium neutre sont les mémes que dans 1’é-
tude de [Carlsson et al. 1994]. Pour la raie de résonance a 6 708 A, les 6 composantes
de la structure hyper-fine ont été adoptées de [Yan et al. 1998], et les longueurs d’on-
des sont issues de [Sansonetti et al. 1995].

Comme il s’agit de 1’étude la plus récente et la plus compléte en terme de cou-
verture de paramétres atmosphériques, nous avons décidé d’adopter la grille de
[Lind et al. 2009a] afin de calculer les corrections NETL pour le catalogue AM-
BRE/Li. De plus, 'utilisation de modéle MARCS dans notre étude pour dériver les
abondances de lithium avec GAUGUIN est consistante avec les corrections fournies
par |Lind et al. 2009a).

3.2.4.2 Corrections NETL du catalogue AMBRE/Li

La grille de corrections utilisée dans notre application est celle présentée par
[Lind et al. 2009a]. Elle est composée de 5431 corrections NETL. En pratique, pour
une étoile du catalogue AMBRE/Li définie par Tg, log(g)*, [M/H]*, nous inter-
polons linéairement dans la grille présentée dans la FIGURE 3.15 & 'aide d’une
routine IDL (K. Lind, communication privée).

Comme cette grille couvre un domaine de parameétres atmosphériques plus pe-
tit que celui du catalogue AMBRE/Li, nous sommes obligés de mettre en place 2
hypothéses de travail pour 'appliquer & nos déterminations ETL du lithium :

- Pour les 2413 étoiles AMBRE a [M/H] > 40.0 dex, nous avons considéré une
métallicité égale & +0.0 dex car la dépendance des corrections NETL est faible
avec la métallicté sur ce domaine (K. Lind, communication privée).

- Nous avons adopté les corrections NETL a [M/H|] = —3.0dex pour les 14
étoiles du catalogue ayant [M/H] < —3.0dex (comme adopté également par
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FIGURE 3.15 — Couverture dans les plans Teg—log(g), Tes—[M/H] et log(g) —[M/H]
de la grille des 5431 corrections NETL publiées par [Lind et al. 2009a].

[Sbordone et al. 2010] pour leur étude de 28 étoiles du halo avec —3.6 <
[Fe/H] < —2.4).

Nous n’avons pas publié de corrections pour les étoiles en dehors du domaine
en Ter et log(g) de la grille de [Lind et al. 2009a], soit 138 étoiles (2% du cata-
logue AMBRE), la plupart d’entre-elles ayant une température effective inférieure
a 4000 K.

De plus, pour les étoiles les plus pauvres en lithium, il est possible que ’abon-
dance mesurée avec GAUGUIN soit inférieure & la plus faible abondance de la grille
de |Lind et al. 2009a] (—0.3 dex, variable suivant la Teg). Pour ces étoiles-1a, nous
n’avons pas non plus publié de corrections (655 étoiles, soit 9% du catalogue AM-
BRE/Li). Cependant, nous remarquons que pour une combinaison donnée de Teg,
log(g) et [M/H], la correction NETL & faible lithium (typiquement Ap; < 1dex)
semble constante. Ainsi, pour une étoile pauvre en lithium, nous pourrions adopter
la correction associée a la plus faible abondance de la grille de [Lind et al. 2009a]. En
pratique, ce n’est pas trés utile car notre future exploitation scientifique sera basée
sur des étoiles ayant encore du lithium en grande quantité dans leur atmosphére
(typiquement Ap; > 1dex).

Les corrections pour 6 479 étoiles (89%) du catalogue AMBRE/Li sont présentées
dans la FIGURE 3.16 et la FIGURE 3.17. D’une part, nous constatons tout d’abord
que les corrections NETL sont positives (ANTE > AEILY 3 partir de Ap; < +2dex

et pour Teg < 5500K et augmentent a mesure que Ap; diminue. Dans cette gamme
de température et d’abondances en lithium, les étoiles géantes sont prédominantes.
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F1GURE 3.16 — Catalogue AMBRE/Li : présentation des corrections NETL (définies
par ANTE — ARTEY pour 6479 étoiles en fonction de AJY. Le code couleur est
suivant : a) Tem; b) log(g); ¢) [M/H].

Le phénomeéne "ultraviolet overionization" de I’atome neutre de lithium a pour effet
de (1) réduire la population dans ’état fondamental (2s) et celle du premier état
excité (2p) par rapport & 'ETL et (2) d’accroitre la fonction source. Il en résulte un
affaiblissement de la raie du lithium en NETL, donc une correction sur l’abondance
positive.

D’autre part, les corrections NETL diminuent & mesure que Ar; augmente pour
A 2 +2dex, et deviennent négatives, signe que la raie du lithium se renforce a
cause de la dilution de la fonction source ("photon suction"). Les corrections NETL
sont alors négatives. Ces observations sont en accord qualitatif avec les études de

[Carlsson et al. 1994] et [Takeda & Kawanomoto 2005]

Nous constatons donc que les corrections NETL dans le cadre de notre cata-
logue AMBRE d’abondances en lithium sont loin d’étre négligeables. Nous allons
les considérer avec attention lors de notre application scientifique dans le Chapitre 5.
3.2.5 Les erreurs sur AZ"

La F1GURE 3.18 montre la propagation des erreurs dues aux parameétres atmo-
sphériques pour les étoiles AMBRE dont le doublet du lithium a été détecté. Nous
constatons que Derreur sur Ap; augmente sensiblement pour des températures ef-
fectives plus faibles. En effet, a des températures plus faibles, le profil de la raie
du lithium va changer plus fortement pour une variation donnée de la température
effective de I’étoile. Nous voyons également que les erreurs sont plus faibles pour les

A(LD) ETL (dex)
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FI1GURE 3.17 — Catalogue AMBRE/Li : présentation des corrections NETL (définies
par ANETL — AETLY hour 6479 étoiles en fonction de Teg, log(g) et [M/H].
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FIGURE 3.18 — Erreurs sur A" pour les détections du doublet du lithium du cata-
logue AMBRE. Le code-couleur en métallicité est le méme que dans la FIGURE 3.14.

étoiles ayant une plus faible métallicité. En effet, le mélange de raies ("blends") tend
a disparaitre avec la métallicité, rendant la mesure de Ar; plus facile. Environ 98%
des étoiles ont des erreurs inférieures a 0.3 dex, alors que ~ 40% de 1’échantillon (les
plus chaudes, Teg > 5500K, soit 2910 étoiles) ont une erreur inférieure a 0.1 dex,
ce qui est assez précis pour réaliser une application scientifique avec nos mesures de
lithium.

3.2.6 Les abondances en lithium de Delgado Mena et al. 2014

Nous comparons les mesures de ’abondance du lithium issues de notre catalogue
AMBRE pour un échantillon de 194 étoiles naines et sous-géantes HARPS déja
analysées par [Delgado Mena et al. 2014|. Ces auteurs ont déterminé les parameétres
atmosphériques Tem, log(g) et [M/H] & partir des raies du Fel et Fell en imposant
I’équilibre d’excitation et d’ionisation & une résolution de 110000 [Sousa et al. 2008,
Sousa et al. 2011a, Sousa et al. 2011b]. Leurs paramétres atmosphériques sont donc
différents de ceux fournis par AMBRE. L’analyse spectroscopique a été réalisée a
PETL avec le code MOOG en adoptant une grille de modéles d’atmosphére Ku-
rucz ATLASY [Kurucz 1993b]. Les erreurs typiques annoncées par cette étude sur
ces paramétres sont de 44K en Teg, 0.11cm 572 en log(g) et 0.06dex en [M/H].
Leur analyse d’abondances en lithium a été faite de facon homogéne & R = 110000
et & 'ETL, en utilisant le code de synthése spectrale MOOG et des modéles d’at-
mosphére ATLAS9. La liste de raies adoptée par les auteurs autour du doublet
du lithium est celle de [Ghezzi et al. 2009|, différente de la noétre. Les paramétres
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atmosphériques des étoiles en commun entre |[Delgado Mena et al. 2014| et notre
étude couvrent les domaines 5600 < Teg < 5900K, 3.6 < log(g) < 4.7cm 572 et
—1.0 < [M/H] < +0.4dex. Le SNR est également plus élevé que celui fourni par
AMBRE, car les spectres issus d’observations répétées ont été sommés dans I'étude
de [Delgado Mena et al. 2014].
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FiGURE 3.19 — Comparaison des paramétres atmosphériques et des abondances de
lithium ETL entre notre étude et [Delgado Mena et al. 2014]. Les symboles rouges
représentent les étoiles pour lesquelles le doublet du lithium & 6708 A est détecté,
alors que les symboles bleus sont pour les étoiles présentant des limites supérieures
de détection.

La FIGURE 3.19 compare les valeurs de Teg, log(g), [M/H] et Ar; ETL, adoptées
par nos deux études. D’un c6té, nous constatons un net biais de 51K en Teg et de ~
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0.1dex pour [M/H] < —0.4 dex entre [Delgado Mena et al. 2014] et AMBRE. D’un
autre coté, log(g) présente une claire corrélation entre [Delgado Mena et al. 2014 et
AMBRE, avec des écarts notables de prés de 0.4cm s~2. Ces écarts peuvent étre dus
a différents facteurs tels que les listes de raies spectrales, les modéles d’atmosphéres
et la méthode mathématique afin de mesurer ces paramétres.

D’un autre co6té, nous constatons que les valeurs de Ar; pour les 126 étoiles avec
des détections du doublet du lithium sont en trés bon accord, avec une dispersion
standard faible ¢ = 0.10dex et une différence moyenne nulle. La dispersion peut
étre expliquée par la dispersion dans les Teg, log(g) et [M/H] adoptés par les deux
groupes, qui sont respectivement 56K, 0.17 et 0.06 dex. La dispersion des mesures
entre GAUGUIN et [Delgado Mena et al. 2014] semble étre plus forte & plus faible
abondance en lithium (Ar; < 1.5dex). A plus faible abondance, la contribution du
mélange des raies au profil de la raie du lithium tend & étre plus forte, et ces mélanges
de raies sont certainement pris en compte de facon différente dans nos deux études.

Lorsque nous comparons nos limites supérieures du lithium a celles des travaux
de [Delgado Mena et al. 2014] pour 72 étoiles, nous voyons clairement que nos lim-
ites sont systématiquement bien plus hautes. Ceci est certainement da au fait que
plusieurs spectres d’une méme étoile ont été sommeés dans le cadre de I'étude de
[Delgado Mena et al. 2014] (augmentant ainsi le SNR du spectre analysé) alors que
nous avons choisi celui ayant les meilleurs parameétres atmosphériques. La résolu-
tion est également un facteur & discuter. Dans notre étude, la résolution adoptée
est R = 40000, afin d’analyser de facon homogéne les échantillons HARPS, UVES
et FEROS. A résolution plus grande, le profil du doublet du lithium paraitra plus
profond et 'écart de flux en deux spectres synthétiques, par exemple & Ar; = 2.0 et
Ar; = 2.2dex sera d’autant plus grand. Les limites supérieures sont liées au SNR
mais aussi a cet écart de flux entre deux abondances. En diminuant la résolution,
nous réduisons donc la possibilité d’avoir des limites supérieures plus faibles.

Nous pouvons conclure que malgré des méthodes d’analyse totalement différentes
et indépendantes, la comparaison avec [Delgado Mena et al. 2014] se révele excel-
lente. Le fait de mesurer nos abondances en lithium & plus faible SNR et & une
résolution spectrale moindre n’est pas du tout problématique et ne dégrade en rien
la qualité des mesures.

3.2.7 Analyse du lithium dans le disque galactique

L’exploitation scientifique de ce catalogue est faite dans le Chapitre 5. En effet,
nous étudions le comportement du lithium avec la métallicité afin de contraindre les
modéles d’évolution chimique du lithium dans notre Galaxie. Une recherche d’une
différente évolution du lithium dans le disque mince et le disque épais est aussi
présentée. Nous notons que ce catalogue fait I'objet d’'une publication qui devrait
étre soumise & A&A d’ici peu (Guiglion et al. 2015, en préparation).
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FIGURE 3.20 — Présentation des 34 étoiles Gaia de référence dans les

plan log(g) vs Teg (code couleur suivant lintervalle de température effective),
[Fe/H] vs Tegr (taille de symbole proportionnelle au log(g)) et [Fe/H] vslog(g) (code

couleur suivant U'intervalle de [Fe/H].

3.3 Abondances chimiques des étoiles de référence Gaia

Dans cette section, on se propose de mesurer des abondances chimiques dans
les étoiles de références de la mission Gaia & partir de spectres & haute résolu-
tion. Il s’agit de 34 étoiles dites "benchmark" dont le role est de calibrer notam-
ment la pipeline Apsis de détermination des paramétres atmosphériques et d’abon-
dances pour la mission Gaia ainsi que pour le Gaia-ESO Survey [Heiter et al. 2015a,
Jofré et al. 2014b, Jofré et al. 2014a]. L’idée de ces études est de pouvoir fournir tout
d’abord une détermination des températures effectives et des gravités de surface de
maniére indépendante de la spectroscopie (i.e. diamétre angulaire, flux bolométrique
et parallaxe). Le rapport [Fe/H] et les abondances chimiques sont alors déterminées

spectroscopiquement.

Ces étoiles couvrent un large domaine de métallicité et différentes régions du di-
agramme HR (comme illustré dans la FIGURE 3.20). En effet, les 34 étoiles couvrent
le domaine de type spectral FGK, correspondant & ~ 86% des cibles de la mission
Gaia a V < 20mag [Robin 2005]. Ces étoiles ont été choisies afin de représenter
les populations typiques de notre Galaxie : disque mince, disque épais, halo. Ces 34

étoiles sont présentées dans la premiere colonne de la TABLE 3.3.

Nous avons utilisé les spectres & haute résolution présentés dans 1’étude de
[Blanco-Cuaresma et al. 2014b]. Il s’agit d’une compilation de spectres HARPS,

UVES, NARVAL et ESPADON réduits & une méme résolution de 65 000.
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Nous avons tout d’abord appliqué GAUGUIN décrit dans la Sect. 2.4 afin de
mesurer des abondances d’éléments a et d’éléments du pic du fer a une résolution
spectrale de 65000 dans le cadre du projet de caractérisation chimique des étoiles de
références [Jofré et al. 2015]. Puis, nous nous sommes proposés de dériver avec GAU-
GUIN les abondances du lithium de ces étoiles de référence a une résolution spectrale
de 40000. Ces abondances seront utilisées pour la calibration et ’homogénéisation
dans GES (setup HR15N dans les amas ouverts).

3.3.1 Eléments o et du pic du fer.

Dans cette section, nous présentons les mesures d’abondances chimiques d’élé-
ments « et d’éléments du pic du fer réalisées avec GAUGUIN pour les étoiles de
référence Gaia. Nous nous plagons dans le contexte de [Jofré et al. 2015] dont le but
est de fournir des abondances détaillées de ces étoiles, utilisées comme calibrateurs
pour les grands relevés spectroscopiques (Joffre et al. 2015, accepté dans A&A;
[Jofre et al. 2015]).

Description de [Jofré et al. 2015]

Les mesures d’abondances chimiques d’éléments « et d’éléments du pic du fer
issues de 8 procédures ont été combinées pour fournir les abondances recommandées
des étoiles Gaia de référence. Ces méthodes sont trés variées : (1) GAUGUIN; (2)
iSpec (voir Sect 2.2.1); (3) le code BACCHUS ! basée sur une synthése "a la volée"
de spectres synthétiques pour une comparaison directe avec le spectre observé; (4)
ARES+MOOG par le groupe de Porto; (5) GALA [Mucciarelli et al. 2013]; (6)
FAMA [Magrini et al. 2013], basé sur le code MOOG ; (7) Synspec (voir Sect 2.2.1) ;
(8) Mesure de largeurs équivalentes avec TAME [Kang & Lee 2012] et analyse avec
MOOG. La combinaison des résultats s’est faite par analyse différentielle. En effet,
les 34 étoiles ont été divisées par classes : naines K, géantes M, géantes FGK, naines
FG et les étoiles pauvres en métaux. Pour chaque classe, une étoile de référence a été
choisie, respectivement 61 Cyg A, aTau, Arcturus, le Soleil et HD22879. De cette
maniére une analyse différentielle a été réalisée individuellement pour chaque méth-
ode. Les abondances finales des étoiles de référence ont été calculées par une simple
moyenne des abondances différentielles issues des 8 procédures. [’avantage de cette
analyse est de réduire la dispersion raie par raie et de méthode & méthode. La liste
de raies spectrales utilisée pour dériver les abondances individuelles de raies a été
fournie par [Heiter et al. 2015b]. 11 s’agit de la liste de raies du Gaia-ESO Survey,
version 4, pour laquelle les raies les plus fortes et les plus isolées ont été retenues.
1l a été demandé aux différents groupes de dériver les abondances chimiques des
étoiles de référence en adoptant le rapport [Fe/H] NETL ([Fe/H] ETL corrigé des
effets NETL, voir par exemple [Jofré et al. 2014b)]), puis avec [Fe/H] ETL pour voir
I'impact des effets NETL sur les mesures d’abondances chimiques. Nous notons que
les corrections NETL sur [Fe/H] ont été calculées par [Jofré et al. 2014b] & partir

1. Brussels Automatic Code for Characterising High accUracy Spectra
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d’une grille de correction issue de [Lind et al. 2012].
Analyse avec GAUGUIN

Nous avons procédé & 'analyse des abondances d’éléments o et d’éléments du
pic du fer avec GAUGUIN. Nous avons analysé 4 éléments o (Mg, Si, Ca et Ti)
et 4 ¢éléments du pic du fer (Cr, Mn, Co, Ni) pour un total de 201 raies spec-
trales. Nous avons utilisé la grille de spectres synthétiques GES présentée dans le
Sect. 2.3.2, générée avec la version 4 de la liste de raies du relevé Gaia-ESO. L’es-
timation des erreurs sur les abondances s’est faite par la propagation des erreurs
sur les parameétres atmosphériques. Au total, la mesure de toutes les abondances
de raies (ETL + NETL) des 34 étoiles avec estimation des erreurs est trés rapide,
typiquement une heure.

Nous présentons ici nos résultats ayant été intégrés a [Jofré et al. 2015]. Nous
notons que les limites de détection fournies par les différentes méthodes n’ont pas
été prises en compte lors de I'analyse différentielle.

Les TABLE 3.3 et TABLE 3.4 présentent respectivement les abondances ETL des
éléments a et des éléments du pic du fer, dérivées par notre méthode automatique.
En ce qui nous concerne, I’abondance moyenne d’un élément a été calculée en moyen-
nant les valeurs d’abondances de raies et en rejetant les valeurs aberrantes situées
a4 £1.50 d’un moyenne préliminaire, ol o est la déviation standard des abondances
pour un élément donné. Certaines étoiles ne présentent aucune mesure d’abondances
moyennes pour différentes raisons. D’une part, pour une élément donné, il est pos-
sible que GAUGUIN n’ait détecté que des valeurs limites et donc nous n’avons pas
calculé d’abondance moyenne. D’autre part, il est possible que pour une étoile don-
née l'interpolation d’une grille 1D aux paramétres de I’étoile ne soit pas faisable a
cause des limites de la grille. De plus, pour des étoiles avec —1 < [M/H] < +0dex,
I'interpolation sur la dimension des [a/Fe] peut étre difficile & cause de la relation
linéraire entre [a/Fe] et [M/H] (comme par exemple pour 61 Cyg B).

Comparaison des abondances de GAUGUIN avec [Jofré et al. 2015]

Nous choisissons dans un premier temps de comparer nos résultats aux abon-
dances recommandées de [Jofré et al. 2015] auquelles nous avons contribué pour les
5 étoiles utilisées comme référence lors de ’analyse différentielle : 61 Cyg A, « Tau,
Arcturus, le Soleil et HD22879. Nous notons que les biais observés peuvent étre
causés par le fait que nous comparons notre méthode & des résultats issus de la
combinaison de 8 méthodes distinctes (dont GAUGUIN) et par le fait que nous
sélectionnons des combinaisons de raies différentes de [Jofré et al. 2015] pour cal-
culer nos abondances moyennes.

- 61 Cyg A : il s’agit d’une étoile naine froide de type K (Teg = 4374K,
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Etoile [Mg/Fe] o Ny [Si/Fe] o Nyge [Ca/Fe] o Npgie [Ti/Fe] o Nyge

eEri  +0.12 0.13 & +0.01 0.05 1l +0.09 0.07 19 +0.05 0.07 54
Gmb 1830 +0.49 0.05 5 4026 007 8 +0.17 0.06 15 -+0.20 0.09 32
61 Cyg A +0.19 0.09 6 +0.05 0.11 10 +0.00 0.07 & +0.03 0.06 39
61 Cyg B - - : - -
aCen A +0.07 012 10 -0.06 006 12 -0.11 0.07 21 -0.07 0.09 54
HD22879 +0.51 0.08 9 +0.20 0.05 11 +0.28 0.04 19 +0.31 0.06 35
Soleil ~ +0.04 013 10 -0.06 0.05 11  -0.07 0.05 21 -0.05 0.06 50
pCas  +048 010 9 +0.17 005 9  +0.19 005 18 +0.26 0.05 46
7Cet 4043 0.0 9 4011 0.04 11 +0.21 005 21 +0.30 0.06 57
aCenB +028 0.15 6 -0.01 0.06 10 +0.01 0.07 18 +0.07 0.08 52
18 Sco  +0.12 0.12 10 -0.03 0.05 12 +0.00 005 21 -0.01 0.07 54
pAra 4015 012 10 -0.10 007 12 -0.10 006 22 -0.01 0.08 52
BVir  -0.06 0.1 11 -0.05 0.08 11 -0.13 0.12 21 -0.15 0.12 34

Procyon - - - - - - - - - - - -
OD49933 +0.03 0.08 9 -0.04 006 9 -0.01 0.06 22 +0.00 0.07 19
HD84937 +0.22 0.06 4 - - - +0.25 0.04 14 +0.35 0.00 5
0 Eri +0.22 0.15 10 -0.03 0.13 11 -0.15 0.08 19 -0.05 0.08 353
HD140283 - - - 4036 - 1 +0.51 - 1 +0.26 015 2

¢ For +0.57 0.09 5 +0.19 005 9 +0.31 0.06 20 +0.38 0.06 56
n Boo +0.13 0.13 10 -0.05 0.06 11 -0.08 0.07r 19 -0.12 0.11 41
8 Hyi +0.03 0.08 9 -0.08 0.04 11 -0.05 0.05 21 -0.05 0.06 45
Arcturus  +0.37 0.11 10 +0.21 0.07 8 +0.10 0.06 16 +0.23 0.07 49
HD122563 +0.24 0.08 4 +0.16 0.02 2 +0.11 0.02 13 +0.31 0.10 9
u Leo +0.32 0.07 5 +0.16 0.14 6 +0.15 0.15 14 +0.27 0.11 31
8 Gem -0.01 0.14 10 -0.04 0.08 12 -0.01 0.06 18 -0.03 0.11 49
e Vir -0.01 0.09 10 -0.07r 0.09 11 -0.01 0.10 17 -0.13 0.13 47
¢ Hya -0.05 0.10 10 -0.15 0.04 9 +0.01 0.14 17 -0.11 0.12 47
o Tau +0.18 0.13 6 -0.01 0.08 9 +0.02 0.07v 17 +0.13 0.12 47
1) Phe +0.57 0.07 7 +0.54 004 8 +0.53 0.05 19 +0.55 0.06 40
~v Sge +0.05 0.06 8 -0.05 0.05 10 -0.02 0.06 23 +0.00 0.08 56
a Cet - - - - -
8 Ara +0.19 0.07 6 +0.13 0.13 5 +0.13 0.26 6 +0.12 0.22 26
HD220009 +0.50 0.07 10 —+0.17 0.06 10 +0.11 0.06 10 +0.14 0.07 48
HD107328 +0.45 0.07 7 +0.15 0.07 10 +0.13 0.07 19 +0.30 0.11 45

TABLE 3.3 — Abondances d’éléments «, déviation standard et nombre de raies spec-
trales considérées pour la détermination d’abondances avec GAUGUIN pour les
étoiles Gaia de référence.
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Etoile [Cr/H| o Nygie [Mun/H| o Npgie [Co/H] 0 Npgie [Ni/H] 0 Npgie
¢ Eri -0.14 0.05 19 -0.16 0.07 9 -0.16 0.11 16 -0.22 0.14 22
Gmb 1830 -1.71 0.07 10 -1.78 0.05 5 -1.37 0.08 6 -1.60 0.18 19
61 Cyg A -0.53 0.14 20 -0.43 0.07 9 -0.32 0.08 15 -0.50 0.14 21
61 Cyg B -0.60 0.10 12 -0.54 0.03 8 -0.50 0.07 14 -0.62 0.14 19
a Cen A +0.10 0.07 21 +0.16 0.07 9 +0.20 0.10 16 +0.13 0.11 23
HD22879 - - - - - - - - - - - -
Soleil -0.11 0.05 20 -0.08 0.06 9 -0.03 0.10 16 -0.10 0.12 24
u Cas -0.89 0.01 4 - - - -0.69 0.08 8 -0.82 0.08 14
7 Cet -0.52 0.05 19 -0.60 0.07 9 -0.39 0.12 17 -0.53 0.12 23
aCenB +0.18 0.06 19 +0.20 009 9 +0.27 0.13 17 +0.13 0.17 23
18 Sco -0.07 0.05 19 -0.04 0.06 9 -0.02 0.10 16 -0.07 0.12 24
wAra  +0.27 0.07 21 +0.34 007 9 +0.35 0.09 16 +0.28 0.13 24
8 Vir 4013 0.15 20 +0.35 0.04 8 +0.35 0.09 15 +0.20 0.15 23
Procyon -0.23 0.07 16 -0.14 0.07 8 -0.11 022 7 -0.20 0.12 23
HD49933 -0.66 0.05 9 -0.55 0.13 7 -0.08 - 1 -0.60 0.13 14
HD84937 -2.35 0.03 3 - - - - - - -2.27 0.08 2
6 Eri -0.07 0.08 21 -0.04 0.06 8 +0.04 0.09 18 -0.04 0.14 22
HD140283 - - - - - - - - - -2.68 0.08 3
¢ For -0.64 0.07 17 -0.76 0.04 9 -0.48 0.11 16 -0.64 0.12 23
n Boo  +0.20 0.07 19 +0.22 007 9 +0.29 0.10 15 +0.24 0.13 24
B8 Hyi -0.18 0.10 19 -0.20 0.06 9 -0.13 0.10 16 -0.18 0.11 24
Arcturus -0.67 0.10 21 -0.69 0.07 8 -0.45 0.10 17 -0.54 0.16 22
HD122563 - - - - - - -0.17 - 1 -278 0.05 8
uwLeo 4042 0.10 18 +0.50 0.12 9  +40.55 0.13 17 +0.40 0.18 15
6 Gem -0.01 0.09 21 +0.02 0.06 9 -0.02 0.10 18 +0.03 0.20 21
¢ Vir -0.02 0.09 21 -0.02 0.07 9 -0.06 0.08 17 +40.04 0.20 21
¢ Hya -0.03 0.11 21 -0.04 0.07 9 -0.06 0.10 16 -0.02 0.16 21
o Tau -0.43 0.17 20 -042 024 10 -0.48 0.11 18 -0.50 0.16 22
1) Phe -1.08 0.07 22 -1.01 0.06 9 -0.98 0.06 18 -1.06 0.08 24
v Sge -0.30 0.11 20 -0.23 0.15 10 -0.29 0.08 19 -0.31 0.11 23
a Cet -0.57 0.19 20 -056 025 10 -0.62 0.09 18 -0.65 0.14 22
8 Ara -0.22 0.13 15 +40.01 0.09 7 -0.20 0.15 16 -0.02 0.25 19
HD220009 -0.85 0.06 14 —+0.15 - 1 -0.68 0.08 15 -0.79 0.13 16
HD107328 -0.42 0.11 18 -043 015 9 -0.19 0.09 18 -0.29 0.16 19

TABLE 3.4 — Abondances d’éléments du pic du fer, déviation standard et nombre
de raies spectrales considérées pour la détermination d’abondances avec GAUGUIN
pour les étoiles Gaia de référence.
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log(g) = 4.44cm s72, [Fe/H] = +0.03 dex). La comparaison avec les résultats
de GAUGUIN est excellente pour les abondances de Mg, Si, Ca et Ti. Les
abondances de Mn et Co sont en trés bon accord alors que pour le Mn et le Co,
nous observons une différence de +0.19 dex et +0.11 dex avec [Jofré et al. 2015]
pour le Cr et le Ni (malgré tout compatibles dans les barres d’erreurs).

- aTau : il s’agit d’une étoile géante froide de type M (Teg = 3927K, log(g) =
1.11cm s72, [Fe/H] = —0.37 dex). La comparaison avec les résultats de GAU-
GUIN est excellente pour les abondances de Mg et de Ca, mais nous mesurons
une différence de +0.20dex et —0.10 dex avec [Jofré et al. 2015] pour le Si et
Ti. Pour les abondances de Cr, Co et Ni, nous mesurons une différence de
+0.13dex, +0.23 dex, +0.10dex avec [Jofré et al. 2015] alors que 'abondance
de Mn est en trés bon accord. Nous notons que les huit abondances mesurées
par GAUGUIN sont compatibles avec [Jofré et al. 2015] dans les barres d’er-
reurs.

- Arcturus : il s’agit d’une étoile géante froide de type K (Tegx = 4286 K,
log(g) = 1.64cm s72, [Fe/H] = —0.52dex). La comparaison avec les ré-
sultats de GAUGUIN est excellente pour les 4 éléments « (Mg, Si, Ca et
Ti). L’abondance de Mn présente une différence de —0.20 dex par rapport a
[Jofré et al. 2015] alors que les abondances de Cr, Co et Ni sont en bon ac-
cord. La encore, les abondances sont compatibles avec [Jofré et al. 2015| dans
les barres d’erreurs.

- Le Soleil : il s’agit d’une étoile naine de type G (Teg = 5777K, log(g) =
4.44cm 72 [Fe/H] = +0.00dex). Les abondances de Mg, Si, Ca et Ti déter-
minées avec GAUGUIN sont en bon accord avec [Jofré et al. 2015], tout comme
les abondances de Mn et Co. Nous notons une différence de —0.11 dex —0.10 dex
avec |Jofré et al. 2015| pour les abondances de Cr et Ni, mais totalement com-
patible dans les barres d’erreurs.

- HD22879 : il s’agit d’une naine pauvre en métaux (Teg = 5868 K, log(g) =
4.27cm 572, [Fe/H] = —0.86 dex). Les abondances de Si, Ca et Ti issues GAU-
GUIN sont en trés bon accord avec [Jofré et al. 2015|, alors que ’abondance
de Mg présente une différence de +0.13 dex avec |Jofré et al. 2015].

Si nous comparons une a une les abondances chimiques des 29 autres étoiles
de référence Gaia dérivées par GAUGUIN a [Jofré et al. 2015], nous constatons que
dans la majorité des cas nos abondances sont compatibles dans les barres d’erreur.
Pour les étoiles les plus froides, des désaccords peuvent étre observés, et s’expliquent
stirement par des différences de méthode & méthode de type (1) prise en compte des
"blends" et (2) différentes procédures de normalisation.

Nous concluons que cette comparaison entre GAUGUIN et [Jofré et al. 2015]
est satisfaisante, et que les mesures de GAUGUIN sont fiables, quel que soit le
type spectral ou la métallicité. Les biais sont faibles et n’empéchent pas que les
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mesures d’abondances d’éléments « et du pic du fer par GAUGUIN soient com-
patibles [Jofré et al. 2015] dans les barres d’erreurs. Nous notons également que les
abondances de Mn et Co fournies par [Jofré et al. 2015] sont issues des mesures de
Synspec, GAUGUIN et BACCHUS car la structure fine est prise en compte lors de
la mesure d’abondances chimiques.

Comparaison des abondances de GAUGUIN avec la littérature

Dans un second temps, il n’est pas trivial de comparer nos abondances étoile par
étoile avec la littérature car les abondances y sont calculées avec des combinaisons
de raies différentes des notres, et la calibration différe également. Nous comparons
malgré tout nos résultats pour le Soleil et Arturus. Pour le Soleil, nos mesures
d’abondances sont en bon accord (dans les erreurs) avec |Grevesse et al. 2007]. Nous
notons qu’un biais de —0.11 et 4+0.11dex est visible pour le Cr et le Ni. Pour ces
2 éléments, il est possible que parmi le grand nombre de raies utilisées certaines
ne soient pas calibrées et biaisent ainsi la valeur de I’abondance moyenne. Malgré
tout, ce biais est relativement faible. Nos abondances mesurées pour Arcturus sont
en trés bon accord avec [Ramirez & Allende Prieto 2011], 14 aussi dans les erreurs
autant pour les éléments a que pour les éléments du pic du fer, malgre que ces
auteurs aient une méthode de mesure d’abondances totalement différente (mesures
de largeurs équivalentes couplées au code MOOG) et une liste de raies spectrales et
moléculaires issues de différentes publications.

Comparaison des abondances de GAUGUIN avec celles de Synspec

Nous comparons a présent nos données avec celles de Synspec, une des 8 procé-
dures utilisée dans [Jofre et al. 2015] (S. Mikolaitis, communication privée, procé-
dure décrite dans la Sect. 2.2) pour chaque élément. Devant le grand nombre de
raies par élément, seulement deux sont présentées par élément dans la FIGURE 3.21 :
A=5167.32A et A = 8712.69 A pour le Mgl; A = 5701.10 A et A\ = 5948.54 A pour
le Sil; A = 6169.56 A et A\ = 6122.21 A pour le Cal; A = 4913.61A et A =
5918.53 A pour le Til; A = 5788.38 A et A = 5238.96 A pour le Crl; A\ = 5420.35 A et
A = 5004.89 A pour le Mnl; A = 5212.69A et A\ = 6093.14 A pour le Col;
A\ =4873.43A et A = 6643.62 A pour le Nil. Nous voyons clairement que pour les
étoiles chaudes ( Tegr > 4500 K) 'accord est bon, avec une dispersion assez faible (en
moyenne o = 0.08 dex sur toutes les raies). En revanche, pour les étoiles plus froides
que 4500 K, nous constatons une plus grande dispersion (en moyenne o = 0.15 dex
sur toutes les raies), avec parfois des valeurs inconsistantes. Nous pensons que celles-
ci sont diies & des traitements différents du mélange des raies dans nos méthodes
respectives et & la différence de méthode de normalisation, plus délicate pour les
étoiles froides. L’accord avec cette étude externe est toutefois trés satisfaisant.
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Fiqure 3.21 — Comparaison des abondances mesurées par GAUGUIN avec celles

issues de Synspec pour chacun des élements étudiés. Le Soleil est représenté en bleu
et les étoiles avec Teg > 4500 K sont identifiées en rouge.
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3.3.2 Le lithium

Nous présentons ici des mesures d’abondances de lithium dans les 34 étoiles de
référence Gaia. Notre méthode automatique GAUGUIN a été appliquée sur le dou-
blet du lithium a 6 708 A (plus de détails sur cette analyse dans la Sect 3.2) dans 'ap-
proximation ETL. Nous avons également déterminé des corrections non-ETL (voir
Sect 3.2.4 pour plus détails). Nous avons déterminé une premiére série de Ay; avec les
parametres atmospheériques 61 = {Te,log(g), [M/H]} issus de [Jofré et al. 2014a],
toujours a l’aide de spectres observés issus de [Blanco-Cuaresma et al. 2014b]. L’-
analyse a été faite & R = 40000 afin d’étre homogéne avec le catalogue AMBRE/Li
présenté dans la Sect 3.2. Puis, nous avons cherché dans la littérature les études
présentant des mesures de Ay; (avec le doublet a 6 708 A) dans ces mémes étoiles de
référence avec des parametres atmosphériques 6o. Les valeurs publiées de Ap; (quand
disponibles) ont été comparées avec celles issues de GAUGUIN mesurées cette fois
ci avec les paramétres fo. Au total, la mesure de Aj; avec les 2 sets de paramétres
atmosphériques pour les 34 étoiles et avec estimation des erreurs est trés rapide,
typiquement 10 minutes sur un seul processeur.

Les résultats de GAUGIN sont montrés dans la TABLE 3.5. Nous voyons que
les valeurs de Ap; couvrent un grand domaine : Ap; < —0.8 dex par exemple pour
Arcturus & +2.57dex pour  Hyi. Cela vient du fait que nous avons des étoiles de
types spectraux et d’ages différents. Nous observons également que les erreurs (dues
aux incertitudes sur les paramétres atmosphériqeus) les plus grandes sur Ap; sont
pour les étoiles géantes, et que cette erreur pour chaque étoile n’est pas symétrique.
Ceci est dii aux propriétés non-linéaires de la courbe de croissance du lithium avec
I’abondance.

Comparaison des abondances de GAUGUIN avec la littérature

Concernant la comparaison des valeurs de la littérature, ’accord avec nos mesures
(4 parametres atmosphériques égaux) est trés bon (colonnes 4&5 de la TABLE 3.5).
Nous notons cependant deux cas pour lesquels une nette différence est observée :

- 1 Boo : a paramétres atmosphériques égaux, nous mesurons avec GAUGUIN
Ay = +1.09f8:ﬂ dex, alors que [Mallik 1999 rapporte Ap; = +1.85 + 0.20 dex.
Cette étoile géante froide a une vitesse de rotation de 15km s~! selon I'étude
de [Martinez-Arnaiz et al. 2010], au-dela de la limite acceptable par GAUGUIN
(comme établi dans la Sect. 2.5.2). Le profil de la raie est alors moins profond
et plus large a cause de la rotation. Il est donc normal de mesurer une abondance
plus faible. Nous notons que les mesures d’abondances en lithium de [Mallik 1999]
sont basées sur des largeurs équivalentes. Les différences entre les listes de raies et
le traitement différent du mélange des raies peuvent aussi expliquer une partie du
biais observé. Malgré tout, notre mesure de Ar; doit étre prise avec précaution.
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Etoile ALTE ANTLE ALTE ALTE
Méthode GAUGUIN [Lind et al. 2009a] GAUGUIN  Littérature
Param Atm 01 01 0 0

Naines K

e Eri +0.2110-68 ~ +0.1319-52 4+0.36 + 0.07(V)
Gmb 1830 +0.2670%7 +0.06 +0.701015 +0.76 £ 0.11®
61 Cyg A < —0.80 - —0.29703% < +0.05(
61 Cyg B < —0.80 - —0.18108% < +0.27%

Type Solaire
a Cen A +1.60707 +0.03 +1.5870:9% 11.52 +0.030)
HD22879 +1.5810 9% -0.01 +1.5570 08 +1.59 £ 0.034)
Sun +1.037052 +0.04 +1.031962 4+1.0540.100)

p Cas +0.2110-52 - +0.257002 < +0.50(0)

7 Cet <40.20 - <40.20 < +0.276)

a Cen B +0.04102 - +0.30703¢ < +0.40

18 Sco +1.647015 +0.04 +1.657002  +1.55 4 0.04()

p Ara +1.46751 +0.02 +1.237010 +1.24 +0.07®)

A3 Vir +1.8970-58 +0.00 +1.921008 11.86 4+ 0.05(1)
Naines K

Procyon +1.177519 — +1.267010  +1.20 £ 0.04()

HD49933 < +1.20 - < +1.20 < +1.152)

HD84937 +2.3270 00 -0.06 +2.24709% +1.94 4 0.01
Sous-géantes FGK

6 Eri +1.224913 +0.14 +1.15%093 +1.42£0.07®)
HD140283 +2.117013 -0.04 +2.237018 +2.17+0.0100

e For +0.671075 +0.09 +1.027517 +1.10 +0.20()

1 Boo +1.15751 - +1.097017 +1.85 4+ 0.20(1)

8 Hyi +2.57 00 -0.01 +2.497010 +2.73 4 0.07¢)

Géantes rouges
Arcturus <08 — <038 < —1.0013)
HD 122563 < —06 - < —06 < —0.60149
1t Leo +0.417013 +0.28 +0.20703% +0.20 +0.3019)

8 Gem +0.5570 78 +0.19 +0.777573 +0.83 +0.20(1)

e Vir +0.3910-3% +0.17 +0.447033 +0.81 +0.2002)

¢ Hya +1.217008 +0.15 +1.227017 +1.27 £ 0.2002)

o Tau < —0.80 — < —0.80 +0.02 £ 0.20(*?)

¢ Phe < —0.80 — — —

7 Sge < —0.80 - —0.32798¢ 1.0 4+ 0.3019)

o Cet < —0.80 - — —

B Ara —0.4579-30 - - < +1.0709)
HD220009 —0.67043 - —0.487012 < 40.20019)
HD107328 < -0.20 — <-0.60 < —0.2001%)

TaBLE 3.5 — Abondances en lithium des étoiles de référence Gaia

présentées suivant la méthode et les paramétres atmosphériques util-
isés. Reéférences : (1) [Gonzalez et al. 2010], (2) [Ramirez et al. 2012], (3)
[Baumann et al. 2010], (4) [Nissen & Schuster 2012|, (5) [Grevesse et al. 2007],
(6) |Takeda & Kawanomoto 2005], (7) |Chmielewski et al. 1992], (8)
[Bruntt et al. 2010], (9) [Lind et al. 2013|, (10) [Asplund et al. 2006], (11)
[Leébre et al. 1999], (12) [Mallik 1999], (13) [Reddy & Lambert 2005|, (14)
[Pilachowski et al. 1993], (15) [Brown et al. 1989], (16) [Warren 1973].



Chapitre 3. Détermination massive d’abondances chimiques pour
122 I’Archéologie Galactique

- v Sge : une différence de 4+0.68 dex est observée avec ’abondance du lithium
de [Brown et al. 1989]. Il s’agit d'une géante froide avec Togp = 3810K et log(g) =
1.2cm s=2, pour laquelle nous mesurons une erreur élevée (+0.86 — 1.31dex). Il
n’est donc pas étonnant de trouver une différence de +0.68. Pour cette gamme de
parameétres atmosphériques, les écarts de méthode & méthode sont d’autant plus im-
portants, car par exemple la normalisation est trés sensible pour les étoiles froides.
Nous notons malgré tout que notre mesure de Ar; pour v Sge est compatible avec
|Brown et al. 1989], dans les barres d’erreur.

Au regard des comparaisons satisfaisantes avec la littérature, nous pouvons con-
clure que le catalogue d’abondances en lithium dérivé par GAUGUIN pour les étoiles
de référence Gaia est fiable et pourrait servir de catalogue de référence en abondances
de lithium. Ces résultats font ’objet d’une publication qui sera soumis & A& A avant
fin 2015 (Guiglion et al. en préparation).

3.4 Reésumé et conclusions

Dans ce chapitre, nous avons présenté des catalogues d’abondances réalisés avec
notre procédure automatique GAUGUIN détaillée dans le Chapitre 2.

Nous avons tout d’abord montré que GAUGUIN est efficace & moyenne résolu-
tion dans le cadre du relevé Gaia-ESO. Nous avons en effet appliqué GAUGUIN a
10200 étoiles issues de la iDR2 de GES et & 650 étoiles de la iDR3. Les spectres ob-
servés sont issus du spectrographe GIRAFFE, plus particuliérement les setup HR10
(R 19800) et HR21 (R 16600). A partir des paramétres recommandés fournis par
GES (voir par exemple FIGURE 3.1), la mesure automatique d’abondances chimiques
a été réalisée pour 9 éléments différents (Mg, Si, Ca, Ti, Cr, Mn, Fe, Co, Ni; voir
TABLE 3.1, FIGURE 3.2 et FIGURE 3.3). Les résultats de GAUGUIN pour les iDR2
et iDR3 ont été fournis au consortium et sont disponibles via 1’Archive du relevé
Gaia-ESO, gérée par The Wide Field Astronomy Unit & Edinburgh. Les mesures
d’abondances réalisées par GAUGUIN ont été combinées a celles de deux autres
méthodes automatiques (Synspec et SME) afin de mettre en place les abondances
recommandées des cibles GIRAFFE HR10 et HR21.

Nous avons pu voir que nos abondances dérivées avec GAUGUIN pour la DR2
de GES sont en bon accord avec les résultats fournis pas SME et Synspec.

L’exploitation scientifique de ces abondances recommandées a déja fait 1’ob-
jet de plusieurs publications telles que [Ruchti et al. 2015], [Kordopatis et al. 2015|,
[Guiglion et al. 2015] (voir Chapitre 4), Rojas-Arriagada et al. (en révision).

Ensuite, dans le cadre du projet AMBRE, nous avons mené une analyse automa-
tique de 'abondance de lithium & haute résolution (R = 40000). Les données spec-
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trales proviennent de I’archive ESO des spectrographes UVES, FEROS et HARPS.
A partir des paramétres atmosphériques dérivés par le projet AMBRE, nous avons
mesuré de facon automatique le doublet du lithium a 6 708 A dans ~ 7300 étoiles,
créant ainsi un catalogue AMBRE/Li d’abondances du lithium (voir TABLE 3.2 et
FIGURE 3.13). A notre connaissance, il s’agit du plus grand catalogue jamais créé
a ce jour (un ordre de grandeur plus important que les catalogues publiés jusqu’a
présent, par exemple [Ramirez et al. 2012]). De plus, le catalogue AMBRE/Li est
parfaitement homogéne, & la différence de la plupart des catalogues disponibles
dans la littérature, ce qui permettra de conduire des études inédites. Nous notons
également que les abondances du catalogue AMBRE/Li ont été validées par une
comparaison a I’étude de [Delgado Mena et al. 2014].

Nous avons pu participer au projet de caractérisation chimique des étoiles de
référence de la mission Gaia, publié dans [Jofré et al. 2015]. En effet, & partir des
parameétres atmosphériques de |Jofré et al. 2014a|, nous avons mesuré avec GAU-
GUIN des abondances chimiques d’éléments a et d’éléments du pic du fer dans les
34 étoiles Gaia de référence (voir TABLE 3.3 et TABLE 3.4). Ces mesures ont été
combinées avec celles issues de 7 autres méthodes (dont iSpec, SME et synspec)
afin de fournir les abondances recommandées des étoiles Gaia de référence (voir
[Jofré et al. 2015]). Nos mesures d’abondances avec GAUGUIN se sont révélées fi-
ables lors de comparaisons avec la littérature, synspec (voir FIGURE 3.21) ou encore
avec les abondances recommandées présentées dans [Jofré et al. 2015].

Enfin, toujours dans le cadre de la caractérisation chimique des étoiles Gaia de
référence, nous avons créé un catalogue d’abondances en lithium de ces 34 étoiles. A
une résolution de 40000, nous avons appliqué GAUGUIN sur le doublet du lithium
a 6708 A, a partir des parameétres atmosphériques fournis par [Jofré et al. 2014a].
Les abondances du catalogue sont parfaitement homogénes et une comparaison avec
la littérature (& parameétres atmosphériques égaux) a permis de montrer que ce cat-
alogue porrait faire office de référence en terme d’abondances du lithium pour les
étoiles Gaia (voir TABLE 3.5). De plus, ces abondances seront utiles pour la calibra-
tion des abondances du lithium dans les amas ouverts de GES observés avec HR15N.

Nous notons d’une part qu'une exploitation scientifique des abondances recom-
mandées iDR2 des cibles GIRAFFE HR10 et HR21 de GES est menée dans le
chapitre suivant, axée sur le comportement des dispersions des vitesses dans le
disque avec le rapport [Mg/Fe|. D’autre part, une exploitation scientifique du cat-
alogue AMBRE/Li est menée dans le Chapitre 5, centrée sur 1’évolution chimique
du lithium dans la Voie lactée.
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Dans le contexte des relevés spectroscopiques massifs tels que RAVE, SEGUE

et GES, nous avons vu qu’il est essentiel de pouvoir déterminer de fagon automa-

tique des abondances chimiques afin de pouvoir identifier les populations stellaires

qui composent notre Galaxie. L’exploitation scientifique de ces estimations d’abon-

dances pour des grands relevés d’étoiles permet de contraindre 1’évolution et la

formation de la Voie Lactée. Dans le cadre du relevé Gaia-ESO, les paramétres at-
mosphériques et abondances chimiques (auxquelles j’ai contribué, voir Chapitre 3)
a moyenne résolution des étoiles GIRAFFE sont d’une trés bonne qualité et sont

une bonne opportunité de mener & bien une étude sur le disque galactique. Nous

notons qu’une grande partie des résultats présentés dans ce chapitre font 1'objet
d’une publication dans A&A : Guiglion et la. 2015, acceptée le 20 aotit 2015.
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Le but de ce chapitre est d’étudier le disque galactique et de comprendre le com-
portement des dispersions des vitesses de ses population stellaires afin de contrain-
dre son scénario de formation et d’évolution. Pour mieux comprendre les processus
physiques responsables de la formation du disque, il est important d’étudier les
processus responsables de son chauffage dynamique. En effet, dans le contexte des
scénarios de formation du disque galactique présentés dans le Chapitre 1, un moyen
de contraindre les méchanismes de chauffage dynamique du disque est d’étudier la
relation entre I’age des étoiles et la dispersion de leur vitesse (AVD). Les étoiles plus
agées vont voir leur dispersion des vitesses augmenter & cause de leur intéraction
avec le potentiel galactique et une diffusion des orbites est créée par les fluctuations
du champ gravitationnel. Il s’agit d’un processus séculier. Cette relation a été mise
en lumiére par [Wielen 1974, Wielen 1975] grace & un millier d’étoiles du voisinage
solaire dans une sphére de 20 pc autour du Soleil. Plus tard, [Carlberg et al. 1985]
ont dérivé une nouvelle relation avec 500 étoiles, montrant que la dispersion des
vitesses devient constante pour les étoiles plus agées que 6 Gyrs. Ces observations
allaient en faveur d’un modéle avec des étoiles chauffées lors de apparition des bras
spiraux. Avec la naissance des relevés massifs fournissant plus d’étoiles, la forme
de la relation entre ’age et la dispersion de vitesse a été contrainte comme une
loi de puissance par plusieurs études, par exemple |[Nordstrom et al. 2004] gréace
au Geneva-Copenhagen Survey (GCS) et [Sharma et al. 2014] avec le relevé RAVE
(voir [Seabroke & Gilmore 2007| pour une conclusion différente avec le GCS).

Un fait important est que ces études sont basées sur des échantillons a faible
statistique, par exemple [Carlberg et al. 1985] ou bien une résolution spectrale faible
ou intermédiaire, par exemple pour RAVE. Si les distances sont bien contraintes, il
est possible de dériver des ages stellaires assez précis (erreurs < 30 %). Cependant,
pour les relevés plus massifs (& basse et moyenne résolution spectrale), déterminer
des ages précis est un challenge & cause du manque de précision sur les distances
et les paramétres atmosphériques dérivés. De plus, la méthode d’ajustement par
isochrones, utilisée afin de déterminer la magnitude absolue M de I’étoile pour ap-
pliquer le module des distances (voir Sect. 4.3.1.1) est difficile pour les étoiles les
plus jeunes ou les plus agées, 14 ou les courbes se chevauchent le plus.

Comme présenté dans le Chapitre 1, le rapport [a/Fe] peut étre adopté commne
une alternative a I'age stellaire, afin de pouvoir poser des contraintes temporelles
[Matteucci 2001]. Le rapport [a/Fe] a été utilisé a plusieurs reprises comme proxy
de I’age dans la littérature, par exemple dans des études récentes axées sur le disque
galactique. Nous pouvons citer son utilisation dans le modéle chimico-cinématique
de [Schonrich & Binney 2009], centré sur 1’étude de la structure chimique et dy-
namique du voisinage solaire, ou [Bovy et al. 2012c| avec le relevé SEGUE. Récem-
ment, [Minchev et al. 2014b| avec RAVE ont utilisé le rapport [Mg/Fe] afin de con-
traindre la formation du disque épais grace aux dispersions des vitesses (voir notre
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discussion dans la Sect 4.4.2.3).

Partant de cette hypothése de travail, nous nous sommes basés sur un échantillon
d’étoiles du Gaia-ESO Survey (présenté dans la Sect 4.1). En effet, le large volume
galactique sondé par GES et la treés bonne qualité des parameétres atmosphériques
et abondances chimiques du relevé est une bonne opportunité de mener & bien une
étude du disque galactique. Nous avons tout d’abord étudié la dichotomie entre le
disque mince et le disque épais afin de mettre en lumiére de possibles différences
chimiques (Sect 4.2) et cinématiques (Sect 4.3) entre ces deux composantes. Puis,
avons étudié le comportement des dispersions des vitesses en fonction du rapport
[Mg/Fe] dans les deux disques (Sect 4.4). Enfin, nous avons centré notre étude sur
le disque épais afin de contraindre les scénarios de sa formation (Sect 4.5).

4.1 Présentation des cibles GES iDR2 de GIRAFFE

Cette étude est basée sur les étoiles issues de la seconde Data Release interne
(iDR2) des données du Gaia-ESO survey, représentant les 18 premiers mois d’ob-
servation du relevé. Nous présentons ici ’échantillon de travail basé sur des étoiles
observées avec le spectrographe GIRAFFE.

L’échantillon d’étoiles utilisé pour cette analyse est composé de 10119 étoiles
issues de la iDR2 du Gaia-ESO Survey. Notre étude étant centrée sur les étoiles du
champ, nous avons tout d’abord nettoyé cet échantillon des étoiles d’amas ouverts
et globulaires, qui ont une histoire et une évolution différentes de celles du champ.
Nous n’avons gardé que les étoiles observées simultanément avec les setups HR10
(R ~ 19800) et HR21 (R ~ 16200) du spectrographe GIRAFFE pour plus d’ho-
mogénéité et les parametres utilisés dans cette analyse sont les suivants : Viaq, e,
log(g), [M/H], [Fe/H] et [Mg/Fe|. L’échantillon résultant est composé de 6 800 étoiles.

Nous rappelons que les vitesses radiales sur la ligne de visée ont été fournies
par GES et déterminées par corrélation croisée entre un masque synthétique et le
spectre observé (Koposov et al. en préparation pour une description compléte de la
procédure) avec une erreur médiane de 0.3km s~! pour notre échantillon de travail.
Les parameétres atmosphériques recommandés Tog, log(g) et [M/H] proviennent de
la combinaison de trois méthodes automatiques différentes : MATISSE, FERRE et
SME. Les dispersions médianes pour notre échantillon sont respectivement de 41 K,
0.09cm s72 et 0.05dex en Tegr, log(g) et [M/H]. Nous avons sélectionné les étoiles
avec SNR > 10, menant & un SNR médiant de 23 pour le domaine HR10 et 50 en
HR21.

A partir de ces paramétres atmosphériques recommandés, les abondances d’élé-
ments « et d’éléments du pic du fer ont été dérivés 14 aussi par trois méthodes
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FIGURE 4.1 — Température effective Teg en fonction de la gravité de surface log(g)
pour les 6 800 étoiles de I’échantillon final de travail. Le code couleur est donné en
fonction du rapport [Fe/H].

distinctes : GAUGUIN (présenté dans le Chapitre 2), SME et Synspec (présen-
tées dans la Sect 2.2 du Chapitre 2). L’analyse de ces abondances chimiques a été
faite & 'ETL, & partir de modéles d’atmosphéres MARCS. Les résultats de chaque
méthode ont été mis & la méme échelle et moyennés afin de fournir les abondances
recommandées GIRAFFE de GES. Afin de séparer chimiquement le disque mince
du disque épais comme expliqué dans 'introduction de cette thése, nous utilisons les
abondances recommandées de [Fe/H] et de [Mg/Fe] (voir Sect 4.2). Nous adoptons
la définition [Mg/Fe] = [Mgl/Fel| car nous rejetons la contribution de I’'abondance
de Fell, mesurée avec une seule raie spectrale, et donc moins fiable. Cette contribu-
tion pourrait étre une source de dispersion sur [Fe/H]. Les dispersions meédianes en
[Fe/H] et [Mg/Fe| sont respectivement de 0.06 dex et 0.04 dex.

Finalement, notre échantillon final de travail est composé de 6 800 étoiles avec
des parametres fondamentaux, abondances de [Fe/H] et de [Mg/Fe|. Nous présen-
tons dans la FIGURE 4.1 un diagramme de Hertzsprung-Russell de I’échantillon final.
Nous voyons clairement que nous avons une bonne statistique, nous permettant de
couvrir un large domaine de [Fe/H] et de stade évolutif. La FIGURE 4.2 présente les
étapes de notre étude du disque galactique. L’échantillon principal présenté ici va
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Echantillon GES principal : 6800 étoiles
avec Teff, 10g(9), Vrad, [Fe/H] & [MglFe]

\ Y

Calcul des distances, Dichotomie
U! V! W! R! Z! VR’ V(p & VZ chimique
* disque

mincelépais

Sélection (eVR, eV, eVz) <30 km sl

\

Composante R _ Dichotomie cinématique
1998 étoiles - disque mincel/épais
Composante @
2459 étoiles Calcul de Etude de O'R, Og, 07
Composante Z = = =®  enfonction de
2045 étoiles R. 99, 0Z [MglFe], R & Z

FIGURE 4.2 — Hlustration des étapes de ’étude du disque galactique.

nous permettre d’étudier la dichotomie chimique entre le disque épais et le disque
mince, avant d’en étudier la cinématique.

4.2 La dichotomie chimique disque mince / disque épais

Le but de cette section est d’étudier la dichotomie existante entre le disque mince
et le disque épais (présentée dans le Chapitre 1). Pour ce faire, nous nous basons
sur des critéres chimiques a l'aide du rapport [Mg/Fe].

Face a la statistique importante de notre échantillon et a la qualité des abon-
dances utilisées, nous avons exploré ’existence d’une discontinuité chimique entre
les populations du disque mince et du disque épais dans le plan [Fe/H] — [Mg/Fe].
Cette discontinuité a été détectée de nombreuses fois dans la litérature que ce soit
par des critéres cinématiques (voir par exemple |[Bensby et al. 2003]) ou par l'utili-
sation d’abondances chimiques d’éléments o |Adibekyan et al. 2011].

Afin d’apporter une contrainte supplémentaire & ce débat, nous avons choisi d’u-
tiliser les abondances de [Fe/H] et [Mg/Fe| de notre échantillon. Nous avons suivi la
méme procédure utilisée dans [Recio-Blanco et al. 2014] et [Mikolaitis et al. 2014b].
En effet, nous avons sélectionné les étoiles avec les meilleurs parameétres atmo-
sphériques et abondances, i.e. SNR> 40 (correspondant a 1230 étoiles soit 16%
de notre échantillon final). Nous avons défini des sous-échantillons correspondants
a des intervalles de [Fe/H] pour lesquels nous avons cherché visuellement des dis-
continuités dans les distributions correspondantes en [Mg/Fe| (voir FIGURE 4.3).
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Nous avons ensuite ajusté une droite aux valeurs de [Mg/Fe] correspondantes a ces
séparations dans le plan [Fe/H] — [Mg/Fe].

Le plan [Mg/Fe] — [Fe/H] et les résultats de la séparation chimique entre les
deux disques sont présentés dans la FIGURE 4.4. Les traits verticaux représentent
les limites des intervalles de [Fe/H] pour lesquels nous avons pu repérer une dis-
continuité. La séparation résultante est quasi linéaire. Pour les intervalles —1.25 <
[Fe/H] < —1.00dex et [Fe/H] > —0.05, nous n’avons pas détecté de séparations
chimiques. Nous avons extrapolé la séparation linéaire sur le domaine —1.25 <
[Fe/H] < —1.00 dex alors que les étoiles & plus faible [Fe/H] ne sont plus considérées
comme membres du disque épais. Pour les étoiles a [Fe/H] > —0.05 dex, un pente
nulle a été considérée. Nous confirmons que la différenciation obtenue est robuste
a la taille des intervalles de [Mg/Fe| et également a celle de l'intervalle de [Fe/H]
considéré. De plus, nous voyons que cette séparation est consistante avec 1’échantil-
lon total. La contamination par de possibles étoiles du halo a [Fe/H] < —1.0 dex est
discutée dans le Sect. 4.4.2.2. Dorénavant, les étoiles riches en [Mg/Fe] (au-dessus de
la séparation établie) seront dénotées comme membre du disque épais. Les étoiles de
la séquence pauvre en [Mg/Fe] (sous la séparation) seront membres du disque mince.
Les étoiles du disque mince sont dominantes, de ’ordre de 80% pour notre échan-
tillon principal. Cette observation est due & la fonction de sélection de GES car la
majorité des étoiles ciblées par GES sont situées a faible | Z|, donc préférentiellement
appartenant au disque mince.

Si nous comparons notre séparation chimique avec la litérature, nous consta-
tons donc que le méme type de séparation obtenue par [Recio-Blanco et al. 2014]
et [Mikolaitis et al. 2014b] avec les données de la iDR1 de GES est retrouvée dans
notre étude. Nous notons cependant que ces deux études ont obtenu une séparation
en utilisant respectivement les plans [«/Fe] — [M/H] et [Mg/M] — [M/H] ou M est la
meétallicité globale. En conséquence, notre division dans le plan [Fe/H] — [Mg/Fe] est
légerement différente (valeur de la pente et intervalle de métallicité), mais totale-
ment compatible. De plus, notre séparation est compatible avec celle obtenue par
[Adibekyan et al. 2013| pour un échantillon d’étoiles HARPS dans le plan [o/Fe] —
[Fe/H]. Nous notons qu’une comparaison quantitative de ces séparations n’aurait
pas de sens car il existe des effets systématiques entre les relevés menant & des
écarts (ceci dit faibles) entre les différentes séparations.

Concernant l'analyse proprement dite des deux groupes trouvés, nous obser-
vons une similarité chimique entre la partie riche en [Fe/H| des deux disques a
[Fe/H] ~ —0.15. Ceci suggére un scénario d’évolution commum & un certain mo-
ment dans 1’histoire de ces deux composantes. Ce comportement a également été
observé a trés haute résolution par [Adibekyan et al. 2011]| (étoiles HARPS) et
|[Recio-Blanco et al. 2014] avec le Gaia-ESO Survey, tous deux & partir du rap-
port [a/Fe]. De plus, avec le relevé APOGEE, [Nidever et al. 2014b] ont observé
deux populations distinctes riches et pauvres en a dans le disque galactique. Un
chevauchement des distributions de [«/Fe] des deux disques a aussi été observé a
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FIGURE 4.3 — Histogrammes de [Mg/Fe] par tranche de [Fe/H] pour les 1230 étoiles
avec SNR > 40 de I’échantillon principal. La fleche indique la discontinuité trouvée
dans les distributions.
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[Fe/H] ~ +0.2dex. Nous pouvons conclure que la présence du disque mince et du
disque épais est & nouveau contrainte avec ces données du Gaia-ESO Survey.

D’un autre coté, la dichotomie entre les deux disques a été remise en question
par [Bovy et al. 2012a]. En effet, les auteurs ont montré que les échelles de hauteur
verticales associées a des sous-populations dans le plan [a/Fe] — [M/H] augmentent
de fagon monotone avec [« /Fel, sans cassure. Pour arriver & ces résultats, les auteurs
ont di tenir compte du modéle de la fonction de sélection du relevé SEGUE, d’un
modéle de populations stellaires et d’un taux de formation stellaire. De plus, ces au-
teurs argumentent que la distribution des étoiles SEGUE dans le plan [a/Fe] —[M /H]
est directement liée & la fonction de sélection du relevé plutét qu’au comportement
des abondances dans le disque galactique. Nous pensons fortement que la dichotomie
chimique entre le disque mince et le disque épais n’est pas un effet de la fonction de
sélection pour un relevé donné. En effet, ceci a été observé dans les relevés APOGEE,
GES, ’étude de [Adibekyan et al. 2013| ainsi que dans le projet AMBRE (commu-
nication privée), possédant des fonctions de sélection différentes.

4.3 La dichotomie cinématique disque mince / disque
épais

Dans la section précédente, nous avons séparé chimiquement le disque mince
du disque épais grace 4 la qualité des données fournies par le Gaia-ESO Survey. Si
ces deux composantes ont eu une différente histoire chimique, il est fort probable
que les deux disques alent une cinématique différente. En tenant compte de cette
dichotomie chimique, nous étudions maintenant les gradients de vitesse dans les
disques en fonction du rapport [Mg/Fe], utilisé comme un proxy de ’age et du
rapport [Fe/H]. Ces rapports sont un important diagnostic afin de comprendre quel
méchanisme est responsable de la mise en place de ces structures (migration radiale,
pertubations par des accrétions ...). Nous présentons tout d’abord le formalisme
permettant d’estimer les distances et la cinématique des étoiles de notre échantillon
principal (Sect 4.3.1), puis nous présentons les distributions de vitesses dans chaque
disque (Sec 4.3.2), et enfin les gradients des vitesses dans la Sec 4.3.3.

4.3.1 Deétermination des distances et de la cinématique

Afin de mener & bien notre analyse, il nous faut connaitre pour chaque étoile sa
distance sur la ligne de visée par rapport & 'observateur et ses propriétés cinéma-
tiques, c’est-a-dire ses positions, vitesses héliocentriques et galactocentriques. Nous
présentons en premier comment les distances sont calculées pour les étoiles de notre
échantillon principal puis nous décrivons la cinématique de ces mémes étoiles, comme
présentés dans la FIGURE 4.2.
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FIGURE 4.4 — a) [Mg/Fe| vs [Fe/H] pour les 1230 étoiles avec SNR > 40 de I’échan-
tillon principal. Les traits verticaux délimitent les intervalles de [Fe/H] pour lesquels
la discontinuité en [Mg/Fe| a été estimée. La séparation résultante entre le disque
mince et le disque épais est indiquée en rouge. b) [Mg/Fe| vs [Fe/H] pour les 6 800
étoiles de I’échantillon principal avec la méme séparation présentée en a).
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4.3.1.1 Les distances sur la ligne de visée

Le paramétre clef utilisé pour dériver la cinématique est la distance entre I’obser-
vateur et I’étoile. N’ayant pas accés aux parallaxes dans le cadre de notre application
scientifique (il faudra attendre Gaia pour cela), les distances ont été dérivées spec-
troscopiquement. Les distances sur la ligne de visée ont été calculées & 1’aide du
module des distances. La procédure a été mise en place par [Kordopatis et al. 2011].
La magnitude absolue M d’une étoile donnée a été calculée par projection de ses
paramétres atmosphériques Teg, log(g) et [M/H] sur des isochrones de Yonsei-Yale
[Demarque et al. 2004], Ces isochrones ont été interpolés sur un large domaine de
meétallicité —3 < [M/H] < +0.8 et pour un vaste domaine d’ages stellaires de 1 &
14 milliards d’années. La magnitude absolue en bande J (infra-rouge de 1 & um)
a été calculée en utilisant les procédures mises en place par [Zwitter et al. 2010,
tenant compte des durées de vie de chaque phase évolutive, des paramétres atmo-
sphériques et de leurs erreurs. Le module des distances a été appliqué en bande
J et la couleur (J — Kj) utilisée est issue du relevé VISTA (Visible and Infrared
Survey Telescope for Astronomy photometry), fournie par GES. L’extinction, due
aux poussiéres sur la ligne de visée et fonction de la distance, a tendance a rougir la
magnitude apparente de ’étoile. Une premiére estimation de la distance est obtenue
en adoptant le rougissement E(B — V) de [Schlegel et al. 1998|. Les extinctions
dans les bandes J et K, sont obtenues en utilisant ’équation 9 de [McCall 2004] :
A;=0819«xFE(B—V)et Ag, = 0.350% E(B — V). Cependant, en appliquant cette
correction, les distances sont surestimées car ’extinction de [Schlegel et al. 1998] est
intégrée sur toute la longueur de la ligne de visée (1’étoile parait donc plus rouge
que ce qu’elle n’est réellement). Il faut donc en tenir compte en appliquant une
correction sur le rougissement en considérant un disque de poussiére avec un profil
de décroissance exponentielle avec le rayon galactique. Finalement, le module des
distances est appliqué avec la magnitude apparente corrigée de l’extinction. Les er-
Teurs Egistance SUr ces distances ont été estimées a ’aide de tirages de Monte-Carlo
sur les erreurs du module des distances. Ces erreurs tiennent comptes des erreurs
sur la magnitude absolue J et sur les magnitudes apparentes J et K. Les erreurs
sur les parameétres atmosphériques Teg, log(g) et [M/H] sont prises en compte lors
du calcul de I’erreur sur J.

Les distances et les erreurs obtenues sont présentées dans la FIGURE 4.5. Nous
voyons que ~ 83% des étoiles de I’échantillon principal ont une erreur relative sur
la distance inférieure a 20%, alors que Perreur relative moyenne est de 12%. Nous
voyons que lerreur sur la distance augmente comme attendue avec la distance.
Cependant, pour les étoiles avec d > 10kpc, I'erreur a tendance a étre constante
(autour 20%). Nous notons que le fait de retirer les étoiles avec des erreurs trop
grandes sur leurs vitesses galactocentriques (voir Sect 4.3.2) aura pour conséquence
d’éliminer les distances avec une trop grande erreur.



4.3. La dichotomie cinématique disque mince / disque épais 135

800

600

400

Counts

200

S

0 B) 10 15
Line—of—sight distances (kpc)

N
@]

800

600

400

Counts

200

4

0 20 40 60 80 100 120
/ distance (%)

Cdistance

140
120

100

edistonce / CHSJ[GHCG (%)
0
(@]

Ol b b b b b

@]
SRR RN RN P

0 5 10 15 20
Line—of—sight distances (kpc)

F1GURE 4.5 — a) Histogramme des distances pour les 6 800 étoiles de notre échantillon
principal. b) Histogramme des erreurs relatives (rapport entre 'erreur sur la distance
et la distance), exprimées en pourcentage. c). Erreurs relatives en fonction de la
distance.
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4.3.1.2 La cinématique des étoiles

La cinématique d’une étoile est définie par ses 3 composantes de vitesse. Afin de
parler de cinématique d’une étoile, il convient de définir un repére héliocentrique et
galactocentrique.

Tout d’abord, définissons ces paramétres en fonction du référentiel cartésien
héliocentrique, défini par X, Y et Z, avec X pointant du Soleil vers le centre galac-
tique GC, Y pointant dans le sens de la rotation et Z dirigé vers le pole Nord
galactique. Les vitesses par rapport au Soleil dans les directions X, Y, et Z sont
notées U, V, et W. Une illustration est présentée dans la FIGURE 4.6.

Les coordonnées cartésiennes X, Y et 7Z des étoiles sont calculées & I’aide de la
distance par rapport a l'observateur et des coordonnées galactiques : [ (longitude
galactique) et b (latitude galactique). En pratique, [ et b sont obtenues a partir des
coordonnées équatoriales « et 9.

Les vitesses cartésiennes U, V et W (voir FIGURE 4.6) sont obtenues en dérivant
par rapport au temps les coordonnées X, Y et Z, et impliquant les dérivées partielles
% = Viad, % = g et %Mb; ol uy et up sont les mouvements propres de ’étoile dans
les directions [ et b. Les vitesses U, V et W sont généralement utilisées pour des
échantillons d’étoiles dans le voisinage solaire vérifiant que ’axe V soit dirigé dans

le sens de la rotation galactique.

Pour les étoiles du disque a plus grande distance, il est préférable d’utiliser un
systéme de coordonnées galactocentrique. Pour ce faire, le repére cartésien héliocen-
trique X, Y, Z est tout d’abord déplacé de la distance solaire au centre galactique
Xage = Rge = 8kpce vers le centre galactique en considérant les axes X et Y dans
le plan galactique. Il en résulte le repére galactocentrique Xgc, Yac et Yo (voir
FIGURE 4.6).

Enfin, les vitesses cartésiennes héliocentriques U, V et W sont converties en
vitesses cylindriques galactocentriques Vg, V4 et Vz. L’expression de la coordon-

née radiale galactocentrique est donnée par R = /X2 + Yéc, alors que la vitesse
particuliere du Soleil par rapport au "Local standard of Rest" (LSR) est celle de
[Schénrich et al. 2010] = (U,V,W)o = (11.10,12.24,7.25) km s~'. Nous rappelons
que le LSR est un point de coordonnée proche du voisinage solaire avec une vitesse

azimutale V, = 220km s~ L.

Dans le cadre de notre échantillon principal, en plus des vitesses radiales mesurées
pour les spectres GES, nous avons utilisé les mouvements propres issus du catalogue
PPMXL [Roeser et al. 2010]. 11 s’agit d’un catalogue couvrant tout le ciel, complet
pour les étoiles avec V' < 20. Pour les deux composantes du mouvement propre i,
et ug, les erreurs typiques sont de ~ 7 mas/yr. Les erreurs médianes résultantes sont
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FIGURE 4.6 — a) Systémes de coordonnées galactiques (Ib), cartésiennes (XYZ) et
cylindriques (R¢Z). Le systéme de coodonnées galactocentriques (XgcYacYac)
est également montré. b) Vitesses héliocentriques cartésiennes U, V et W, galacto-
centriques UgcVacWac et vitesses galactocentriques cylindriques Vg, Vg et V.
Figure adaptée de [Breddels et al. 2010].

respectivement de 52, 39 et 52km s~! pour Vg, Vg, et Vz.

La FIGURE 4.7 montre les distributions respectives de Vg, V4 et V7 pour notre
échantillon principal. Les vitesses radiales et verticales galactocentriques Vg et Vz
présentent une distribution centrée en zéro. La vitesse azimutale galactocentrique

1 comme attendu.

quand a elle montre une distribution centrée autour de 200 km s~

Les distances Z par rapport au plan galactique pour notre échantillon principal
sont présentées dans la FIGURE 4.8. Nous voyons que 67% des étoiles sont préféren-
tiellement observées vers le centre galactique (R< 8kpc) alors que 95% des étoiles
sont situées & moins de 2kpc du plan galactique. Vers le centre, nous constatons
également que peu d’étoiles & faible Z sont présentes & R< 5kpc.

4.3.2 Distributions des vitesses galactocentriques dans les disques

Nous présentons dans cette section les distributions des vitesses galactocen-
triques dérivées dans la section précédente, pour le disque mince et le disque épais.

Cependant, afin que ces distributions soient interprétées de fagon physique et que
nous puissions déterminer des dispersions des vitesses robustes dans le disque (voir
Sect 4.4.1), il convient de nettoyer 1’échantillon principal des étoiles ayant une er-
reur trop grande sur leurs vitesses galactocentriques (voir FIGURE 4.2). En pratique,
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FI1GURE 4.8 — Hauteur par rapport au plan Z en fonction du rayon galactocentrique
R pour les 6800 étoiles de I’échantillon principal. Les distributions de R et Z sont
également présentées.

nous n’avons gardé que les étoiles ayant une erreur plus faible que 30km s~! dans
chaque composante de vitesse. Nous créons ainsi trois nouveaux échantillons, un
pour chaque composante R, ¢ et Z de vitesse, composés repsectivement de 1998,
2459 et 2045 étoiles. Nous avons décidé de procéder composante par composante,
sinon notre échantillon aurait été plus petit.

Nous présentons dans TABLE 4.1 la proportion d’étoiles de chaque disque dans
ces 3 échantillons présentés. Dans chaque composante des vitesses, les étoiles du
disque mince sont a nouveau dominantes (80%).

Composante de vitesse Vg Vg Vz

Niot 1998 2459 2045
Disque mince 1593 1982 1513
Disque épais 405 477 532

TABLE 4.1 — Nombre d’étoiles dans chaque composante de vitesse de rotation (Ny)
avec les proportions respectives dans chaque disque.

La couverture du plan R — Z est montré dans la FIGURE 4.9. Nous voyons &
nouveau que les lignes de visées sont peuplées de facon prédominante vers ’anti-
centre galactique. Quand & la couverture en Z, les 3 échantillons sont plutét bien
homogenes de part et d’autre du plan galactique.
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F1GURE 4.9 — Hauteur par rapport au plan galactique Z en fonction du rayon galacto-
centrique R aprés le nettoyage effectué sur les erreurs en Vg, V4 et V7. Les encadrés
dénotent le volume galactique couvert par 'étude de [Minchev et al. 2014b].
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Composante
galactique

Vr OR Vg O¢ Vz 0z <[Fe/H}>
(kms™1) (kms™!) (kms™!) (kms™!) (kms™!) (kms™!) (dex)

Disque mince

Disque épais

+0£3 4403 +4+200£3 +29+3 —-6+£2 +244+2 -0.15
+14+7  +54+4 +157£8 +41+£5 —7£6 +39E£5 -0.45

TABLE 4.2 — Vitesses galactocentriques moyennes et dipersions des vitesses corrigées
des erreurs pour le disque mince et le disque épais. Le rapport [Fe/H] moyen est

également indiqué.

FIGURE 4.10 — Distribution normalisée des vitesses de rotation Vg, V4 et Vz pour
le disque mince (en noir, trait plein) et le disque épais (en rouge, trait discontinu).

Afin de comprendre si le disque mince et le disque épais sont semblables en terme
de vitesse de rotation, nous présentons des histogrammes de Vg, V4 et Vz. Les ré-
sultats sont montrés dans la FIGURE 4.10 alors que les valeurs de vitesses moyennes
et de dispersions intrinseéques des vitesses (déterminées avec la méthode présentée
dans la Sect 4.4.1) sont présentées dans la TABLE 4.2 pour chaque disque.

Nous observons tout d’abord que les distributions des vitesses, quelle que soit 1a
composante, sont sensiblement plus larges pour le disque épais que pour le disque
mince (le disque épais est plus dispersé que le disque mince, voir TABLE 4.2). Ce fait
observationnel mis en lumiére par [Gilmore & Reid 1983] a été quantifié & de nom-
breuses reprises [Soubiran et al. 2003, Adibekyan et al. 2013, Sharma et al. 2014].
Les étoiles du disque épais étant en moyenne plus agées que celles du disque mince
[Haywood et al. 2013], nous pouvons interpréter cela comme une visualisation di-
recte de la relation entre ’Age et la dispersion des vitesses présentée dans I'introduc-
tion de ce chapitre. Nous notons que nos résultats sont en accord qualitatif avec ces
études pré-citées, et une comparaison quantitative n’aurait pas sa place ici. En effet,
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les dispersions des vitesses dans les disques sont sensiblement dépendantes du type
d’étoiles considéré. Dans un méme volume galactique, un échantillon de naines aura
une dispersion des vitesses plus petite que pour un échantillon de géantes. De plus,
les dispersions des vitesses dépendent du volume galactique considéré. Par exemple,
la dispersion des vitesses sera d’autant plus faible & mesure que 'on se rapproche
du plan galactique (voir par exemple Fig.2 de [Binney et al. 2014]). Enfin, des au-
teurs publient parfois les dispersions mesurées des vitesses opmeas, naturellement plus
larges que les dispersions intrinséques des vitesses.

D’autre part, nous voyons clairement que la distribution de V4 pour le disque
épais présente un décalage vers des vitesses azimutales plus faibles que pour le disque
mince (~ 40km s~! de moins pour le disque épais). Les étoiles du disque épais tour-
nent donc en moyenne plus lentement que celles du disque mince. De plus, les étoiles
du disque mince, en moyenne plus jeunes ont une dispersion intrinséque des vitesses
plus faible. En effet, les étoiles plus jeunes se sont exposées moins longtemps que
celles plus agées aux perturbations du potentiel gravitationnel galactique (relation
AVD).

4.3.3 Gradients des vitesses galactocentriques dans les disques

Grace a l'étude des distributions des vitesses, nous voyons donc qu’une di-
chotomie cinématique existe entre le disque mince et le disque épais, comme at-
tendu. Nous souhaitons approfondir cette particularité en intégrant les abondances
chimiques de [Fe/H] et [Mg/Fe|, ceci dans le but de comprendre comment varient
les vitesses de rotation, en particulier la vitesse azimutale, en fonction des propriétés
chimiques des disques. Les abondances chimiques du Gaia-ESO Survey étant de trés
bonne qualité, il s’agit 14 d’une bonne occasion de contraindre de possibles gradients
de vitesse avec la chimie dans les deux disques.

Echantillonnage du plan [Fe/H| — [Mg/Fe]

Afin d’étudier le comportement des vitesses galactocentriques en fonction des
rapports [Fe/H] et [Mg/Fe|, nous avons suivi une approche identique aux études de
[Minchev et al. 2014b] et [Recio-Blanco et al. 2014 et similaire au concept de mono-
abundance population développé par [Bovy et al. 2012b|. L’idée est de décomposer
le plan [Mg/Fe| vs [Fe/H] en sous-échantillons a 2 dimensions, sous forme de grille.
L’axe [Fe/H] a tout d’abord été découpé de —0.65 a +0.15 dex par intervalle constant
de 4+0.20 dex. Puis, pour les étoiles plus pauvres en [Fe/H], nous avons considéré
un seul intervalle sur le domaine —1.25 < [Fe/H] < —0.65dex, de méme que pour
les étoiles riches en [Fe/H] sur le domaine +0.15 < [M/H] < 40.65dex. Au total,
6 intervalles de [Fe/H] sont considérés. Ces intervalles sont présentés dans la F1G-
URE 4.11 pour chaque composante de vitesse. Nous voyons clairement que les trois
échantillons en R, ¢ et Z sont trés similaires dans ce plan 1a.
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F1GURE 4.11 — [Mg/Fe] en fonction de [Fe/H] pour les échantillons dans les com-
posantes R, ¢ et Z, par tranche de [Fe/H]. La séparation entre le disque mince et
le disque épais (définie dans la Sect 4.2) est représentée en rouge.

Pour un intervalle de [Fe/H], nous avons réalisé des sous-échantillons réguliers
en [Mg/Fe] de taille 4+0.1dex sur le domaine —0.2 < [Mg/Fe] < +0.4, avec un
sous-échantillon unique pour les étoiles & [Mg/Fe] > +0.4 dex. I’échantillonnage du
plan [Mg/Fe| — [Fe/H] est présenté dans la FIGURE 4.12. Nous notons que pour des
intervalles de [Fe/H], la transition entre le disque mince et le disque épais (définie
Sect 4.2) va entrainer la division d'un sous-échantillon de [Mg/Fe] en deux com-
posantes distinctes.

Pour chaque sous-échantillon du plan [Fe/H| — [Mg/Fe|, nous avons ainsi calculé
les vitesses galactocentriques moyennes respectives des 3 échantillons en R, ¢ et Z :
(VR), (Vg), (Vz). Nous en étudions les comportements avec les rapports [Fe/H] et
[Mg/Fe] dans les sections suivantes.

4.3.3.1 Gradients de vitesse en fonction du rapport [Fe/H]

Nous commengons par présenter les mesures de vitesses galactocentriques moyennes
(VR), (Vg), (Vz) en fonction du rapport [Fe/H]. Nous notons que toutes les ten-
dances montrées ici sont stables avec I’échantilonnage en [Fe/H] et [Mg/Fe]. Les
résultats sont présentés dans la FIGURE 4.13.

Nous voyons que la vitesse radiale galactocentrique moyenne (V) est constante
avec le [Fe/H] pour les deux disques, comme attendu pour ces deux composantes des
vitesses. Lorsque nous ajustons une droite sur les données, nous ne mesurons qu’un
faible gradient négatif pour le disque mince VVg/V|[Fe/H] = —6+3km s~! dex ! et
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une pente nulle pour le disque épais VVg/V[Fe/H] = +2 + 12km s~! dex~!. De
facon similaire, nous voyons aussi que la vitesse verticale galactocentrique moyenne
(Vz) semble décrire un plateau avec [Fe/H| pour les deux disques. Par un nou-
vel ajustement linéaire, nous ne détectons pas de gradient pour le disque mince
(VVR/V[Fe/H] = +6 £ 9km s~ dex™!) alors que le disque épais présente une
faible corrélation avec [Fe/H] égale & VV/V[Fe/H] = +9 4+ 3km s~! dex L.

Concernant la vitesse azimutale moyenne (V,), nous observons deux séquences
distinctes avec [Fe/H]. Nous voyons que les sous-échantillons du disque mince for-
ment un gradient positif VVy/V[Fe/H] = +4 £ 3km s~ ! dex™! assez faible. Quand
a ceux du disque épais, ils forment une nette tendance croissante avec [Fe/H] dont le
gradient vaut VV,/V[Fe/H] = +49 £ 10km s~! dex™!. Dans ces deux cas, le gradi-
ent a été calculé en tenant compte de ’erreur statistique de chaque sous-échantillon.
Nous discutons ci dessous ces deux gradients dans le contexte de la littérature.

a) Gradient de vitesse azimuthale dans le disque épais

Le gradient du disque épais est en bon accord avec celui de [Kordopatis et al. 2011]
VVy/V[Fe/H] = +45 £ 12km s~! dex™! obtenu pour un échantillon de 700 étoiles
VLT /FLAMES. Les auteurs ont obtenu ce gradient avec des étoiles situées au-dela
du voisinage solaire vers les coordonnées [I ~ 277°,b ~ 47°]), en adoptant une
séparation entre les deux disques suivant Z et non chimiquement. Nous sommes
en accord également avec [Recio-Blanco et al. 2014], qui ont établi un gradient
VV,/V[Fe/H] = 443+ 13km s~! dex™! avec un échantillon de ~ 2000 étoiles de la
iDR1 de GES. Nous notons également que [Spagna et al. 2010] et [Lee et al. 2011b]
ont observé cette corrélation pour le disque épais et nos résultats sont compatibles
avec ces deux études. Malgré une absence de gradient trouvée par [Bond et al. 2010,
Ivezi¢ et al. 2008] avec des étoiles du SDSS?, cette corrélation de V4 avec [Fe/H]
dans le disque semble étre a présent une évidence. Cela voudrait dire que le disque
épais ne s’est pas formé par migration radiale comme proposé par différentes études,
e.g. [Sellwood & Binney 2002, Schénrich & Binney 2009, Minchev & Famaey 2010].

b) Gradient de vitesse azimuthale dans le disque mince

Le gradient du disque mince difféere notablement des études précédentes. En ef-
fet, [Lee et al. 2011b] ont mesuré VVy/V[Fe/H] = —224+1.6km s~ dex™! pour un
échantillon d’étoiles SEGUE a basse résolution R ~ 2000 (séparation chimique en-
tre les deux disques). [Adibekyan et al. 2011], pour un échantillon HARPS de ~ 700
étoiles du disque mince, ont aussi déterminé une anti-corrélation VV,/V[Fe/H] =
—16.8 & 3.7km s~! dex~!. Quand & [Recio-Blanco et al. 2014], avec les données
iDR1 de GES, ces auteurs ont aussi trouvé une anti-corrélation VVy/V[Fe/H| =

1. [Loebman et al. 2011] ont montré que cette absence de gradient entre V, et [Fe/H] dans les
données du SDSS était siirement due au fait que leurs étoiles ont été sélectionnées dans le plan
meéridional (I ~ 0" ou [ ~ 180°).
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—17 4+ 6km s~ ! dex 1.

Ces études sont toutes les trois consistantes avec les modéles de formation du
disque mince, e.g. [Schonrich & Binney 2009], [Minchev & Famaey 2010]| ou encore
[Loebman et al. 2011], alors comment expliquer le si gros écart avec notre résultat ?
Tout d’abord, nous constatons que notre disque mince couvre un large domaine de
meétallicité, allant de [Fe/H] = — 1dex & 0.5 dex, contrairement & [Lee et al. 2011b]
et [Recio-Blanco et al. 2014] qui couvrent un domaine plus étroit, respectivement de
—0.9 < [Fe/H] < +0.2dex et —0.7 < [Fe/H] < 0.3 dex. En effet, nous signalons que
derriére la tendance de V4 avec [Fe/H] se cache une tendance plus forte entre [Mg/Fe]
dépendant directement du domaine de [Fe/H] considéré. En adoptant le domaine
—0.7 < [Fe/H] < —0.2 dex similaire & [Lee et al. 2011b] et [Recio-Blanco et al. 2014]
notre gradient est de VV,,/V[Fe/H] = —5+5km s~! dex!. Si nous ne prenons pas
en compte les étoiles & [Mg/Fe] > 0.15 et V5 < 210km s~! ayant un comportement
en fonction de [Fe/H] différent des étoiles & [Mg/Fe|] > 0.15 et absentes de ’étude
de [Recio-Blanco et al. 2014, nous obtenons VV,,/V[Fe/H] = —8 £4km s~ dex™ 1.
Ce gradient va dans le sens de la littérature et des modéles favorisant la migration
radiale.

Nous pouvons aussi discuter la fiabilité de notre gradient mesuré sur le domaine
de [Fe/H] du disque mince. Le sous-échantillon le plus faible en [Fe/H] contient 59
étoiles alors que le plus riche en contient 299, avec respectivement ~ 80% et ~ 90%
d’étoiles sur la séquence principale. Afin de voir si ces étoiles ne différent pas en
[Mg/Fe| de la tendance moyenne des éléments o dans le disque, nous avons vérifié
que les abondances recommandées en Si et Ca soient compatibles avec I'abondance
en [Mg/Fe] de ces étoiles du disque mince. Ces vérifications indiquent que notre
corrélation VV4/V[Fe/H] = +4 + 3km s~! dex™! pour le disque mince est fiable.
Ainsi, suivant notre définition du disque mince, le gradient de V4 avec [Fe/H] est
bien réel et celui-ci serait caractérisé par une pente positive avec [Fe/H].

En considérant que les étoiles pauvres en métaux du disque mince soient en
moyenne plus agées [Haywood et al. 2013], celles-ci se sont exposées plus longtemps
aux perturbations du potentiel galactique. Elles ont donc une dispersion des vitesses
plus forte comparée aux étoiles plus jeunes et plus riches en métaux. Ce scénario, ne
faisant pas appel & la migration radiale, pourrait expliquer la présence de ce gradient
positif de V, avec [Fe/H] pour le disque mince.

4.3.3.2 Gradients de vitesse avec le rapport [Mg/Fe|

Nous présentons ici les mesures de vitesses galactocentriques moyennes (Vg),
(Vg), (Vz) en fonction du rapport [Mg/Fe]. Nous avons utilisé la grille du [Mg/Fe] —
[Fe/H] présentée dans la Sect 4.4.1 afin de définir des sous-échantillons de [Fe/H] et
[Mg/Fe|. Les tendances montrées ici sont stables avec I’échantillonnage en [Fe/H] et
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[Mg/Fe]. Les résultats sont présentés dans la FIGURE 4.14.

Nous voyons tout d’abord que la vitesse radiale galactocentrique moyenne (Vg)
est constante avec le rapport [Mg/Fe] pour les deux disques, ce qui est totalement
consistant avec les gradients de (Vg) avec [Fe/H] trouvés dans la section précé-
dente. Lorsque nous ajustons une droite sur les données, nous ne mesurons au-
cun gradient pour le disque mince (VVg/V[Fe/H] = +2 4 13km s~ dex™!) et
pour le disque épais (VVg/V[Fe/H] = +22 + 39km s~! dex™!). Puis, nous voyons
que (Vz) décrit un plateau avec [Mg/Fe] pour le disque mince (VVz/VI[Fe/H| =
+6 4+ 9km s~! dex 1) alors que le disque épais présente une anti-corrélation avec
[Mg/Fe] égale a VVz/V[Fe/H] = —40 + 26km s~ dex!. Cette anti-corrélation
assez marquée est expliquée par la présence du dernier sous-échantillon en [Mg/Fe],
car celui-ci a peu de poids lors de la régression linéaire (erreur statistique impor-
tante). Si la régression est appliquée sans tenir compte des erreurs statistiques sur
(Vz), nous obtenons VV z/V[Fe/H] = —21 4 30km s~! dex~! pour le disque épais,
consistant avec la relation constante entre Vz et [Fe/H] obtenue précédemment.

Gradient de vitesse azimutale dans les deux disques en fonction de

[Mg/Fe]

La vitesse azimutale galactocentrique moyenne (Vy) en fonction de [Mg/Fe]
présente deux séquences bien distinctes : une anti-corrélation assez marquée pour le
disque mince VV4/V[Fe/H] = —63 £ 10km s~ dex™! et une beaucoup plus forte
pour le disque épais VV,/V[Fe/H] = —172 £ 35km s~! dex™!. Si nous enlevons
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la queue pauvre en [Fe/H] et riche en [Mg/Fe] du disque mince, I'anti-corrélation
devient VV,/V[Fe/H] = —61 & 11km s dex™!, ce qui montre que le gradient
n’est pas sensible & cette population. Un calcul du coefficient de Spearman’s rank
pour chaque gradient nous donne —0.73 pour le disque mince et -0.84 pour le disque
épais. Ce coefficient nous confirme ainsi ’aspect monotone de ces relations.

Le gradient de V, avec [Mg/Fe] pour le disque épais est en bon accord avec celui
trouvé par [Recio-Blanco et al. 2014] VV,,/V[Fe/H] = —1814+38km s~! dex ™! avec
les données de la iDR1 de GES. Le disque mince et le disque épais montrent donc
deux comportements distincts de leur vitesse azimuthale en fonction du [Mg/Fe],
avec une cassure a [Mg/Fe| 0.2 dex.

A notre connaissance, il s’agit de la premiére fois qu'une telle relation est dérivée
simultanément pour les deux disques. Nous savons que la dispersion des vitesses
augmente avec 'dge dans les disques galactiques, les étoiles plus vieilles montrant
ainsi une plus faible vitesse de rotation (voir par exemple la figure 16 de I’étude de
[Haywood et al. 2013]. L’origine des relations obtenues dans le disque mince et le
disque épais provient donc de la relation entre ’Age et la dispersion des vitesses, avec
[Mg/Fe] jouant parfaitement le role de 1’age. La cassure observée a [Mg/Fe] ~ 0.2 dex
peut étre interprétée comme la cassure présente dans la relation entre 'Age et le
[Mg/Fe] (voir par exemple [Haywood et al. 2013, Bergemann et al. 2014]).

4.4 Dispersions des vitesses et mécanismes de chauffage
du disque

Le but de cette section est de contraindre les scénarios de formation du disque
épais. Comme présenté au début de ce chapitre, les dispersions des vitesses des étoiles
du disque galactique sont étroitement corrélées avec I’age de celles-ci [Wielen 1974,
Sharma et al. 2014]. Notre hypothése de travail étant que 1’age peut étre décrit par le
rapport [Mg/Fe] [Haywood et al. 2013], nous nous proposons de contraindre ’évolu-
tion des dispersions des vitesses dans les disques galactiques en fonction du [Mg/Fe]
(voir Sect 4.4.2). Nous étudions également le comportement spatial des dispersions
des vitesses en fonction de R et Z dans la Sect 4.4.3. Enfin, nous discutons de
nos résultats dans le contexte des différents modeéles de formation du disque épais
(Sect 4.5).

4.4.1 Deétermination des dispersions des vitesses dans le disque

Nous présentons ici en détail notre procédure de mesure des dispersions des
vitesses dans le disque galactique en fonction du rapport [Mg/Fe], utilisé comme
proxy de I'age. Il s’agit d’une étape importante, durant laquelle il faut fournir une
mesure précise de la dispersion afin de pouvoir l'interpréter en terme de scénarios
de formation.
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La dispersion mesurée des vitesses est par définition ’écart typique de vitesse
Omeas autour de la vitesse moyenne p d’une groupe de N objets. Dans notre cas, il
s’agit d’étoiles du champ dans le disque galactique. Si nous connaissons parfaitement
les vitesses observées v; et que celles-ci n'ont pas d’erreur de mesure (ev; = 0), sous
I’hypothese d’une distribution normale, la moyenne u et la dispersion mesurées, sont
simplement :

L L
_ , _ )2
= N ;:1 v; et Omeas = N ;:1(1)Z 2. (4.1)

Sous 'hypotheése que les erreurs sont toutes constantes (ev; = e), la dispersion
intrinséque des vitesses est donnée par la soustraction quadratique entre la disper-

sion mesurée des vitesses et la moyenne des erreurs o7 = 02,,,,

— 2. Grace a cette
équation, nous comprenons donc que la dispersion intrinséque des vitesses est plus
petite que la dispersion mesurée des vitesses. Si les erreurs sur les vitesses ne sont
pas constantes parmi les IV objets, il convient d’adopter une méthode plus sophis-

tiquée.

Dans le cadre de cette étude, nous avons mesuré la vitesse moyenne galactocen-
trique p et la dispersion intrinséque des vitesses o; en tenant compte des erreurs
individuelles de chaque étoile. L’approche utilisée est celle du maximum de vraisem-
blance.

Dans I'approximation gaussienne, la vitesse v suit une loi normale centrée en
et de variance o2 dont la densité de probabilité a pour expression :

v— )2
v~ N 0?) = f(olp,03) = 21 exp [—w] (42)

Si a cela nous ajoutons la contribution de I'erreur individuelle ev sur la vitesse, la
distribution normale résultante est vue comme la convolution entre la distribution
de vitesse intrinséque et la distribution des erreurs individuelles, supposée aussi
normale. Nous obtenons :

N 1 Gl
folps o) = 27(02 + ev?) ¢ p[ 2(01-2—1-6112)} (43)

Dans notre cas d’un échantillon de N étoiles, la fonction de vraisemblance, notée
L(v;|p, 0;) est une fonction de probabilité conditionnelle dont l'expression est la
suivante :
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L(Ui‘lu’a Ui) = H f(?)i‘/i, Ui) (44)

(2

I
—

o

! exp [—“’_’“‘)2] (4.5)

I d !
i=1 /27 (02 + ev?) 2(07 + ev?)

ol v; est la vitesse galactocentrique mesurée pour une étoile dans une composante
de vitesse donnée (R, ¢ ou Z) et ev; I'erreur sur cette mesure. Afin de déterminer la
vitesse moyenne p et la dispersion intrinséque oy, il convient de trouver le maximum
de la fonction de vraisemblance L. De fagon équivalente, nous pouvons minimiser le
logarithme de la vraisemblance A = —21In L. Une fagon de trouver ce minimum est de
chercher quand la dérivée au premier ordre de A s’annule en résolvant simultanément
les équations % =0et g—(’}i =0, c’est & dire :

oA v; 1
- — 4y ———— =0 (4.6)
ou ; (02 + ev?) ; (02 + ev?)
et
N
OA (02 + ev?)? — (v; — p)?
= 20; L L .=0. 4.7
Jo; ‘ ; (02 + ev?)? (4.7)
Cela nous donne respectivement :
o 2?21 U?—qi}-iev? 4
S — (4.8)
i=1 U,L-Z—i-evz?
et
N
) (07 +ev})? — (vi — p)* _ 0 (4.9)

i correspond & la moyenne pondérée par linverse de la variance. Ce formal-
isme est couramment utilisé dans la littérature, dans le domaine des amas stellaires
[Pryor & Meylan 1993| ou dans le domaine de l'archéologie galactique comme par
exemple les études de [Godwin & Lynden-Bell 1987| et [Binney et al. 2014].

Grace 4 cette méthode robuste, nous sommes en mesure de déterminer les disper-
sions intrinséques des vitesses pour les étoiles de chaque échantillon présenté dans
la TABLE 4.1 pour chaque sous-échantillon du plan [Fe/H] — [Mg/Fe] présenté dans
la FIGURE 4.12 (comme résumé dans la FIGURE 4.2).

Pour réaliser des mesures de vitesses de dispersions physiquement pertinentes,
les erreurs de vitesse individuelles doivent étre prises en compte lors du calcul de
o par maximum de vraisemblance. Pour un sous-échantillon d’étoiles donné, nous
avons rejeté les étoiles pouvant avoir des valeurs aberrantes, trop éloignées de la
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vitesse moyenne, lors du calcul par maximum de vraisemblance.

Nous avons estimé l'erreur o, associée a og 4 7 comme la déviation standard
de 1000 réalisations de bootstrap. En effet, pour un sous-échantillon donné B con-
tenant IV étoiles, nous avons créé un nouveau sous-échantillon composé de 1000 x B
étoiles. Puis, nous avons sélectionné de fagon aléatoire 1000 fois N étoiles afin de
mesurer 1000 valeurs de dispersion intrinséque des vitesses. Tous les calculs ont été
effectués avec IDL.

Les étapes de la procédure permettant de calculer les dispersions des vitesses sont
montrées dans la FIGURE 4.15. Un exemple typique de sous-échantillon composé de
232 étoiles est présenté dans le plan [Mg/Fe|vs[Fe/H] avec ([Fe/H]) = +0.01 dex et

([Mg/Fe]) = —0.05dex. La dispersion des vitesses mesurée vaut omeas = 49km st

Par I'approche du maximum de vraisemblance, nous obtenons og = 35km s™! avec

une erreur o, = 2km s~!, issue de 1000 réalisations de bootstrap.

Stabilité des mesures de or 4 7 en cas de faible statistique

Comme le nombre d’étoiles dans certains sous-échantillons peut étre faible (en
particlulier sur les bords du plan [Mg/Fe] — [Fe/H]), nous avons testé I'influence
d’une statistique faible sur la mesure de la dispersion des vitesses. Pour ce faire,
nous avons sélectionné un sous-échantillon de 100 étoiles dans la composante az-
imuthale (([Fe/H]) = —0.54dex, ([Mg/Fe]) = 4+0.17dex et o5 = 28 & 2km s 1)
Nous avons sélectionné aléatoirement 1000 fois un certain pourcentage de ce sous-
échantillon, entre 5 est 100% par pas de 5%. Nous avons donc calculé 1000 valeurs de
04, et ainsi pu en déduire une moyenne et une déviation standard. La moyenne de o4
est montrée dans la FIGURE 4.16 en fonction du pourcentage d’étoiles sélectionnées.
Nous voyons que (04) converge vers un plateau a partir de 10% autour de la valeur
de référence oy = 28+ 2km s~! et augmente sensiblement de 30 km s~! pour le plus
petit pourcentage. Nous notons que nous avons testé d’autres sous-échantillons a dif-
férentes valeurs de [Fe/H] et [Mg/Fe] et ce comportement est retrouvé. Dans notre
étude, nous adopterons donc des sous-échantillons dans le plan [Fe/H] — [Mg/Fe]
composés au minimum de 15 étoiles, afin de déterminer des dispersions des vitesses
robustes et fiables pour leur interprétation en terme de propriétés cinématiques du
disque galactique.

Dans cette section, nous avons donc dérivé les dispersions des vitesses pour
chaque sous-échantillon du plan [Fe/H] — [Mg/Fe]. Ces mesures sont robustes et
tiennent comptent des erreurs indiviudelles sur les vitesses galactocentriques. Les
résultats des mesures de dispersion des vitesses en fonction du rapport [Mg/Fe] sont
présentées dans le Sect 4.4.2.
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F1GURE 4.15 — a) [Mg/Fe] en fonction de [Fe/H] pour I’échantillon principal. Un
exemple de sous-échantillon ([Fe/H]) = +0.01dex et ([Mg/Fe]) = —0.05dex est
montré en vert (232 étoiles). b) Distribution de Vg pour ces 232 étoiles avec opeas =
49km s~!. ¢) Distribution des erreurs sur V. d) Distribution des 1000 réalisations
de bootstrap, avec g, = 2km s~!. Par maximum de vraisemblance, nous obtenons

op=35km s !,
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FIGURE 4.16 — Dispersion des vitesses azimutales moyennes en fonction du pour-
centage d’étoiles sélectionnées dans un bin de 100 étoiles avec ([Fe/H]) = —0.54 dex,
([Mg/Fe]) = +0.17dex et o, = 28 & 2km s~ . Les barres d’erreur correspondent &
la déviation standard de 1000 réalisations de bootstrap.

4.4.2 Dispersions des vitesses en fonction du rapport [Mg/Fe|

Nous présentons tout d’abord le comportement des dispersions des vitesses en
fonction du rapport [Mg/Fe] pour le disque global (sans utiliser de dichotomie chim-
ique), puis pour les disques minces et épais. Nous comparons ensuite nos résultats
avec ceux de |[Minchev et al. 2014b| obtenus avec le relevé RAVE

4.4.2.1 o0p4 7 en fonction du rapport [Mg/Fe| dans le disque galactique

Nous présentons d’abord les tendances des dispersions des vitesses og, 04 et 0z
en fonction du rapport [Mg/Fe] dans la FIGURE 4.17 pour le disque global, sans
considérer la dichotomie chimique entre les deux disques. Puis nous discutons de la
validité des tendances observées par une série de tests de stabilité.

Tout d’abord, nous constatons dans la FIGURE 4.17 que op suit deux régimes
distincts avec [Mg/Fe]. o est croissant avec [Mg/Fe| pour toutes les courbes de
[Fe/H]. La tendance globale (en noir) augmente de de 21 &3 & 59 + 2km s~! en-
tre [Mg/Fe] = —0.13 & +0.28 dex. Pour le dernier sous-échantillon en [Mg/Fe|, la
dispersion des vitesses radiales montre une décroissance. Une chute de 9km s—!
mesurée pour la tendance globale, dans les barres d’erreur. Pour le sous-échantillon
a ([Fe/H]) = —0.15dex (en rouge), og décroit distinctement de 13km s~1. Alors que
la courbe avec ([Fe/H]) = —0.53 dex (en bleu) la décroissance est moins évidente, og

est
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FiqurEe 4.17 — Dispersion des vitesses radiales, azimutales et verticales en fonction
du [Mg/Fe]. Le code couleur et la légende sont les mémes que dans la FIGURE 4.14.
Les erreurs correspondent a la déviation standard de 1000 réalisations de bootstrap.

1

décroit fortement de 23km s~ pour la courbe la plus pauvre en [Fe/H] (magenta).

Nous notons que tous les sous-échantillons sont composés de plus de 19 étoiles.

Puis, la dispersion des vitesses azimutales semble décrire avec [Mg/Fe] un seul
régime. En effet, une augmentation de o4 avec [Mg/Fe] est mesurée pour la tendance
globale (en noir) de 17 = 2km s~ 4 33 £ 3km s~! sur tout le domaine de [Mg/Fe].
Les courbes individuelles suivent cette tendance globale jusqu’a [Mg/Fe] < +0.2 dex.
La décroissance observée a haut [Mg/Fe] pour or est moins évidente ici. En effet,
une chute 9km s~! est détectée pour le dernier sous-échantillon en [Mg/Fe] (104
étoiles) de la courbe ([Fe/H]) = —0.34dex (en gris), dans 2 — o d’erreur. Aussi, une
décroissance de o4 est suggérée pour les deux courbes les plus pauvres en [Fe/H],
mais peut étre aussi bien interprétée comme un plateau.

Enfin, concernant oz, une croissance robuste est détectée avec le [Mg/Fe]. La
tendance globale augmente de 134+ 2km s~ &4 374 3km s~!. Les différentes courbes
en [Fe/H] suivent la méme tendance, sans montrer de décroissance avec [Mg/Fe].

Nous concluons donc que les dispersions des vitesses sont croissantes avec [Mg/Fe]
dans les trois composantes des vitesses. Les dispersions des vitesses dans la com-
posante radiale montrent également un phénomeéne de décroissance pour les valeurs
de [Mg/Fe] les plus riches du disque.

Nous présentons a présent plusieurs paramétres liées aux résultats de la FiG-
URE 4.17 dans la FIGURE 4.18. Les dispersions mesurées des vitesses omeas (dévia-
tion stantard classique) pour chaque composante R, ¢, Z de la vitesse sont présen-
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tées en fonctions du [Mg/Fe] dans la colonne a). Nous constatons que ces tendances
présentent des barres d’erreurs importantes, dues au fait que nous ne prenons pas
en compte les erreurs de mesure des vitesses. A titre de comparaison, nous présen-
tons les dispersions intrinséques des vitesses en fonction de [Mg/Fe] et omeas dans
les colonnes b) et ¢). Nous retrouvons bien le fait que la dispersion intrinséque des
vitesses est systématiquement inférieure & celle mesurée. Enfin, nous montrons le
comportement des erreurs sur la dispersion intrinséque des vitesses en fonction du
[Mg/Fe]. Celles ci sont faibles comparées aux erreurs de la dispersion des vitesses
mesurées. La forme en "U" des courbes d’erreurs est due au fait que pour une courbe
de [Fe/H] donnée, la statistique est plus faible aux extrémités. Nous voyons donc
que les dispersions intrinséques des vitesses, dérivées par maximum de vraisemblance
présentent des erreurs modestes.

Stabilité des tendances avec ’échantillonnage du plan [Fe/H]—[Mg/Fe|

Nous rappelons que I’échantillonnage en [Fe/H] et [Mg/Fe| de la FIGURE 4.17 est
celui présenté dans la FIGURE 4.12. Une facon de tester la robustesse des tendances
de la dispersion intrinséque des vitesses en fonction de [Mg/Fe| est de déplacer légére-
ment la grille de £0.05 dex en [Fe/H] (entrainant donc un déplacement en [Mg/Fe]).
Pour og, la croissance en fonction [Mg/Fe] est retrouvée pour les sous-échantillons
a faible [Mg/Fe], et la décroissance est mesurée pour ceux riches en [Mg/Fe|. Pour
la composante azimutale, la dispersion des vitesses augmente avec [Mg/Fe| et décrit
un plateau a haut [Mg/Fe], comme précédemment. Enfin, o7 croit réguliérement sur
tout le domaine de [Mg/Fe|. Nous retrouvons donc les mémes tendances que dans
la FIGURE 4.12, ce qui valide la stabilité de la méthode face a ’échantillonnage du
plan [Mg/Fe|] — [Fe/H].

Fiabilité des paramétres atmosphériques et du [Mg/Fe] dans les sous-
échantillons montrant des dispersions des vitesses décroissantes :

Pour les sous-échantillons de [Mg/Fe] présentant une décroissance, nous avons
vérifié la fiabilité des parameétres atmosphériques et des abondances chimiques de
[Mg/Fe|. D'un coté, les erreurs médianes en Tey sont en moyenne de 20 a 30%
supérieures aux autres sous-échantillons (& plus faible [Mg/Fe]), mais systématique-
ment inférieures a 55 K. D’un autre coté, les erreurs médianes en log(g), [M/H] et R
sont constantes sur tout le domaine de [Mg/Fe]. Les erreurs en distances augmentent
avec [Mg/Fe] et atteignent 20% pour les sous-échantillons les plus riches en [Mg/Fe].
Les lignes de visée des sous-échantillons présentant une décroissance de o ne sont
pas préférentiellement dans une direction particuliére. L’erreur médiane sur [Mg/Fe]
est de 0.04 dex et atteint 0.07 dex pour les sous-échantillons les plus riches. L’erreur
standard sur la moyenne de [Mg/Fe| est d’autre part faible, typiquement 0.006 dex,
et 0.03 dex pour les courbes les plus pauvres en [Fe/H]. Nous pouvons conclure que
les tendances des dispersions des vitesses ne sont pas sensibles aux erreurs sur le
[Mg/Fe|. De plus, les dispersions des vitesses pour les sous-échantillons peu peuplés
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ne présentent pas de biais pouvant créer une sous-estimation artificielle car le nom-
bre minimal d’étoiles a été fixé & 15.

En terme d’évolution galactique, les étoiles avec ([Fe/H|) < —0.15 et [Mg/Fe| >
+0.2 dex peuvent étre interprétées comme étant les plus dgées. Or, ces étoiles tendent
a avoir des dispersions des vitesses de I'ordre de celles du disque mince (du moins
pour la composante radiale), indiquant que ces étoiles du disque épais pourraient étre
nées dans un environnement froid en terme de dispersion des vitesses (par exemple
isolé d’événements d’accrétions) ou auraient subi un refroidissement. L’origine de
ces étoiles est discutée en détail dans la Sect 4.5.

4.4.2.2 o0p 4 7 en fonction du rapport [Mg/Fe| dans le disque mince et le
disque épais

Nous présentons d’abord les tendances o g, 04 et 0z en fonction du [Mg/Fe] dans
la FIGURE 4.19 en considérerant la dichotomie chimique entre le disque mince et le
disque épais afin de mettre en lumiére une possible dichotomie dans les dispersions
des vitesses. Puis nous discutons si une possible contamination par des étoiles du
halo est présente dans nos données.

Tout d’abord, nous constatons que les tendances de la dispersion des vitesses
en fonction du [Mg/Fe] sont trés similaires a celles de la FIGURE 4.17, quelle que
soit la composante de vitesse. En effet, pour chaque intervalle de [Fe/H], la transi-
tion entre le disque mince et le disque épais a simplement entrainé la division d’un
sous-échantillon de [Mg/Fe| en deux composantes distinctes. Nous voyons de plus,
que le disque mince montre des tendances bien différentes de celles du disque épais,
du moins pour og. La séquence du disque mince suit une tendance croissante avec
[Mg/Fe] alors que les valeurs les plus hautes de o et la décroissance ne sont visibles
que pour les sous-échantillons du disque épais. Pour o4 et oz, le disque épais peut
alors simplement étre interprété comme une extension du disque mince. En effet,
les dispersions des vitesses augmentent réguliérement du disque mince vers le disque
épais sans nette cassure visible.

Comme notre dichotomie entre le disque mince et le disque épais est basée
sur un marquage chimique, et que des étoiles & —1.2 < [Fe/H] < —1.0dex et
[Mg/Fe] > +0.25 sont présentes, il convient de discuter d’une possible contami-
nation par des étoiles du halo galactique. Nous rappelons que le halo serait composé
d’une population interne avec des métallicités moyennes de —1.6 dex, et une pop-
ulation externe plus pauvre ((M/H|) ~ —2.2dex, toutes deux préférentiellement
situées a haut Z [Carollo et al. 2010]. Ces deux composantes sont caractérisées par
des dispersions des vitesses élevées : [op = 150,04 = 95,0r = 85]km s~! pour
le halo interne et [or = 159,04 = 165,0r = 116]km s~ pour la partie externe
|Carollo et al. 2010|. Afin de quantifier si une contamination est présente dans nos
données, nous dérivons le comportement de og, 04 et oz en fonction de [Mg/Fe]
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F1GURE 4.19 — Méme figure que FICURE 4.17, mais en tenant compte de la séparation
chimique entre le disque mince et le disque épais, définie dans la Sect 4.2. Mémes
symboles que dans la FIGURE 4.13. Le code couleur est fonction du rapport [Fe/H].

pour différents échantillons coupés en hauteur par rapport au plan galactique :
|Z] < 0.5kpc, |Z] < 1.0kpc et |Z] < 1.5kpe. Pour |Z] < 0.5kpc (80% de ’échantil-
lon), la dispersion des vitesses augmente avec [Mg/Fe] quelle que soit la composante
de vitesse, mais aucune décroissance a haut [Mg/Fe] n’est observée car la statis-
tique a [Mg/Fe|] > +0.3 dex n’est pas suffisante pour nous permettre de mesurer une
dispersion des vitesses. Pour |Z] < 1.kpc (94% de I’échantillon), la plupart des ten-
dances de la FIGURE 4.19 sont retrouvées quelle que soit la composante de vitesse,
en particulier les décroissances de or a haut [Mg/Fe] pour un intervalle de [Fe/H]
donné. Enfin, pour |Z] < 1.5kpc (plus de 99% de 1’échantillon), nous retrouvons
toutes les tendances présentées dans la FIGURE 4.19. Ainsi, 8’il y a une contamina-
tion par des étoiles du halo (interne), les motifs de décroissances de o observés a
haut [Mg/Fe| n’y semblent pas sensibles. De plus, pour biaiser ces dispersions des
vitesses, la contamination devrait étre in-homogene en [Mg/Fe] car plus d’étoiles du
halo devraient contaminer les sous-échantillons a faible [Mg/Fe| par rapport a ceux
a haut [Mg/Fe| présentant une plus basse dispersion des vitesses. Finalement, la
fonction de sélection n’est pas optimisée pour observer en grand nombre des étoiles
trés pauvres en métaux. Nous pouvons donc conclure que la contamination par des
étoiles pauvres en métaux du halo galactique n’est pas significative dans notre étude.

Dans cette section, nous avons donc dérivé des tendances robustes entre les
dispersions des vitesses et le rapport [Mg/Fe| dans le disque mince et le disque
épais, couvrant un large domaine de R et Z, incluant le voisinage solaire. Nous
discutons de ces tendances dans le contexte des modéles de formation du disque
épais dans le Sect 4.5
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4.4.2.3 Comparaison des résultats GES avec Minchev et al. 2014b

Nous comparons ici nos tendances de la variation des dispersions des vitesses
OR, 04 et oz en fonction de [Mg/Fe| dans le disque galactique (Sect. 4.4.2.1) avec
les résultats présents dans une étude récente [Minchev et al. 2014b].

Présentation de I’étude de Minchev et al. 2014b

Ces auteurs ont étudié le comportement des dispersions des vitesses dans le
disque galactique & I'aide des relevés RAVE et SEGUE. Contrairement & notre ap-
proche, ils n’ont pas pu établir de dichotomie entre le disque mince et le disque épais
(leurs erreurs dans la mesure des abondances étant trop élevées, voir ci-dessous), con-
sidérant le disque comme une seule et méme composante. L’échantillon RAVE, R ~
7000, est composé de 4 755 étoiles géantes (limite inférieure de log(g) > 0.5cm s72),
avec SNR> 65 et un domaine de métallicité —1.5 < [M/H] < +0.5dex. Les erreurs
typiques sur les paramétres atmosphériques sont de 100K en T, 0.3cm s72 en
log(g) et 0.1 dex en [M/H] [Kordopatis et al. 2013]. Les abondances chimiques [Fe/H]
et [Mg/Fe| ont été dérivées avec la procédure décrite dans le Chapitre 2, Sect. 2.2, et
Verreur typique sur [Fe/H] est de 0.1 dex et 0.15 dex sur [Mg/Fe] [Boeche et al. 2011].
Les distances sont issues de [Boeche et al. 2013|, dérivées par une approche bayési-
enne, développée par [Burnett & Binney 2010]. Les erreurs moyennes sur les vitesses
galactocentriques sont de 10 — 15km s~!. Le volume galactique couvert par cette
étude est le suivant : 7 < R < 9kpc et |Z| < 0.6kpc (comme présenté dans la
FIGURE 4.9). Tl est important de noter que nos échantillons, présentés dans la F1G-
URE 4.8 couvrent un volume galactique bien plus large, mais composés de deux fois
moins d’étoiles. L’échantillon SEGUE R ~ 2000 est composé de ~ 10300 naines-G
(SNR> 30) issues de [Lee et al. 2011a]. En l'absence d’abondances individuelles, le
rapport [o/Fe] a été utilisé au lieu de [Mg/Fe]. Comme le nombre d’étoiles est faible
a bas Z dans ce relevé, le volume sélectionné par [Minchev et al. 2014b]| est le suiv-
ant : 7 < R < 9kpc et |Z| < 1.0kpc.

Avec I’échantillon RAVE, [Minchev et al. 2014b| ont montré que les dispersions
des vitesses dans le disque galactique décroissent en fonction du [Mg/Fe], pour les
intervalles de [Fe/H] les plus pauvres (voir FIGURE 4.20), quelle que soit la com-

posante de vitesse. Ce comportement est aussi observé pour I’échantillon SEGUE
(voir Fig.2 de [Minchev et al. 2014b]).

Comparaison avec Minchev et al. 2014b

Si nous comparons qualitativement nos résultats de la FIGURE 4.17 avec ceux de
[Minchev et al. 2014b| (échantillon RAVE), nous retrouvons en moyenne la méme
croissance réguliére de og, o4 et oz avec [Mg/Fe] pour [Mg/Fe] < +0.1dex, suivie
par une augmentation plus marquée de og, o4 et oz jusqu'a [Mg/Fe|] < +0.3dex.
Nous détectons également une décroissance de or pour les sous-échantillons les
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FIGURE 4.20 — Dispersion des vitesses verticales, radiales et azimutales (o,
or et og) en fonction du [Mg/Fe] pour échantillon RAVE (figure issue de
[Minchev et al. 2014b]).

plus riches en [Mg/Fe]. De plus, nous détectons une décroissance pour la courbe a
([Fe/H]) = —0.15dex grace a notre meilleure précision dans les mesures de [Mg/Fe].
En revanche, contrairement a [Minchev et al. 2014b], nous ne détectons aucune
décroissance de oz avec [Mg/Fe]. A ce sujet, nous notons que le manque d’étoiles
a [Mg/Fe] > +0.4 dans notre échantillon pourrait expliquer le fait que I’on ne peut
résoudre la décroissance de oz.

Comparaison avec Minchev et al. 2014b pour le méme volume galac-
tique

Afin de compléter notre comparaison avec |[Minchev et al. 2014b|, nous avons
dérivé de nouvelles tendances de og, o4 et oz en fonction du [Mg/Fe|, en consid-
érant le méme volume galactique que leur échantillon RAVE, i.e. 7 < R < 9kpc
et |Z] < 0.6kpc. Le plan [Fe/H] — [Mg/Fe] est échantillonné de la méme maniére
que dans les sections précédentes (voir FIGURE 4.12). Les échantillons utilisés sont
les mémes que dans la Sect. 4.4.1. Cependant, ceux-ci sont en effectif moindre car
le volume galactique est plus faible, respectivement 48, 54 et 44% des échantillons
présentés dans la TABLE 4.1, soit 959, 1328, et 899 étoiles. Nos résultats sont mon-
trés dans la FIGURE 4.21. Nous voyons tout d’abord ’absence de sous-échantillons
a [Mg/Fe] > +0.3dex. En effet, ces sous-échantillons ne sont plus peuplés que de
quelques étoiles (parfois entre 3 et 4), et aucune estimation fiable de dispersion des
vitesses n’est mesurable. Puis, pour les trois composantes de vitesse, la dispersion
des vitesses augmente régulierement avec [Mg/Fe]. De plus, or semble décroitre
de 7km s~! pour le dernier sous-échantillon de l'intervalle ([Fe/H]) = —0.35 dex.
Finalement, malgré le faible nombre de sous-échantillons disponibles, nous pou-
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[Mg/Fe]
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FIGURE 4.21 - Dispersion des vitesses radiales, azimutales et verticales (og, o4 et
oz) en fonction du [Mg/Fe] pour nos échantillons GES, sondant le méme volume
galactique que [Minchev et al. 2014b].

vons conclure que les dispersions des vitesses dérivées avec les données GES sont
généralement compatibles avec celles de RAVE. Les données GES permettent toute-
fois d’étendre ces relations pour un volume galactique plus large. De plus, grace a
la meilleure précision des parameétres atmopshériques et des abondances chimiques,
nous avons détecté une décroissance de op avec le rapport [Mg/Fe] & plus haute
métallicité. Enfin, nos avons montré que les tendances de décroissance de o avec le

rapport [Mg/Fe| ne sont pas inhérentes au relevé RAVE, mais observées également
avec GES.

Comparaison avec Minchev et al. 2014b pour le méme volume galac-
tique et le méme échantillonnage du plan [Fe/H] — [Mg/Fe|

Afin de poursuivre la comparaison de nos résultats avec ceux de l'étude de
[Minchev et al. 2014b]|, nous considérons le méme volume galactique que ’échan-
tillon RAVE, i.e. 7 < R < 9kpc et |Z] < 0.6kpc et le plan [Fe/H] — [Mg/Fe] est
échantillonné de la méme maniére que [Minchev et al. 2014b] (I. Minchev, communi-
cation privée). Les intervalles de [Fe/H] sont similaires a ceux que nous avons utilisés
jusqu’a présent, mais les sous-échantillons de [Mg/Fe| sont plus petits, 0.06 dex con-
tre 0.10dex. Le nombre d’étoiles par sous-échantillon est donc plus faible. Nous
avons déterminé les dispersions des vitesses or, 0y et oz en fonction du [Mg/Fe]
dans nos données et nous avons comparé nos résultats avec [Minchev et al. 2014b].
Ceux-ci sont présentés dans la FIGURE 4.22. D’une part, les tendances GES sont
plus bruitées, car la statistique est moindre. D’autre part, nous voyons que les ten-
dances GES sont en accord qualitatif avec les tendances de [Minchev et al. 2014b].
Cependant, nous observons que les dispersions des vitesses de GES sont systéma-
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FIGURE 4.22 — Dispersion des vitesses radiales, azimutales et verticales (og, o4
et oz) en fonction du [Mg/Fe| pour nos échantillons GES, sondant le méme
volume galactique et le méme échantillonnage du plan [Fe/H] — [Mg/Fe] que
[Minchev et al. 2014b)].

tiquement inférieures a celles de [Minchev et al. 2014b]. La raison principale est que
[Minchev et al. 2014b] ont reporté une dispersion mesurée des vitesses, c’est a dire
sans tenir compte des erreurs sur les vitesses galactocentriques. Cette dispersion des
vitesses mesurée est donc naturellement plus forte que la dispersion intrinséque des
vitesses. De plus, une comparaison quantitative n’est jamais facile entre deux relevés
pour plusieurs raisons :

- Méme si nous utilisons le méme échantillonnage du plan [Mg/Fe] — [Fe/H], il
existe des différences de calibration entre les pipelines d’analyses, entrainant
donc des biais de mesure.

- Les erreurs sur les parameétres atmosphériques et les abondances chimiques
étant différentes de relevé a relevé, il faut s’attendre & de possibles chevauche-
ments entre les intervalles de [Fe/H] ou les sous-échantillons de [Mg/Fe].

- Raporté a un méme volume galactique que [Minchev et al. 2014b], I’échantil-
lon GES souffre d’'un manque de statistique.

Malgré ces points, nous voyons que les tendances GES sont en accord qualitatif
avec [Minchev et al. 2014b], et que celles-ci sont valides pour une exploitation sci-
entifique.

Nous notons enfin que la méthode consistant a échantillonner le plan [Mg/Fe| —
[Fe/H], utilisée dans notre étude et celle de [Minchev et al. 2014b] est similaire & ’ap-
proche de "mono-abundance populations" par [Bovy et al. 2012b|. Grace a ~ 24 000
étoiles naines du relevé SEGUE (R ~ 2000), les auteurs ont mesuré une croissance
de la oz avec [Fe/H] et [Mg/Fe|, mais aucune décroissance claire n’est détectée
(voir leur Figure. 2). Avec la méme approche et ~ 15000 étoiles naines du relevé
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SEGUE, [Liu & van de Ven 2012| ont étudié le comportement de o dans le plan
[Mg/Fe| — [Fe/H], mais les tendance obtenues pour les étoiles a haut [a/Fe] ne sont
pas contraintes efficacement.

Dans cette section, nous avons dérivé des tendances des dispersions des vitesses
OR, 04 et oz en fonction du rapport [Mg/Fe]. Nous avons observé une croissance des
dispersions des vitesses avec le [Mg/Fe|, quelle que soit la composante de vitesse.
Pour la composante radiale, nous avons observé une décroissance de or pour les
valeurs de [Mg/Fe] les plus hautes ([Fe/H] les plus faibles). Une décroissance de oy
est suggérée alors que oz croit régulierement avec le [Mg/Fe|. Nos résultats sont
en accords qualitatifs avec ceux de [Minchev et al. 2014b] pour le relevé RAVE.
Les données de GES nous ont permis de montrer que les étoiles présentant une
décroissance de dispersion des vitesses sont uniquement membres du disque épais,
ce qui est nouveau. Nous avons de plus détecté une décroissance de or pour un
domaine de métallicité plus élevée que [Minchev et al. 2014b]. Enfin, les données de
GES permettent de couvrir un volume galactique bien plus large.

4.4.3 Deépendances spatiales des dispersions des vitesses dans le
disque Galactique

Le large volume galactique de nos données GES est une bonne opportunité d’é-
tudier les relations de dispersion des vitesses dans le disque mince et le disque épais
en fonction de la hauteur au dessus du plan et du rayon galactocentrique. Nous avons
respectivement échantillonné les domaines de R et Z en intervalles réguliers, mais
différents pour chaque composante de vitesse. En effet, le domaine R—Z couvert par
nos échantillons est dépendant de la composante de vitesse (voir FIGURE 4.9). Nous
avons adopté la séparation chimique entre le disque mince et le disque épais établie
dans la Sect 4.2. Nous avons décomposé le disque épais en deux sous-échantillons
distincts, avec respectivement [Fe/H] < —0.45dex et [Fe/H] > —0.45dex Nous
présentons et discutons nos résultats dans le contexte de la littérature dans les deux
sections ci-dessous.

4.4.3.1 Dispersion des vitesses en fonction de R

Nous présentons ici les dispersions des vitesses or, 04 et 0z dans le disque mince
et le disque épais en fonction du rayon galactocentrique R dans la FIGURE 4.23. Tout
d’abord, nous voyons que og semble constant avec R, autour de 35km s~! pour
le disque mince et 45km s~! pour le disque épais. Puis pour les deux disques, nous
mesurons une décroissance de o4 avec R. La diminution de o4 est de ~ 15 km s~!sur
tout le domaine de R, alors que le disque mince décroit de ~ 18 km s~!

domaine. Enfin, pour oz, pas de tendance particuliére ne semble émerger pour le

sur le méme

disque mince ou le disque épais. Nous notons que les tendances de Vg4 et Vz peuvent
étre masquées partiellement car les échantillons en V4 et Vz ne sont pas aussi éten-
dus en R que 'échantillon Vg (voir FIGURE 4.9). De plus, I’échantillon V4 est plus
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étendu vers le centre et manque d’étoiles vers I’anti-centre, alors que I’échantillon V
est plus restreint entre 7 et 9kpc. Pour le disque épais, nous constatons que la pop-
ulation pauvre en [Fe/H] ([Fe/H] < —0.45dex) montre des dispersions des vitesses
systématiquement plus élevées que la population riche ([Fe/H] > —0.45dex). Ceci
s’explique d’abord par le fait que les étoiles plus pauvres en [Fe/H] tournent moins
vite et ont donc une dispersion intrinséque des vitesses plus élevées et aussi que
ces étoiles plus vieilles auront une dispersion plus élevée (relation entre 1’age et la
dispersion des vitesses).

Comparaison de nos relations avec la littérature

Dans la litérature, le comportement de la dispersion des vitesses dans le disque en
fonction du rayon R est supposé exponentiel car les échelles de hauteurs des disques
sont globalement constantes avec R [van der Kruit & Searle 1981]|. Nous pouvons
estimer ’échelle de longueur radiale de la dispersion des vitesses azimuthales Rg}jCk
dans le disque épais a l'aide de I'équation 9 de [Sharma et al. 2014] :

thick R— R0:| (410)

gz (R) = 017 0 oxp [_Rghick

ot Ry = 8kpc (distance du Soleil au centre galactique). En prenant, les valeurs de

o4 a R =6,8et 9kpc, nous obtenons Rg};id‘ = 6.5 kpc. Cette valeur est en bon accord
avec Rf,};i‘:k
du disque épais, pour un large domaine de rayon galactocentrique (1 < R < 17kpc).
Nous notons que notre valeur de Rf,lgd‘ est aussi consistant avec la mesure de ’échelle

de longueur radiale de la dispersion des vitesses de [Sharma et al. 2014].

= 6.7 kpc mesurée par [Lewis & Freeman 1989] avec 700 étoiles géantes K

Concernant la dispersion des vitesses verticales, [Bovy et al. 2012b] ont mesuré
une lente décroissance de oz avec R dans le disque galactique, grace & un échan-
tillon de ~ 24000 étoiles naines du relevé SEGUE. Dans nos données GES, o7 est
constant avec R dans les deux disques. En ne considérant qu'un seul disque, nous
ne mesurons pas non plus de décroissance de oz avec R.

Tout comme oz, on s’attend & ce que o décroisse exponentiellement avec R
dans le disque galactique [Bovy et al. 2012b]. Nous n’observons pas de tendance
avec R dans nos données GES. Une facon de vérifier la fiabilité de nos résultats
est de mesurer l'anisotropie des vitesses or/oz dans nos données GES. 1l s’agit du
rapport des axes R et Z de Iéllipsoide de vitesse. En ce plagant a R = R = 8kpc,
nous mesurons pour chaque disque og/oz ~ 0.7. Récemment, |Binney et al. 2014]
ont mesuré ce rapport d’anisotropie dans le disque & l'aide d’un échantillon de
~ 400000 étoiles naines et géantes du relevé RAVE, obtenant or/oz ~ 0.6 a
R = Rp = 8kpc. Nous voyons que notre mesure avec GES est donc en accord
avec [Binney et al. 2014], ce qui valide les valeurs de o et oz mesurées avec une
statistique bien plus petite.
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FIGURE 4.23 — Dispersion des vitesses radiales, azimutales et verticales (og, o4 et
oz) en fonction du rayon galactocentrique dans le disque mince (courbe noire) et
le disque épais (courbe orange). Les courbes bleues et rouges représentent respec-
tivement le disque épais pauvre en métaux ([Fe/H] < —0.45 dex) et riche en métaux
([Fe/H] > —0.45 dex).

4.4.3.2 Dispersion des vitesses en fonction de 7

Nous présentons ici les dispersions des vitesses o g, 04 et 0z dans le disque mince
et le disque épais en fonction de la hauteur par rapport au plan galactique (|Z]).
Afin d’éviter de possibles biais observationnels comme les tendances radiales de o
présentées dans la section précédente, nous avons sélectionné seulement les étoiles
dans le domaine 7 < R < 9kpc.

Les résultats sont montrés dans la FIGURE 4.24. Tout d’abord, nous consta-
tons que le disque mince ne montre pas de tendance particuliére de og, oy et oz
en fonction de |Z|. En effet, alors que op semble faiblement diminuer avec |Z|
(< 5km s7! kpc™t), 04 et oz présentent des valeur plus élevées a plus large |Z|
sans qu’une tendance franche soit notable sur tout le domaine de |Z|. Le fait que oz
soit isotherme avec |Z| (constant avec |Z|) pourrait indiquer la présence d’étoiles
avec des orbites quasi-circulaires. Puis, nous mesurons clairement une dispersion des
vitesses plus élevée dans le disque épais que dans le disque mince. Cette observation
est cohérente avec le fait que les étoiles du disque sont en moyenne plus dgées et ont
des vitesses de rotation plus faibles. Dans le disque épais, or ne semble pas suivre de
tendance particuliére, bien que la dispersion soit sensiblement élevée a | Z| < 0.2kpc.
Alors que pour op les deux populations du disque épais sont plus dispersées, celles-ci
sont clairement séparées pour oy et oz, les étoiles les plus pauvres (riches) en [Fe/H]
([Mg/Fe]) étant les plus dispersées.
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FIGURE 4.24 — Dispersion des vitesses radiales, azimutales et verticales (o, o4 et
oz) en fonction de la hauteur par rapport au plan galactique (|Z]). Méme code
couleur que dans la FIGURE 4.24.
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La tendance la plus nette observée est une décroissance de 10km s~
avec |Z| dans le disque épais. Nous avons vérifi¢ le comportement de la vitesse az-
imutale moyenne (V) en fonction de R et |Z| (FIGURE 4.25) et nous observons
un gradient faible VV,/VZ = —10 + 7km s~! kpc™! dans 1 — o d’erreur. Les
étoiles a haut |Z| vont préférentiellement appartenir au disque épais qui posséde des
vitesses de rotation plus faibles. Avec un échantillon de 700 étoiles VLT /FLAMES,
|[Kordopatis et al. 2011] ont obtenu un gradient de vitesses azimutales plus impor-
tant VV4/VZ = —19 &+ 8km s~ kpc™! mais le domaine couvert en |Z| était 4
fois plus large que celui de nos données. Récemment [Recio-Blanco et al. 2014], avec
2000 étoiles de la iDR1 de GES, ont mesuré une décroissance significative de Vi

pour |Z]| > 1.5km s~ 1.

La décroissance de V et avec |Z| dans notre disque épais est en désaccord avec
la littérature. Par exemple, [Binney et al. 2014] ont mesuré une forte augmentation
de oR et oz avec |Z|, ce qui peut étre interprété facilement car a haut |Z|, le disque
épais domine et ses dispersions des vitesses sont bien plus élevées que dans le disque
mince. Si nous ne prenons pas en compte la séparation chimique entre les deux dis-
ques (considérant le disque galactique comme une seule et unique composante), nous
trouvons que o décrit un plateau avec |Z| autour de 34km s~1, alors que opet oy
sont croissantes sur le domaine de |Z|, respectivement de 6 et 11km s~1. Ces observa-
tions sont donc qualitativement en accord avec les résultats de [Binney et al. 2014],
dans le cas d’un disque considéré comme une seule composante. Il est important de
noter que ce comportement de la dispersion des vitesses verticales dans le disque est
trés clairement prédit par les modéles de formation de la Voie Lactée. Nous pou-
vons citer celui de [Minchev et al. 2013| couplant un modéle d’évolution chimique
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du disque et une simulation numérique de disques galactiques.

4.4.4 Résumé et conclusion

L’étude des dispersions des vitesses dans le disque Galactique en fonction du
rapport [Mg/Fe], du rayon galactocentrique et de la hauteur par rapport au plan
Galactique nous a permis de dresser plusieurs résultats importants :

- Les dispersions des vitesses og, 04 et oz des étoiles du disque mince aug-
mentent avec le rapport [Mg/Fe|, quel que soit l'intervalle de métallicite.

- Des dispersions des vitesses plus hautes que pour le disque mince sont mesurées
pour les étoiles du disque épais, quelle que soit la composante des vitesses. De
plus, les dispersions des vitesses des étoiles a plus haut [Mg/Fe| du disque épais
diminuent dans la composante radiale pour un intervalle de métallicité donné.
Ce comportement semble aussi étre détecté dans la composante azimutale,
mais absent dans la composante verticale.

- Pour les étoiles du disque épais, nous mesurons une décroissance des disper-
sions des vitesses azimutales o4 en fonction du rayon galactocentrique. De
plus, o4 semble décroitre en fonction de la hauteur par rapport au plan.

Ces résultats sont discutés dans la section suivante dans le contexte de la for-
mation du disque épais.

4.5 Discusion dans le contexte des modéles de formation
du disque épais

Les dispersions des vitesses dans le disque mince et le disque épais mesurées dans
la Sect 4.4.2 sont un précieux diagnostic afin de contraindre les modéles de forma-
tion du disque galactique, et en particulier celui du disque épais. Nous discutons de
nos résultats dans le contexte des scénarios classiques de formation du disque (voir
Chapitre 1, Sect 1.3) et dans le cadre des modéles plus récents.

Minchev et al. 2014b

Tout d’abord, il convient de discuter nos résultats dans le contexte de 1’étude
de [Minchev et al. 2014b]. Ces auteurs ont été les premiers & mettre en lumiére l'in-
version de la relation o — [Mg/Fe] quelle que soit la composante de vitesse, dans les
données du relevé RAVE (voir Sect 4.4.2.3). Cette décroissance est inattendue car
les étoiles a haut [Mg/Fe] et & un rayon donné devraient étre plus agées et donc
posséder des dispersions des vitesses plus élevées. Les auteurs sont capables malgré
tout d’expliquer ces tendances grace 4 un modéle de formation et d’évolution du
disque galactique (présenté dans [Minchev et al. 2013|). En effet, selon leur mod-
¢le, des accrétions massives (20% de la masse du disque) auraient eu lieu il y a
8-9 milliards d’années, chauffant ainsi les régions externes du disque et changeant
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le moment angulaire des étoiles préférentiellement dans les parties internes. La mi-
gration radiale engendrée par la structure spirale du disque aurait eu pour effet de
faire migrer les étoiles des régions internes vers le voisinage solaire (migration "out-
ward"). Les étoiles les plus vieilles subissant une migration "outward" en restant sur
des orbites préférentiellement circulaires vont contaminer I’échantillon local, ayant
eu une évolution différente. Comme illustré dans la FIGURE 4.26, il est clairement
montré que les étoiles plus dgées que 7 milliards d’années et avec des rayons de nais-
sance inférieurs & 4 kpc arrivent au voisinage solaire avec des dispersions des vitesses
verticales bien inférieures de 30km s~!
agée. Le fait que ces étoiles aient en méme temps migré et refroidi s’explique par

comparées a une population "in-situ" aussi

le fait que, sous ’hypothése des actions radiales et verticales conservées, les étoiles
migrantes vont voir leur énergie diminuer et donc leur dispersion des vitesses. La
Figure.2 de [Minchev et al. 2014a] montre clairement que lors des épisodes d’accré-
tions, les étoiles subissant une migration "outward" refroidissent le disque (confirmé
récemment par |Vera-Ciro & D’Onghia 2015] dans un modéle de disque avec une
structure spirale), ce qui est contraire & une migration sans perturbation externe.
Avec nos données GES, nous avons mesuré une croissance réguliére des dispersions
des vitesses dans le disque mince en fonction du [Mg/Fe] et de plus fortes valeurs
dans le disque épais avec une décroissance pour les plus fortes valeurs de [Mg/Fe],
du moins pour og. Les étoiles montrant la décroissance ne sont pas situées préféren-
tiellement dans les régions internes (R < 8kpc) ou les régions externes (R > 8kpc)
mais distribuées sur les mémes lignes de visée que le reste du disque épais. La faible
valeur de op observée a ([Fe/H]) = —0.15dex et [Mg/Fe] = 40.27dex est signi-
ficative dans nos données. Selon la Figure.4 de [Minchev et al. 2014b] I’age de ces
étoiles serait de ~ 6 milliards d’années avec un rayon de naissance plus faible que
leur position actuelle. Cette décroissance de o avec le [Mg/Fe| pour plusieurs in-
tervalles de [Fe/H] a été prédit par le modeéle [Minchev et al. 2014a]. Nous pouvons
donc voir que ce modéle s’accorde bien avec nos observations dans le cadre du relevé
Gaia-ESO Survey.

Haywood et al. 2013

Nous pouvons ensuite discuter de nos résultats dans le contexte de ’étude du
disque galactique présentée par [Haywood et al. 2013]. Les auteurs se sont basés sur
un échantillon de 1111 étoiles HARPS [Adibekyan et al. 2012] du proche voisinage
solaire (d < 75pc, parallaxes Hipparcos) avec lesquelles ils ont pu dresser un scé-
nario de formation du disque galactique, séparé chimiquement respectivement en un
disque mince et un disque épais. Le disque épais se serait formé en premier dans
un milieu interstellaire turbulent, mélangé de fagon homogéne avec des dispersions
des vitesses hautes. Un épisode intense de formation stellaire est mis en avant par
les auteurs lors de la formation du disque épais, confiné dans les parties internes
de la galaxie. Il est important de noter que la migration, dans le sens du churning
n’aurait pas joué de role dans la formation du disque épais. Les auteurs suggérent
de plus que les étoiles du disque épais a [a/Fe] ~ +0.1 dex peuvent étre interprétées
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F1GURE 4.26 — Dispersion de vitesses verticales en fonction du rayon de naissance
moyen pour les étoiles du modeéles de [Minchev et al. 2014b|. Le code couleur est
fonction de ’age. Figure issue de [Minchev et al. 2014b].
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comme la condition initiale chimique de la formation du disque mince. Le disque
mince se serait formé ainsi en couches de plus en plus fines (en terme d’échelle de
hauteur). Au regard de ce scénario, le pic des dispersions des vitesses observé dans
nos données a [Mg/Fe] ~ 0.3 dex est compatible avec un disque épais formé dans une
milieu interstellaire turbulent avec plus d’énergie cinétique chaotique. A l'inverse de
nos données du Gaia-ESO Survey, [Haywood et al. 2013] n’ont pas observé de pop-
ulation froide en terme de dispersion des vitesses et distincte chimiquement dans
le disque épais. Dans ce scénario, nos observations sont en accord avec le scénario
proposé par [Haywood et al. 2013], malgré le fait que nos mesures de dispersions
des vitesses relativement faibles dans le disque épais impliqueraient la mise en place
d’un mécanisme de refroidissement.

Abadi et al. 2013

Dans le contexte du scénario de formation du disque épais développé dans 1’é-
tude de [Abadi et al. 2003], nous rappelons que des galaxies satellites auraient été
accrétées et auraient déposé leurs étoiles sur des orbites coplanaires. Il en résulte 3
composantes principales : un sphéroide, un disque épais et un disque mince. Dans
ce scénario, les dispersions des vitesses pour des étoiles vieilles du disque épais (> 8
milliards d’années) seraient supérieures a 80km s~!, quelle que soit la composante
de vitesse. Au regard des étoiles du disque épais présentant une décroissance de dis-
persion des vitesses dans notre étude, le scénario de [Abadi et al. 2003| ne permet
pas d’expliquer ces étoiles. La encore, il conviendrait de faire appel & un mécanisme
de refroidissement de cette population du disque épais.

Brook et al. 2004, 2007

[Brook et al. 2004, Brook et al. 2007] ont proposé que le disque épais a été formé
in situ suite a 'accrétion d’une galaxie riche en gaz. Caractérisées par un disque de
gaz exponentiel incorporé dans un halo de matiére noire, les deux galaxies auraient
fusionné suivant une rotation prograde. Le pic de formation stellaire & partir du
gaz est été atteint il y a ~ 9 milliards d’années. Ce modéle présente des limites
pour expliquer la présence d’étoiles ayant des dispersions des vitesses plus faibles
que le reste du disque épais. Cependant, un épisode de migration radiale des étoiles
du disque épais préférentiellement formées vers le centre galactique a été suggéré
plus récemment par |Brook et al. 2012] afin d’expliquer les motifs d’abondances ob-
servés dans le voisinage solaire. Si un refroidissement a lieu, cela pourrait expliquer
la présence d’une population froide dans le disque épais en terme de dispersion des
vitesses.

Bournaud et al. 2009

Dans le contexte d’un scénario impliquant une évolution séculiaire de la galaxie,
[Bournaud et al. 2009] ont proposé que le disque épais est né d'un disque initial uni-
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forme (gaz -+ étoiles + matiére noire) perturbé par des inhomogénéités dues a des
instabilités gravitationnelles. Au cours de ’évolution du disque, des accrétions de
gaz ont lieu, et la formation de ces inhomogénéités (de 1'ordre de 108MO) nécéssite
des dispersions des vitesses relativement élevées dans le disque (30 — 40km s7!,
|[Elmegreen et al. 2009]. De plus, la présence de ces inhomogénéités (de 'ordre du
milliard d’années dans la simulation de [Bournaud et al. 2009]) va avoir pour ef-
fet d’augmenter les dispersions des vitesses des étoiles et du gaz présents. Dans ce
contexte, il semble difficile d’expliquer la présence d’une sous-population du disque
épais présentant des dispersions des vitesses plus faibles, comme nous ’avons ob-
servé avec GES.

Villalobos & Helmi 2008

Enfin, nous pouvons nous placer dans le contexte du scénario proposé par
[Villalobos & Helmi 2008]. Nous rappelons que le disque épais aurait été formé a par-
tir d’'un disque mince pré-existant, et chauffé par une accrétion mineure. Les étoiles
du disque épais seraient formées in situ. Ce modéle prédit la présence d’un disque
vestige du disque mince initial, non perturbé par I’accrétion. Celui ci serait composé
d’étoiles agées ayant une cinématique froide, et situées typiquement a |Z| < 1 kpec.
Dans le contexte de notre étude, en prenant comme hypothése que ces étoiles
vieilles correspondent & nos étoiles avec [Fe/H| < —0.5dex, [Mg/Fe] > +0.3dex,
les sous-échantillons montrant une décroissance en or ont 80% de leur effectif avec
|Z| < 1kpc. Ces étoiles pourraient étre de bonnes candidates pour représenter ce
disque vestige, non perturbé par 'accrétion. Cependant, le fait que les étoiles mon-
trant une décroissance de o soient préférentiellement & haut [Mg/Fe] pour un inter-
valle de [Fe/H] donné peut étre une difficulté dans ce scénario, car aucune distinction
chimique n’est prévue par le modeéle. D’un autre coté, une ségrégation chimique entre
les étoiles chauffées et celles non-chauffées serait possible. Pour une valeur donnée
de [Mg/Fe], les étoiles les plus riches en [Fe/H] sont celles formées avec une forte
efficacité d’enrichissement en fer et possédent les dispersions des vitesses les plus
basses. Ceci est consistant avec le scénario d’un disque vieux et confiné, efficace a
former des étoiles et recycler les métaux, alors que le disque chauffé crée des étoiles
plus lentement a plus faible [Fe/H] et avec des hauts [Mg/Fe].

En résumé, la faible dispersion des vitesses observée pour les étoiles les plus
riches en [Mg/Fe] pour un intervalle de métallicité donné suggere d’un coté que ces
étoiles ont été formées dans un environnement calme, et pourraient faire partie du
disque primaire 4gé comme proposé par |Villalobos & Helmi 2008]. D’un autre coté,
nos observations pourraient étre expliquées par le scénario de [Minchev et al. 2014b],
impliquant des accrétions mineures dans les régions externes du disque, induisant
la formation d’une structure spirale et donc un processus de migration radiale. Fi-
nalement, les scénarios proposant une formation du disque épais par un événement
d’accrétion tel que des galaxies satellites comme [Abadi et al. 2003], ou un satellite
riche en gaz [Brook et al. 2004, Brook et al. 2007| ont des problémes & expliquer la
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présence d’une telle population cinématiquement froide.

4.6 Conclusions

Dans ce chapitre, nous avons présenté l'analyse d’un échantillon de 6 800 étoiles
issues de la iDR2 du Gaia-ESO Survey. Nous avons utilisé les parameétres atmo-
sphériques recommandés tels que la température effective, la gravité de surface, la
métallicité et 1’enrichissement en éléments « (voir FIGURE 4.1). Les abondances
recommandées de GES, sélectionnées pour réaliser le marquage chimique dans le
disque ont été les rapports [Fe/H] et [Mg/Fe] (voir FIGURE 4.12).

Pour ces étoiles, les distances et vitesses galactocentriques en coordonnées cylin-
driques R, Vg, V4 et V7 ont été dérivées (voir FIGURE 4.8 et FIGURE 4.7), a l'aide
des mouvements propres du catalogue PPMXL [Roeser et al. 2010].

La premiére étape a été de chercher une possible distinction chimique entre le
disque mince et le disque épais. Nous avons clairement identifié pour les étoiles
a SNR> 40 une discontinuité chimique dans le plan [Mg/Fe] — [Fe/H] (voir FI1G-
URE 4.3 et FIGURE 4.4). Cette discontinuité est aussi visible pour ’échantillon com-
plet. La séparation chimique obtenue avec ces données iDR2 de GES est compat-
ible avec les études de [Recio-Blanco et al. 2014] et [Mikolaitis et al. 2014b| (don-
née iDR1 de GES) ou encore [Adibekyan et al. 2013]. Une des origines possibles
de cette discontinuité pourrait étre due a un net changement de régime dans la
formation stellaire & la fin de la construction du disque épais et au début de la
formation du disque mince [Haywood et al. 2013, Snaith et al. 2015|. Une similar-
ité chimique entre les deux disques est observée & [Fe/H| ~ —0.15dex, en accord
avec [Adibekyan et al. 2011, Recio-Blanco et al. 2014, Nidever et al. 2014b|. Cette
dichotomie entre les deux disques a été remise en question par [Bovy et al. 2012a]
avec le relevée SEGUE, accusant un effet de fonction de sélection. Nous pensons
fortement que cette discontinuité observée par marquage chimique n’est pas un effet
de sélection des cibles car ces motifs chimiques sont observés indépendamment pour
différents relevés ayant différentes fonctions de sélection.

Puis nous avons exploré une possible dichotomie cinématique entre le disque
mince et le disque épais, basée sur les vitesses galactocentriques et les dispersions
intrinséques des vitesses. Ces derniéres ont été dérivées par maximum de vraisem-
blance en tenant compte des erreurs individuelles en vitesses pour chaque étoile.
Afin de réaliser des mesures fiables, nous avons nettoyé notre échantillon de 6 800
étoiles en ne gardant que les étoiles avec une erreur ev < 30km s~! dans chaque
composante des vitesses (de ordre de 2000 pour chaque composante des vitesses,
voir TABLE 4.1, FIGURE 4.9 et FIGURE 4.11). En terme de distribution de vitesse, le
disque mince et le disque épais ont clairement un comportement différent, le disque
épais ayant des distributions de vitesses plus larges (plus de dispersion) et tournant
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moins vite que le disque mince (voir FIGURE 4.10).

La transition entre les deux disques a été mise en lumiére par la présence de gra-
dients distincts entre Vy et [Fe/H] : VV,/V[Fe/H] = +4 & 3km s~ dex™! pour le
disque mince et VV4/V[Fe/H] = +49+10km s~ dex™! pour le disque épais (voir
F1GURE 4.13). Le gradient trouvé pour le disque épais est en bon accord avec la lit-
térature ([Spagna et al. 2010], [Lee et al. 2011b|, [Adibekyan et al. 2013] ou encore
|Recio-Blanco et al. 2014]) et semble indiquer que la migration radiale n’a pas eu
de forte contribution dans le disque épais. Le gradient positif du disque mince dif-
fere notablement de la littérature (proposant un gradient négatif), et ceci s’explique
par la présence d'une population pauvre en métaux a [Fe/H| ~ —0.7 dex, tournant
moins vite que le reste du disque mince. Cette population est résolue dans notre
étude car la statistique est importante dans cette zone du plan [Mg/Fe] — [Fe/H].
La présence de ce gradient positif pourrait s’expliquer sans que la migration radiale
soit impliquée, en considérant que les étoiles riches en [Fe/H] soient plus jeunes que
la partie pauvre du disque mince, arborant alors des dispersions des vitesses plus
faibles et donc une rotation plus élevée.

Le disque mince et le disque épais montrent également une nette différence de
régime de leur vitesse de rotation en fonction du [Mg/Fe] : VV,/V[Fe/H] = —63 £
10km s~! dex ! pour le disque mince et VV/V[Fe/H] = —172 + 35km s~ ! dex ™!
pour le disque épais (en accord avec |Recio-Blanco et al. 2014|, voir FIGURE 4.14).
Ce changement de régime entre les deux disques est interprété comme un effet de
laccroissement des dispersions des vitesses avec 1’age. Dans notre cas, le [Mg/Fe]
joue le réle de proxy de 1'age.

Nous avons également étudié les dispersions des vitesses dans les deux disques
avec une approche similaire & [Minchev et al. 2014b]. Nous avons montré que le
disque épais montrait des dispersions des vitesses plus élevées que le disque mince
(FIGURE 4.19) et que les sous-échantillons les plus riches en [Mg/Fe| & un intervalle
de [Fe/H] donné dans le disque épais montraient une décroissance des dispersions
des vitesses, du moins dans la composante radiale. Il s’agit 14 d’'un phénomeéne inat-
tendu car ces étoiles sont apparemment les plus agées du disque épais et devraient
normalement arborer des dispersions élevées & cause d’expositions plus longues aux
perturbations du potentiel galactique. Nos observations sont consistantes avec celles
de [Minchev et al. 2014b| dans les relevés RAVE et SEGUE (voir FIGURE 4.21, FIG-
URE 4.22).

Les dispersions des vitesses dans les disques ont été également étudiées en fonc-
tion du rayon galactocentrique R et en fonction de la hauteur par rapport au plan
galactique Z (voir FIGURE 4.23 et FIGURE 4.24). Nous avons estimé 1’échelle de
longueur radiale de la dispersion des vitesses azimuthales dans le disque épais,
Rgl};Ck = 6.5kpc, en bon accord avec I’étude de [Lewis & Freeman 1989|. Le rap-
port d’anisotropie moyen des deux disques est de or/oz ~ 0.7, en accord avec



4.6. Conclusions 175

|Binney et al. 2014|. Nous observons un gradient faible des dispersions des vitesses
verticales avec Z VVy/VZ = —10 &+ Tkm s7! kpe™!, qualitativement consistant
avec |[Kordopatis et al. 2011].

De plus, nous avons discuté de la présence d’une population dgée du disque épais
montrant des valeurs relativement faibles de dispersion des vitesses dans le contexte
des scénarios actuels de formation du disque épais. Nos résultats sont consistants
avec le modeéle chimico-cinématique proposé par [Minchev et al. 2014a]. Ces étoiles
auraient migré des régions internes de la galaxie vers le voisinage solaire par réson-
nance avec la structure spirale de la galaxie. Des accrétions dans les régions externes
seraient & 1’origine de la mise en place de cette structure et redistribuent le moment
angulaire des étoiles préférentiellement dans les régions internes. Celles-ci arborent
donc des dispersions des vitesses plus froides et ont donc tendance & refroidir le
disque (confirmé récemment par [Vera-Ciro & D’Onghia 2015]).

Dans le contexte d’un disque épais formé par accrétion de galaxies naines comme
proposé par [Abadi et al. 2003|, ou par l'accrétion d’une galaxie satellite riche en
gaz [Brook et al. 2004, Brook et al. 2007], la formation et le maintien de ces étoiles
froides n’est pas évident. Un événement de migration radiale d’étoiles chaudes du
disque épais (comme proposé par [Brook et al. 2012]), suivi d’un refroidissement
sous certaines conditions serait une facon d’expliquer notre observation. Dans le cas
d’une formation du disque épais par chauffage dynamique di a des inhomogénéités
dans le disque [Bournaud et al. 2009], il semble difficile de justifier la présence d’une
sous-population froide du disque épais, car il s’agit d’un processus nécessitant un
disque initial turbulent et les inhomogénéités augmentent les dispersions des vitesses
des étoiles. Finalement le scénario de [Villalobos & Helmi 2008] prédisant la présence
d’un disque vestige agé et froid semble aller en la faveur de ces étoiles froides.

En conclusion, nos mesures semblent en faveur d’une formation du disque épais
dans un milieu turbulent. Il n’est pas exclu que la présence d’'une population avec
une cinématique froide et une chimie particuliére soit due & un événement de mi-
gration radiale redistribuant les étoiles.

Les résultats présentés dans ce chapitre font 'objet d’une publication dans As-
tronomy and Astrophysics : Guiglion et la. 2015, acceptée le 26 aotiit 2015.

Dans le contexte de la iDR4 du Gaia-ESO Survey (~ 26 000 avec SNR> 10), il
serait intéressant de contraindre le comportement des dispersions des vitesses dans le
disque épais a [Mg/Fe] > +0.4 dex. Les ages étant actuellement un facteur limitant
dans 'analyse des grands relevés, les distances fournies par la mission Gaia grace
aux parallaxes seront une occasion de contraindre plus efficacement la relation entre
I’age et les dispersions des vitesses, en particulier pour les étoiles les plus agées.
La découverte récente d’étoiles plus jeunes que 6 milliards d’années et enrichies
en éléments « ([a/Fe] > +0.13 dex) par le projet APOKASC [Martig et al. 2015,
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Chiappini et al. 2015] remettent en cause le principe de relation entre l'age et le
rapport [a/Fe] dans le disque. La mission Gaia sera enfin 'occasion de vérifier si les
décroissances des dispersions des vitesses dans le disque épais sont bien des séquences
temporelles.
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Le lithium est un élément chimique trés important & étudier car ses étapes de
production, destruction et évolution dans la Voie Lactée sont encore mal contraintes
a ce jour. Dans ce chapitre, nous nous proposons de mener une discussion du cat-
alogue AMBRE/Li présenté dans le Chapitre 3. Nous présentons d’abord dans la
Sect 5.1 comment ’abondance du lithium évolue dans la Voie Lactée avec la métal-
licité, puis nous étudions dans la Sect 5.2 le comportement du lithium dans deux
grandes structures de notre Galaxie : le disque mince et le disque épais.

5.1 Evolution du lithium dans notre Galaxie

Afin de comprendre I'évolution du lithium dans notre Galaxie, il convient tout
d’abord de décrire I’évolution du lithium primordial. En effet, la théorie standard de
la nucléosynthése du Big Bang (SBBN, e.g. [Boesgaard & Steigman 1985|) permet
de prédire avec précision les abondances primordiales des élements légers (D, He, Li)
en fonction de la densité cosmique de baryons ou de fagon équivalente au rapport
entre baryons et photons. Ce rapport a été contraint récemment & 1’aide des don-
nées de la mission WMAP ( Wilkinson Microwave Anisotropy) sur l’anisotropie du
rayonnement du fond diffus cosmologique [Spergel et al. 2003] et a permis d’estimer
I’abondance primordiale de lithium comme étant Ap; = 2.6 dex.

Le lithium problem
Cette valeur actuelle du lithium primordial fait encore ’objet d’une controverse.

En effet, [Spite & Spite 1982] ont observé que l"abondance du lithium dans l’atmo-
sphére des étoiles naines pauvres en métaux ([M/H] < —1dex) est de l'ordre de
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Ari ~ 2.2dex, et présente une certaine dispersion, typiquement 0.1 dex. A I’époque,
avant les résultats de WMAP, [Spite & Spite 1982] ont interprété que ’abondance
du lithium dans ces étoiles pauvres en métaux n’a pas été modifiée par quelconque
mécanisme de destruction, et pouvait donc étre représentative de I’abondance pri-
mordiale du lithium dans le milieu interstellaire. Cet écart observé entre les prédic-
tion de WMAP et le plateau des Spite est communément appelé le lithium problem.
Plusieurs études ont expliqué qu’un mécanisme de destruction du lithium primordial
par ces étoiles pauvres en métaux serait envisageable afin d’expliquer la présence du
plateau des Spite, e.g. [Pinsonneault et al. 1999].

Sources de production du lithium

Il est a présent clair que le lithium du milieu interstellaire a subi des phases
d’enrichissement au cours du temps. Le meilleur exemple est donné par ’abondance
du lithium meétéoritique (Ap; = 3.25dex, [Grevesse et al. 2007]), bien plus élevée
que 'abondance primordiale du lithium.

Il est & présent clair que le lithium est produit par les rayons cosmiques galac-
tiques (GCR) [Reeves 1970], par processus de spallation des noyaux de C, N, et O
du milieu interstellaire.

De plus, les étoiles geantes de la branche asymptotique (AGB) ont été reconnues
comme des productrices de lithium, e.g. [Smith & Lambert 1989, Abia et al. 1999|.
En effet, la production de lithium est possible pour un domaine de masses M ~
4 —6 Mg, par phénomene de Hot Bottom Burning lorsque la température & la base
de la zone convective est supérieure & 107 K et que le transport du béryllium de-
vient efficace [Cameron & Fowler 1971, Sackmann & Boothroyd 1992]. Ces étoiles
polluent ainsi le milieu interstellaire par perte de masse ou sous forme de nébuleuses
planétaires.

D’autre part, il a été montré qu’une forte concentration de lithium peut étre for-
mée pendant 1’explosion de Novas (voir par exemple [Arnould & Norgaard 1975] et
[Starrfield et al. 1978]). Cependant, la contribution réelle de ces étoiles a l’enrichisse-
ment du milieu interstellaire n’est pas encore claire, certaines études prédisant une
forte contribution, e.g. [D’Antona & Matteucci 1991] alors que d’autres soulignent
une contribution négligeable, e.g. |Boffin et al. 1993].

Les étoiles géantes rouges (RGB) de faible masse (M S 2.5 M), riches en
lithium peuvent aussi contribuer & ’enrichissement du milieu interstellaire par perte
de masse (e.g. [de La Reza et al. 1996]). Normalement pauvres en lithium, les RGBs
produiraient du lithum par le processus de cool bottom burning. Le "Be, produit
a partir de *He dans la couche ot 'hydrogéne brile, serait transporté a la base
de la zone convective et amené a la surface plus froide et désintégré en lithium

[Sackmann & Boothroyd 1999].
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Enfin, nous pouvons citer 'exemple des Supernovas de type II (SNII; CCSN). Le
lithium est produit dans la couche de He, e.g. [Hartmann el al. 1999]. Les atomes
de “He sont tout d’abord excités par des neutrinos via diffusion inélastique, puis
sont désexcités par émission d’un neutron ou d'un proton. L’élement produit réagit
alors avec les atomes de *He trés abondants pour former du lithium et du "Be.

Toutes ces sources rendent difficile la modélisation de 1’évolution chimique du
lithium dans notre Galaxie car leur contribution relative et rendement sont mal
contraints. De plus, il est clair que les étoiles de faibles masses détruisent le lithium
qu’elles contiennent durant la phase précédent la séquence principale et pendant
celle-ci & la base de leur zone convective [Hayashi & Nakano 1963]. L’exemple le
plus simple est le Soleil, dont ’abondance photosphérique est Ar; = 1.05dex (e.g.
|Grevesse et al. 2007]) alors que pour les météorites formées a partir du méme mi-
lieu, une abondance de 3.25 dex est reportée.

Il n’est donc pas trivial de considérer I’abondance photosphérique comme une
mesure de "abondance du milieu interstellaire dans lequel les étoiles sont nées.
En revanche, la métallicité peut étre interprétée comme un traceur du temps et
ainsi permettre de contraindre I’abondance de lithium au cours du temps. Depuis
[Spite & Spite 1982|, de nombreuses études de la littérature se sont penchées sur
ce probléme, essayant de tracer ’évolution chimique du lithium dans la Voie lactée
d’un point de vue observationnel. Par la suite, nous nous concentrons sur la derniére
décennie, et en particulier sur les études basées sur des grands échantillons.

Evolution du lithium avec la métallicité dans la littérature

Dans ce contexte, |[Lambert & Reddy 2004|, & partir de 451 étoiles naines de
type F-G du disque mince, ont étudié le comportement de Ag; en fonction de la
métallicité. Leur échantillon d’étoiles est issu de trois publications différentes, donc
inhomogéne. Ces auteurs ont mené leur étude en corrigeant leurs abondances des
effets NETL. Afin de prendre en compte le fait que les étoiles détruisent leur lithium
au cours de leur vie, ces auteurs ont utilisé une approche originale : pour un intervalle
de métallicité donné, la valeur de lithium du milieu interstellaire est choisi comme la
moyenne des abondances de lithium des 6 étoiles présentant les plus hautes valeurs
de Ap;. Comme illustré dans la FIGURE 5.1, [Lambert & Reddy 2004| ont mesuré
un net accroissement de ’abondance de lithium avec la métallicité sur le domaine
—1 < [M/H] < 40.1dex jusqu'a Ap; = 3.33dex. Ces auteurs ont interprété cette
observation comme résultant directement de la formation du disque mince, mais
suspectent que les biais entre les 3 échantillons utilisés soient & 1'origine de cet ac-
croissement du lithium avec la métallicité.

Plus récemment, [Delgado Mena et al. 2015] ont étudié ’évolution du lithium
avec la métallicité grace & un échantillon de ~ 350 naines de type F, observées avec
le spectrographe HARPS. Ces auteurs ont mené une analyse & 'ETL, et ont suivi
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Figure 5.1 — Comportement de 'abondance en lithium dans le disque en fonc-
tion de la métallicité. Deux études sont présentées : [Lambert & Reddy 2004]
(triangles noirs) et |Delgado Mena et al. 2015] (cercles bleus). Figure adaptée de
[Delgado Mena et al. 2015].

la méme approche que [Lambert & Reddy 2004]. La relation entre Ap; et [M/H]
mesurée par [Delgado Mena et al. 2015| couvre un plus large domaine de métallic-
ité, —1.3 < [M/H] < 40.4dex, comme montré dans la FIGURE 5.1. Nous notons
cependant que certains intervalles de métallicité ne contiennent que une ou deux
étoiles. L’abondance maximale atteinte est Ap; ~ 3.39dex a métallicité solaire, en
accord avec 'abondance des météorites. En particulier, ces auteurs ont pu contrain-
dre partiellement le comportement de Ar; a métallicité supra-Solaires, suggérant un
aplatissement voire méme une décroissance pour l'intervalle de métallicité le plus
riche. Selon ces auteurs, ce comportement est di au fait que les étoiles a forte métal-
licité ont tendance a détruire leur lithium car la zone convective est plus importante.

Tirant avantage de notre catalogue AMBRE/Li, nous avons décidé de mener ce
méme type d’étude, afin d’essayer de mieux contraindre la variation entre 1’abon-
dance du lithium avec la métallicité dans la Voie Lactée. En effet, le catalogue
AMBRE/Li est parfaitement homogeéne et sa statistique suffisamment importante
pour mener & bien ce type d’étude. En particulier, le catalogue posséde un grand
nombre d’étoiles comparé a [Lambert & Reddy 2004] et [Delgado Mena et al. 2015].
Nous présentons dans les sections suivantes I’échantillon de travail, puis les résultats
obtenus et enfin nous discutons les tendances trouvées dans le contexte des modéles
d’évolution chimique dans la Voie lactée.

5.1.1 Echantillon de travail

Se basant sur le catalogue AMBRE/Li, nous avons tout d’abord sélectionné
les étoiles naines et sous-géantes (log(g) > 3.7), rejetant ainsi les étoiles de la
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FI1GURE 5.2 — Abondances du lithium de ’échantillon de travail composé de 2249
étoiles du catalogue AMBRE /Li, en fonction de Teg (& gauche) et [M/H] (a droite).

branche des géantes. En effet, les étoiles géantes sont connues pour détruire de
fagon significative le lithium pendant le first dredge-up car la zone convective s’é-
tend et atteint des zones plus chaudes ou le lithium est facilement briilé. De plus,
certaines de ces géantes produisent du lithium. Concernant le domaine de tem-
pérature effective, nous l'avons restreint & Teg > 5600 K, comme dans I’étude de
[Lambert & Reddy 2004, Delgado Mena et al. 2015]. Nous n’avons pas appliqué de
critére de sélection sur les erreurs des paramétres atmosphériques car celles-ci sont
typiquement constantes sur tout 1’échantillon. En revanche, nous avons rejeté les
étoiles avec un SNR< 30. Enfin, nous n’avons gardé que les étoiles pour lesquelles
nous avons pu estimer une correction NETL et rejeté celles pour lesquelles nous
avons déterminé des limites supérieures ou inférieures. L’échantillon de travail est
donc composé de 2249 étoiles du catalogue AMBRE/Li. Les erreurs sur les déter-
minations de Ap; sont typiquement de 0.10 dex. [.’abondance du lithium en fonction
de la température effective et de la métallicité est montrée dans la FIGURE 5.2.
Nous retrouvons bien le plateau des Spite a Ap; ~ 2.2dex pour les étoiles les
plus pauvres en métaux. Nous notons que cet échantillon est parfaitement ho-
mogeéne et significativement plus grand que ceux de [Lambert & Reddy 2004| et
[Delgado Mena et al. 2015].

5.1.2 Comportement de ’abondance en lithium avec la métallicité

Comme notre échantillon de travail couvre un large domaine de métallicité
(—3.3 < [M/H] < 40.5), nous présentons d’abord les abondances du lithium pour
les étoiles les plus pauvres en métaux ([M/H] < —1.0dex), puis nous étudions
I’évolution de Ap; en fonction de la métallicité en suivant la méme approche que
|Lambert & Reddy 2004] et [Delgado Mena et al. 2015].



182 Chapitre 5. Le lithium dans la Voie Lactée

5.5

Spite plateau

5ol SBBN

¥
l
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
—T
'
'
'
'
'
'
J——
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'
'

2.5+

AL\ (dex)

T

.

.
o
[

H

.

o
i

.

IA
—

Lo

2.0

o
\\\\‘\\\\‘\

\\\\AL—l\ﬂ:‘;‘E

|
(&N
(@]
|
N
a
|
M
O
|
o)
|
O

FIGURE 5.3 — Abondance du lithium en fonction de la métallicité pour [M/H] <
—1.0dex pour les étoiles AMBRE. Nous avons également montré les valeurs typiques
du plateau des Spite et du SBBN de la litérature.

Les étoiles du plateau des Spite dans notre échantillon AMBRE

Nous présentons dans la FIGURE 5.3 ’abondance de lithium en fonction de
la. métallicité pour les 71 étoiles de notre échantillon de travail décrit plus haut.
Nous voyons clairement trois comportements : (1) les étoiles avec —1.5 < [M/H] <
—1.0dex présentent une certaine dispersion dans leurs abondances du lithium. (2)
Nous voyons clairement que les abondances du lithium décrivent un plateau sur le
domaine —3.0 < [M/H] < —1.5dex. (3) Nous observons que les deux étoiles les
plus pauvres en métaux ([M/H] < —3.0dex) ont des abondances du lithium plus
faibles que les étoiles du plateau précédent. L’observation (2) est prévisible dans la
mesure ol notre échantillon est composé d’étoiles naines et sous géantes chaudes
(Teg > 5600K), consistantes avec le plateau des Spite. L’observation (1) semble
indiquer que ces étoiles (—1.5 < [M/H] < —1.0dex) ont subi une destruction de leur
lithium par rapport a celles du plateau des Spite. Nous constatons de plus que la
température effective moyenne est plus faible de 250 K pour les étoiles du domaine
—1.5 < [M/H] < —1.0dex que celles avec —3.0 < [M/H] < —1.5dex, suggérant
une zone convective plus importante. Enfin, les deux étoiles avec [M/H] < —3dex
montrant des abondances du lithium bien plus faibles que le plateau des Spite sont
en accord avec [Sbordone et al. 2010], ayant proposé que ces étoiles la auraient com-
mencé a détruire leur lithium par un mécanisme lié & la diffusion dans I’atmospheére
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F1GURE 5.4 — Abondance maximale moyenne de lithium en fonction de la métallicité.
Les résultats AMBRE/Li sont présentés en rouge. Nous avons également montré
ceux de [Lambert & Reddy 2004|, [Delgado Mena et al. 2015] ainsi que les valeurs
du plateau des Spite et du SBBN de la litérature.

par rapport a celles du plateau des Spite.
Abondance maximale du lithium en fonction de la métallicité

Afin d’étudier I'enrichissement en lithium dans notre Galaxie, nous avons suivi
la méme procédure que |Lambert & Reddy 2004] et [Delgado Mena et al. 2015], en
considérant le méme intervalle de métallicité, i.e. —1.4 < [M/H] < 40.5dex. Nous
avons découpé le domaine de métallicité de notre échantillon de travail en intervalles
réguliers, par pas de A[M/H] = 0.10 dex sur le domaine —1.0 < [M/H] < +0.5dex.
Pour le domaine —1.4 < [M/H] < —1.0dex, nous avons adopté deux intervalles de
A[M/H] = 0.20dex. Pour chaque intervalle de métallicité, nous avons sélectionné
les six étoiles présentant les abondances en lithium les plus hautes, calculant ainsi
une abondance moyenne maximale. Pour chaque abondance maximale moyenne de
lithium, nous avons adopté comme erreur la déviation standard des six détermina-
tions de Ar;, plus réaliste qu’une erreur par bootstrap.

Nous présentons nos résultats dans la FIGURE 5.4. Nous constatons que 1’abon-
dance de lithium augmente avec la métallicité, sur le domaine —1.0 < [M/H] <
+0.1dex atteignant Ap; = 3.16dex & [M/H] = +0.07dex, proche de la valeur
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F1GURE 5.5 — Histogramme des métallicités de notre échantillon de travail pour le
domaine —1.0 < [M/H] < 40.5 dex.

météoritique. A métallicité supra-Solaires, nous constatons que ’abondance de lithium
décroit clairement de 0.55 dex sur l'intervalle +0.07 < [M/H] < +0.43 dex.

Stabilité des résultats AMBRE

Avant de comparer nos résultats aux études de |[Lambert & Reddy 2004] et
[Delgado Mena et al. 2015], nous testons la robustesse de notre relation, en fonc-
tion de P’échantillonnage des intervalles A[M/H] de meétallicité. Nous voulons étre
certains que les tendances précédentes sont statistiquement robustes. En effet, le
nombre d’étoiles est faible pour [M/H|] > +0.3dex, en particulier l'intervalle de
meétallicité le plus riche composé de 6 étoiles, comme montré dans la FIGURE 5.5.
Pour ce faire, nous avons adopté trois échantillonnages différents : A[M/H] = 0.10,
A[M/H] = 0.15 et A[M/H] = 0.20dex. Pour chacun d’eux, nous avons dérivé une
relation entre Ar; et [M/H] sur le domaine d = {-1.4 < [M/H] < +0.5} comme
précédemment. Puis, nous avons décalé ce domaine d de +0.05 dex et dérivé de nou-
velles relations. Ainsi, nous avons un total de 9 relations. Celles-ci sont présentées
dans la FIGURE 5.6. Nous voyons clairement que l'abondance maximale moyenne
augmente bien sur le domaine —1.0 < [M/H] < +0.1dex de Ap; = 2.10dex a
Ar; = 3.10dex, quel que soit I’échantillonnage. De plus, la décroissance de 1’abon-
dance du lithium & métallicité supra-Solaire est confirmée avec les données AMBRE.
Nous notons enfin que toutes les tendances AMBRE sont relativement stables par
rapport aux domaines de log(g) et Teg sélectionnés pour construire notre échantillon
de travail.
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FI1GURE 5.6 — Méme figure que FIGURE 5.4, mais cette fois-ci les tendances AM-
BRE/Li sont dérivées pour plusieurs échantillonnages : A[M/H] = 0.10, A[M/H] =
0.15 et A[M/H] = 0.20dex. Les barres d’erreurs des tendances AMBRE/Li ne sont
pas montrées pour plus de clarté.

Comparaison des résultats AMBRE avec la littérature

Nous comparons ici nos tendances Arp;vs [M/H] avec [Lambert & Reddy 2004]
et [Delgado Mena et al. 2015]. Tout d’abord, nous voyons clairement que sur le do-
maine [M/H|] < —1dex, nous sommes consistants avec le plateau des Spite, tout
comme [Lambert & Reddy 2004| et [Delgado Mena et al. 2015] (voir FIGURE 5.1).
Puis, nous constatons que nos tendances sur le domaine —1 < [M/H] < +0.0 sont
en accord dans les barres d’erreurs avec [Lambert & Reddy 2004]. Sur ce méme do-
maine, nous notons de plus que nos tendances sont systématiquement plus hautes
que celles de [Delgado Mena et al. 2015]. Les corrections NETL pour ce domaine
de métallicité (et de log(g) et Teg) sont de I'ordre de [+0.0; —0.05] dex, et ne peu-
vent pas expliquer une telle différence observée. En revanche, il est possible que
[Delgado Mena et al. 2015] aient peu d’étoiles avec peu de destruction du lithium.
Ainsi, leur étude peut étre biaisée par des étoiles ayant détruit leur lithium. En-
fin, concernant le domaine de métallicités supra-Solaires, seulement contraint par
[Delgado Mena et al. 2015], nous constatons que nos résultats sont consistants avec
la, décroissance de ’abondance de lithium trouvée par ces auteurs. Nous notons
toutefois qu’avec AMBRE, cette décroissance est bien mieux contrainte.
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5.1.3 Modéles d’évolution chimique du lithium dans la Voie Lactée

A ce jour, plusieurs modéles d’évolution chimique du lithium dans notre Galaxie
ont été publiés. Les modéles d’évolution chimique suivent I’évolution avec le temps
de I’abondance du gaz dans la Galaxie en prenant en compte ’histoire de forma-
tion stellaire, les quantités de lithium produites par les étoiles et éventuellement la
circulation du gaz (accrétion ou éjection de gaz). Ceux-ci reposent principalement
sur deux ingrédients : les différentes sources de lithium (SBBN, nova, AGB, RGB,
CCSN, GCR) et leur contribution respective.

Fields & Olive 1999

[Fields & Olive 1999] ont développé un modéle d’évolution chimique du lithium
dans la Voie lactée, basé sur ’abondance moyenne de lithium du plateau des Spite.
Ces auteurs n’ont considéré que deux sources principales d’enrichissement en lithium
du milieu interstellaire : les rayons cosmiques et les supernovas. De plus, deux types
de modéles ont été considérés : un premier modéle dit closed-box dans lequel aucune
perte de matiére n’est autorisée, et un second prenant en compte des outflows (milieu
interstellaire chauffé par les CCSNs et expulsé de la Galaxie, et matiére produite par
les CCSNs expulsée également). Ces auteurs ont de plus montré que le fait de con-
sidérer un modéle fermé ou ouvert n’entraine pas de changements majeurs de leurs
résultats. |Fields & Olive 1999] ont montré que le lithium dans la Galaxie augmente
avec la métallicité, du plateau des Spite & la métallicité Solaire. Cependant, ces au-
teurs ne sont pas en mesure d’ajuster I’abondance de lithium dans les météorites
car ils n’ont pas pris en compte les autres sources stellaires de lithium, telles que les
AGBs, comme montré dans la FIGURE 5.7 (données observationnelles provenant de
[Bonifacio & Molaro 1997]). Cependant, leur modeéle suggére qu’a des métallicités
supra-Solaires ’abondance de lithium dans le milieu interstellaire diminue, ce que
nous observons clairement avec AMBRE. L'origine de cette décroissance n’est pas
expliquée, mais pourrait étre liée & des outflows, vu que ce phénoméne n’est observé
que dans le second modele de |Fields & Olive 1999].

Romano et al. 2001

[Romano et al. 2001] ont développé un modeéle d’évolution du lithium de notre
Galaxie en considérant cing sources de production : SNII, AGBs, RGBs, novas,
GCRs. Ces auteurs ont de plus considéré la contribution des binaires X de faible
masse, mais ont montré que leur apport au milieu interstellaire est négligeable.
Leur modeéle d’évolution du lithium est montré dans la FiGUuRrE 5.8. Nous voyons
que leur modeéle arrive a ajuster 'enveloppe de la distribution des abondances
de lithium (données observées provenant de [Romano et al. 1999, Ryan et al. 2001,
Filippenko et al. 1995]), ainsi que la valeur des météorites. [Romano et al. 2001] ont
montré que le résultat de leur modéle n’était pas dépendant de la valeur de lithium
primordial. Ces auteurs ont de plus montré que la contribution des novas est néces-
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FiquRrE 5.7 — Abondance de lithium par rapport & 'hydrogéne en fonction du rap-
port [Fe/H] (trait plein) pour le modeéle avec outflows. Les courbes en pointillés
et traits discontinus correspondent & différentes fractions d’éjectas. Les abondances
photoshériques et météoritiques sont indiquées par les symboles @ et (). Figure
adaptée de [Fields & Olive 1999].

saire afin de reproduire la brute augmentation de Ar; pour [M/H] > —0.5dex (~
18 % de la valeur météoritique). De plus, les géantes de faible masse (1 < M) < 2)
seraient responsables de la transition entre le plateau des Spite et la croissance de
Ar; (41% de la valeur météoritique). Enfin, ces auteurs ont montré que dans leur
modele, la contribution des AGBs est trés faible (~ 0.5%). En effet, durant les
derniéres phases d’évolution, une grande quantité de 3He est brulée, impliquant une
nette diminution de I'abondance de lithium, donc une faible contribution a 1’en-
richissement du milieu interstellaire. De plus, les auteurs ont considéré un faible
taux de pertes de masse, comme suggéré par [Ventura et al. 2000]. En comparant
directement leur modéle a notre relation obtenue avec les données AMBRE (comme
montré dans la FIGURE 5.8), nous voyons que ’accord est bon dans les barres d’er-
reurs et qu'un tel modéle est réaliste, dans le cadre de cette comparaison. Cependant,
le modéle de [Romano et al. 2001] ne contraint pas 'abondance de lithium a mé-
tallicité supra-Solaires. Nous notons enfin que [Romano et al. 2003] ont mis a jour
cette étude en considérant ’abondance de lithium primordial fournie par WMAP
(au lieu du plateau des Spite), mais n’ont pas tiré de conclusions différentes de
[Romano et al. 2001].

Travaglio et al. 2001

[Travaglio et al. 2001] se sont inéressés a I’évolution du lithium dans la Voie Lac-
tée produit uniquement par des sources stellaires : SNII |, novas, AGBs et RGBs.
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F1GURE 5.8 — Abondance de lithium en fonction du rapport [Fe/H] du modéle de
[Romano et al. 2001] (trait plein). Nos résultats sont montrés en rouge. Figure ad-
taptée de [Romano et al. 2001].

Ces auteurs ont montré que les novas ont une contribution de 'ordre de ~ 10% du
lithium meétéoritique alors que les RGBs contribuent & ~ 20%. Concernant le SNII,
leur contribution n’est pas claire. En effet, ces auteurs ont déterminé que ces étoiles
apportent ~ 40% du lithium météoritique si les yields' de [Woosley et al. 1990]
sont adoptés. Ceci est en accord avec les travaux de [Matteucci et al. 1995]. En re-
vanche, cette contribution tombe a ~ 10% si les derniers modeéles hydrodynamiques
de SNII sont utilisés [Heger et al. 2000]. La situation n’était donc pas claire sur
la. véritable contribution des SNII. Il en est de méme pour les AGBs. En effet,
| Travaglio et al. 2001] ont montré que ces étoiles peuvent avoir un impact signifi-
catif sur 'enrichissement interstellaire, malgré les incertitudes sur les estimations de
pertes de masse & la fin de la phase AGB. Nous notons que le modéle dévelopé par
ces auteurs ne parvient pas a reproduire ’abondance météoritique du lithium ni les
observations de [Balachandran 1990b] (triangles vides) pour [M/H] < —0.4. En re-
vanche, leur modeéle est capable d’ajuster correctement I’enveloppe de lithium des ob-
servations de |[Lambert et al. 1991] et celles de notre étude pour [M/H] < —0.4 dex.
Dans le cadre de notre relation dérivée avec les données AMBRE dans la Sect 5.1.2,
nous pouvons comparer celle-ci au modele de [Travaglio et al. 2001], comme illustré
dans la FIGURE 5.9. Nous voyons que ce modéle est quantitativement consistant
avec nos observations pour [M/H] < +0.0dex. Cependant, [Travaglio et al. 2001] ne
fournissent pas de tendance sur un large domaine de métallicité supra-Solaire.

1. masse d’éléments formés et éjectés par I’étoile, intégrée sur toute sa durée de vie.
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F1GURE 5.9 — Abondance de lithium en fonction du rapport [Fe/H] du modéle
de [Travaglio et al. 2001] (trait plein). Nos résultats sont montrés en rouge. Figure
adaptée de [Travaglio et al. 2001].

Prantzos 2012

Récemment, |[Prantzos 2012] s’est intéressé au probléme de I'enrichissement en
lithium, béryllium et bore de la Voie Lactée, dont nous discutons ici uniquement
I’évolution de I’élément lithium. Basé sur le modéle d’évolution chimique développé
par |Goswami & Prantzos 2000], [Prantzos 2012] a considéré diverses sources de
lithium dans la Galaxie adoptant la valeur du lithium prédite par le SBBN (Ar; =
2.6 dex) comme abondance primordiale. La production de lithium par les rayons
cosmiques a bien entendu été incluse. Deux modeéles ont été mis en place en fonc-
tion des différentes sources stellaires. Le premier modeéle (A) inclut des CCSNs, avec
des yields calculés par [Woosley & Weaver 1995]. Les AGBs, RGBs et novas sont
aussi considérées. Avec ce modeéle, [Prantzos 2012| rapporte que ~ 45% du lithium
meétéoritique est produit & partir des CCSNs, GCRs et du lithium primordial aprés
7.5 milliards d’années. A partir de ce résultat, [Prantzos 2012] est en mesure de
prédire les yields des AGBs, RGBs et novas en ajustant une de ces trois sources
afin de retrouver ’abondance météoritique. [Prantzos 2012 note également que la
situation sur ces contributions stellaires n’a pas évolué depuis [Romano et al. 2001]
et [Travaglio et al. 2001] et que l'incertitude sur ces différentes sources implique que
toute comparaison quantitative de ’évolution du lithium n’aurait pas de sens. Le
second modele (B) exclut les CCSNs, car les yiels de celles-ci semblent sur-estimeées.
[Prantzos 2012] conclut alors que la nucléosynthése primordiale et les GCRs ne peu-
vent produire que 30% du lithium météoritique alors que les CCSNs ne peuvent
en fournir, au plus, que 20%. Concernant les autres sources de lithium (novas,
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F1GURE 5.10 — Abondance de lithium en fonction du rapport [Fe/H] du modéle A
de [Prantzos 2012] (trait vert). Nos résultats sont montrés en rouge (trait plein).
Les étoiles du plateau des Spite proviennent de différentes publications et les points
verts correspondent aux données de [Lambert & Reddy 2004|. Les abondances pho-
toshériques et météoritiques sont indiquées par les symboles @ et (). Figure adaptée
de [Prantzos 2012].

AGBs et RGs), [Prantzos 2012| conclut qu’elles contribuent pour 50% a l’abon-
dance météoritique, mais que leur contribution individuelle n’est pas quantifiable
a T’heure actuelle face a de trop grandes incertitudes sur leur yields. Les modéles
de |Prantzos 2012| montrent bien une augmentation du lithium dans la Voie Lactée
avec le temps comme nous l'avons mesuré avec les données AMBRE. Une compara-
ison est présentée dans la FIGURE 5.10 et montre que nos résultats AMBRE sont
en accord qualitatif avec [Prantzos 2012|. Cependant, [Prantzos 2012] n’a pas posé
de contrainte a métallicité supra-Solaire.

5.1.4 Résumé des résultats AMBRE

Grace aux abondances de lithium du catalogue AMBRE/Li, nous avons pu
tracer I'observation du lithium sur un large domaine de métallicité —3.2 < [M/H] <
+0.5dex. Les tendances obtenues sont parfaitement homogénes, quelle que soit la
métallicité, ce qui est une approche entiérement nouvelle. Le plateau des Spite est
bien défini par les étoiles les plus pauvres en métaux ([M/H] < —1.0). Comme
rapporté par les différents modéles d’évolution du lithium dans la Voie lactée,
nous mesurons une claire augmentation de l’abondance de lithium dans le mi-
lieu interstellaire sur le domaine —1 < [M/H] < 40.0 allant de Ap; ~ 2.2dex a
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Ar;i ~ 3.1dex. Nous avons de plus pu montrer sans ambiguité que I’abondance du
lithium décroit sensiblement pour des métallicités supra-Solaires ([M/H] > +0.0),
passant de Ap; ~ 3.1dex a Ar; ~ 2.9dex. Pour le moment, aucun modeéle ne prédit
cette décroissance, a part celui de [Fields & Olive 1999]. Cependant, ces auteurs ne
donnent pas d’explication claire & ce sujet, mais cette décroissance pourrait étre lié
aux outflows dans la Galaxie.

5.2 Marquage chimique du disque galactique avec le lithium

Depuis 'étude de [Gilmore & Reid 1983] et dans le contexte des études récentes
d’Archéologie galactique, nous avons vu que la Voie Lactée ne posséde pas un disque,
mais deux composantes chimiquement et dynamiquement distinctes (voir par ex-
emple [Bensby et al. 2003, Adibekyan et al. 2011, Recio-Blanco et al. 2014]), iden-
tifiées comme un disque mince et un disque épais. La discontinuité chimique entre les
deux disques, basée sur 'abondances des éléments a est & présent une observation
solide, montrant que les deux disques ont des histoires et des évolutions chimiques
distinces.

Qu’en est-il du lithium ? Nous rappelons que cet élément est créé lors de la
nucléo-syntheése primordiale, puis au cours de ’évolution de la Galaxie par dif-
férentes sources telles que les rayons cosmiques et supernovas. Bien que nous ayons
vu précédemment que I’évolution du lithium dans le milieu interstellaire soit & ce
jour encore incertaine, il est possible que celui-ci ait eu une évolution différente
dans les deux disques de notre Galaxie. En effet, les étoiles du disque mince et du
disque épais ne couvrent pas le méme domaine d’ages, e.g. [Haywood et al. 2013]
et ces disques sont donc composés de générations d’étoiles distinctes, nées dans un
milieu interstellaire présentant des propriétés chimiques stirement différentes. Nous
nous proposons donc ici d’étudier les propriétés chimiques du lithium dans les deux
disques de notre Galaxie. Grace au rapport [«/Fe| fourni par le projet AMBRE,
nous séparons chimiquement le disque mince du disque épais (Sect 5.2.1), puis nous
étudions une possible distinction en lithium entre les deux disques (Sect 5.2.2).

5.2.1 Séparation chimique entre les disques mince et épais

Dans le Chapitre 4, nous avons vu que le disque mince et le disque épais étaient
caractérisés par des abondances distinctes en éléments «. Le rapport [« /Fe] fourni
par le projet AMBRE est une opportunité pour a nouveau séparer chimiquement
les deux disques. Nous notons que dans le cadre du projet AMBRE, il s’agit de la
premiére fois qu’une telle séparation est cherchée avec le rapport [« /Fe].

Echantillon de travail

Nous avons construit notre échantillon de travail & partir du catalogue AM-
BRE/Li présenté dans le Chapitre 3. Nous avons rejeté les étoiles pour lesquelles
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F1cuRE 5.11 — Echantillon de travail, composé de 2 628 étoiles représentées dans les
plans log(g) vs Teg, [e/Fe]vs [M/H] et Ap;vs[M/H].

nous n’avons pas déterminé de corrections NETL sur ’abondance de lithium. De
plus, nous n’avons pas considéré les étoiles présentant une limite supérieure ou in-
férieure d’abondance de lithium. Enfin, nous n’avons gardé que les étoiles présentant
les meilleurs paramétres atmopshériques, i.e. QUALITY FLAG = 0. En accord
avec notre application scientifique du Chapitre 3, nous avons rejeté les étoiles avec
[M/H] < —1.25dex, probablement du halo, peu représentatives du disque mince et
du disque épais en terme de métallicité. Au final, notre échantillon de travail est
composé de 2628 étoiles. Nous pouvons voir dans la FIGURE 5.11 que cet échantil-
lon couvre un large domaine de métallicité et d’abondance de lithium. Le rapport
signal & bruit a comme valeur minimale SNR = 15 et a pour médiane SNR, = 105.

Dichotomie chimique grace au rapport [«/Fe]

Comme illustré dans la FIGURE 5.11, le plan [a/Fe] vs [M/H] semble présenter
deux populations distinctes. Une premiére présente essentiellement des métallic-
ités entre —0.7dex et +0.5dex avec des rapports [o/Fe] typiquement inférieurs &
+0.2dex. Une seconde population semble étre plus pauvre en métaux ([M/H] <
—0.3dex) et présenter un enrichissement en éléments o ([a/Fe] > +0.2dex). Ces
deux populations semblent en effet correspondre au disque mince et au disque épais.
Comme nous ’avons vu dans le Chapitre 4, un moyen sir de séparer chimique-
ment les deux disques est de se concentrer sur les étoiles ayant un haut SNR. Tout
d’abord, nous avons sélectionné les étoiles avec SNR > 150, comme montré dans
le panneau de gauche de la FIGURE 5.12. Pour différents intervalles de métallicité,
nous avons cherché une discontinuité dans les distributions de [a/Fe]. Il s’agit de la
meéme procédure que celle développée dans la Sect 4.2. Ces intervalles sont montrés
dans le panneau de gauche de la FIGURE 5.12. La séparation chimique résultante
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SNR > 150 SNR > 100

F1GURE 5.12 — Sous-échantillons d’étoiles AMBRE correspondants & différents inter-
valles de SNR : a) SNR > 150, 416 étoiles (les traits verticaux délimitent les inter-
valles de métallicités considérés pour définir la séparation chimique). b) SNR > 100,
1027 étoiles. b) SNR > 50, 2343 étoiles. Le disque mince et le disque épais sont
représentés en bleu et rouge, respectivement et la séparation chimique en vert. Les
étoiles en noir n’ont pas été identifiées comme appartenant & un des deux disques.

est linéaire. Dans cette méme figure, nous voyons également que cette séparation est
consistante pour les sous-échantillons ayant un intervalle de SNR plus faible. Avec
la relation établie, nous définissons donc bien chimiquement le disque mince et le
disque épais comme présentés dans la FIGURE 5.12. Nous notons que les étoiles avec
[M/H] > —0.3dex et des valeurs de [a/Fe| supérieures & la discontinuité n’ont pas
été classées comme appartenant au disque mince ou au disque épais. A partir de
cette séparation chimique, nous allons pouvoir étudier si une ces deux composantes
est chimiquement distincte en lithium.

5.2.2 Le lithium dans le disque mince et le disque épais

Pour les étoiles AMBRE identifiées comme appartenant au disque mince et au
disque épais, nous présentons leurs abondances en lithium en fonction de la métal-
licité dans la FIGURE 5.13. Trois sous-échantillons sont représentés, correspondants
a ceux montrés dans la FIGURE 5.12 : SNR > 150, 416 étoiles; SNR > 100, 1027
étoiles; SNR > 50, 2343 étoiles. Nous présentons également nos résultats pour
Péchantillon de travail total (SNR > 15, 2628).

Nous voyons tout d’abord que, quel que soit I’échantillon considéré, ’enrichisse-
ment en lithium dans le disque mince augmente avec la métallicité, puis décroit
aux meétallicités supra-Solaires. Cette décroissance n’est pas une surprise car nous
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I’avions déja mise en lumiére dans la Sect 5.1.2, ces étoiles étant probablement les
plus jeunes du disque galactique. Pour le disque épais, nous constatons que 1’abon-
dance en lithium est plutét constante avec la métallicité, autour de Ay; ~ 2.0 —2.2.
Pour [M/H] > —0.5dex, il semble que l'abondance de lithium augmente légére-
ment avec la métallicité. Concernant les distributions d’abondances de lithium dans
chaque disque pour I’échantillon de travail, nous voyons clairement que le disque
mince est caractérisé par un seul pic & Ap; ~ 2.5dex, avec une queue de distribu-
tion vers des abondances plus faibles. En revanche, la distribution de Ap; du disque
épais présente deux pics distincts, Aj; ~ 1.2dex et Aj; ~ 2.0dex. Le second pic
(abondance plus élevée) est sensiblement proche de la valeur du plateau des Spite
i.e. A ~ 2.2dex. Nous notons que les différences d’abondances chimiques entre le
disque mince et le disque épais peuvent étre dues & des différences de masses, de
métallicités, d’ages et donc de destruction de lithium.

Comparaison avec la littérature

Nous discutons nos résultats dans le contexte de deux études s’étant penchées
sur ce méme sujet du lithium dans les disques galactiques : [Ramirez et al. 2012] et
[Delgado Mena et al. 2015].

[Ramirez et al. 2012] ont été les premiers a étudier le comportement de 1’abon-
dance du lithium dans le disque mince et le disque épais, basés sur un échantil-
lon inhomogeéne de 1381 étoiles naines et sous-géantes. Les erreurs typiques sur
les paramétres atmosphériques et les abondances de lithium sont de 59K en Teg,
0.08cm s72 en log(g), 0.05dex en [Fe/H], 0.08dex sur Ap; et des critéres ciné-
matiques ont été appliqués afin de séparer le disque mince du disque épais (sans
que [Ramirez et al. 2012| ne donne plus de détail sur la méthode). Comme montré
dans la FIGURE 5.14, [Ramirez et al. 2012] ont observé que le disque mince montre
un enrichissement en lithium avec la métallicité alors que le disque épais présente
une abondance maximale en lithium constante avec [M/H]|, proche de la valeur du
plateau des Spite. Cependant, en décomposant le disque mince en tranches d’ages
(> 2, > 5 et > 8 milliards d’années?), [Ramirez et al. 2012] ont montré que l'en-
veloppe d’abondance de lithium du disque mince est en continuité avec celle du
disque épais. Nos résultats obtenus avec AMBRE, basés sur une séparation chim-
ique, sont en accord avec [Ramirez et al. 2012] dans la mesure o nous avons observé
que lenveloppe de Ar; du disque mince est corrélée avec [M/H] (voir FIGURE 5.13),
et que le disque épais présente une enveloppe consistante avec la valeur du plateau
des Spite.

Par ailleurs, basés sur un échantillon homogéne de ~ 1000 étoiles HARPS
provenant de [Adibekyan et al. 2012], [Delgado Mena et al. 2015] ont étudié le com-

2. [Ramirez et al. 2012] ont déterminé les ages des étoiles en projetant la Teq et la magnitude
absolue dans un diagramme HR. Les distances HIPPARCOS ont été utilisées pour bien contraindre
la magnitude absolue.
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FIGURE 5.13 — Abondance chimique du lithum en fonction de la métallicité (2
gauche) et sa distribution normalisée (& droite). Le disque mince est représenté en
bleu et le disque épais en rouge. Les trois sous-échantillons présentés dans la Fi1G-
URE 5.12 sont montrés (SNR > 150, SNR > 150, SNR > 150) ainsi que I’échantillon
de travail total (SNR > 15, 2628 étoiles) de haut en bas. A titre de comparai-
son, ’enveloppe supérieure des deux disques de ’étude de [Ramirez et al. 2012] est
montrée en pointillés dans la figure en bas & gauche.
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F1GUrRE 5.14 — Abondance du lithium en fonction du rapport [Fe/H] dans

le disque mince (en bleu) et le disque épais (en rouge). Figure adaptée de
|[Ramirez et al. 2012].

portement de ’abondance de lithium avec la métallicité dans le disque mince et
le disque épais. Les erreurs typiques sur les paramétres atmosphériques et abon-
dances du lithium dans leur échantillon sont de 30K en Tug, 0.06cm s~2 en log(g),
0.03dex en [Fe/H], 0.07 dex sur Ap; et des critéres cinématiques et chimiques ont
été appliqués afin de séparer les deux disques. Les critéres cinématiques consistent
& considérer que ’échantillon est un mélange d’étoiles du halo, du disque mince et
du disque épais, suivant chacunes des distributions gaussiennes dans chaque com-
posante de vitesse [Reddy et al. 2006]. La séparation chimique a été établie de fagon
classique dans le plan [«/Fe]vs [Fe/H], en cherchant des discontinuités dans les dis-
tributions de [ /Fe], pour chaque intervalle de métallicité. Comme montré dans la
F1GURE 5.15, [Delgado Mena et al. 2015] ont observé que le disque mince présente
des abondances maximales en lithium plus élevées que le disque épais, en accord avec
|[Ramirez et al. 2012]. Cependant, [Delgado Mena et al. 2015 observent une décrois-
sance de ’abondance de lithium avec [Fe/H]| dans le disque épais (quel que soit le
type de séparation utilisé), en désaccord avec |Ramirez et al. 2012| (trouvant que
Ay; est constant, avec des valeurs maximales autour du plateau des Spite). Par ex-
tension, nos résultats avec AMBRE (basés sur une séparation chimique des deux
disques) ne sont pas en accord avec ceux de [Delgado Mena et al. 2015].

Pour conclure, nous voyons dans notre échantillon que le disque mince et le
disque épais semblent avoir des enrichissements en lithium distincts. Nous notons
cependant que nos étoiles couvrent stirement un large domaine d’ages, reflétant
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F1GURE 5.15 — Abondance du lithium en fonction du rapport [Fe/H] dans
le disque mince (en blue) et le disque épais (en rouge). Figure adtaptée de
[Delgado Mena et al. 2015].

peut-étre différents degrés de destruction du lithium, plutét qu’une différence de
nucléosynthése du lithium.

5.3 Conclusions

Dans ce chapitre, nous avons mené deux exploitations scientifiques du catalogue
AMBRE/Li présenté dans le Chapitre 3. Nous avons tout d’abord étudié 1'évolu-
tion chimique du lithium dans la Voie Lactée, puis nous avons tenté de contraindre
une possible dichotomie chimique en lithium entre le disque mince et le disque épais.

L’enrichissement en lithium dans la Voie Lactée est malheureusement peu con-
traint & ce jour. En effet, il y a un manque de catalogues homogénes et statis-
tiquement robustes d’abondance en lithium. [Lambert & Reddy 2004], basés sur un
échantillon de ~ 200 étoiles ont montré que ’abondance de lithium dans le mi-
lieu interstellaire augmente a partir de [M/H] ~ —1dex jusqu’a [M/H] ~ +0 pour
atteindre ’abondance meétéoritique du lithium. Confirmé récemment par 1'étude
de [Delgado Mena et al. 2015], 'abondance en lithium dans la Voie Lactée semble
méme décroitre & métallicités supra-Solaires. Les modeéles d’évolution du lithium
dans la Galaxie, tels que ceux développés par exemple par [Fields & Olive 1999,
Romano et al. 2001, Travaglio et al. 2001, Prantzos 2012] pointent en effet vers une
augmentation du lithium dans le milieu interstellaire avec le temps, mais la situation
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n’est pas claire pour [M/H] > 0dex.

Le catalogue AMBRE/Li, composé de 7 272 étoiles et construit dans le Chapitre 3
de fagon homogéne, nous a permis d’étudier 'abondance du lithium en fonction de
la métallicité dans la Voie Lactée. Nous avons construit un échantillon de travail
composé de 1046 étoiles naines et sous-géantes (voir FIGURE 5.2). En suivant une
approche similaire & [Lambert & Reddy 2004| et [Delgado Mena et al. 2015], nous
avons montré que 'abondance du lithium augmente avec la métallicité sur le do-
maine —1 < [M/H] < +0dex et décroit pour des métallicités supra-Solaires (voir
FIGURE 5.4 et FIGURE 5.6).

Nos observations sont en accord avec les études de [Lambert & Reddy 2004 et
[Delgado Mena et al. 2015], et nous sommes en mesure de mieux contraindre le fait
que 'abondance en lithium du milieu interstellaire décroit lorsque [M/H] > +0 dex.
La décroissance de Ar; a [M/H] > +0 a été de plus suggérée par le modele de
[Fields & Olive 1999] sans qu’une explication solide soit donnée. Cependant, il est
important de noter que nos résultats sont basés sur ’hypothése que l'enveloppe de
la distribution d’abondance du lithium reflete ’abondance du milieu interstellaire
dans lequel les étoiles se sont formées, et que celles-ci n’ont pas détruit de lithium
au cours de leur vie. Nous notons également que les modeéles actuels d’évolution du
lithium pointent vers une augmentation de Ar; en fonction du temps dans le milieu
interstellaire, mais les incertitudes sur la contribution relative des sources stellaires
de lithium (AGBs, RGBs, novas, CCSNs) sont trop grandes pour pouvoir procéder
a une comparaison quantitative.

Nous avons ensuite étudié ’évolution du lithium dans le disque mince et le disque
épais de notre Galaxie. Nous avons construit un échantillon de travail composé de
2628 étoiles a partir du catalogue AMBRE/Li, et nous avons séparé chimiquement
le disque mince du disque épais a partir du rapport [a/Fe] (voir FIGURE 5.12).

Nous avons trouvé que ’abondance du lithium dans le disque mince augmente
avec la métallicité alors que le disque épais présente des abondances maximales con-
sistantes avec le plateau des Spite (voir FIGURE 5.13). |Ramirez et al. 2012| avait
observé ces mémes comportements, basés sur une séparation cinématique. Nos ré-
sultats sont en revanche en désaccord avec ceux de [Delgado Mena et al. 2015].

Nous notons enfin que le disque mince et le disque épais correspondent & deux
populations distinctes, possédant des dges et masses différents. Les abondances de
lithium dans les disques peuvent donc aussi bien étre interprétées comme étant des
étapes différentes de destruction du lithium, plutot que des phases d’enrichissement
distinctes. Avec les distances que la mission Gaia fournira (pour la plupart des cibles
AMBRE), il sera possible de contraindre les ages des étoiles, et donc de mieux con-
traindre ’enrichissement du lithium dans les grandes structures de notre Galaxie.
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L’ Archéologie galactique, ayant pour but de comprendre la formation et 1’évo-
lution de la Voie Lactée, se doit de reposer sur une statistique importante afin de
pouvoir poser des contraintes robustes & 1’échelle galactique. Pour pouvoir étudier
en détails la cinématique et la composition chimique des populations stellaires, la
mise en place de grands relevés spectroscopiques, tels que RAVE et le Gaia-ESO
Survey, est devenue une évidence. Face & 'afflux massif de données spectrales, des
pipelines automatisés ont été développés & des fins d’exploitation scientifique. Dans
ce contexte, cette thése a présenté plusieurs objectifs dont nous faisons un bilan des
résultats dans les sections suivantes.

6.1 GAUGUIN : analyse chimique automatique des étoiles

Dans le cadre de cette thése, nous avons développé une procédure automatique
originale de mesure d’abondances chimiques individuelles, GAUGUIN. Contraire-
ment aux méthodes classiques de synthése spectrale a la volée, GAUGUIN est basé
sur une grille de spectres synthétiques, générée en amont. Cette grille est interpolée
sur les parameétres atmosphériques de I’étoile afin de créer une petite grille 1D de
spectres interpolés, couvrant une large variation d’abondance de 1’élément chimique
recherché. L’abondance d’une raie est tout d’abord donnée par le minimum de dis-
tance entre cette grille 1D et le spectre observé, puis est optimisée par un algorithme
de Gauss-Newton.

Une procédure automatique de normalisation des spectres observés a de plus
été développée, ayant montré sa fiabilité & haute résolution (projet AMBRE, R =
40000), et & moyenne résolution (GES, R = 16 600 — 19 800).

Pour une meilleure précision et rapidité, nous avons codé GAUGUIN en cou-
plant des routines écrites en C++ et IDL. Pour une étoile donnée, la détermination
compléte (normalisation, correction Vi,q, abondance ...) d’une abondance & partir
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d’une raie est de l'ordre de la seconde, ce qui est en moyenne 100 fois plus rapide
que les méthodes automatiques classiques de mesures d’abondances.

Un résultat important est que GAUGUIN est robuste face au rapport signal a
bruit. Les résultats de GAUGUIN ont été validés en interne, par exemple dans le
cadre du projet AMBRE/Li a une résolution de 40000 entre des étoiles observées
par UVES et HARPS. Nous notons que dans notre application de GAUGUIN, nous
n’avons pas tenu compte de la rotation des étoiles dans la détermination d’abon-
dances chimiques. Nous avons quantifié que les erreurs induites par cette hypothése
de travail (& R = 40000) sont faibles face aux erreurs causées par les parameétres
atmosphériques tant que vsin(i) < 15km s 1.

Rapide et fiable, GAUGUIN est donc particuliérement adapté pour des analy-
ses massives d’abondances chimiques et ce & moyenne comme a haute résolution.
GAUGUIN sera intégré au CNES, dans la pipeline GSPSpec de Gaia. Codé en Java,
GAUGUIN permettra donc de déterminer les abondances chimiques des étoiles les
plus brillantes observées avec le RVS (environ 5 millions de sources), contribuant
ainsi & la troisieme data release de Gaia.

Application de GAUGUIN au Gaia-ESO Survey

Dans le cadre de GES, nous avons tout d’abord appliqué GAUGUIN & 10200
étoiles GIRAFFE issues de la iDR2 de GES et & 650 étoiles de la iDR3 (setup HR10,
R ~ 19800 et HR21, R ~ 16 600). La mesure automatique d’abondances chimiques
a été réalisée pour 9 éléments différents (Mg, Si, Ca, Ti, Cr, Mn, Fe, Co, Ni).
Les résultats de GAUGUIN pour les iDR2 et iDR3 ont été fournis au consortium
et sont disponibles via 1’Archive du relevé Gaia-ESO, gérée par The Wide Field
Astronomy Unit & Edinburgh. Au sein du WG10 de GES, les mesures d’abondances
réalisées par GAUGUIN ont été combinées a celles réalisées par deux autres groupes
et basées sur les algorithmes Synspec et SME afin de mettre en place les abondances
recommandées des cibles GIRAFFE HR10 et HR21.

L’exploitation scientifique de ces abondances a déja fait I’objet de plusieurs publi-
cations : [Ruchti et al. 2015], [Kordopatis et al. 2015|, |Guiglion et al. 2015|, Rojas-
Arriagada et al. 2015 (en révision).

Application de GAUGUIN au projet AMBRE

Dans le cadre du projet AMBRE, nous avons également mené une analyse au-
tomatique de 'abondance du lithium a haute résolution (R = 40000), & partir des
données spectrales de 'archive ESO des spectrographes UVES, FEROS et HARPS.
Nous avons mesuré de facon automatique le doublet du lithium a 6708 A dans
~ 7300 étoiles, créant ainsi un catalogue AMBRE/Li d’abondances de Ar;. A
notre connaissance, il s’agit du plus grand catalogue jamais créé a ce jour (un
ordre de grandeur plus important que les catalogues publiés jusqu’a présent, par
exemple [Ramirez et al. 2012|). De plus, a la différence de la plupart des catalogues
disponibles dans la littérature, le catalogue AMBRE/Li est parfaitement homogeéne.
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Nous notons également que les abondances du catalogue AMBRE /Li ont été validées
par une comparaison détaillée avec I'étude de [Delgado Mena et al. 2014].

Application de GAUGUIN au projet étoiles de référence Gaia

Par ailleurs, nous avons pu participer au projet de caractérisation chimique des
étoiles de référence de la mission Gaia, publié dans [Jofré et al. 2015]. En effet, a
partir des parameétres atmosphériques de [Jofré et al. 2014al, nous avons mesuré avec
GAUGUIN des abondances chimiques d’éléments « et d’éléments du pic du fer dans
les 34 étoiles Gaia de référence. Ces mesures ont été combinées avec celles issues de
7 autres méthodes afin de fournir les abondances recommandées des étoiles Gaia de
référence (voir [Jofré et al. 2015]).

Enfin, nous avons créé un catalogue d’abondances en lithium pour ces 34 étoiles
de référence Gaia. A une résolution de 40000, nous avons appliqué GAUGUIN sur
le doublet du lithium a 6708 A, a partir des paramétres atmosphériques fournis
par [Jofré et al. 2014a| et la librairie spectrale de |Blanco-Cuaresma et al. 2014b|.
Les abondances homogeénes de ce catalogue pourraient étre utilisées afin de fournir
des abondances de référence pour les étoiles Gaia. Enfin, ces abondances seront
utiles pour la calibration des abondances du lithium dans les amas ouverts de GES
observés avec HR15N.

6.2 Formation du disque galactique

Afin de contraindre la formation du disque galactique, nous avons procédé a
I’analyse d’un échantillon de 6 800 étoiles issues de la iDR2 du Gaia-ESO Survey a
partir des parameétres atmosphériques et des abondances recommandées de GES, en
particulier les rapports [Fe/H]| et [Mg/Fe|. Pour ces étoiles, les distances et vitesses
galactocentriques en coordonnées cylindriques R, Vg, V4 et Vz ont été dérivées
a l'aide des mouvements propres du catalogue PPMXL [Roeser et al. 2010] et les
vitesses radiales de GES.

Nous avons clairement identifié une discontinuité chimique dans le plan [Mg/Fe]—
[Fe/H], séparant ainsi le disque mince du disque épais. Notre séparation chimique
est consistante avec les études de la littérature, e.g. [Adibekyan et al. 2013]. Une des
origines possibles de cette discontinuité pourrait étre due & un net changement de
régime dans la formation stellaire & la fin de la construction du disque épais et au
début de la formation du disque mince comme proposé par [Haywood et al. 2013,
Snaith et al. 2015]. Une similarité chimique entre les deux disques est observée a
[Fe/H] ~ —0.15 dex, de facon consistante avec la littérature. Nous pensons que cette
dichotomie, remise en question par [Bovy et al. 2012a| avec le relevé SEGUE n’est
pas un effet de sélection des cibles car ces motifs chimiques sont observés indépen-
damment pour différents relevés avec des fonctions de sélection trés différentes.

Nous avons également trouvé la présence de gradients distincts entre les vitesses
galactocentriques Vg4 et [Fe/H] : VV,/V[Fe/H] = +4 & 3km s~ dex™! pour le
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disque mince et VV,,/V[Fe/H] = 4494+ 10km s~! dex™! pour le disque épais. Pour
le disque épais, le gradient est en bon accord avec la littérature. Le gradient positif
du disque mince s’explique par la présence d’une population pauvre en métaux a
[Fe/H] ~ —0.7dex (résolue dans notre étude), tournant moins vite que le reste
du disque mince. La présence de ce gradient positif pourrait s’expliquer sans que la
migration radiale soit impliquée, en considérant que les étoiles riches en [Fe/H] soient
plus jeunes que la partie pauvre du disque mince, arborant alors des dispersions des
vitesses plus faibles et donc une rotation plus élevée.

Le disque mince et le disque épais montrent également une nette différence de
régime de V,, en fonction du [Mg/Fe] : VV,,/V[Mg/Fe] = —63+10km s~! dex ! pour
le disque mince et VV,/V[Mg/Fe] = —172 £ 35km s~* dex ! pour le disque épais.
Ce changement de régime entre les deux disques est interprété comme un effet de
I’accroissement des dispersions des vitesses avec 1’age.

Nous avons observé que les sous-échantillons les plus riches en [Mg/Fe] & un inter-
valle de [Fe/H] donné dans le disque épais montrent une décroissance des dispersions
des vitesses, du moins dans la composante radiale. Il s’agit 14 d’'un phénoméne inat-
tendu car ces étoiles, apparemment les plus agées du disque épais, devraient arborer
des dispersions élevées (expositions plus longues aux perturbations du potentiel
galactique). Nos observations sont consistantes avec celles de [Minchev et al. 2014b|
dans les relevés RAVE et SEGUE.

Nos résultats sont compatibles avec le modeéle chimico-cinématique proposé par
[Minchev et al. 2014a], expliquant que les étoiles froides du disque épais auraient
migré des régions internes de la galaxie vers le voisinage solaire par résonnance avec
la structure spirale de la Galaxie. Des phénomeénes d’accrétions dans les régions
externes permettraient de redistribuer le moment angulaire des étoiles préféren-
tiellement dans les régions internes. Celles-ci arborent donc des dispersions des
vitesses plus froides et ont donc tendance a refroidir le disque (confirmé récemment
par [Vera-Ciro & D’Onghia 2015]). Dans le contexte d'un disque formé par accré-
tion de galaxies naines [Abadi et al. 2003], ou par I’accrétion d’un satellite riche en
gaz [Brook et al. 2004, Brook et al. 2007], la formation et le maintien de ces étoiles
froides n’est pas évident. Un événement de migration radiale d’étoiles chaudes du
disque épais (comme proposé par [Brook et al. 2012]), suivi d’un refroidissement
sous certaines conditions serait une facon d’expliquer notre observation. Dans le con-
texte du scénario proposé par [Bournaud et al. 2009], il semble difficile de justifier
la présence d’une sous-population froide du disque épais, car il s’agit d’un processus
nécessitant un disque initial turbulent et les inhomogénéités augmentent les disper-
sions des vitesses des étoiles. Finalement le scénario de [Villalobos & Helmi 2008
prédisant la présence d’un disque vestige agé et froid pourrait expliquer la présence
de ces étoiles froides.

Les résultats présentés dans le cadre de cette analyse du disque font ’objet d’une
publication dans Astronomy and Astrophysics (Guiglion et al. 2015, sous presse).
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6.3 Enrichissement en lithium de la Voie Lactée

A partir du catalogue AMBRE/Li présenté dans le Chapitre 3, nous avons tout
d’abord étudié I’abondance du lithium en fonction de la métallicité dans la Voie Lac-
tée. Grace & un échantillon de travail composé de 2 249 étoiles naines et sous-géantes,
nous avons montré que ’abondance du lithium augmente avec la métallicité sur le
domaine —1 < [M/H] < +0dex a partir de valeurs typiques du plateau des Spite
(Ari ~ 2.2dex). De plus, nous sommes en mesure de contraindre et confirmer le fait
que ’abondance en lithium du milieu interstellaire décroit a [M/H] > +0 dex. Cette
décroissance a été suggérée par le modele de [Fields & Olive 1999]. Nous notons que
les modéles actuels d’évolution du lithium pointent plutoét vers une augmentation
de Aj; dans le milieu interstellaire, mais les incertitudes sur la contribution relative
des sources stellaires de lithium (AGBs, RGBs, novas, CCSNs) est encore incertaine.

Nous avons ensuite séparé chimiquement le disque mince du disque épais & par-
tir du rapport [a/Fe] fourni par AMBRE. Nous avons trouvé que I"abondance du
lithium dans le disque mince augmente avec la métallicité alors que le disque épais
présente des abondances maximales consistantes avec le plateau des Spite. Ces ob-
servations sont en accord avec [Ramirez et al. 2012], mais contredisent les résultats
de [Delgado Mena et al. 2015]. Nous notons que le disque mince et le disque épais
correspondent & deux populations distinctes, possédant des ages et magses différents,
d’ott une évolution différente.

6.4 Bilan

Dans cette thése, nous avons développé une procédure automatique de mesure
d’abondances chimiques, GAUGUIN, parfaitement adaptée aux relevés spectro-
scopiques massifs, en terme de temps de calcul et de précision. Nous avons détecté
la présence d’étoiles du disque épais cinématiquement froides et agées. Nous avons
également montré que 'abondance du lithium dans le disque décroit pour les mé-
tallicités super-solaires.

Les résultats obtenus au cours de cette thése confirment tout d’abord que les
abondances chimiques précises sont un important diagnostic pour comprendre la
formation et ’évolution des populations stellaires de notre Galaxie. De plus, nous
avons pu voir que la cinématique est un facteur clef pour contraindre les processus
de chauffage dans la Voie Lactée. Plus généralement, une statistique toujours plus
importante est nécessaire afin de pouvoir poser des contraintes & 1’échelle galactique
en couplant cinématique et abondances chimiques. D’autre part, nous avons vu qu’il
est essentiel de développer des procédures automatiques de détermination d’abon-
dances pour I’Archéologie galactique face aux challenges imposés par les relevés
spectroscopiques massifs actuels.

Il est important de noter que les résultats présentés dans cette thése n’ont été
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possibles que grace & l'avénement des relevés spectroscopiques massifs. Il y a & peine
deux décennies, il n’était pas possible d’étudier le disque galactique avec autant de
détails, & cause du manque de statistique et du faible volume galactique couvert.
De nos jours, nous pouvons sonder plus en profondeur la Voie lactée et la haute
résolution spectrale des observations nous permet d’accéder a beaucoup plus de
détails, comme les abondances chimiques des étoiles.

6.5 Perspectives dans le contexte de I’Archéologie galac-
tique

Nous avons vu qu’un réel progrés sur la compréhension de notre Galaxie a été
accompli durant ces deux derniéres décennies. Il convient donc de discuter quels
challenges nous attendent et quelles sont les perspectives du travail accompli au
regard des futurs grands relevés spectroscopiques.

A court terme, une amélioration de GAUGUIN sera mise en place. En effet, pour
les grilles 1D interpolées en linéaire, il sera possible de procéder & une interpolation
Quadratique-Bézier dans la mesure ol les 3 plus proches voisins pour un parameétre
atmosphérique donné sont trouvés. Cette interpolation sera bien plus précise qu’'une
simple interpolation linéaire.

Dans un futur proche, dans le contexte de la iDR4 ou iDR5 du Gaia-ESO Sur-
vey, il serait intéressant de contraindre le comportement des dispersions des vitesses
dans le disque épais a [Mg/Fe] > +0.4dex. En effet, la D4 de GES est composée de
~ 30000 étoiles et cette statistique importante va permettre de peupler les popula-
tions du disque les plus pauvres en métaux en éléments « par rapport au fer.

Les ages étant actuellement un facteur limitant dans ’analyse des grands relevés,
les distances fournies par la mission Gaia grace aux parallaxes seront une occasion
de contraindre plus efficacement la relation entre ’age et les dispersions des vitesses,
en particulier pour les étoiles les plus agées. La découverte récente d’étoiles plus je-
unes que 6 milliards d’années et enrichies en éléments « ([o/Fe] > +0.13dex) par
le projet APOKASC [Martig et al. 2015, Chiappini et al. 2015] pourrait remettre
en cause le principe de relation entre I’age et le rapport [o/Fe| dans le disque. La
mission Gaia sera enfin 'occasion de vérifier si les décroissances des dispersions des
vitesses dans le disque épais sont bien des séquences temporelles.

Dans le contexte de I'analyse du lithium avec AMBRE, une étude approfondie
sera menée sur les propriétés et ’évolution des étoiles géantes riches en lithium dé-
tectées dans le catalogue AMBRE/Li. De plus, pour un grand nombre des étoiles
AMBRE, les parallaxes HIPPARCOS sont disponibles, et nous pourrons ainsi déter-
miner les masses de ces objets, posant de nouvelles contraintes d’un point de vue de
la physique stellaire. En particulier, il serait intéressant d’étudier les phénoménes
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de mélanges dans les couches de ’atmosphére lorsque celle-ci quitte la séquence
principale et apreés le first dredge-up lors de son arrivée sur la branche des géantes
rouges.

Toujours liée au catalogue AMBRE/Li, I’étude de ’évolution du lithium dans les
disques de la Voie Lactée pourrait étre étendue par une détermination des ages et
masses des étoiles grace aux distances HIPPARCOS. En effet, il serait alors possible
de distinguer si la dichotomie chimique en lithium est représentative d’une nucléo-
synthése différente ou s’il s’agit tout simplement (et plus probablement) d'une dif-
férence de destruction du lithium.

Dans le contexte des prochains grands relevés spectroscopiques tels que WEAVE
et 4AMOST, GAUGUIN pourrait étre mis & contribution afin de participer a la
paramétrisation chimique automatique de I’énorme quantité de spectres attendue.
En effet, la précision atteinte par GAUGUIN est suffisante pour des études de mar-
quage chimique (chemical tagging). Sa rapidité d’exécution est de plus un avantage
afin de délivrer des abondances chimiques dans un temps limité.






ANNEXE A
Interpolation par courbes de
Bézier

Dans le cadre de notre méthode automatique de mesures d’abondances chim-
iques, nous utilisons une grille de spectres synthétiques. Par exemple pour notre
analyse du lithium pour le projet AMBRE, nous considérons une grille & 5 dimen-
sions ( Tesr, log(g), [M/H], [a/Fe] et Ap;). Afin de construire les spectres synthétiques
que nous allons comparer au spectre observé, il convient d’interpoler la grille sur les
parameétres atmosphériques Teg, log(g), [M/H] et [«/Fe| de 'étoile analysée. Afin
de prendre en compte de possibles effets non-linéaires dans le flux d’une raie don-
née, il faut utiliser une méthode d’interpolation robuste. Comme expliqué dans la
Sect 2.4.1 du Chapitre 2, nous avons choisi d’appliquer une méthode d’interpola-
tion basée sur des courbes de Bézier. Ce type d’interpolation est courant dans les
librairies mathématiques associées & l'industrie automobile pour définir les courbes
de carrosserie.

Les courbes de Bézier ont été élaborées en 1962 par Pierre Bézier, ingénieur
chez Renault. En effet, il souhaitait définir de maniére la plus précise possible la
courbe d’une carrosserie. 1l a cherché a traduire de facon mathématique les courbes
et surfaces de croquis faits & main levée. Dans le contexte de notre grille de spectres
synthétiques, considérons une seule dimension S,, avec n spectres synthétiques et
un spectre observé défini par S,. L’interpolation consiste donc & trouver la courbe
passant entre deux spectres (S1; S2) et le point défini par S,. Pour I dimensions, nous
devons définir de méme une hypersurface. L’équation paramétrique d’une courbe de
Bézier est de la forme suivante :

B(t)= Y _ PBi(t), (A1)
i=0,T
ou les P; sont les points de contréle entre lesquels 'interpolation doit étre faite
et les B; sont un jeu de polynémes, que nous définissons plus bas. I est l'ordre de
la courbe de Bézier et t est le paramétre d’excés compris entre 0 et 1 qui peut étre
vu comme le poids & appliquer & un spectre.

Dans notre application, toujours & une dimension, Py et P; sont deux spectres
synthétiques successifs de la grille séparés par un pas Ap. t est donc défini comme
le paramétre du spectre interpolé moins le paramétre du spectres Py, divisé par Ap.
Nous notons par ailleurs que des points de contréle peuvent étre des combinaisons
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de spectres synthétiques.

La courbe de Bézier linéaire est calculée a l’aide de la relation B(t) = Py(1—t)+
Pit et correspond simplement & 'interpolation linéaire, dépendant de deux points
de contréle. La courbe de Bézier quadratique est donnée par B(t) = Py(1 —t)? +
2Pit(1 — t) + Pyt?. Cette courbe est une parabole et dépend de trois points de
controle. Enfin la courbe de Bézier cubique est donnée par :

B(t) = Py(1 — )3 + 3P1t(1 — t)> + 3Pot*(1 — t) + Pst? (A.2)

Cette courbe est donc une fonction cubique dépendant des 4 points de controle
Py, P1, P, et P3. La courbe de Bézier part du point Py, se dirige vers P sans y
passer, et arrive au point Pj suivant la direction P, — Ps.

Une contrainte essentielle est donnée par la continuité de la dérivée. En effet,
entre le segment PyP; et P; P la tangente doit étre identique. Celle ci va dépendre
du point de controle. La dérivée de la courbe de Bézier par rapport & t est donnée
par :

B'(t) = —3Py(1 —t)>+ P,[3(1 —t)? — 6t(1 — t)] + Py [6t(1 — t) — 3t*] + 3Pst%. (A.3)

On obtient B'(0) = —3FPy + 3Py et B/(1) = —3P» + 3P5. Les points de controle
nécessaires & la construction de 'interpolation peuvent étre trouvés en calculant la
tangente & Py (t = 0) et P3 (t = 1). En effet, en pratique, si S,, est une séquence
de spectres synthétiques associés a la variation d’un paramétre avec n € (1, N), on
peut donner 'expression des tangentes en Py = .5, et P3 = Sp41 :

Sn—l - Sn—‘,—l Sn+2 - Sn

B'(0) = 5 et B'(1) = 5 (A.4)
Les points de contréle P, et P, sont donc :
S. —Sh_ S -5
PlZSn+%etP2:Sn+l—%. (A5)

L’interpolation s’écrit alors en combinant ’équation A.2 et les expressions des
points de controle Py, Py, P, et Ps :

B(t) = Sp_1F(=1,t) + SpF(0,t) + Sps1 F(1,t) + Sy F(2,1), (A.6)

ot les fonctions F(—1,t), F(0,t), F(1,t) et F(2,t) représentent les morceaux de
courbe de Bézier entre chaque point de controle. Leurs expressions sont les suivantes :

F(—1,t) = —0.5t(1 — t)? (A7)
F(0,t) = 0.5(1 — )(2 + 2t — 3t?) (A.8)
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F(1,t) = 0.5¢(1 + 4t — 3t%) (A.9)
F(2,t) = —0.5t*(1 — t) (A.10)

Cette interpolation est appelée interpolation de Catmull-Rom [Catmull & Rom 1974].






ANNEXE B
Normalisation automatique de
spectres observés

Lors de ’analyse de raies d’absorption dans un spectre stellaire, le flux du con-
tinuum est généralement normalisé & I'unité. Pour mesurer correctement une abon-
dance chimique, il faut que le spectre observé soit donc correctement normalisé. En
effet, une mauvaise normalisation va avoir des répercutions sur 'abondance mesurée
puisque le profil ne sera plus représentatif du nombre d’absorbants le long de la ligne
de visée. Il est donc important de bien localiser le continuum du spectre.

Détails de la procédure automatique de normalisation

Nous avons développé une procédure automatique de normalisation de spectres
observés O(A), codée en IDL. L’application de cette procédure est locale, dans une
fenétre de longueurs d’onde centrée autour de la raie spectrale & analyser. Cette
méthode est une adaptation de ce qui est fait & I’heure actuelle dans le projet
AMBRE (voir par exemple [Worley et al. 2012]), GES (Recio-Blanco et al. en pré-
paration) et Gaia/RVS [Bailer-Jones et al. 2013]

Nous tirons avantage du fait que nous connaissons les paramétres fondamentaux
du spectre & normaliser. En pratique, nous réalisons une interpolation linéaire a 4
dimensions dans une grille de spectres synthétiques (par exemple celle du Gaia-ESO
Survey présentée dans la Sect. 2.4.1), nous permettant ainsi d’obtenir un spectre syn-
thétique S(\) aux parameétres de I'étoile étudiée. Nous ne gardons qu'un domaine
de longueurs d’onde restreint, centré sur la raie spectrale & analyser. Ce domaine
de longueur, noté di(\) sur lequel I'ajustement du continuum est fait peut varier
typiquement de 15A & plus de 100A dans le cadre de raies trés larges localisées
autour du triplet du calcium dans l'infra-rouge. La taille du domaine sera optimisée
si une raie est située sur un bord de spectre.

Les raies de Sy sont supprimées par méthode de o—clipping, de maniére & ne
garder qu’un continuum préliminaire S¢(\) sur le domaine d; (). Le spectre observé
O(A) étant dans le méme référentiel en longueur d’ondes, nous n'en gardons que
les parties O°(\) sur di(\). Le rapport r(\) = S¢(\)/O¢(\) est ensuite ajusté une
premiére fois par un polynome de degré variable. Nous obtenons alors contyes;(A).
Les valeurs de () situées a moins d'une déviation standard autour de contyest(\)
sont alors ajustées une seconde fois. Nous obtenons alors cont finq(A) que I'on divise
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au spectre observé initial.

Le degré du polynéme va dépendre de la résolution du spectre observé mais
également du domaine en longueurs d’onde (si peu de pixels). Par exemple, au voisi-
nage du triplet du calcium un pélynome d’ordre 3 ou plus aura tendance & vouloir
imiter le flux des ailes des raies larges, et donc ne sera pas représentatif du niveau
du continuum. Dans ce cas, nous appliquons une simple correction du continuum
par une droite.

Exemple de normalisation sur des étoiles de référence

Deux exemples de re-normalisations sont montrés dans la FIGURE B.1 pour les
étoiles Gaia de référence 18Sco (Tog = 5750K, log(g) = 4.43, [M/H] = +0.03 dex,
panneau du haut) et aTau (Tex = 3930K, log(g) = 1.22, [M/H] = —0.37 dex, pan-
neau du bas), analysées dans le cadre de la DR2 de GES. Nous montrons une étoile
de type solaire et une étoile géante froide pour laquelle le continuum est plus dif-
ficile & localiser. La résolution spectrale est celle du setup HR10 du spectrographe
GIRAFFE (R ~ 19800) avec SNR=80. Nous voyons clairement que pour les deux
étoiles le spectre fourni par GES (en vert) est correctement re-normalisé (en bleu),
et est parfaitement consistant avec son spectre synthétique (en rouge).

Nous montrons également un exemple de normalisation autour du doublet du
lithium & 6 708 A dans la FIGURE B.2, dans le cadre de notre mesure automatique du
lithium dans le projet AMBRE. Le domaine est caractérisé par la présence de nom-
breuses raies, rendant difficile la normalisation pour les étoiles les plus froides. Nous
montrons un exemple typique d’étoile froide HR81797 ( Tog = 4277 K, log(g) = 1.40,
[M/H] = +0.02 dex), avec une normalisation sur 50 A (ajustement a ’ordre 3) et sur
15 A (ajustement a l'ordre 1) autour du doublet du lithium. Nous voyons clairement
que dans les 2 cas, notre procédure automatique est capable de normaliser correcte-
ment le spectre observeé.

Sensibilité au bruit de la procédure automatique de normalisation

Afin de tester la robustesse de la procédure de normalisation avec le bruit, nous
avons également simulé des spectres synthétiques du Soleil et Arcturus en faisant
varier le SNR de 5 & 100 par pas de 5, & R ~ 19800. Pour chaque valeur de SNR,
nous avons réalisé 500 tirages de Monte-Carlo. La normalisation de chaque spectre
bruité a éte perturbée par convolution avec un polynoéme d’ordre 1 et 3, avec une
amplitude en flux de 5%. Nous avons donc une librairie de 40 000 spectres déformés
et bruités, jouant le role de spectres observés. La procédure de normalisation a été
appliquée a chacun de ces spectres avec un ajustement du continuum par un poly-
nome de degré égal au degré de la déformation. Pour un SNR donné, nous avons
pu estimer le maximum de la différence entre le spectre initial bruité et le spectre
en sortie de la procédure de normalisation, moyenné sur les 500 tirages de Monte-
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F1GURE B.1 — Comparaison entre les spectres observés non-normalisés (courbe verte
pointillé) de 18Sco (en haut) et aTau (en bas), et leur spectre observé (en trait plein
bleu) aprés renormalisation avec notre procédure. Le spectre synthétique utilisé pour
I’ajustement du continuum est montré en rouge.
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214 Annexe B. Normalisation automatique de spectres observés
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F1GURE B.2 — Spectres AMBRE observés avant (vert) et aprés (bleu) renormali-
sation de HD81797 sur un domaine de 50 A (en haut) et 15A (en bas) centré sur
le doublet du lithium & 6708 A. Le spectre synthétique utilisé pour 1'ajustement
du continuum est montré en rouge. Les traits verticaux représentent le domaine de
1.5 A sur lequel notre procédure automatique de mesure d’abondances est appliquée.
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FiGURE B.3 — Maximum de la différence entre le spectre initial bruité et le spectre
re-normalisé, moyenné sur 500 tirages de Monte-Carlo, en fonction du SNR. Le
panneau de gauche illustre le résultat pour les spectres observés d’Arcturus alors
que ceux du Soleil sont présentés a droite, pour des déformations initiales par des
polynomes d’ordre 1 (en rouge) et 3 (en vert).

Carlo. Les résultats sont présentés dans la FIGURE B.3 pour les spectres solaires et
d’Arcturus en fonction du SNR. Nous voyons clairement que pour les deux étoiles,
il est plus facile de corriger une simple pente (ordre 1, courbe rouge), plutot qu’un
polyndéme d’ordre 3.

Cependant, méme & SNR=20, le maximum de la différence entre les spectres
déformés est inférieur a 0.5% pour Arturus et est complétement négligeable pour
le Soleil (<0.15%). Nous avons aussi regardé la déviation standard de la différence
entre le spectre bruité déformé et le spectre en sortie de la procédure et celle-ci est
environ trois fois inférieure aux courbes présentées dans la FIGURE B.3.

Nous pouvons conclure que notre procédure de normalisation est capable de
corriger correctement le continuum d’un spectre observé, méme en cas de mesure
bruitée. L’application de notre procédure a prés de 8 000 étoiles & une résolution spec-
trale de 40 000 sur un domaine de 15A centré sur le doublet du lithium & 6 708 A a éte
un succeés, allant dans le sens de notre conclusion. Finalement, nous avons appliqué
notre procédure a prés de 11 000 étoiles des DR2 et DR3 du Gaia-ESO Survey, au-
tour de 77 raies spectrales, afin de fournir des abondances chimiques au Gaia-ESO
Survey.
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