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Chapitre 1

Introduction

Les étoiles sont des spheres de plasma auto-gravitantes, dont les régions centrales sont le siege de
réactions de fusion nucléaire. Les étoiles représentent une source majeure de radiations électromagné-
tiques dans 1’Univers et nous permettent ainsi d’étudier I’Univers dans son ensemble.

Les étoiles :

e sont a 'origine de I’évolution chimique de 1’Univers ;

e permettent d’étudier les galaxies lointaines, et donc de retracer 1’évolution de I’Univers tout
entier ;

e permettent de retracer la formation et I’évolution de notre galaxie, la Voie Lactée ;

e permettent I’étude du milieu interstellaire grace aux radiations électromagnétiques qui sont
absorbées par les molécules et les poussieres du milieu interstellaire ;

e permettent de réaliser des tests de relativité générale, comme c’est le cas de 1’étoile S2, I'une
des étoiles les plus proches du trou noir central de notre galaxie, dont l'orbite est étudiée avec
Pinstrument GRAVITY ;

e sont les progéniteurs non seulement d’objets compacts étudiés dans le cadre de la relativité
générale, comme les trous noirs, les étoiles & neutrons ou les naines blanches, mais également des
nébuleuses planétaires ou encore d’événements extrémement énergétiques comme les supernovas
ou les sursauts gamma ;

e sont hotes d’exoplanetes, dont la caractérisation nécessite une bonne compréhension de la physique
stellaire.

Les étoiles sont ainsi la pierre angulaire de ’astrophysique. Leur compréhension représente un enjeu
majeur dans tous les domaines de 'astrophysique et nécessite la combinaison de nombreux domaines
différents de la physique dans des conditions de température et de densité extrémes.

1.1 Sonder les intérieurs stellaires via 1’astérosismologie

L’enjeu fondamental de la physique stellaire est de comprendre la structure et ’évolution des étoiles.
Or l'intérieur des étoiles est fortement opaque au rayonnement. Les photons émis & l'intérieur de
I’étoile interagissent avec le plasma de 1’étoile et suivent une marche aléatoire chaotique. Ils mettent
ainsi plusieurs millions d’années a atteindre la surface de ’étoile pour ensuite se propager en ligne
droite dans le milieu interstellaire. Les photons émis par 1’étoile proviennent donc exclusivement des
couches superficielles et ne nous fournissent pas d’informations directes sur I'intérieur de 1’étoile.

La naissance de 'astérosismologie vers le milieu du XX¢ siecle a changé la donne en permettant un
acces direct aux propriétés de l'intérieur des étoiles. La démarche est analogue a celle de la sismologie
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8 CHAPITRE 1. INTRODUCTION

terrestre, qui permet de sonder la Terre depuis la fin du XIX® siecle par I’étude des ondes sismiques ex-
citées par les séismes. En effet, des ondes sismiques se propagent a l'intérieur des étoiles, et la maniere
dont elles se propagent dépend des propriétés physiques des régions qu’elles ont traversées. Les ondes
sismiques peuvent former des interférences constructives a certaines fréquences discretes et se super-
poser en ondes stationnaires, les modes propres d’oscillation de I’étoile. Ces vibrations provoquent des
variations périodiques de luminosité, qui sont enregistrées par un photometre ultra-précis. Un moyen
de mettre en évidence les périodicités des variations de luminosité est d’appliquer une transformée de
Fourier a la courbe de lumiere ainsi enregistrée. L’analyse de Fourier permet de passer des courbes de
lumieére aux spectres d’oscillation, ou les différentes fréquences de vibration de 1’étoile sont révélées.

1.2 Les différents types de pulsateurs stellaires

Il existe de nombreux types de pulsateurs stellaires, de masses et de stades évolutifs tres variés,
depuis les étoiles de pré-séquence principale jusqu’aux naines blanches. Les caractéristiques de leurs
oscillations sont trés variées, avec des périodes couvrant un intervalle de la minute & la centaine de
jours, et des amplitudes allant du millionieme du flux a plusieurs ordres de grandeurs du flux en
photométrie, soit de la dizaine de cm/s a la dizaine de km/s en vitesse radiale. Les mécanismes
d’excitation entretenant les oscillations et la force de rappel qui intervient sont tres différents d’un
type de pulsateur a 'autre. Afin que des oscillations résonnent, leur période doit étre comparable ou
plus courte que I’échelle de temps thermique de la zone d’excitation. Pour une zone d’excitation siuée
a un rayon r dans ’étoile de rayon R, cette échelle de temps s’exprime (Pamyatnykh 1999 [116])

Re Tdm
Tth=/ - (1.1)
T

ol ¢, est la capacité thermique massique du gaz a pression constante, L et T sont respectivement
la luminosité et la température a la surface de 'étoile, et dm est la masse d’'une parcelle de fluide
élémentaire. Cette échelle de temps thermique représente la durée pendant laquelle une région de
I’étoile peut rayonner lorsque la seule source d’énergie est 1’énergie potentielle gravitationnelle. Si la
période d’oscillation est bien plus longue que 7y, la zone d’excitation reste en équilibre thermique et
n’est pas capable d’exciter des modes d’oscillation. Deux grandes classes de pulsateurs se distinguent
: les pulsateurs classiques et les pulsateurs de type solaire.

1.2.1 Pulsateurs classiques

Dans le cas des pulsateurs de type classique, les oscillations sont auto-excitées et instables, principale-
ment générées par le mécanisme k (Samadi et al. 2015 [I30]). Il s’agit d’une instabilité thermique due
a une variation de 'opacité de régions partiellement ionisées proches de la surface. Les oscillations des
pulsateurs classiques sont caractérisées par des périodes pouvant aller d’une heure a plusieurs jours et
par de larges amplitudes de l'ordre de quelques km/s en vitesse radiale. Cette derniére caractéristique
fait que ce sont les premiers pulsateurs qui ont été historiquement observés, comme nous allons le voir
par la suite. Les pulsateurs classiques comprennent différents types d’étoiles éparpillées au sein du
diagramme de Hertzsprung-Russell. Certaines étoiles présentent des modes de pression, comme les
Céphéides (0 Cephei), les 0 Scuti, les étoiles Ap en oscillation rapide (RoAp), les S-Cephei, les étoiles
de type Mira et les RR-Lyrae (Fig. . D’autres présentent des modes de gravité, comme les étoiles
de type B & pulsations lentes (SPB) ou les naines blanches de type DOV et DBV (Fig. [L.1)).

1.2.2 Pulsateurs de type solaire

Dans le cas des pulsateurs de type solaire, qui possedent une enveloppe convective externe, les oscilla-
tions sont de nature stochastique et stables. Les mouvements convectifs qui ont lieu dans les régions
proches de la surface sont capables d’exciter des oscillations dont la période est proche de I’échelle de
temps caractéristique de ces mouvements convectifs (Christensen-Dalsgaard 2003 [26]). En effet, les
mouvements convectifs turbulents dans les régions supérieures de I’enveloppe externe ont une vitesse
proche de la vitesse du son et représentent une source efficace de bruit acoustique. Une partie de
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log 'I‘m

Figure 1.1 — Diagramme de Hertzsprung-Russell représentant la luminosité des étoiles en fonction de leur température
effective. Les étoiles sont ici représentées en fonction de leur type d’oscillation, avec en bleu les étoiles présentant des
modes de pression, en rouge les étoiles présentant des modes de gravité (Aerts et al. 2010 [I]).

I’énergie de ces fluctuations stochastiques est transmise aux oscillations stellaires, et 1’étoile entre en
résonance selon ses modes propres d’oscillation. Chaque mode est excité par un grand nombre de cel-
lules convectives qui ne sont pas corrélées. Dans ces conditions, tous les modes sont excités de maniere
stochastique dans une large gamme de fréquences. Les oscillations de type solaire sont excitées de
fagon stochastique par la convection turbulente dans I’enveloppe externe et se rencontrent donc dans
toutes les étoiles possédant une région convective (Samadi & Goupil 2001 [I31]).

Les oscillations des pulsateurs de type solaire sont caractérisées par des périodes d’oscillation pouvant
aller de la minute a quelques heures (Aerts et al. 2010 [I]) et par de faibles amplitudes, de I'ordre
de quelques cm/s au m/s en vitesse radiale. Les oscillations de ces pulsateurs, comme le Soleil et les
géantes rouges, ont ainsi été découvertes plus tardivement. Les modes qui sont excités sont des modes
de pression. J’ai consacré ma these a I’étude de certains pulsateurs de type solaire, les géantes rouges.

1.3 Histoire de I’astérosismologie

L’existence d’étoiles variables est avérée depuis plusieurs siecles (e.g., Hekker & Christensen-Dalsgaard
2017 [70]). La premiere étoile variable a été découverte a la fin du XVI€ siecle par ’astronome amateur
hollandais Fabricius ; il s’agissait de la géante rouge Mira, aussi appelée o Ceti. La premiere étoile
Céphéide a ensuite été découverte en 1784 par l'astronome amateur John Goodricke. Cependant,
on peut considérer que l'astérosismologie est née il y a seulement un peu plus d’un siecle, avec la
découverte en 1912 par l'astronome américaine Henrietta Leavitt de la relation entre la période de
variabilité des Céphéides et leur luminosité, qui est toujours utilisée pour étalonner les mesures de dis-
tances galactiques et extragalactiques (Leavitt & Pickering 1912 [86]). Les observations de pulsateurs
classiques, présentant d’importantes variations de luminosité, se sont ensuite poursuivies, notamment
des Céphéides, des § Scuti, des RR Lyrae, des naines blanches et des étoiles de type Mira. Les premiers
pulsateurs de type solaire, présentant des oscillations de plus faible amplitude, n’ont été détectés que
bien plus tardivement.
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Figure 1.2 — Spectres de puissance des oscillations solaires en fonction de la fréquence, obtenus aprés 8h d’observations
le 6 aott 1978 (Claverie et al. 1979 [30]). Le premier a été enregistré & I’Observatoire d’Izafia (Tenerife, Espagne) et le
second au Pic du Midi (France). L’accord entre ces deux spectres, enregistrés depuis des sites distants d’environ 2300
km, indique que les pics observés sont d’origine solaire et ne sont pas causés par des perturbations atmosphériques ou
instrumentales.

1.3.1 Les pulsations solaires

Au début des années 1960, des observations spectroscopiques du Soleil sont effectuées de maniére con-
tinue afin de mieux caractériser les différents phénomeénes perturbant sa surface. En 1962, 'oscillation
de la surface du Soleil est mise en évidence en analysant le décalage Doppler des raies spectroscopiques
(Evans & Michard 1962 [49]). Ces pulsations sont périodiques, avec une période d’environ 5 minutes,
confirmée indépendamment par une deuxieéme équipe la méme année (Leighton et al. 1962 [90]). La
compréhension du phénomeéne qui en est a l'origine, a savoir I’existence de modes de vibration acous-
tiques a l'intérieur du Soleil, ne survient qu’a la décennie suivante. Ulrich (1970) [149] et Leibacher &
Stein (1971) [89] expliquent de fagon théorique que ces vibrations correspondent & des modes propres
d’oscillation, dont 'utilisation permettrait de sonder la structure interne du Soleil. Deubner (1975)
[41] confirme observationnellement que ces oscillations peuvent étre interprétées comme des modes
acoustiques non radiaux de faible ordre radial.

L’héliosismologie, ou sismologie solaire, voit véritablement le jour en 1979 lorsque plusieurs semaines
d’observations sont combinées, faisant apparaitre clairement les modes d’oscillation du Soleil (Claverie
et al. 1979 [30], Fig. . Pour obtenir une précision suffisante sur les fréquences des modes
d’oscillation, et donc sur les informations qu’on en déduit sur la structure interne de ’étoile, il faut ac-
cumuler des observations sur une durée aussi longue que possible. Dans ce contexte, plusieurs réseaux
de télescopes au sol, répartis a différentes longitudes sur Terre, ont ainsi été développés afin d’observer
en continu les pulsations solaires en s’affranchissant de I'alternance du jour et de la nuit : le réseau
International Research on the Interior of the Sun (IRIS) en 1991 (Fossat 1991 [51]), le Birmingham
Solar-Oscillations Network (BiSON) en 1992 (Chaplin et al. 1996 [25]) et le Global Oscillation Network
Group (GONG) en 1994 (Hill et al. 1994 [73]). Cependant, la résolution fréquentielle reste limitée
par la durée d’observation. La solution optimale pour observer les oscillations en continu avec un seul
et méme instrument consiste a se tourner vers le domaine spatial. Depuis 1995, I'instrument Global
Oscillations at Low Frequencies (GOLF) du satellite Solar and Heliospheric Observatory (SoHO) en-
registre les pulsations solaires (Gabriel et al. 1995 [55]) et a permis d’identifier des milliers de modes
d’oscillation du Soleil (Fig. . L’héliosismologie a mené a de nombreux résultats, comme la mesure
de la fraction massique d’hélium présente dans ’enveloppe du Soleil (Dziembowski et al. 1991 [45])
ou encore la mesure du profil de rotation interne du Soleil (Schou et al. 1998 [133], Di Mauro &
Dziembowski 1998 [42]).
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Figure 1.3 — Spectre de puissance des oscillations solaires en fonction de la fréquence observées par 'instrument GOLF
du satellite SOHO (Elsworth et al. 2015 [4§]).

1.3.2 De I’héliosismologie a I’astérosismologie

Les bases théoriques de I’astérosismologie ont été posées par Pekeris (1938) [120] et Cowling (1941) [33],
puis Monique Tassoul a dérivé des expressions asymptotiques pour les pulsations stellaires non-radiales
(Tassoul 1980 [144], Tassoul 1990 [145]). La théorie des oscillations de type solaire combinée avec les
résultats innovants obtenus pour le Soleil ont donné I'idée d’analyser les oscillations d’autres étoiles
afin de contraindre leur structure interne. Mais pendant longtemps, l'identification non ambigue des
oscillations dans d’autres étoiles n’a pas été possible du fait de leur luminosité apparente plus faible,
rendant la détection des oscillations plus difficile. Les premiéres oscillations extrasolaires de type
solaire sont finalement détectées sans ambiguité en 1999 dans les étoiles Procyon et n Cas (Martié et
al. 1999 [93], Barban et al. 1999 [6]). La premiére identification des modes d’oscillation de 1’étoile «
Centauri, en 2001, marque la naissance de I’astérosismologie a part entiere (Bouchy & Carrier 2001 [20],
Fig. . Rapidement, les observations au sol s’avérent insuffisantes pour contraindre la structure des
étoiles étudiées. En effet, I’analyse de Fourier est d’autant plus performante que la courbe de lumiére
est longue : des données temporelles de longue durée permettent d’améliorer le rapport signal & bruit
des spectres d’oscillation ainsi que la résolution en fréquence des modes d’oscillation (Fig. . De
plus, l'interruption des observations au sol pendant la journée pose probléeme. En effet, une étoile ne
peut pas étre observée plus de 10 ou 12h d’affilée depuis un site unique, et cette durée est tres loin
d’étre suffisante pour atteindre la résolution en fréquence nécessaire a ’exploitation des spectres. Si
I’'on combine les données issues de plusieurs jours d’observation, ceci ajoute de la confusion au sein
du spectre : c’est l'effet de fenétre di & la durée du jour, qui génére des fréquences additionnelles
au sein du spectre compliquant considérablement son interprétation (Fig. . Une possibilité pour
a la fois gagner en résolution, augmenter le rapport signal sur bruit et éviter ’effet de fenétre est de
mettre en place un réseau d’observatoires judicieusement répartis sur Terre, afin que chacun puisse
se relayer au cours de la rotation terrestre et que les interruptions dans les données soient minimales,
comme le réseau Stellar Oscillations Network Group (SONG) depuis 2006 (Grundahl et al. 2006 [66]),
qui fonctionne pour le moment avec deux sites d’observation alors qu’il en faudrait au moins six.
L’autre option est de développer des télescopes spatiaux afin de pouvoir enregistrer de fagon continue
les variations lumineuses des étoiles en s’affranchissant de ’alternance du jour et de la nuit & laquelle
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Figure 1.5 — Evolution de la résolution du spectre d’oscillation de 1’étoile a-Centauri pour une durée d’observation de
1, 2 ou 5 nuits (Bouchy & Carrier 2001 [20]). La résolution s’améliore lorsque la durée d’observation augmente, et la
largeur des pics décroit significativement. La durée utilisée ici est toutefois bien inférieure aux durées d’observation de
CoRoT ou Kepler, de l'ordre de plusieurs mois.
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Figure 1.6 — Effet de fenétre sur un spectre théorique d’oscilllation (Benoit Mosser, "Hélio & astérosismologie : ob-
servations", cours de Master 2 Recherche Spécialité Astronomie et Astrophysique, 2004 [99]). Haut : Spectre théorique
pour une observation continue pendant 5 jours. Bas : Le méme spectre modulé par une fenétre d’observation de 5 nuits
; le spectre de la fenétre d’observation est représenté en haut a droite. La fenétre résultant de ’absence d’observation
durant la journée dégrade fortement le spectre ; seuls les pics principaux subsistent.

la Terre est soumise. Dans ce contexte, différents projets de missions spatiales ont vu le jour.

1.3.3 La révolution spatiale : les missions CoRoT et Kepler

La premiére mission spatiale dédiée a 1’astérosismologie, Etude de la Variabilité, de la Rotation et
des Intérieurs Stellaires (EVRIS), a vu le jour en 1982 au sein du Centre National d’Etudes Spatiales
(CNES) francais. L’instrument, embarqué a bord de la mission russe MARS 96, devait observer une
dizaine d’étoiles brillantes pendant le trajet entre la Terre et Mars. Le lancement a eu lieu en novem-
bre 1996, mais apres une orbite autour de la Terre la mission s’est abimée dans le Pacifique suite a
une défaillance du dernier étage du lanceur. Il faut attendre le lancement du microsatellite canadien
Microvariability & Oscillations of Stars (MOST), en 2003, pour obtenir des données photométriques
spatiales. Le satellite est con¢u pour observer en continu une étoile brillante & la fois dans chacun
des 24 champs, sur des intervalles d’un mois. Cependant, le rapport signal a bruit est trop bas, et la
mission montre tres tot son incapacité a détecter des oscillations de type solaire. De nombreux projets
de mission spatiales ont ensuite vu le jour sans aboutir, comme la mission Probing Rotation and the
Interiors of Stars by means of Microvariability and Activity (PRISMA) qui a été proposée en 1985
puis en 1993 & I’Agence Spatiale Européenne (ESA), la mission Measuring Oscillations in Nearby Stars
(MONS) qui a été proposée au Programme Spatial Danois en 1999, ou encore la mission Eddington
sélectionnée par 'ESA en 2000.

En 1993, le projet Convection and Rotation (CoRot) est proposé au CNES. L’objectif initial était
d’observer une centaine d’étoiles brillantes pour détecter des pulsations de type solaire, mais un événe-
ment inattendu a complétement changé la donne : la découverte de la premiere exoplanete par Michel
Mayor et Didier Queloz en 1995 a I’Observatoire de Haute Provence (Mayor & Queloz 1995 [94]).
Cette planete massive orbitant tres pres de son étoile a été une véritable surprise, car les planetes
géantes du systéme solaire orbitent loin du Soleil. Une telle découverte remettait en cause 'hypothese
de formation du systeme solaire comme scénario commun de formation des systéemes planétaires, et de
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nouvelles détections étaient nécessaires afin de savoir si les jupiters chauds étaient répandus. La pho-
tométrie s’est vite avérée particulierement intéressante pour les détecter car leur proximité de 1’étoile
hote et leur grande taille provoquent une importante baisse de luminosité de 1’étoile lorsque la planete
I'occulte. CoRot proposant justement des observations photométriques, la mission a pris une dimen-
sion supplémentaire en intégrant une composante exoplanétaire et fut ainsi rebaptisée Convection,
Rotation and planetary Transits (CoRoT). La conception de la mission a alors radicalement changé :
il s’agissait cette fois d’observer plus de 150 000 étoiles dans un méme champ pendant une durée de
six mois, calibrée pour atteindre une précision de l'ordre de 0.1 pHz sur les fréquences individuelles
d’oscillation. Le projet final est proposé a nouveau en 1997 et enfin accepté en 2000 par le CNES.
La mission CoRoT est finalement lancée en décembre 2006 et a pu observer des dizaines de milliers
d’étoiles jusqu’en novembre 2012. C’est la premieére mission qui a permis de mettre en évidence les
structures globales des spectres d’oscillation de type solaire dans un grand nombre d’étoiles et de les
utiliser pour étudier les intérieurs stellaires.

Un autre projet, Kepler, est proposé a la National Aeronautics and Space Administration (NASA)
en 1990 et va révolutionner I'astérosismologie. L’objectif initial était de mettre en évidence les struc-
tures fines au sein des spectres d’oscillation en fréquence, notamment les effets de la rotation interne,
pour un maximum d’étoiles. Aprés la détection de la premiére exoplanete en 1995, I'objectif était
également de découvrir des planétes susceptibles d’abriter la vie, c’est-a-dire de type terrestre, plus
petites et orbitant plus loin de leur étoile que les jupiters chauds. Une durée d’observation aussi
longue représente également une aubaine pour l'astérosismologie. Kepler est ainsi conc¢u pour ob-
server plusieurs milliers d’étoiles avec une durée ininterrompue de 4 ans. La mission n’est acceptée
qu’en 2001, et le satellite Kepler est lancé en avril 2009. 11 a observé plus de 150 000 étoiles jusqu’en
2013, fournissant des courbes de lumiere d’une longueur et d’une précision encore inégalées.

Les nombreux résultats obtenus par CoRoT et Kepler ont établi ’astérosismologie comme une disci-
pline essentielle & la compréhension détaillée non seulement de la structure et de ’évolution stellaire,
mais également des phénomenes physiques régissant les intérieurs stellaires. Dans ce contexte, la
mission spatiale PLAnetary Transits and Oscillations of stars (PLATO) est en cours de préparation
depuis 2007. Cette mission est congue pour mener des observations photométriques ininterrompues de
haute précision et de longue durée d’étoiles relativement brillantes, de magnitude dans le visible entre
11 et 13. Les courbes de lumiere seront exploitées pour détecter des transits planétaires, en particulier
de planetes de type terrestre, et pour des analyses sismiques, afin de mesurer des parameétres stellaires
et des ages précis. Plato présentera un large champ de vue afin de couvrir une large région du ciel et
de maximiser le nombre d’étoiles brillantes observées a chaque pointage. Le satellite comprendra 24
télescopes, ce qui est nouveau pour une mission spatiale. Les télescopes sont identiques et regroupés
en quatre groupes de six télescopes. Les six télescopes de chaque groupe observent le méme champ,
et les groupes sont légerement décalés les uns par rapport aux autres pour que leurs champs de vue
respectifs se recouvrent partiellement. Cette configuration permet d’avoir un meilleur rapport signal
a bruit dans certaines régions du champ de vue total, en particulier au centre ou les champs de vue
des 24 télescopes se recouvrent. Cette redondance permet également de réduire 'impact d’un éventuel
dysfonctionnement d’un télescope. Le plan focal de chaque télescope sera équipé de 4 caméras CCD.
Chaque télescope aura un diameétre de 120 mm et un champ de vue de 1100 deg?, permettant de
couvrir un champ total de 2250 deg? & chaque pointage. Actuellement, le plan d’observation prévoit
4 ans de fonctionnement scientifique nominal, consistant en des observations de longue durée de deux
champs du ciel distincts sur deux ans. La durée de fonctionnement pourra étre étendue jusqu’a 8 ans,
et Plato devrait observer des centaines de milliers d’étoiles. Son lancement vers le point de Lagrange
L2 est prévu en 2026 a bord d’une fusée Soyouz.
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Figure 1.7 — Spectre de puissance des oscillations de 1'étoile géante rouge KIC 4448777 en fonction de la fréquence,
obtenu & partir des données du satellite Kepler en 2016 (Di Mauro et al. 2016 [43]). Les chiffres indiquent le degré
angulaire des modes d’oscillation ; plus le degré est faible, plus la profondeur a laquelle les modes sondent 1’étoile
augmente.

1.3.4 Le cas des géantes rouges

Les géantes rouges sont des étoiles peu massives évoluées qui ont épuisé ’hydrogene de leur coeur. Le
coeur d’hélium est dans un premier temps inerte lorsque 1’étoile évolue sur la branche rouges, puis entre
en fusion lorsque I’étoile arrive sur la branche horizontale. Les géantes rouges subissent d’importants
changements de structure interne qui sont détaillés dans le chapitre L’existence d’oscillations de
type solaire au sein des géantes rouges est supposée depuis 1983 car ces étoiles possédent une enveloppe
convective externe (Christensen-Dalsgaard & Frandsen 1983 [28]). On s’attendait également a ce que
le spectre d’oscillation de ces étoiles présente un grand nombre de modes, absents des spectres des
pulsateurs de type solaire sur la séquence principale : les modes mixtes, qui permettent de sonder le
coeur des géantes rouges. Cependant, on s’attendait soit a ce que les modes mixtes soient trop amor-
tis pour étre détectables, soit a ce qu’ils forment une forét inextricable de pics, rendant les spectres
inexploitables. Ce n’est qu’en 2002 que des oscillations de type solaire sont clairement détectées pour
la premiere fois au sein de la géante rouge ¢ Hya, grace au spectrographe CORALIE de 1I’Observatoire
de La Silla (Frandsen et al. 2002 [53]). Ce résultat confirme la possibilité que les géantes rouges sont
le siege d’oscillations de type solaire, mais la résolution du spectre est trop faible pour permettre de
détecter des modes mixtes.

Lorsque les missions spatiales CoRoT et Kepler sont développées, les géantes rouges ne font donc
pas partie des cibles prioritaires. Du point de vue de la recherche d’exoplanetes, la différence de taille
entre une planéte de type terrestre et une géante rouge est trop importante pour que le transit de la
planéte provoque une baisse significative de la luminosité de 1’étoile. Du point de vue des pulsations
stellaires, I'existence de modes mixtes n’est pas avérée et les géantes rouges présentent de ce fait un
intérét sismique limité. Les résultats obtenus par CoRoT concernant les géantes rouges ont ainsi été
une véritable surprise. En effet, la mission a confirmé I’existence de pulsations de type solaire chez les
géantes rouges (De Ridder et al. 2009 [36]). Les modes d’oscillation d’un grand nombre de géantes
rouges ont pu étre identifiés (Hekker et al. 2009 [72], Bedding et al. 2010, [I3], Mosser et al. 2010
[103]), permettant de mesurer les caractéristiques globales de leurs spectres d’oscillation (Huber et al.
2010 [74], Mosser et al. 2011 [102]).

Mais le potentiel des géantes rouges fut pleinement révélé par les quatre ans de données photométriques
enregistrées par Kepler, révélant I'existence de modes mixtes (Bedding et al. 2011 [13]) permettant
d’obtenir des informations sismiques d’'une qualité sans précédent (Fig.[1.7). Ces étoiles subissant des
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évolutions structurelles tres importantes, elles sont particulierement intéressantes du point de vue de la
compréhension de I’évolution stellaire et des mécanismes physiques régissant leur intérieur. L’étude sis-
mique des géantes rouges représente ainsi une véritable révolution, et les géantes rouges sont devenues
des cibles majeures pour ’astérosismologie. Les principaux résultats apportés par l'astérosismologie
concernant les géantes rouges incluent l'estimation précise des masses et rayons stellaires (Kjeldsen et
al 1995 [83], Mosser et al. 2013 [I11]), l'identification du stade évolutif des étoiles évoluées, permet-
tant notamment de distinguer les étoiles sur la branche des géantes rouges des étoiles de la branche
horizontale (Bedding et al. 2011 [13], Stello et al. 2013 [138], Mosser et al. 2014 [I05]), ainsi que
I'étude de la rotation interne des géantes rouges (Beck et al. 2012 [12], Mosser et al. 2012 [109]).

1.4 L’importance de la rotation

La rotation est un ingrédient fondamental de la physique stellaire, qui impacte a la fois la structure et
I’évolution stellaire (Zahn 1992 [154], Talon & Zahn 1997 [143], Lagarde et al. 2012 [84]). Elle induit
un transport de moment cinétique et d’éléments chimiques qui modifient la structure interne des
étoiles (e.g., Maeder 2009 [91]). Par exemple, le mélange induit par la rotation est capable d’amener
un surplus d’hydrogene dans le coeur, augmentant ainsi la durée de vie de 1’étoile sur la séquence
principale. De la méme fagon, le transport d’éléments chimiques détermine la taille du coeur d’hélium
dans les phases plus évoluées, qui joue un réle crucial dans I’évolution stellaire. La rotation a également
pour effet de modifier la composition chimique de surface des étoiles (Kippenhahn et al. 2012 [82]). La
rotation affecte donc significativement la détermination des ages stellaires (e.g., Lebreton et al. 2014
[87]). Ainsi, la compréhension de la rotation des étoiles & tout moment de leur évolution est nécessaire
pour obtenir une image globale pertinente et complete de leur évolution. Il est donc capital d’avoir des
contraintes observationnelles sur le profil de rotation interne des étoiles pour comprendre comment la
rotation impacte I’évolution stellaire. Les modes mixtes permettent en principe de mesurer le profil de
rotation interne des géantes rouges. En pratique, les zones radiative et convective ont des propriétés
treés différentes, et les modes mixtes permettent essentiellement de mesurer les vitesses de rotation
moyennes de ces deux régions. Les modes mixtes sondent principalement le cceur des géantes rouges.
Dans ces conditions, il est plus facile de mesurer la rotation moyenne du coeur des géantes rouges que
de mesurer la rotation moyenne de 'enveloppe (Goupil et al. 2013 [63]).

1.4.1 Le ralentissement de la rotation du coeur des géantes rouges et le probleme
du transport de moment cinétique

Lorsque les étoiles quittent la séquence principale, le coeur d’hélium inerte se contracte et I’enveloppe
convective se dilate en réponse. Sil’on suppose la conservation locale du moment cinétique, on s’attend
ainsi a ce que la rotation du coeur accélere et a ce que la rotation de I'enveloppe ralentisse. Mosser
et al. (2012) [109] ont mesuré de fagon semi-automatique la rotation moyenne du coeur d’environ 300
géantes rouges a différents stades évolutifs, a la fois sur la branche des géantes rouges ou les étoiles
fusionnent I’hydrogéne en couche au-dessus du cceur d’hélium inerte, et dans la phase du clump ou
les étoiles fusionnent également 'hélium dans le coeur (Fig. [1.§8). Deheuvels et al. (2014) [38]) ont
également obtenu des mesures de la rotation du cceur de trois sous-géantes et trois étoiles sur le bas de
la branche des géantes rouges (Fig. . Le rayon stellaire, qui augmente lorsque les étoiles évoluent
depuis la fin de la séquence principale jusqu’a la pointe de la branche des géantes rouges, est utilisé
dans ces deux études comme marqueur de ’évolution stellaire pour les sous-géantes et les étoiles sur
la branche des géantes rouges (Fig. [1.8). Les mesures de Deheuvels et al. 2014 [38] indiquent effec-
tivement que la rotation du cceur des sous-géantes semble accélérer (Fig. et qu’'une importante
rotation différentielle se met en place jusqu’au moment ou I’étoile atteint la branche des géantes rouges.
Mais les mesures de Mosser et al. (2012) [I09] indiquent ensuite que la rotation du cceur ralentit le
long de la branche des géantes rouges (Fig. . Il y a donc nécessairement un transfert efficace de
moment cinétique & I'ceuvre au sein des géantes rouges. Ce résultat est renforcé par les vitesses plus
faibles de rotation mesurées dans le clump (Fig. , qui sont trop faibles pour étre expliquées unique-
ment par ’expansion du cceur lorsque la fusion de ’hélium s’enclenche au cours d’un flash et léve la
dégénérescence du coeur (Mosser et al. 2012 [I09]). De plus, Deheuvels et al. (2015) [37] ont observé
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Figure 1.8 — Evolution de la vitesse angulaire moyenne de rotation du coeur d’étoiles évoluées en fonction de leur
rayon, exprimé en rayons solaires. Les cercles pleins et la croix représentent les mesures de Deheuvels et al. (2014)
[38] pour trois sous-géantes et trois étoiles sur le bas de la branche des géantes rouges. Les cercles vides et les carrés
représentent respectivement les mesures de Mosser et al. (2012) [I09]) sur la branche des géantes rouges et dans le clump.
Le ralentissement observé de la vitesse de rotation du ceceur le long de la branche des géantes rouges est représenté par
la droite en pointillés.

une faible rotation différentielle au sein d’étoiles du clump secondaire ou le coeur tourne presque aussi
lentement que I’enveloppe, ce qui confirme existence d’un transfert de moment cinétique.

Jusqu’ici, les mécanismes physiques a 'origine de cette redistribution du moment cinétique ne sont
pas encore entierement compris. Différentes prescriptions physiques pour le transport de moment
cinétique ont été proposées et implémentées au sein des codes d’évolution stellaire : transport par
les instabilités hydrodynamiques et la circulation méridienne (Eggenberger et al. 2012 [47], Marques
et al. 2013 [92], Ceillier et al. 2013 [24]), par les modes mixtes (Belkacem et al. 2015 [16], [I5]),
par les ondes de gravité internes (Fuller et al. 2015 [54], Pingon et al. 2017 [12I]), par un champ
magnétique généré dans 'intérieur radiatif (Cantiello et al. 2014 [23], Fuller et al. 2014 [54], Riidiger
et al. 2015 [127]). Cependant, les modeles basés sur ces mécanismes physiques prédisent des vitesses
de rotation du coeur au moins 10 fois trop élevées par rapport aux mesures, et ne reproduisent pas le
ralentissement du coeur observé (Fig. . Dans ces conditions, un autre processus transportant du
moment cinétique est nécessairement a l'ceuvre pour ralentir la rotation du cceur (Tayar et al. 2013
[146]). En parallele, différentes études ont essayé de paramétriser lefficacité du transfert de moment
cinétique a l'intérieur des géantes rouges en utilisant des coefficients de diffusion ad-hoc, qui ne sont
pas basés sur une approche physique théorique (Spada et al. 2016 [137], Eggenberger et al. 2017 [46]).

Le désaccord entre les mesures et les modeles basés sur des prescriptions physiques pour le transport
de moment cinétique nous indique que la théorie ne nous permet pas encore d’expliquer comment la
rotation interne des étoiles évolue. Il est donc essentiel d’obtenir des mesures de rotation du coeur pour
un échantillon de géantes rouges bien plus important, afin d’obtenir des contraintes observationnelles
plus fortes sur 'efficacité du ralentissement du cceur.
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Figure 1.9 — Evolution de la période de rotation du coeur en fonction du rayon stellaire pour différentes prescriptions
physiques de transport de moment cinétique dans un modele de 1.5M¢ avec une rotation initiale de 50 km/s (Cantiello et
al. 2014 [23]. Les prescriptions pour le transfert du moment cinétique sont les suivantes : conservation locale du moment
cinétique du cceur en vert, transfert par les instabilités rotationnelles en violet, et transfert par les torsions magnétiques
au sein de la zone radiative en rouge, le champ magnétique étant généré par 'effet dynamo Taylor—Spruit. La ligne
rouge en pointillés correspond a un modele pour lequel le coefficient de diffusion de Taylor-Spruit a été multiplié par 100.
L’évolution de la période de rotation de la surface est également représentée en noir. Les droites en pointillés colorés
représentent un ajustement linéaire aux différentes courbes au début de la branche des géantes rouges. Les points noirs
représentent les étoiles de la branche des géantes rouges étudiées par Mosser et al. (2012) [I09], la droite en pointillés
bleus représentant le meilleur ajustement a ces données. Les symboles en forme d’étoiles indiquent les étoiles étudiées
par Beck et al. (2012) [12] et Beck et al. (2014) [II]. La droite verticale en pointillés noirs localise la fin de la fusion de
I’hydrogene dans le coeur.

1.4.2 Enjeux de la these

Le satellite Kepler (NASA) a fourni des milliers de spectres de géantes rouges d’'une qualité inégalée,
permettant d’augmenter considérablement le nombre de mesures de la rotation moyenne du coeur et
d’étudier 'influence des divers parameétres stellaires comme la masse et la métallicité. Mon travail
de theése vise a augmenter substantiellement la base de données de mesures de la rotation du coeur
disponibles afin d’affiner le diagnostic de Mosser et al. (2012) [109] et d’étudier comment efficacité
du ralentissement dépend de grandeurs physiques comme la masse et la métallicité des étoiles. Afin
de traiter de fagon efficace la moisson de spectres d’oscillation fournis par Kepler, j’ai développé une
méthode permettant de mesurer de facon aussi automatique que possible la rotation moyenne du coeur
des étoiles sur la branche des géantes rouges. La mise au point d’une telle méthode s’avere partic-
ulierement délicate sur la branche des géantes rouges, ou dans de nombreux cas les modes mixtes sont
enchevétrés, rendant les spectres d’oscillation difficiles & interpréter (Mosser et al. 2012 [I10]). Une
grande partie de la difficulté vient de la double nature des modes mixtes : les modes mixtes dominés
par la pression sont & peu pres équirépartis en fréquence alors que les modes mixtes dominés par la
gravité sont a peu pres équirépartis en période (Mosser et al. 2012 [I10]). Une solution consiste a
étirer les spectres en fréquence afin de simuler le comportement des modes de gravité purs, réguliére-
ment espacés en période (Mosser et al. 2015 [I14]). La méthode que j’ai développée est basée sur
I'utilisation de spectres étirés en périodes corrigées. Une telle méthode applicable a grande échelle est
essentielle pour préparer ’analyse des futures données du satellite Plato (ESA, 2026), qui représentent
des centaines de milliers de géantes rouges potentielles.
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Le manuscrit est organisé de la maniére suivante. Comme ’analyse sismique des étoiles dépend et
permet de comprendre leur structure interne et leur évolution, le chapitre 2 donne une vision détaillée
de la structure et de I’évolution des pulsateurs de type solaire a ’aide de modeles, depuis la naissance
de I’étoile jusqu’a la post-branche asymptotique des géantes rouges. Le chapitre 3 expose les éléments
de théorie des oscillations des géantes rouges, nécessaires pour exploiter les spectres d’oscillation et
étudier les propriétés physiques de leur intérieur. Le chapitre 4 établit le principe de la mesure sismique
de la rotation du coeur des géantes rouges a partir du concept de période corrigée. Le chapitre 5 décrit
les différentes approches testées pour aboutir a une méthode en grande partie automatique permettant
de mesurer la rotation moyenne du coeur des étoiles sur la branche des géantes rouges. Le chapitre
6 détaille les mesures & grande échelle obtenues de la rotation du cceur des étoiles de la branche des
géantes rouges observées par Kepler ainsi que les résultats associés, qui font I’objet d’une publication
en tant que premier auteur. Le chapitre 7 explique comment 'utilisation du concept de périodes cor-
rigées permet d’améliorer I'interprétation des spectres d’oscillation des géantes rouges, en permettant
de mesurer non seulement des parametres sismiques globaux mais également des parametres sismiques
individuels des modes mixtes, ce qui fait 'objet d’une publication en tant que second auteur. Le
chapitre 8 se consacre a 'interprétation des nouvelles contraintes observationnelles apportées par les
mesures concernant 1’évolution de la rotation moyenne du cceur des étoiles sur la branche des géantes
rouges en termes de transport de moment cinétique grace a la modélisation de I’évolution stellaire. Le
chapitre 9 présente les conclusions et perspectives qui découlent de cette these.



20

CHAPITRE 1.

INTRODUCTION



Chapitre 2

Structure et évolution des pulsateurs
de type solaire

L’astérosismologie repose sur la théorie des oscillations stellaires, qui dépend de la structure interne des
étoiles. Les étoiles passent par de nombreux stades tout au long de leur évolution, avec d’importants
changements de structure interne. L’analyse sismique des étoiles dépend et permet de comprendre leur
structure interne et leur évolution. Dans ce contexte, ce chapitre, inspiré de Kippenhahn et al. (2012)
[82] mais également de Prialnik (2000) [123], Hansen et al. (2004) [68], Salaris & Cassissi (2005) [128]
et Maeder (2009) [91], s’attache a décrire 1’évolution de la structure des étoiles qui passent par le stade
de géante rouges a ’aide de modeles.

L’évolution des étoiles présente des différences significatives en fonction de leur masse. Les géantes
rouges que j’ai étudiées dans ma these ont une masse comprise entre 1 et 2.5 M. Afin d’illustrer
les différentes phases par lesquelles elles passent durant leur évolution, j’ai calculé 1’évolution de deux
étoiles de 1 et 2.2 M, depuis leur naissance jusqu’a la phase de branche asymptotique des géantes,
en utilisant le code d’évolution stellaire Modules for Experiments in Stellar Astrophysics (MESA) qui
permet de passer le flash de I'hélium subi par les étoiles de faible masse (Paxton et al. 2011 [117],
2013 [I18], 2015 [119]). J’ai choisi d’arréter 1’évolution lorsque la masse du coeur de carbone sur la
branche asymptotique atteint 0.45 M. Les abondances sont tirées de Grevesse & Noels (1993) [64] et
j’ai choisi une métallicité proche de la valeur solaire (Z = 0.02, Y = 0.28). La convection est décrite
par la théorie de la longueur de mélange (Bohm-Vitense 1958 [19]) comme 'ont présenté Cox & Giuli
(1968) [34], avec une longueur de mélange apr = 2. J'ai utilisé les équations d’état OPAL 2005
(Rogers & Nayfonov 2002 [126]) et les opacités OPAL (Iglesias & Rogers 1996 [76]), complétées par les
opacités de Ferguson et al. (2005) [50] & basse température. Les taux de réaction nucléaire viennent de
la compilation NACRE (Angulo et al. 1999 [2]). Les conditions aux limites en surface sont basées sur
la relation classique T'— 7 d’Eddington. D’autres abondances plus récentes existent et une calibration
plus précise de la longueur de mélange serait possible mais nous n’attendons pas d’effet significatif
sur les phénomenes décrits ici. Comme nous voulons seulement mettre en avant des caractéristiques
générales, les effets de la diffusion des éléments chimiques et de la pénétration convective dans le coeur
sont ignorés.

Dans ce chapitre, j'utilise deux principaux types de diagrammes pour caractériser 1’évolution stel-
laire : le diagramme de Hertzsprung-Russell et le diagramme de Kippenhahn. Le diagramme de
Hertzsprung-Russell représente la luminosité de 1’étoile normalisée a la valeur solaire en fonction de la
température effective. Ce diagramme permet de faire apparaitre la classification spectrale des étoiles
et présente 'avantage de classer les étoiles directement a partir des observations, en substituant la
température effective par un indice de couleur plus facilement observable. Lorsque la masse de 1’étoile
augmente, le tracé évolutif se décale vers des températures effectives et des luminosités de plus en plus

importantes (Fig. [2.1]).
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Figure 2.1 — Diagramme de Hertzsprung-Russell représentant 1’évolution de deux étoiles de masses différentes depuis
la naissance de 1’étoile jusqu’a la branche asymptotique des géantes rouges. Les tracés évolutifs ont été calculés avec
MESA pour des étoiles de 1 Mg en bleu et de 2.2 Mg en rouge, pour une métallicité initiale solaire.

Le diagramme de Kippenhahn permet de suivre I’évolution de la structure interne de 1’étoile au cours
du temps et ne peut étre obtenu qu’a partir de modeles stellaires. En général, ce diagramme représente
I’évolution en masse des différentes régions de I’étoile, principalement les régions convectives, radiatives
et ou la fusion nucléaire a lieu.

2.1 Naissance de 1’étoile

Les étoiles naissent a partir de la contraction de nuages de gaz du milieu interstellaire lorsqu’une
perturbation, comme une onde de choc produite par une supernova ou une collision avec un autre
nuage, perturbe 1’équilibre hydrostatique du nuage et génere des surdensités locales. Si I'on suppose
que le nuage interstellaire est une sphére isotherme de gaz parfait, une partie du nuage peut devenir
instable et se contracter sous 'effet de sa propre gravité si la masse dépasse localement la masse de

Jeans, qui s’exprime
T \3/2 0 =12 1\ 732
My=1.1M — 2.1
J © <10 K> (10—19 g.cm—3> (2.3) ’ (2.1)

ou u est le poids moléculaire moyen, c’est-a-dire le nombre moyen d’unités de masse atomique par
particule. Les valeurs de référence p = 107 g.cm™3 et 7' = 10 K sont typiques des régions de formation
stellaire au sein des nuages interstellaires, plus denses et plus froides que le reste du nuage. La valeur
p = 2.3 implique que 'on suppose que tout ’hydrogene est sous forme moléculaire et que I’hélium
est sous forme neutre. Dans ces conditions, la masse typique d’une région de gaz moléculaire a partir
de laquelle les étoiles se forment sous l'effet de I'instabilité de Jeans est My = 1.1 My, bien inférieure
a la masse typique du nuage interstellaire dans son ensemble qui est d’environ 10° M. Au fur et a
mesure que la densité du nuage en effondrement augmente, la masse de Jeans diminue (Eq. et le
critere de stabilité est a nouveau violé. Dans ces conditions, le nuage en effondrement se fragmente
en plusieurs régions qui continuent a se contracter. Le temps d’ajustement du gaz est alors bien plus
court que le temps de chute libre, et 'effondrement est isotherme.
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Figure 2.2 — Diagramme de Hertzsprung-Russell pour une étoile de 1 Mg et de métallicité initiale solaire depuis la
pré-séquence principale jusqu’a la branche asymptotique des géantes. La couleur code le stade évolutif de 1’étoile : la
pré-séquence principale en bleu, la séquence principale en rouge, la phase de sous-géante en bleu ciel, la branche des
géantes rouges en noir, le flash de 'hélium et ses conséquences en orange, la branche horizontale des géantes en rouge, la
branche asymptotique des géantes en vert. Les points colorés indiquent des modeles correspondant a des changements
de direction du tracé évolutif de I’étoile, pour lesquels on s’intéresse a la structure interne par la suite.
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Figure 2.3 — Zoom de la Figure centré sur le bump sur la branche des géantes rouges, les conséquences du flash de
I’hélium et la branche horizontale.
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Figure 2.4 — Diagramme de Hertzsprung-Russell pour une étoile de 2.2 Mg et de métallicité initiale solaire depuis la

pré-séquence principale jusqu’a la branche asymptotique des géantes. La couleur code le stade évolutif de 1’étoile comme
dans la Figure @
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Figure 2.5 — Zoom de la Figure centré sur le bump sur la branche des géantes rouges et la fin de la branche
horizontale.
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2.2 Phase de pré-séquence principale

L’étoile en formation est maintenant en contraction quasistatique. Elle est entierement convective dans
un premier temps, la contraction est adiabatique et le rayon et la luminosité de I’étoile en formation
diminuent fortement. Le trajet évolutif est alors & peu pres vertical au sein du diagramme Hertzsprung-
Russell (premiere partie du trajet bleu dans les Figures et : c’est ce que 'on appelle la ligne
de Hayashi (Hayashi 1961 [69]), qui correspond & ’endroit du diagramme de Hertzsprung-Russell ou
sont situées les étoiles en équilibre hydrostatique entierement convectives. La position de la ligne de
Hayashi dépend a la fois de la masse et de la composition chimique de I’étoile. La ligne de Hayashi
définit une frontiere au sein du diagramme Hertzsprung-Russell entre une zone autorisée, sur la gauche,
et une zone interdite, sur la droite, pour les étoiles en équilibre hydrostatique. Les étoiles situées a
plus haute température effective que la ligne de Hayashi ont un gradient de température V < V,q,
ot Voq = (dInT/dIn P), est le gradient de température adiabatique et s est I’entropie. Dans ces
conditions, 1’étoile n’est plus entierement convective et une zone radiative interne se développe. Au
contraire, les étoiles qui seraient hypothétiquement situées a droite de la ligne de Hayashi auraient
un gradient de température V > V,4q. Dans ce cas, une part importante de ’étoile possederait un
gradient de température superadiabatique. Le terme V — V,q serait alors significativement positif, un
flux convectif trés important se mettrait en place qui permettrait de transporter ’énergie treés rapide-
ment, sur une échelle de temps dynamique. Dans ces conditions, V diminuerait trés rapidement pour
redevenir égal a V,q, et 1'étoile serait aussitot ramenée sur la ligne de Hayashi. La restructuration
rapide de I’étoile implique donc que la région a droite de la ligne de Hayashi est interdite pour toute
étoile en équilibre hydrostatique.

La densité finit par devenir suffisamment importante pour que 1’étoile en formation soit opaque au
rayonnement infrarouge, qui est alors piégé dans les régions centrales. Dans ces conditions, la tem-
pérature et la pression augmentent dans le coceur. Le gradient de température devient égal au gradient
de température radiatif V,,q < Va.q dans les régions centrales, et un coeur radiatif en équilibre hydro-
statique se développe (Fig. (a) et Fig. (b)). Les modeles indiquent que 1’étoile se déplace sur la
gauche du diagramme Hertzsprung-Russell lorsque la zone radiative interne occupe environ 45 % du
rayon de I'étoile (Fig. 2.6[ (a) et Fig.[2.6| (b)), s’éloignant de la ligne de Hayashi vers des températures
effectives plus importantes (deuxiéme partie du trajet bleu dans les Figures et . La luminosité
reste a peu pres constante lors de la contraction quasi-statique. Le rayon diminue d’un facteur 25
durant la phase de pré-séquence principale dans le cas d’'une étoile de 1 My (Fig. (a)) et d’'un
facteur 20 dans le cas d’une étoile de 2.2 M, (Fig. (b)).

L’évolution sur la pré-séquence principale s’effectue sur une échelle de temps caractéristique de I’ajustement
thermique de I’étoile, correspondant au temps qu’il faut a une fluctuation thermique pour se propager
du centre a la surface de 1’étoile. Cette échelle de temps de Kelvin-Helmholtz s’exprime

[\
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o sl _

L 2RL’

Q

(2.2)

avec Ey I'énergie gravitationnelle libérée par la contraction de I'étoile. La luminosité a la fin de la
phase de pré-séquence principale correspond approximativement a la luminosité avec laquelle 1’étoile
débute son évolution sur la séquence principale. Dans ces conditions, la relation masse-luminosité
indique que L ~ M35, et Ty ~ M ~2®. La protoétoile atteint ainsi d’autant plus vite la séquence
principale que sa masse est importante. Les modeles montrent qu'une étoile de 1 Mg passe environ
27 millions d’années sur la pré-séquence principale (Fig (a)) alors qu’'une étoile de 2.2 My y passe
environ 4 millions d’années (Fig[2.6] (b)).
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Figure 2.6 — Diagrammes de Kippenhahn représentant ’évolution des zones internes de deux modeles stellaires de
masses différentes pendant la phase de pré-séquence principale. Les zones convectives sont représentées en bleu, les zones
radiatives en blanc, la ligne noire supérieure représente la surface de ’étoile. Les lignes vertes correspondent aux modeles
sélectionnés dans les Figures [2.2] et (a) Modele de M =1 Mg. (b) Modeéle de M = 2.2 M.
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Figure 2.7 — Evolution du logarithme du rayon de 1’étoile pendant la phase de pré-séquence principale. (a) Modele de
M =1Mg. (b) Modeéle de M = 2.2 M.
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Figure 2.8 — Méme représentation que dans la Figure pour un modele stellaire de M = 1 Mg pendant la phase de
séquence principale. Les zones de fusion nucléaire sont hachurées et correspondent a un taux de production d’énergie
nucléaire supérieur & 1 erg/g/s. Elles sont de plus représentées en rouge dans le cas d’une zone radiative. Les lignes
vertes correspondent aux modeles sélectionnés dans la Figure (a) Evolution pendant toute la phase de séquence
principale. (b) Zoom sur le début de la séquence principale.

2.3 Séquence principale

2.3.1 Début des réactions de fusion nucléaire

La température interne de 1’étoile ne cesse d’augmenter et des réactions nucléaires de fusion s’enclenchent,

qui ne sont pas a 1’équilibre dans un premier temps. La réaction de fusion du carbone, initialement
présent au sein du nuage interstellaire, en azote démarre lorsque la température centrale atteint envi-
ron 10% K. Cette réaction s’inscrit dans le cycle CNO, dont le taux de production d’énergie nucléaire
est tres sensible a la température. L’énergie nucléaire est ainsi produite tres pres du centre, avec
un flux d’énergie important. Dans ces conditions, un cceur convectif se développe (Fig. (b) et
Fig. (b)) et I'énergie produite interrompt la contraction de I’étoile (Fig. (b) et Fig. (b)).
Ceci se traduit par une inversion de la variation de la température effective au sein du diagramme de
Hertzsprung-Russell pour les étoiles de M < 1 M (Fig. entre les deux premiers points rouges).
Pour les étoiles de M > 1 Mg, le tracé au sein du diagramme de Hertzsprung-Russell est un peu plus
compliqué. Les modeles indiquent que, la température étant plus élevée, le coeur convectif occupe dans
un premier temps environ 20 % de la masse de ’étoile, avant de diminuer pour atteindre environ 10 %
en masse comme dans le cas des étoiles moins massives (Fig. :2.10 (b)). Cela se traduit par plusieurs
inversions de la variation de la température effective (Fig. @l entre le premier et le quatrieme point
rouge).

2.3.2 Stabilité de la fusion nucléaire

Lorsque la température atteint environ 107 K, la fusion de I’hydrogéne en hélium s’enclenche dans
les régions centrales radiatives de 1’étoile, qui s’établit sur la séquence principale. Pour les étoiles
de M < 1Mg, la température centrale n’est pas suffisamment élevée pour maintenir le cycle CNO.
Les réactions nucléaires de la chaine proton-proton dominent rapidement le processus de fusion de
I'hydrogene, et le coeur convectif disparait (Fig. (a) et (b)). Pour les étoiles de M > 1 Mg, le cycle
CNO de fusion de I’hydrogene 'emporte et le coeur convectif se maintient sur la séquence principale

(Fig. 2.10] (a)).

Les solutions numériques des équations de structure pour différentes étoiles sur la séquence principale
présentent une similarité et peuvent étre approximées par des relations d’échelle, appelées relations
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Figure 2.9 — Evolution du logarithme du rayon de I’étoile pendant la phase de séquence principale pour un modele
de M = 1Mg. (a) Evolution pendant toute la phase de séquence principale. (b) Zoom sur le début de la séquence
principale.

d’homologie. Deux modeles de masses M et M’ et de rayons R et R’ sur la séquence principale sont
homologues si des couches homologues, qui ont la méme coordonnée en masse x = m/M, sont situées
au méme rayon relatif 7 /R, soit

r(z) R
r(z) R
Des étoiles homologues ont ainsi la méme distribution relative en masse. Dans ces conditions, il existe

une relation d’homologie entre la masse, la luminosité et le poids moléculaire moyen de deux étoiles
sur la séquence principale, qui s’exprime (Kippenhahn et al. 2012 [82])

LG ey

Lors de la fusion de ’hydrogeéne en hélium, la masse de 1’étoile ne varie pas mais p augmente, ce qui
mene a une augmentation de la luminosité (tracé rouge de la Fig. a partir du dernier point rouge
et Fig. entre le quatrieme et le cinquiéme point rouge). L’augmentation de luminosité est corrélée
avec une augmentation du rayon. Les modeles indiquent que le rayon augmente d’un facteur environ
1.4 pour une étoile de 1 M, (Fig. (a)) et d'un facteur environ 1.8 pour une étoile de 2.2 Mg du
début a la fin de la séquence principale (Fig. (a)). Cette augmentation du rayon donne lieu & une
diminution de la température effective dans le cas d'une étoile de 2.2 M, (Fig. entre le quatrieme
et le cinquiéme point rouge).

(2.3)

La séquence principale est la phase évolutive la plus longue d’une étoile. La perte d’énergie de 1’étoile
qui rayonne est contrebalancée par la production d’énergie nucléaire dans le cceur et 1’étoile évolue sur
une échelle de temps nucléaire, définie comme [’échelle de temps que mettrait une étoile a fusionner
10 % de son hydrogene. Cette échelle de temps s’exprime
Enuc UMCQ
Tnuc—T—O-l 7
ou Fy, représente I'énergie nucléaire libérée par les réactions de fusion, c est la vitesse de la lumiere et
1 = 0.7 % représente le rendement de la production d’énergie par la réaction de fusion de I'hydrogene
en hélium par rapport a 1’énergie de masse disponible. La durée de vie d’une étoile sur la séquence
principale dépend ainsi fortement de sa masse : les modeles indiquent qu’une étoile de 1 M, passe
environ 9 milliards d’années sur la séquence principale (Fig. (a)), alors qu'une étoile de 2.2 Mg y
passe environ 700 millions d’années, soit une durée 13 fois moins longue (Fig. 2.10] (a)).

(2.5)
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Figure 2.10 — Méme représentation que dans la Figure pour une étoile de M = 2.2 M. (a) Evolution pendant
toute la phase de séquence principale. (b) Zoom sur le début de la séquence principale. (¢) Zoom sur la fin de la séquence
principale.
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Figure 2.11 — Evolution du logarithme du rayon de I'étoile pendant la phase de séquence principale pour un modele
de M = 2.2Mgy. (a) Evolution pendant toute la phase de séquence principale. (b) Zoom sur le début de la séquence
principale.

2.3.3 Fin de la séquence principale

Dans le cas d’une étoile de M < 1 My, 'hydrogene est déplété graduellement dans le cceur radiatif,
et la transition vers la fusion de I'’hydrogene en couche se fait graduellement. Dans le cas d’une étoile
de M > 1 Mg, la convection homogénéise 'intégralité du cceur ou a lieu la fusion nucléaire. Ainsi,
le coeur tout entier est impacté lorsque 'hydrogene est presque épuisé. Afin de maintenir un taux de
production d’énergie nucléaire suffisant, le coeur se contracte pour augmenter la température centrale,
et le rayon de I'étoile diminue (Fig. [2.11] (a) vers 650 millions d’années). Cette contraction correspond
a une augmentation de la température effective et de la luminosité, et I’étoile fait un crochet dans le
diagramme de Hertzsprung-Russell qui n’est pas présent dans le cas d’une étoile moins massive (Fig.
entre le cinquieme et le sixiéme point rouge). La zone convective centrale finit par disparaitre au fur
et & mesure que le taux de production d’énergie nucléaire diminue (Fig. 2.10] (c)). Lorsque I'étoile
quitte la séquence principale, elle se dilate (Fig. (a)) et sa température effective diminue (tracé
rouge de la Fig. a partir du dernier point rouge). Dans les modeles présentés dans ce chapitre, je
considere que ’étoile quitte la séquence principale lorsque la fraction en masse d’hydrogene au centre
devient inférieure & 1074

2.4 Phase de sous-géante

Apres la séquence principale, ’hydrogene du coeur est épuisé. Le cceur se contracte, sa pression et
sa température augmentent. Il en va de méme pour les régions situées juste au-dessus du coeur, ou
la température atteint 107 K. La fusion de I’hydrogene s’effectue ainsi dans une couche au-dessus du
cceur d’hélium inerte. Cette couche est épaisse dans la phase de sous-géante (Fig. (a) et Fig.
(b)). Lorsqu’une étoile présente une couche ou la fusion nucléaire se produit, comme dans le cas des
sous-géantes, cette couche se comporte du point de vue dynamique comme un miroir entre le coeur
et I'enveloppe. Sous l'effet de la contraction du cceur, la couche d’hydrogene en fusion s’échauffe et
produit plus d’énergie. Les régions situées au-dessus, essentiellement convectives, ont un gradient
de température adiabatique. Dans ces conditions, l'efficacité du transport de 1’énergie produite est
maximale et ne peut pas augmenter. Comme le gradient de température est fixé dans ’enveloppe, les
régions au-dessus du cceur n’ont d’autre choix que de se dilater en réponse a la contraction du coeur par
effet miroir. Leur température diminue et leur opacité augmente, ainsi la base de I’enveloppe convective
plonge de plus en plus profondément dans 1’étoile et I’enveloppe convective occupe une fraction de la
masse de ’étoile de plus en plus importante (Fig. m (a) et Fig. (b)). La dilatation de I’enveloppe

16
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Figure 2.12 — Méme représentation que dans la Figure [2.10] pendant la phase de sous-géante et sur la branche des
géantes rouges pour deux modeles de masses différentes. Les zones de fusion nucléaire en rouge clair et rouge foncé
correspondent respectivement & un taux de production d’énergie nucléaire supérieur a 1 erg/g/s et 1000 erg/g/s. Les
zones de refroidissement par émission de neutrinos correspondant & un taux de perte d’énergie supérieur & 1 erg/g/s
sont représentées en violet. La ligne noire verticale marque la transition entre ces deux stades évolutifs. (a) Modele de
M =1Mg. (b) Modele de M = 2.2 M.

s’accompagne d’une augmentation du rayon durant toute la phase de sous-géante, d’un facteur 1.8
pour une étoile de 1 My, (Fig. (a)) et d'un facteur 1.4 pour une étoile de 2.2 M, (Fig. (b))
d’apres les modeles. La température effective diminue et la luminosité reste a peu pres constante
(trajet bleu ciel dans les Fig. et Fig. , I’augmentation du rayon étant a peu prés compensée
par la diminution de la température effective.

Sur la branche des sous-géantes, les étoiles situées respectivement en-dessous et au-dessus de la limite
de Schénberg-Chandrasekhar présentent des conditions physiques différentes dans leur intérieur. Pour
une masse totale donnée, elle correspond a la masse maximale que peut avoir un coeur inerte et
isotherme pour soutenir le reste de 1’étoile. Si la masse du cceur est supérieure a cette limite, la
pression a l'intérieur du coeur isotherme n’est pas suffisante pour compenser le poids de 'enveloppe
qui 'entoure. La limite de Schénberg-Chandrasekhar s’écrit comme le rapport maximum entre la
masse du ceeur et la masse totale de 1’étoile et s’exprime (Schonberg & Chandrasekhar 1942 [132])

M. Henv 2
e _ 37 < > ~0.10, 2.6
% e (2.6)

dans le cas d’un cceur d’hélium pur ou p. = 4/3 et pour une enveloppe riche en hydrogeéne. Dans les
modeles ou la pénétration convective est négligée pendant I’évolution de 1’étoile, comme les modeéles
calculés ici, les étoiles de M < 8 My ont un cceur d’hélium dont la masse reste en-dessous de la limite
de Schénberg-Chandrasekhar sur la branche des sous-géantes (Fig. (a) et Fig. (b)). Par
conséquent, 1’étoile est en équilibre hydrostatique et thermique avec un coeur d’hélium isotherme. Les
modeles indiquent qu’une étoile de 1 M, passe environ 2.4 milliards d’années sur la branche des sous-
géantes (Fig. [2.12] (a)), alors qu'une étoile de 2.2 Mg y passe environ 35 millions d’années, soit une
durée 69 fois plus courte (Fig. (b)). Lorsque qu’'une pénétration convective modérée est incluse, la
masse du coeur est plus importante a la fin de la séquence principale et seules les étoiles de M < 2 M,
restent en équilibre thermique pendant la phase de sous-géante. Lorsque la masse du coeur d’hélium
dépasse la limite de Schonberg-Chandrasekhar, le coeur d’hélium n’est pas isotherme et se contracte
rapidement afin de maintenir un équilibre quasi-statique sur la branche des sous-géantes. Ces étoiles
traversent ainsi rapidement la branche des sous-géantes sur une échelle de temps de Kelvin-Helmholtz.
En pratique, on observe un déficit d’étoiles de M > 2 M, dans cette phase évolutive tres rapide, que
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Figure 2.13 — Evolution du logarithme du rayon de I’étoile pendant la phase de sous-géante et sur la branche des
géantes rouges pour deux modeles de masses différentes. La ligne noire verticale marque la transition entre ces deux
stades évolutifs. (a) Modele de M =1 Mg. (b) Modele de M = 2.2 Mg.

I’on appelle fossé de Hertzsprung. Dans les modeles présentés dans ce chapitre, je considere que 1’étoile
quitte la branche des sous-géantes lorsqu’elle arrive sur le coude marquant le début de la branche des
géantes rouges (début du tracé noir dans les Fig. et Fig. [2.4]).

D’un point de vue sismique, les sous-géantes présentent des modes mixtes et peuvent étre identi-
fées au sein d’'un diagramme sismique qui représente I'espacement en période des modes de gravité
dipolaires AIIy, qui renseigne sur la taille du cceur d’hélium, en fonction de la grande séparation
des modes radiaux Av, qui dépend de la densité moyenne de I'étoile (Fig. [2.14). Un tel diagramme
All-Av permet de déterminer précisément le stade évolutif des étoiles présentant des modes mixtes,
contrairement au diagramme de Hertzsprung-Russell classique qui n’apporte pas d’information sur les
régions les plus internes de ’étoile. Lorsque les sous-géantes évoluent, la grande séparation diminue car
la densité moyenne de I’étoile diminue. La contraction du coeur résulte également en une diminution

de AII; (Fig. [2.14).

2.5 Branche des géantes rouges

Je m’intéresse aux étoiles de M < 2.5 M, pour lesquelles les modeles calculés sans pénétration con-
vective indiquent que la masse du cceur d’hélium est suffisamment faible pour que ces étoiles évoluent
en équilibre thermique sur la branche des sous-géantes. Les modeles indiquent que ces étoiles enta-
ment leur évolution le long de la branche des géantes rouges lorsque la masse du cceur d’hélium atteint
la limite de Schénberg-Chandrasekhar (Eq. [2.6)), soit 10 % de la masse de l'étoile (Fig. (a) et
Fig. (b)). La suite de I’évolution dépend encore une fois de la masse de ’étoile.

Lorsque la la température est basse et/ou la densité est importante, la pression de dégénérescence
domine. L’origine de cette pression quantique s’explique par le principe d’exclusion de Pauli : dans un
atome, deux fermions appartenant a une méme orbitale atomique ne peuvent pas étre simultanément
dans le méme état quantique, c’est-a-dire avoir le méme spin et le méme niveau d’énergie. Lorsque
les atomes sont tres proches les uns des autres, certaines orbitales finissent par se juxtaposer avec
celles d’atomes voisins, et les atomes ne peuvent plus se rapprocher davantage sans violer le principe
d’exclusion. La mécanique quantique nous indique que, dans ces conditions, les électrons vont peupler
tous les niveaux d’énergie en-dessous de I’énergie de Fermi. Le gaz parfait est alors dégénéré, et la
pression de dégénérescence ne dépend plus de la température comme dans le cas du gaz parfait clas-
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Figure 2.14 — Diagramme sismique représentant ’espacement en période des modes de gravité dipolaires AIl; en
fonction de la grande séparation des modes radiaux Av pour des étoiles observées par Kepler présentant différents stades
évolutifs (Mosser et al. 2014 [I05]). La couleur code la masse des étoiles. Les sous-géantes sont indiquées par la lettre S,
la branche des géantes rouges par la lettre R, le flash de ’hélium par la lettre f, le clump rouge par la lettre C, le clump
secondaire par le chiffre 2, et la branche asymptotique des géantes rouges par la lettre A. Les étoiles indiquées par p2
sont de possibles progéniteurs d’étoiles du clump secondaire. Les incertitudes moyennes sur AlIl; et Av sont indiquées
par les zones d’erreur, sur la droite pour les étoiles de la branche des géantes rouges, et sur la gauche pour les étoiles de
la branche horizontale. Les lignes en pointillés indiquent les limites entre les différents stades évolutifs.

sique. Ainsi, si la température d’une spheére de gaz augmente, le rayon ne peut pas augmenter pour
auto-réguler sa température.

On peut estimer de quelle maniére le degré de dégénérescence dépend de la masse en calculant la
température et la densité centrales pour deux étoiles de masses différentes. Si ’on suppose un gaz
parfait classique, on peut estimer la pression au centre de I’étoile a partir de I’équilibre hydrostatique
comme

GM
-PC - f;m, (27)
ou l'on consideére la masse volumique moyenne
3M
= . 2.
On a ainsi
3 GM?
= 2.
dm RA (2:9)

On peut également estimer la température au centre de 1'étoile & partir de '’équation[2.9]et de ’équation
d’état du gaz parfait comme

mP.  mGM

Tc: = )
kp k R

(2.10)
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ou m représente la masse d’un atome d’hydrogene et k est la constante de Boltzmann.

La densité particulaire au centre de I'étoile n. dérive directement de 1’équation d’état du gaz par-
fait et peut étre estimée comme

P
kT,

Ne =

(2.11)

Nous pouvons maintenant caluler T, et n. pour des étoiles de 1 et 2.2 M en considérant les mod-
eles calculés avec MESA. Si 'on s’intéresse a la base de la branche des géantes rouges, les modeles
indiquent que le rayon est multiplié par 2 environ pour une étoile de 2.2 My par rapport a une étoile
de 1 My (Fig. 2.13| (a) et Fig. 2.13| (b)). Dans ces conditions, pour une étoile de 2.2 Mg, P, est
multipliée par 0.67, T, est multipliée par 1.1 et n. est multipliée par 0.61 par rapport a une étoile de 1
M. Les modeles nous indiquent ainsi que la densité est plus importante et la température plus faible
dans le coeur lorsque la masse des étoiles diminue. La pression de dégénérescence domine donc dans
les étoiles peu massives, typiquement M < 2 M. Dans ces étoiles, seule une partie du cceur d’hélium
est dégénérée, ou la pression de dégénérescence est suffisante pour arréter la contraction, mais le reste
du cceur continue a se contracter et la température augmente. L’ensemble du cceur est isotherme
grace au transport efficace d’énergie par conduction électronique. Dans ces conditions, les étoiles de
faible masse évoluent en équilibre thermique et hydrostatique et restent relativement longtemps sur
la branche des géantes rouges. Les étoiles de M > 2 My, ne peuvent pas étre a 1’équilibre thermique
sur la branche des géantes rouges car le cceur n’est pas dégénéré et sa masse dépasse la limite de
Schénberg—Chandrasekhar. Le coeur d’hélium isotherme se contracte rapidement afin de maintenir un
équilibre quasi-statique, et sa température augmente en réaction.

Quelle que soit la masse de I’étoile, la dilatation des couches supérieures se poursuit par effet miroir
en réponse a la contraction du coeur, tout comme dans la phase de sous-géante. Leur température
diminue, leur opacité augmente, et la base de ’enveloppe convective plonge de plus en plus profondé-
ment dans 1’étoile : les modeles indiquent que I'enveloppe convective finit par occuper une fraction
importante de la masse de ’étoile, égale a environ 75 % pour une étoile de 1 Mg et environ 70 %
pour une étoile de 2.2 Mg, (Fig. (a) et Fig. (c)). La dilatation de I’enveloppe résulte en
une forte augmentation du rayon, d'un facteur 50 pour une étoile de 1 Mg (Fig. [2.13] (a)) et d'un
facteur 9 pour une étoile de 2.2 M, (Fig. (b)) de la base au sommet de la branche des géantes
rouges. L’augmentation de la température du coeur provoque également une augmentation de la tem-
pérature de la couche d’hydrogene en fusion. Le cycle CNO domine la fusion de ’hydrogene en couche
et la production d’énergie nucléaire augmente. Dans ces conditions, la fusion de I’hydrogene se fait
dans une couche de plus en plus étroite (Hekker & Christensen-Dalsgaard 2017 [70]) (Fig. (a)
et Fig. (c)). L’étoile possede maintenant une enveloppe convective importante et sa trajectoire
dans le diagramme de Hertzsprung-Russell est proche de la ligne de Hayashi. Dans ces conditions, la
température effective ne peut plus diminuer de facon significative, sinon I’étoile n’est plus a I’équilibre
hydrostatique. Toute dilatation de l'’enveloppe est donc uniquement possible si la luminosité aug-
mente (tracé noir au sein des Fig. et Fig. . L’évolution de I’étoile au sein du diagramme de
Hertzsprung-Russell est similaire a la phase de pré-séquence principale, mais 1’étoile monte le long de
la ligne de Hayashi au lieu de descendre. L’étoile n’étant pas entiérement convective, son ascension se
fait sur une trajectoire un peu plus chaude que la ligne de Hayashi.

Pour les étoiles de M < 2 M, sur la branche des géantes rouges, le contraste de densité entre le
coeur dégénéré et 'enveloppe devient si important que l'influence de ’enveloppe devient négligeable
par rapport a celle du coeur. Dans ces conditions, I’enveloppe et le coeur sont essentiellement découplés
: les propriétés de la couche d’hydrogene en fusion sont complétement déterminées par les propriétés
du cceur d’hélium, et non par ’enveloppe (Kippenhahn et al. 2012 [82]). Or la couche d’hydrogene en
fusion est la principale source de luminosité de 1’étoile, ainsi la luminosité totale dépend de la masse
du coeur d’hélium mais est indépendante de la masse totale de 1’étoile. La relation liant la luminosité
des étoiles qui ont un coeur dégénéré sur la branche des géantes rouges avec la masse M, et le rayon
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Figure 2.15 — Méme représentation que dans la Figure sur la branche des géantes rouges pour deux modeles de
masses différentes. (a) Evolution sur toute la branche des géantes rouges pour un modele de M = 1 Mg. (b) Zoom sur
la fin de la branche des géantes rouges pour un modele de M = 1 M. (c) Evolution sur toute la branche des géantes
rouges pour un modele de M = 2.2 M.

R. du coeur s’exprime (Kippenhahn et al. 2012 [82])
L ~ M R716/3, (2.12)

Les modeles indiquent qu’une étoile de 1 My passe environ 700 millions d’années sur la branche des
géantes rouges (Fig. (a)), alors qu'une étoile de 2.2 M, y passe environ 45 millions d’années, soit
une durée 16 fois plus courte (Fig. (c)).

D’un point de vue sismique, 'augmentation du rayon lorsque les étoiles évoluent sur la branche des
géantes rouges résulte en une diminution de la grande séparation (Fig. . Le coeur se contracte
et l'espacement en période des modes de gravité augmente. Les étoiles de la branche des géantes
rouges de la Fig. présentent des masses inférieures a environ 2 M. Dans ces conditions, les
propriétés physiques de l'intérieur de ces étoiles sont dominées par les conditions physique du coeur
dégénéré. La masse du coeur d’hélium est la méme pour ces étoiles, aussi I’évolution sur la branche des
géantes rouges dans le diagramme AII;-Av est trés smilaire pour les étoiles de faible masse (Fig. .

Deux événements notables se produisent lors de I’évolution de I’étoile sur la branche des géantes
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rouges : le premier dredge-up et le bump.

2.5.1 Premier dredge-up

La base de I’enveloppe convective plonge de plus en profondément lors de I’évolution des étoiles sur
la branche des géantes rouges. Elle finit par atteindre des régions ou la composition chimique a été
modifiée par les réactions de fusion de ’hydrogene de la séquence principale. La convection distribue
alors les produits de la fusion a l'intérieur de toute I’enveloppe, et ces produits sont transportés jusqu’a
la surface de ’étoile. Cet événement, appelé le premier dredge-up, permet donc d’apporter a la surface
de 'étoile des especes chimiques produites par la fusion de I’hydrogene dans le coeur. Ceci a pour
conséquence de modifier les abondances de surface de certains éléments. Entre autres, ’'abondance
en azote augmente au détriment de celle du carbone, provoquant une diminution considérable du
rapport C/N (Salaris et al. 2015 [129], Lagarde et al. 2017 [85]) ; I'abondance en hélium augmente ;
I’abondance en hydrogene diminue. Pour les étoiles ot le cycle CNO dominait la fusion nucléaire sur la
séquence principale, le rapport des isotopes du carbone '2C/13C diminue également considérablement.

2.5.2 Bump sur la branche des géantes rouges

Une fois que la région convective a atteint une extension maximale, elle recule & cause de 'avancée de
la couche d’hydrogene en fusion, laissant derriere elle une discontinuité de composition chimique entre
I’enveloppe homogene riche en hydrogene et le cceur riche en hélium. Durant son avancée, la couche
en fusion finit par rencontrer cette discontinuité et se retrouve soudainement dans un environnement
plus riche en hydrogene (modele vert dans les Fig. (a) et Fig. (c)). Par conséquent, le
poids moléculaire de la couche en fusion diminue, et la luminosité de I’étoile également. L’étoile voit
son évolution s’inverser au sein du diagramme de Hertzsprung-Russell (tracé noir dans les Fig. et
Fig. . Lorsque ’excédent d’hydrogene est fusionné, 1’étoile poursuit sa progression sur la branche
des géantes rouges et sa luminosité recommence a augmenter. Chaque étoile traverse ainsi trois fois
I'intervalle de luminosité autour du bump. Dans ces conditions, un grand nombre d’étoiles est visible
dans cet intervalle de luminosité au sein d’une population stellaire (Iben 1968 [75], King et al. 1985
[81]). Le bump de luminosité a été récemment décrit en détail dans les données sismiques de Kepler
(Khan et al. 2018 [80]). Les modeles indiquent que le bump a lieu jusqu’a environ 2.2 M. Pour les
étoiles plus massives, la fusion de I’hélium dans le coeur démarre avant que la couche d’hydrogéne en
fusion n’atteigne la discontinuité de composition chimique laissée par le premier dredge-up, et aucune
structure similaire au bump n’est présente sur la branche des géantes rouges. La variation de luminosité
au moment du bump résulte en une variation du rayon, qui décroit avant de continuer a augmenter :
le rayon diminue d’un facteur 1.1 pour une étoile de 1 Mg et d’un facteur environ 1.6 pour une étoile
de 2.2 M, (Fig. (a) autour de 12 milliards d’années et Fig. (b) vers 765 millions d’années).

2.5.3 Perte de masse

Un autre processus est important : la perte de masse au sommet de la branche des géantes rouges.
Au fur et & mesure que la luminosité et le rayon de I'étoile augmentent le long de la branche des
géantes rouges, la gravité de surface devient tres faible. L’enveloppe est alors de moins en moins
gravitationnellement liée et le flux de photons peut plus facilement enlever de la masse de la surface
de I’étoile. Le mécanisme provoquant la perte de masse chez les géantes rouges n’est pas bien com-
pris. La sismologie a montré que I’amplitude des oscillations observées dans les régions externes est
suffisamment importante pour conduire a une accélération comparable a la gravité de surface, et les
régions les plus externes peuvent étre facilement éjectées (Mosser et al. 2013 [106]). Comme il n’existe
pas encore de modele théorique complet pour les vents stellaires et que la plupart des informations
sur la perte de masse résultent des observations, des lois empiriques sont utilisées dans les modeéles et
permettent d’obtenir un ordre de grandeur pour la perte de masse. La loi de Reimers (1975) [125] est
souvent utilisée pour les géantes rouges et s’exprime

Mg = —4 x 1073y = == =2 M /an, (2.13)
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ott Mg est le taux de perte de masse de ’étoile en Mg /an et n est un parameétre proche de l'unité.
La perte de masse est particulierement importante sur le haut de la branche des géantes rouges pour
les étoiles de masse M < 2M, (Fig. (a)) : les modeles indiquent qu’une étoile de 1 Mg, a perdu
environ 0.3 Mg, soit 30 % de sa masse initiale, une fois arrivée au sommet de la branche des géantes
rouges (Fig. [2.15 (b)), alors qu’une étoile de 2.2 M perd seulement 0.02 Me), soit 1 % de sa masse
initiale (Fig. [2.15[(c)). Ceci est confirmé par les mesures sismiques, qui indiquent Iexistence d’étoiles
du clump de M < 0.7 M, (Fig. . Seule la perte de masse au sommet de la branche des géantes
rouges peut expliquer ces observations.

2.5.4 Refroidissement du coeur par émission de neutrinos

Une émission spontanée de neutrinos peut se produire méme en ’absence de réactions nucléaires, a
haute température et haute densité. En effet, le couplage des interactions fondamentales faible et
électromagnétique implique que pour chaque processus électronique générant un photon, il y a une
tres petite probabilité pour qu’une paire neutrino-antineutrino soit générée au lieu d’un photon. Cette
émission de neutrinos représente une perte d’énergie directe depuis 'intérieur de 1’étoile, qui se traduit
par un refroidissement des régions émettrices comme les neutrinos s’échappent en interagissant tres
peu avec le gaz de I’étoile.

Au fur et & mesure que le coeur des étoiles se contracte sur la branche des géantes rouges, la den-
sité et la température augmentent, et les pertes d’énergie par émission de neutrinos deviennent plus
importantes au centre de 1’étoile. Les modeles indiquent que la région concernée par cette émission
significative de neutrinos est d’autant plus massive que la masse de 1’étoile est faible (Fig. [2.15] (b)
et Fig. (c)). Dans ces conditions, les régions centrales du cceur d’hélium se refroidissent lorsque
I’étoile arrive sur le haut de la branche des géantes rouges. Ce phénomene va jouer un réle important
dans le déclenchement de la fusion de I’hélium du coeur pour les étoiles de faible masse qui ont un
coeur dégénéré.

2.6 Branche horizontale ou clump

2.6.1 Début des réactions de fusion nucléaire de I’hélium

La température du cceur d’hélium inerte augmente le long de la branche des géantes rouges du fait
de sa contraction. Elle finit par approcher les 10% K, et la réaction triple-alpha de fusion de I’hélium
en carbone et en oxygene peut démarrer. Comme son nom l'indique, la réaction triple-alpha consiste
en la fusion de trois atomes d’hélium. Cette fusion se fait en deux étapes : deux atomes d’hélium
fusionnent tout d’abord pour donner du béryllium, puis un troisieme atome d’hélium fusionne avec
I’atome de béryllium pour former un atome de carbone. Cependant, le béryllium est un élément tres
instable qui se décompose spontanément et trés rapidement pour redonner deux atomes d’hélium.
Pour que toutes les étapes de la réaction triple-alpha se réalisent, il faut donc maintenir une concen-
tration en béryllium suffisamment importante. Dans un premier temps, la température du coeur n’est
pas suffisante pour conserver une concentration en béryllium suffisante, et seule la premiére étape de la
réaction triple-alpha a lieu (zone rouge hachurée avant le premier modele en vert au sein des Fig. [2.16
(a) et Fig. (b)). Durant cette phase, le taux de production nucléaire est faible et n’impacte pas
les propriétés de surface de ’étoile, qui continue & monter sur la branche des géantes rouges (début du
tracé orange jusqu’au premier point orange dans la Fig. et début du tracé rouge jusqu’au premier
point rouge dans la Fig. . Le rayon continue & augmenter (début des Fig. (a) et Fig. [2.18
(c)). A partir du moment ou la température du coeur atteint environ 108 K, la fusion des noyaux
d’hélium est fortement accélérée et la concentration en béryllium est maintenue, permettant la fusion
d’un troisitme noyau d’hélium pour donner du carbone (suite de I’évolution au sein des Fig. m
(a) et Fig. (b)). Cependant, la fusion de I'hélium du coeur s’enclenche dans des conditions tres
différentes pour les étoiles de M < 2 M, qui ont un cceur dégénéré, et pour les étoiles de M > 2 M),
pour lesquelles le coeur n’est pas dégénéré.
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Figure 2.16 — Méme représentation que dans la Figure m pendant la phase de fusion de ’hélium du coeur pour
un modele de M = 1 Mg, avec perte de masse sur la branche des géantes rouges. (a) Flash de I’hélium. (b) Branche
horizontale.

0.0

Pour les étoiles de M < 2 Mg, 'allumage des réactions nucléaires de fusion de I'hélium se fait dans
des conditions dégénérées, pour une masse du coeur autour de M. ~ 0.45 — 0.47 M, (Sweigart &
Gross 1978 [140]) (Fig. (a)). La pression du cceur dégénéré ne dépend pas de la température,
ainsi I'énergie générée par la réaction triple-alpha provoque une augmentation de la température qui
n’est pas contrebalancée par une expansion du coeur. L’allumage de la fusion de I'hélium est donc
thermiquement instable et déclenche un emballement thermonucléaire : c’est le flash de I’hélium.
Ce phénomene ne dure que quelques secondes car 'augmentation de la température leve tres vite la
dégénérescence du coeur d’hélium. La pression devient alors dépendante de la température, et toute
production supplémentaire d’énergie provoque une expansion et un refroidissement du cceur. Le taux
de production d’énergie nucléaire diminue alors en réponse a la dilatation du cceur. Les modeles in-
diquent que le flash de ’hélium n’a pas lieu au centre de ’étoile, mais dans une couche localisée a
une masse relative autour de m/M = 0.2, ou la température atteint un maximum (Fig. (a) entre
les deux modeles verts). En effet, la température n’atteint pas son maximum au centre de 1’étoile a
cause des pertes d’énergie par émission de neutrinos dans les régions les plus centrales sur le haut de la
branche des géantes rouges. Dans ces conditions, la dégénérescence est partiellement levée par le flash
de I’hélium au-dessus du centre de ’étoile. Les modeles prédisent ensuite qu’une série de sous-flashes
moins importants se produisent, sur une période de 2 millions d’années dans le cas d’une étoile de 1
Mg (Fig. (a)). Chaque sous-flash a lieu de plus en plus pres du centre de 1’étoile, jusqu’a ce que
la dégénérescence du coeur soit completement levée. L’existence de ces sous-flashes n’est pas encore
confirmée par les observations, mais ces sous-flashes pourraient apparaitre dans les données sismiques,
comme 'ont montré les mesures des parametres sismiques globaux des modes mixtes de Mosser et al.
(2014) [105] ot certaines étoiles semblent avoir récemment subit le flash de U'hélium (Fig. 2.14).

Au moment du flash de I’hélium, la couche d’hydrogene en fusion est toujours active et 'enveloppe se
contracte en réponse a ’expansion du coeur par effet miroir. Dans ces conditions, les modeles indiquent
que la luminosité et le rayon de ’étoile décroissent d’environ deux ordres de grandeur (tracé entre les
deux premiers points orange dans la Fig.|2.2et Fig. (a)). Puis, les modeles prédisent des variations
du rayon (Fig. (a)) et de la luminosité de ’étoile provoquées par les sous-flashes, donnant un tracé
compliqué au sein du diagramme de Hertzsprung-Russell (tracé orange au sein des Fig. et Fig. |2.3]).

Pour les étoiles de M > 2 M), allumage de la fusion de I'hélium se fait dans des conditions non
dégénérées et les réactions de fusion nucléaire s’établissent sans emballement thermonucléaire (Fig. m
(b)). Sous l'effet de la forte production d’énergie nucléaire, le coeur se dilate, ce qui meéne a une diminu-
tion de la luminosité et du rayon de l’étoile d’environ un ordre de grandeur par effet miroir (tracé
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Figure 2.17 — Evolution du logarithme du rayon de I’étoile pendant la phase de fusion de I’hélium du coeur pour un
modele de M =1 Mg. (a) Flash de I'hélium. (b) Branche horizontale.

entre les deux premiers points rouges dans la Fig. et Fig. (c)).

2.6.2 Fusion stable de ’hélium

L’étoile atteint a nouveau un état d’équilibre thermique et hydrostatique et la fusion de I’hélium
s’établit dans le coeur & une température d’environ 108 K : I’étoile entre sur la branche horizontale.
Comme le taux de réaction nucléaire de la fusion de I’hélium est trés sensible a la température, la
production d’énergie est fortement concentrée au niveau du centre de 1’étoile, donnant naissance a
un ceeur convectif (Fig. (b) et Fig. (b)). L’étoile a maintenant deux sources de production
d’énergie nucléaire : une couche d’hydrogene en fusion au-dessus du coeur d’hélium qui fusionne pour
former du carbone et de 'oxygene. La couche d’hydrogene en fusion s’est étendue en réponse a la
fusion de I’hélium du cceur (Fig. [2.16| (b) et Fig. [2.18| (a)). L’évolution sur la branche horizontale se
fait a rayon quasi constant : le rayon total reste proche de 10 R, aussi bien pour une étoile de 1 M,
que pour une étoile de 2.2 Mg (Fig. 2.17] (b) et Fig. [2.18 (c)). Cette propriété se voit aisément dans
les diagrammes de Hertzsprung-Russell sismiques (Fig. [2.14]).

La position de I’étoile dans le diagramme de Hertzsprung-Russell ne change pas beaucoup au cours de
son évolution sur la branche horizontale : 1’étoile est située proche de la branche des géantes rouges,
a plus haute température effective (tracés rouges au sein des Fig. et Fig. . La masse du coeur
des étoiles qui ont subi le flash de I’hélium est a peu pres la méme. Dans ces conditions, les étoiles de
M < 2 Mg ont a peu pres la méme luminosité. Les étoiles ont subi une perte de masse sur la branche
des géantes rouges d’autant plus importante que leur masse est faible. La masse de leur enveloppe
convective est d’autant plus faible sur la branche horizontale, et la température effective d’autant plus
importante. Dans ces conditions, les étoiles de M < 2 M, forment une branche horizontale au sein
du diagramme de Hertzsprung-Russell : c’est ce qu’on appelle le clump rouge ou clump primaire. Les
étoiles plus massives, qui n’ont pas subi le flash de I’'hélium, présentent une dispersion plus importante
au sein du diagramme de Hertzsprung-Russell ; elles appartiennent au clump secondaire (Fig. .

Durant le flash de ’hélium, une quantité importante d’hélium est fusionnée. L’évolution des étoiles
de M < 2 M, est ainsi considérablement accélérée sur la branche horizontale, et la durée d’évolution
devient du méme ordre de grandeur que pour les étoiles plus massives. Dans ces conditions, la durée
que passe une étoile sur la branche horizontale ne dépend que peu de sa masse, contrairement a la
phase de séquence principale. Les modeles indiquent méme qu'une étoile de 1 Mg passe environ 90
millions d’années sur la branche horizontale (Fig. 2.16] (b)), soit moins de temps qu'une étoile de 2.2
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Figure 2.18 — Méme représentation que dans la Figure m pendant la phase de fusion de I’hélium du coeur pour un
modele de M = 2.2 M, avec perte de masse sur la branche des géantes rouges. (a) Evolution pendant toute la phase de
branche horizontale. (b) Zoom sur le début de la branche horizontale. (c¢) Evolution du logarithme du rayon de ’étoile
pendant toute la phase de branche horizontale.

Mg, qui y passe environ 135 millions d’années (Fig. (a)). La luminosité est plus importante durant
cette phase, ainsi I’évolution sur la branche horizontale est bien plus rapide comparée a la phase de
séquence principale : les modeles indiquent que la durée de vie d’étoiles de 1 M, et 2.2 Mg sur la
branche horizontale représente respectivement un centieéme et un cinquiéme du temps passé sur la
séquence principale.

D’un point de vue sismique, la masse du cceur dégénéré au moment ou la fusion de I’hélium débute
est la méme pour les étoiles de M < 1.9 Mg,. Les étoiles du clump primaire occupent ainsi une zone
bien localisée dans le diagramme AIl;-Av (Fig. . Les étoiles du clump secondaire présentent
une dispersion plus importante dans le diagramme AIT;-Av : I'espacement en période des modes de
gravité décroit lorsque la masse de ’étoile augmente, tout comme la masse du coeur lorsque la fusion

de 'hélium débute (Fig. [2.14]).
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Figure 2.19 — Méme représentation que dans la Figure sur la branche asymptotique des géantes pour un modele
de M = 1M avec perte de masse sur la branche des géantes rouges et sur la branche horizontale. Les zones de
refroidissement par émission de neutrinos en bleu clair et bleu foncé correspondent respectivement & un taux de perte
d’énergie supérieur a 1 erg/g/s et 10 erg/g/s. (a) Evolution sur toute la branche asymptotique. (b) Zoom sur la fin
de la branche asymptotique des géantes. (c¢) Evolution du logarithme du rayon de 1’étoile pendant toute la branche
asymptotique.
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2.6.3 Fin de la branche horizontale

Lorsque I'hélium du coeur commence a étre épuisé, le taux de production d’énergie nucléaire diminue
et la convection cesse dans le cceur (Fig. (b) autour de 12.14 milliards d’années pour un modele
de 1 Mg et Fig. (a) autour de 910 millions d’années pour un modele de 2.2 Mg)). Le cceur se
contracte a nouveau et ’enveloppe se dilate par effet miroir. Comme sur la branche des géantes rouges,
la température effective diminue et la luminosité augmente (fin des tracés rouges dans les Fig. et
Fig. . Dans les modeles présentés dans ce chapitre, je considere que I’étoile quitte la branche
horizontale lorsque la fraction en masse d’hélium au centre devient inférieure & 10~

2.7 Branche asymptotique des géantes rouges

Apres la phase de branche horizontale, I’hélium du coeur est épuisé. La contraction progressive du
cceur sur la branche horizontale a provoqué une augmentation de sa pression et de sa température.
Il en va de méme pour les régions situées juste au-dessus du coeur, oti la température atteint 108 K.
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Figure 2.20 — Méme représentation que dans la Figure sur la branche asymptotique des géantes pour un modele
de M = 2.2 M avec perte de masse sur la branche des géantes rouges et sur la branche horizontale. (a) Evolution sur
toute la branche asymptotique. (c¢) Evolution du logarithme du rayon de I’étoile pendant toute la branche asymptotique.

La fusion de I’hélium s’effectue donc maintenant dans une couche au-dessus du coeur de carbone et
d’oxygene inerte. La phase de branche asymptotique des géantes rouges est ainsi caractérisée par la
présence de deux sources d’énergie nucléaire, ot la fusion se fait en couche au-dessus du cceur (Fig. [2.19
(a) et Fig. (a)). La couche d’hydrogene en fusion est tres faiblement active et reste a une abscisse
en masse fixée (Fig. [2.19| (a) et Fig. (a)). Un effet miroir se produit entre le coeur inerte de
carbone et d’oxygene, qui se contracte, et I'enveloppe au-dessus de la couche d’hélium en fusion, qui
se dilate. L’enveloppe en expansion se refroidit, son opacité augmente et I’enveloppe pénetre plus
profondément dans 1’étoile (Fig. (a) et Fig. (a)). Le rayon de I’étoile augmente (Fig. [2.19]
(c) et Fig. (b)). Dans cette phase évolutive, la luminosité de 1’étoile provient essentiellement de
la couche d’hélium en fusion, qui ajoute progressivement de la masse au coeur de carbone et oxygene
(Fig. (a) et Fig. (a)). Le coeur inerte devient dégénéré au fur et a mesure que la densité
augmente.

L’étoile reprend son ascension le long de la ligne de Hayashi, qui avait été interrompue par la fu-
sion de I'hélium du coeur pendant la phase de branche horizontale (trajet vert jusqu’au premier point
vert dans la Fig. et trajet vert dans la Fig. . L’enveloppe convective, érodée par les couches
d’hydrogene et d’hélium en fusion, a une masse moins importante comparée a la branche des géantes
rouges, aussi I’évolution se fait sur une trajectoire plus chaude que la branche des géantes rouges
(trajet vert jusqu’au premier point vert dans la Fig. et trajet vert dans la Fig. .

D’un point de vue sismique, quelques étoiles apparaissent pres du clump dans le diagramme AIl;-
Av, mais présentent des valeurs de AIl; significativement plus petites (Fig. . Ces étoiles sont
probablement en train de quitter le clump pour commencer leur ascension de la branche asymptotique
des géantes rouges. Leur cceur se contracte a nouveau comme ’hélium du coeur est épuisé, menant
a une diminution de AIl;. La grande séparation diminue également comme ’enveloppe se dilate par
effet miroir.

2.7.1 Perte de masse

La distribution d’énergie spectrale des étoiles sur la branche asymptotique présente un exces important
aux longueurs d’onde infrarouges, correspondant a de forts vents stellaires avec un taux de perte de
masse autour de 1077 & 10~% My /an. De nombreuses étoiles sont mémes complétement masquées
par une enveloppe circumstellaire de poussieres et sont invisibles dans les longueurs d’onde optiques.

960
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L’enveloppe est rapidement soufflée, sur une période de plusieurs milliers d’années (Fig. m (b)),
et enrichit le milieu interstellaire des éléments synthétisés durant I’évolution de 1’étoile. Le taux de
perte de masse détermine a la fois la luminosité maximale a laquelle 1’étoile va quitter la branche
asymptotique, et la masse de la naine blanche finale. Les mécanismes a l'origine de cette perte de
masse importante ne sont pas encore entierement compris. Comme il n’existe pas encore de modele
théorique complet pour les vents stellaires et que la plupart des informations sur la perte de masse
résultent des observations, des lois empiriques sont utilisées dans les modeles et permettent d’obtenir
un ordre de grandeur pour la perte de masse. La loi de Blocker (1995) [I8] est souvent utilisée pour
les étoiles de la branche asymptotique des géantes rouges et s’exprime

. . M —2.1 L 2.7

Mp = 4.83 x 1072 My () () Mg, /an. (2.14)
Mg Le

Dans les modeles présentés dans ce chapitre, ’évolution de I’étoile est arrétée lorsque la masse du

coeur de carbone atteint 0.45 M. Cette masse est atteinte plus vite pour les étoiles plus massives.

L’étoile de M = 2.2 Mg n’a pas encore atteint le haut de la branche asymptotique et n’a pas encore

expérimenté cette perte de masse importante, ni les phases évolutives qui suivent.

2.8 Post-branche asymptotique des géantes rouges

Le coeur de carbone et d’oxygene ressemble de plus en plus a une naine blanche, et seule I’enveloppe
riche en hydrogene, qui est peu massive mais a un rayon important, donne a 1’étoile I’apparence
d’une géante rouge dans un premier temps. La masse de I’enveloppe diminue de plus en plus car
I’enveloppe est érodée a la base par la fusion de I’hydrogene en couche et au sommet par la perte de
la masse (Fig. [2.19] (b)). Lorsque que la masse de l’enveloppe devient suffisamment petite, environ
10~2—1073 M, selon la masse du cceur, ’enveloppe commence & se rétracter et la température effective
augmente (trajet vert a partir du point vert dans la Fig. : ’étoile quitte la branche asymptotique
des géantes rouges. Son rayon diminue (toute fin de I'évolution dans la Fig. [2.19] (c)). La couche
d’hydrogéne en fusion est faiblement active, aussi la masse du coeur reste a peu prés constante. La
relation [2.12] entre la luminosité et la masse du coeur est toujours valable, et la luminosité reste quasi
constante. L’étoile est en équilibre complet et suit un trajet horizontal vers les hautes températures
effectives au sein du diagramme de Hertzsprung-Russell (trajet vert a partir du point vert dans la
Fig. . Cette phase dure environ 10* ans, jusqu’a ce que Ienveloppe finisse par disparaitre et que
le reste d’étoile entre sur la branche de refroidissement des naines blanches.
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Chapitre 3

Les modes d’oscillation des pulsateurs
de type solaire

Comme nous ’avons vu au chapitre [l je me suis intéressée durant ma these a des pulsateurs de type
solaire bien particuliers, les géantes rouges, qui possedent des modes mixtes permettant de sonder leur
ceeur. Afin d’exploiter les spectres d’oscillation pour étudier les propriétés physiques de l'intérieur des
géantes rouges, il nous faut poser quelques éléments de théorie des oscillations stellaires.

3.1 Relation de dispersion des ondes sismiques

La théorie des oscillations stellaires se base sur les équations de I’hydrodynamique : le plasma de
I’étoile est considéré comme un fluide continu, dont les conditions physiques sont perturbées par la
propagation des ondes sismiques. Pour obtenir une expression analytique de la propagation d’une
onde a l'intérieur de I’étoile, il est nécessaire d’utiliser plusieurs hypotheses simplificatrices.

e La symétrie de I’étoile est supposée sphérique : les quantités physiques ne dépendent que du
rayon.

e [’étoile est considérée en équilibre hydrostatique : elle subit de petites perturbations autour de
sa position d’équilibre, et la structure a 1’équilibre peut étre supposée constante au cours du
temps sur plusieurs périodes d’oscillations. Les équations de ’hydrodynamique sont linéarisées
en ne conservant que les termes contenant de premier ordre.

e [’hypothese de rotation lente : les effets des forces centrifuge et de Coriolis sur la structure
interne sont négligés.

e [’approximation non visqueuse : aucune force de frottement ne s’exerce sur les différentes par-
celles de fluide considérées.

e [’approximation adiabatique : les échanges d’énergie entre le milieu environnant et 1’élément de
fluide déplacé hors de sa position d’équilibre sont nuls.

e [’approximation de Cowling : les perturbations du potentiel gravitationnel sont négligées.

La symétrie sphérique de 1’étoile permet de décomposer les modes propres d’oscillation sur la base des
harmoniques sphériques Y;™ qui s’écrivent (Unno et al. 1989 [I51], Aerts et al. 2010 [I])

Y0, 0) = (—1)™ \/(%4; D) Ei - Zi : P (cos 0) e, (3.1)

45
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Figure 3.1 — Harmoniques sphériques pour différents degrés angulaires £ et ordres azimutaux m. Les zones en bleu se
contractent et les zones en rouge se dilatent. Crédits : Florian T. Pokorny, KTH Royal Institute of Technology, Suede.

ou 6 et o sont les angles de longitude et de latitude des coordonnées sphériques, 7 est I'unité imaginaire

telle que 2 = —1, P;" est un polynoéme de Legendre tel que
1 5 m/2 d£+m ) ¢
P/ (cosb) = 207 (1 — cos 0) Teostim g (cos 60— 1) , (3.2)

et £ et m sont deux nombres entiers. Le degré ¢ caractérise le nombre de lignes nodales du mode sur
la sphere entiere (Fig. . Les modes radiaux sont caractérisés par un degré ¢ nul, tandis que les
modes non radiaux de degré ¢ > 0 présentent des mouvements transverses en plus d’'un mouvement
radial, et ne préservent donc pas la symétrie sphérique. L’ordre azimutal —¢ < m < ¢ caractérise le
nombre de nombre de méridiens nodaux (Fig. . Le nombre de nceuds selon la direction radiale est
caractérisé par un troisieme nombre : 'ordre radial n, qui ne dépend pas de la distribution angulaire
des harmoniques sphériques Y,™.

Apres de nombreux développements numériques, les hypotheses précédentes permettent de réduire
les équations linéarisées des oscillations sous la forme d’une seule équation différentielle du second
ordre, ou la relation de dispersion des ondes s’exprime (Unno et al. 1989 [I51], Aerts et al. 2010 [I])

2 2 2
2 W S Ngy
’“rnz(‘m)(l‘w) (3:3)

S

avec k; le nombre d’onde radial, ¢s la vitesse du son et w la pulsation des oscillations. Dans ces
conditions, les régions ou les ondes se propagent forment des cavités résonnantes qui ne dépendent
que des profils des fréquences de Lamb Sy et de Brunt-Vaisild Ngy. La fréquence de Lamb s’exprime
(Aerts et al. 2010 [1])
0(l+1)
2 2

SZ = r2 Css (34)
avec £ le degré angulaire de ’onde et r le rayon de la couche considérée. La fréquence de Brunt-Vaisala
s’exprime (Aerts et al. 2010 [1])

1 dlnp_dlnp) (3.5)

Ngy=g( =
BV g(F1 dr dr
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avec g le champ gravitationnel, p la pression, p la masse volumique et I'y = (0lnp/d1n p),, I'exposant
adiabatique. La fréquence de Brunt-Vaisild peut également s’écrire (e.g., Maeder 2009 [91], Kippen-
hahn et al. 2012 [82])

go ¥
2 = T ad — < ) *
Niv H, (V a—V+ 5 Vu> (3.6)
ou Hp = —(dr/dInP) est l’échelle de hauteur de pression, V. = dIn7T/dIn P est le gradient de

température, V,q est le gradient de température adiabatique, V,, = dlnp/dIn P est le gradient de
composition chimique, § = — (0lnp/0InT)p , et o = —(dInp/dIn p)p .

La relation de dispersion (Eq. [3.3) définit les conditions selon lesquelles les ondes sismiques peu-
vent se propager :

e le cas ot k2 > 0 correspond & un comportement oscillatoire, les ondes se propagent. Dans ce
cas, w? > N]%V et w? > SE2 ou w? < N%V et w? < Sg ;

e le cas ot k2 < 0 correspond & une décroissance exponentielle de la fonction d’onde, les ondes
sont évanescentes. Dans ce cas, w? > N]%v et w? < Sg ou w? < N]%V et w? > SZQ.

Dans une étoile de type solaire, deux types d’ondes longitudinales se propagent : des ondes de pression
qui provoquent des oscillations & hautes fréquences et des ondes de gravité qui provoquent des oscil-
lations a basses fréquences. Deux mécanismes permettent de générer des ondes de gravité au niveau
de l'interface entre l'intérieur radiatif et ’enveloppe convective : les ondes de pression ou la péné-
tration des panaches convectifs dans 'intérieur radiatif. Lorsqu’une parcelle de fluide est déstabilisée
verticalement en-dehors de sa position d’équilibre, la poussée d’Archimede tend a la ramener vers sa
position d’équilibre. L’inertie de la parcelle de fluide provoque un mouvement oscillatoire autour de
sa position d’équilibre, déclenchant la propagation d’une perturbation appelée onde de gravité.

3.2 Modes de pression

Les ondes de pression, dont la force de rappel est liée & la compressibilité adiabatique du fluide, peuvent
se propager dans toute I’étoile (Figs. et . Plus le degré angulaire de I'onde est élevé, plus le
nombre de réflexions subies a la surface est important et moins ’onde peut se propager en profondeur
(Figs. et . Les modes de pression sont associés a des fréquences élevées, telles que w > Npy.
Dans ces conditions, I’équation devient

k2 ~ c% (w? - 7). (3.7)
S

k= \/kZ+ k2, (3.8)

avec le vecteur d’onde horizontal tient compte de la symétrie sphérique et s’exprime

Or le vecteur d’onde total s’écrit

52
k==L, 3.9
h Cg ( )
On obtient ainsi la relation
w~ kg, (3.10)

qui correspond & la relation de dispersion d’une onde purement acoustique. En pratique, les ondes de
pression associées a un certain degré ¢ se propagent la ou w > S, (Fig. [3.3).
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Figure 3.2 — Schéma de I'intérieur d’une étoile de type solaire, possédant une enveloppe convective externe et un
intérieur radiatif. Les ondes de pression sont représentées en couleurs et se propagent dans toute 1’étoile, les ondes de
gravité sont représentées en orange et se propagent dans l'intérieur radiatif. Crédits : TAC.
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Figure 3.3 — Diagramme de propagation du Soleil, représentant la fréquence cyclique des modes propres d’oscillation,
v = w/2m, en fonction du rayon normalisé de I'étoile (Aerts et al. 2010 [I]). La fréquence de Brunt-Viisild est
représentée par la courbe continue noire, les fréquences de Lamb pour les degrés angulaires ¢ = 1, 5, 20, 100 sont
représentées en pointillés. Les lignes noires horizontales localisent les modes de gravité ainsi que les modes de pression
associés a ¢ = 20.
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3.2.1 Conditions aux limites

La condition de résonance des ondes internes s’obtient en imposant des conditions aux limites aux
bords de la cavité résonante. L’approximation Jeffreys-Wentzel-Krames-Brillouin (JWKB) permet
d’étudier les ondes solutions d’une équation différentielle linéaire du second ordre, en supposant que la
longueur d’onde radiale est petite devant ’échelle caractéristique de variation de la structure interne
loin des points tournants. La méthode consiste a déterminer les fonctions propres autour des points
tournants aux deux bords de la cavité, puis a relier asymptotiquement les solutions a l'intérieur de la
cavité. Dans ces conditions, la condition pour que les ondes de pression forment des ondes stationnaires
s’écrit (Shibahashi 1979 [136], Unno et al. 1989 [I51])

sin (/ o ke dr) =0, (3.11)

/ - kydr =nm, (3.12)

int

soit

ol Tint et rext sSONt respectivement les points tournants interne et externe de la cavité. Cette condition
aux limites détermine la forme du spectre d’oscillation pour les modes de pression.

3.2.2 Relation asymptotique des modes de pression

Chez les pulsateurs de type solaire, la fréquence des modes de pression suit une relation appelée motif
d’oscillation, dont la relation asymptotique originale s’écrit (Tassoul 1980 [144])

A 2
Vgt = (np + g + 5) Avps — [0 (04 1) dy + dy] Vas, (3.13)

Unp 2

ou ny est 'ordre radial du mode et €, dy et d; sont des constantes. Afin de relier la valeur théorique
Av,s et mesurée Avgps de la grande séparation, le développement utilisé en pratique s’écrit au premier
ordre (Mosser et al. 2013 [I11]) :

Vngt = (np + g +ep + doe + a;bs [np — nmaX]2> AVgps, (3.14)
ou dyy¢ est la petite séparation, correspondant a la distance qui sépare le mode de pression de degré ¢
et d’ordre radial n, du point médian entre les modes radiaux environnants.
La grande séparation mesurée au sein du spectre d’oscillation correspond a la différence en fréquence
entre deux modes radiaux de méme degré mais d’ordres radiaux consécutifs, pour des fréquences
proches de vp.x. Elle s’exprime

AVghs ™ Unt10 — Uny- (3.15)

La relation liant la valeur théorique Av,s et mesurée Avgps s'exprime (Mosser et al. 2013 [111]) :

Avne = Avgps (1 + ”m’;ab) , (3.16)

ou :

® Nmax = Vmax/AVobs —€p est I'ordre radial non nécessairement entier correspondant a la fréquence
du maximum de puissance des oscillations, avec €, une constante caractérisant les modes dominés
par la pression ;

® (s est un parametre représentant la courbure de la fréquence des modes de pression, signature
du deuxieme ordre de I'asymptotique.
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Figure 3.4 — Spectre d’oscillation du Soleil olt la grande séparation Av et la fréquence du maximum de puissance des
oscillations vmax sont indiquées.

3.2.3 Parametres sismiques globaux

L’étude statistique du spectre d’oscillation en fréquence d’une étoile permet de dériver des parametres
sismiques globaux, qui ont I'avantage de pouvoir étre déterminés sans identifier au préalable les
fréquences individuelles des modes d’oscillation au sein du spectre et fournissent des informations
globales sur le spectre d’oscillation. Les parametres sismiques globaux associés aux modes de pression
sont la grande séparation Av et la fréquence du maximum de puissance des oscillations vpyax.

Fréquence du maximum de puissance des oscillations v,

La forme du spectre d’oscillation résulte d’un équilibre entre I’excitation et I’amortissement des modes.
Dans le cas des pulsateurs de type solaire, les modes sont a la fois excités et amortis de maniere
stochastique par la convection turbulente dans ’enveloppe. Cette configuration revient & considérer
un oscillateur amorti entretenu par un forgage aléatoire (Christensen-Dalsgaard et al. 1989 [29]). Sile
forgage varie peu avec la fréquence, le spectre d’oscillation a une forme lorentzienne dont la largeur est
déterminée par le taux d’amortissement des modes. Cette hypothese est vérifiée pour les pulsateurs
de type solaire (Fig. . La fréquence du maximum de puissance des oscillations correspond a la
fréquence ou 'amplitude de I'enveloppe lorentzienne est maximale (Fig. , telle que (Belkacem et
al. 2011 [I4])
9 M

VTw  R*Teg’

avec U, la fréquence de coupure en-dega de laquelle une onde est réfléchie, et au-dela de laquelle une
onde va déferler dans la haute atmospheére et ne plus présenter de mouvements oscillatoires (Brown
1991 [21]). g représente la gravité de surface, Teg la température effective, M la masse et R le rayon
de I’étoile.

(3.17)

Vmax X Ve X

Grande séparation Av

Les modes de pression radiaux sont régulierement espacés en fréquence de la grande séparation Av
(Fig. , qui correspond & l'inverse du temps que met une onde de pression pour faire un aller-retour
depuis le centre de I’étoile jusqu’a la surface. L’expression asymptotique de la grande séparation est
reliée au diametre acoustique stellaire comme

—1
R

Avys = (2/ d?“) . (318)
0 GCs
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La grande séparation nous renseigne sur la vitesse moyenne du son a l'intérieur de 1’étoile, ainsi que
sur la masse volumique moyenne de ’enveloppe via (Ulrich 1986 [150])

GM
Avyg X \/p X U?. (3.19)

La définition théorique de la grande séparation différe significativement de la valeur Av,ps mesurée pres
de la fréquence du maximum de puissance des oscillations vy.x. En effet, 'expression aymptotique
Av,s est valable uniquement pour les hautes fréquences, c¢’est-a-dire pour les grands ordres radiaux,
loin de vpax. Les conditions de mesure de Avgpgs ne coincident donc pas avec la définition théorique

de Av,s (Eqt. [3.16]).

3.3 Modes de gravité

Les ondes de gravité, dont la force de rappel est la poussée d’Archimede, ne peuvent se propager que
dans les régions ou Ngy > 0. Les ondes de gravité ne se propagent ainsi que dans 'intérieur radiatif
(Figs. et [3.3), car le gradient de température est quasi-adiabatique dans 1’enveloppe convective et
Ny =~ 0. Les modes de gravité sont associés a des basses fréquences, telles que w < Sy. Dans ces
conditions, I’équation [3.3] devient

S? [ N3
2 2 [ 2BV
B ( - 1). (3.20)
En combinant les équations [3.9] et [3.8] on obtient la relation
N2
w? ~ B\’; , (3.21)
14+ 5
h

qui correspond a la relation de dispersion d’une onde de gravité. En pratique, les ondes de gravité se
propagent 1a ou w < Ny (Fig. [3.3)).

3.3.1 Conditions aux limites

La condition pour que les ondes de gravité forment des ondes stationnaires en utilisant la méthode
JWKB s’écrit (Shibahashi 1979 [136], Unno et al. 1989 [I51])

cos ( / “k dr) —0, (3.22)

Text 1
/ kydr = (n - > Tr. (3.23)
Tint 2

Cette condition aux limites détermine la forme du spectre d’oscillation pour les modes de gravité.

soit

3.3.2 Relation asymptotique des modes de gravité

La période des modes de gravité suit une relation asymptotique qui s’exprime (Tassoul 1980 [144],
Provost et al. 1986 [124])

All?

P, ;
Png,Z

ng,

e 1

e 1, est I'ordre radial des modes de gravité, défini comme étant un entier négatif ;

e 0 est un terme de phase, sensible a la stratification présente juste en-dessous de la zone de
convection ;
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e Al est 'espacement en période des modes de gravité ;

o Vi, et Vo, sont des fonctions de la fréquence de Brunt-Vaisala.

Au premier ordre, la relation asymptotique des modes de gravité devient (Mosser et al. 2012 [110])

0o
Poy= (|ng| T e) ATL. (3.25)

La fréquence des modes de gravité s’exprime

(3.26)

Vg = .
g
Png,é

3.3.3 Parametres sismiques globaux

Contrairement aux modes de pression, les modes de gravité ne sont pas régulierement espacés en
fréquence au sein du spectre d’oscillation. Ils sont caractérisés par un espacement en période All,
régulier qui donne une information directe sur la taille du coeur d’hélium, et dans le cas des étoiles sur
la branche horizontale, sur sa masse (Montalbén et al. 2013 [97]). Cet espacement constant s’exprime
(Mosser et al. 2012 [110])

2 N -1
Al = — 2% { / BV dr} . (3.27)
14 (6 -+ 1) core T

3.3.4 La quéte des modes de gravité

Dans le cas des pulsateurs de type solaire sur la séquence principale, comme le Soleil, les modes de grav-
ité, qui portent des informations directes sur les conditions physiques qui regnent dans le cceur , sont
trés difficilement observables. En effet, les ondes sont évanescentes dans la région ou Ny < w < Sy,
et les modes de gravité sont confinés dans lintérieur radiatif (Fig. [3.3).

La quéte pour la détection des modes de gravité du Soleil a commencé il y a environ 40 ans, avec la
détection par Severny et al. 1976 ([135]) d’oscillations avec une période de 160 min, qui ne pouvait
pas étre attribuée a des modes de pression. Il a fallu attendre 10 ans avant ces oscillations soient en
fait attribuées a un artefact. Plusieurs détections possibles avec les données issues de l'instrument
GOLF ont ensuite été publiées. Un mode mixte, comportant a la fois une composante de pression et
une composante de gravité, a été reporté a 284.7 uHz (Gabriel et al. 2002 [55]). D’autres candidats
ont été suggérés autour de 220 pHz (Turck-Chieze et al. 2004 [148]). La détection possible de modes
de gravité dipolaires est ensuite annoncée par Garcia et al. (2007) [57] puis par Garcia et al. (2011)
[56] & basse fréquence, entre 25 et 140 pHz, indiquant une rotation du coeur solaire jusqu’a 5 fois plus
rapide que la rotation de la zone radiative au-dessus du coeur. Jusqu’ici, aucune de ces détections n’a
été confirmée.

Récemment, Fossat et al. (2017) [52] ont identifié des modes de gravité solaires, détectés de fagon
indirecte via les modulations de la fréquence des modes de pression qu’ils provoquent. Les auteurs
considérent cette détection avec un niveau de confiance élevé car elle a été obtenue en utilisant deux
séries temporelles indépendantes enregistrés par GOLF ainsi que deux intervalles de fréquence dif-
férents. Cette détection révele une période de rotation du coeur solaire d’environ une semaine, soit
environ 4 fois plus rapide que la rotation moyenne de la zone radiative au-dessus, qui reste difficile a
expliquer par les modeles. Cependant, 1’étude des modes de gravité du Soleil n’en est qu’a ses débuts,
et leur détection reste difficile.
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Figure 3.5 — Diagramme de propagation pour deux modéles stellaires situées sur la branche des géantes rouges, en
fonction de la masse normalisée (Goupil et al. 2013 [63]). Le modéle en bleu est plus évolué que le modeéle en noir.
Les fréquences de Brunt-Vaisdld sont représentées en trait plein, les fréquences de Lamb pour les modes dipolaires sont
représentées en pointillés. Les lignes horizontales représentent le domaine de fréquence attendu pour les oscillations
stellaires, centré autour de vmax.

3.4 Modes mixtes

Dans le cas des étoiles évoluées comme les sous-géantes et les géantes rouges, la donne change com-
pléetement. Comme nous I'avons vu au chapitre [2 leur cceur d’hélium inerte se contracte et devient
trés dense, en méme temps que d’importants gradients de composition chimique se développent. La
fréquence de Brunt-Véiiséld augmente et atteint ainsi des valeurs importantes dans le coeur (Fig. [3.5)).
Dans ces conditions, la fréquence des modes de gravité et leur nombre augmentent (Montalbéan et al.
2013 [97]). En parallele, I’enveloppe se dilate et le rayon de 1’étoile augmente. La densité moyenne de
I’enveloppe et la gravité de surface diminuent alors, ce qui provoque une diminution de la grande sépa-
ration Av et de la fréquence du maximum de puissance des oscillations vy (Fig. . Les fréquences
des modes de gravité atteignent ainsi I'intervalle de fréquence ou les modes de pression sont excités de
maniére stochastique (Fig. [3.5]). De plus, la zone évanescente entre les cavités résonnantes des modes
de pression et de gravité est suffisamment étroite pour qu'un couplage s’établisse entre les ondes de
pression de l'enveloppe convective et les ondes de gravité de l'intérieur radiatif, donnant naissance
a des modes mixtes non radiaux (Scuflaire 1974 [134]). Les modes mixtes ont une amplitude a la
fois dans le cceur et dans I'enveloppe de 1’étoile (Fig. [3.6)). Ils se comportent ainsi comme des modes
de gravité dans le coeur et comme des modes de pression dans l'enveloppe. La détection des modes
mixtes nous renseigne donc sur les propriétés physiques du cceur des géantes rouges, ce qui n’est pas
directement envisageable dans le cas des pulsateurs de type solaire sur la séquence principale, pour
lesquels la fréquence de Brunt-Viisila atteint des valeurs trop faibles pour que des modes mixtes
puissent s’établir en nombre suffisant. Chez les géantes rouges, tous les modes de degré angulaire
£ > 0 sont des modes mixtes, seuls les modes radiaux sont des modes de pression purs. Les modes
mixtes dipolaires, de degré angulaire ¢/ = 1, ont une amplitude plus importante que les modes mixtes
de degré ¢ > 1 et sondent principalement le coeur des géantes rouges. Par la suite, on se restreint donc
uniquement aux modes mixtes dipolaires.

3.4.1 Relation asymptotique des modes mixtes

La relation asymptotique des modes mixtes exprime le couplage existant entre les modes de pression
dans l'enveloppe et les modes de gravité dans le coeur et s’écrit (Shibahashi 1979 [136], Unno et al.
1989 [151]) :

tan 0, = ¢ tan 6y, (3.28)
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Figure 3.6 — Fonction propre d’'un mode mixte dipolaire en fonction du rayon normalisé (Goupil et al. 2013 [63]). La

composante horizontale est représentée en bleu, la composante radiale en rouge. La Figure du bas est un agrandissement
de la Figure du haut au niveau du ceeur de I’étoile.

ou 6, et 0y sont respectivement les phases des modes de pression et de gravité, ¢ est le facteur de
couplage entre les composantes de pression et de gravité des modes mixtes.

Les phases s’écrivent (Mosser et al. 2012 [110]):

0, = nﬁ, (3.29)
et
1
O =™ ATI, (3.30)

ou v représente les fréquences des modes mixtes et All; est 'espacement en période des modes de
gravité dipolaires, de degré ¢ = 1.

La forme de I’équation permet de réécrire les phases 0}, et 0, en ajoutant des termes additionnels,
a condition que ces derniers soient des multiples de 7. Il est ainsi possible et utile d’écrire
V=1
T )
Ay

0, = (3.31)

et

1 1 1
_ 11 32
O WAl_Il <y Vg>7 (3.32)

ou Avp, = Av (14 a(np — nmax)) est I'espacement en fréquence entre modes radiaux consécutifs, qui
augmente avec l'ordre radial, v, et v, sont respectivement les fréquences des modes de pression et de
gravité dipolaires.

La réécriture de I’équation en incluant les équations et pour les phases 0, et 0, donne

Vs G
T Ay arctan [qtan <AH1 lV VJ)] . (3.33)

La relation asymptotique des modes mixtes s’exprime finalement (Mosser et al. 2012 [110])

Ay 1 1
v=uvp,+ — arctan lq tan <7r [VAﬂl - ” AH1‘| )1 . (3.34)




Chapitre 4

Mesure sismique de la rotation du
coeur des géantes rouges

Comme nous Iavons vu au chapitre [3], les géantes rouges présentent des oscillations de type solaire
qui incluent des modes mixtes. Ainsi, non seulement leur spectre d’oscillation est globalement bien
compris, mais il offre de plus la possibilité de sonder I'intégralité de I'intérieur des géantes rouges, de
I’enveloppe jusqu’au coeur. La mesure de la rotation de leur coeur nous apporte des contraintes obser-
vationnelles sur les mécanismes physiques qui sont a ’orignine de ’extraction de moment cinétique au
sein du coeur des géantes rouges. J’ai consacré la majeure partie de ma these au développement d’une
méthode de mesure de la rotation du cceur des étoiles sur la branche des géantes rouges observées par
le satellite Kepler. Cette méthode devait étre aussi automatisée que possible afin de pouvoir traiter
un maximum d’étoiles et d’étudier comment 1’évolution de la rotation du coeur le long de la branche
des géantes rouges dépend de divers parametres, comme la masse.

4.1 Effet de la rotation sur les spectres d’oscillation

La rotation brise la symétrie sphérique de ’étoile, induisant une structure fine dans le spectre d’oscillation
qui permettent d’obtenir des informations détaillées sur le profil de rotation interne des étoiles. La
rotation a un effet sur les spectres d’oscillation qui est similaire a 'effet Zeeman d’un champ magné-
tique sur les niveaux d’énergie d’'un atome : elle leve la dégénérescence en fréquence existant entre
des modes ayant le méme ordre radial n et degré angulaire £ mais d’ordres azimutaux m différents,
créant des composantes au sein du multiplet rotationnel pour chaque valeur —¢ < m < {. L’écart en
fréquence existant entre la composante rotationnelle d’ordre azimutal m # 0 et la composante d’ordre
azimutal m = 0 renseigne sur la rotation interne de ’étoile (Fig. . C’est ce que l'on appelle la
levée de dégénérescence rotationnelle ou splitting rotationnel, qui s’exprime

ot = Ungm — VUngt,0- (41)

Dans la suite, nous nous intéressons aux modes mixtes dipolaires, et nous allons voir que I'interprétation
des spectres en fréquences devient de plus en plus compliquée lorsque le splitting rotationnel augmente.

4.1.1 Cas des modes de pression purs

Le cas le plus simple pour visualiser comment 'augmentation du splitting rotationnel impacte les
spectres en fréquence consiste a considérer un peigne de Dirac régulier en fréquence, qui simule le
comportement des modes pression purs (Eq. . La Figure montre 1’évolution du spectre
quand le splitting rotationnel augmente. Pour des raisons de simplicité, ce spectre n’est pas réaliste
: les modes sont simplement représentés par des Diracs ayant tous la méme amplitude, et les com-
posantes du splitting rotationnel sont symétriques par rapport aux modes associés a m = 0, méme
quand le splitting devient grand.

Les modes associés a l'ordre azimutal m = 0 ne sont pas perturbés par la rotation. L’espacement

95
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Figure 4.1 — Méme figure que la Fig. du chapitre ou les composantes rotationnelles des modes dipolaires dominés
par la gravité d’ordre azimutal m = 4 1 sont repérées en rouge (Di Mauro et al. 2016 [43]). L’écart entre les composantes
rotationnelles associées au méme ordre radial et au méme degré angulaire correspond au double du splitting rotationnel
lié a la rotation du coeur.

en fréquence entre deux modes d’ordres radiaux consécutifs s’écrit en fonction de leur espacement en
période comme

AP

-7 (4.2)

Un4+1,0 — Vno =
Considérons maintenant différents cas ou le splitting rotationnel est plus ou moins grand comparé a
I’espacement en fréquence des modes d’oscillation.

Lorsque dvpor < AP/ P?, les modes associés & m = + 1 d’ordre radial n sont situés de part et d’autre
du mode de méme ordre radial associé & m = 0 (Fig. (a)). Dans ce cas ou tous les modes de méme
ordre radial et d’ordres azimutaux différents sont consécutifs dans le spectre, il est facile d’identifier
les splittings rotationnels.

Lorsque le splitting rotationnel est multiple de la moitié de ’espacement en fréquence entre modes
consécutifs, soit dvroy = (k/2)AP/P? avec k un entier positif, les composantes de multiplets rota-
tionnels associés a différents ordres azimutaux se chevauchent (Fig. (b) et (c)). Lorsque k est
impair, les composantes rotationnelles d’ordres azimutaux m = + 1 et d’ordres radiaux consécutifs
se chevauchent. Ainsi toutes les composantes d’ordres azimutaux m = £ 1 sont confondues au sein
du spectre (Fig. (b)). Lorsque k est pair, les composantes rotationnelles d’ordres azimutaux
m = {—1, 0, +1} et d’ordres radiaux différents sont confondues au sein du spectre (Fig. 4.2| (c)).

Lorsque dvyor > AP/P2, les composantes associées & m = +1 ne sont plus & c¢oté du mode asso-
cié & m = 0 de méme ordre radial, mais sont proches des modes associés a m = 0 d’ordres radiaux
consécutifs. Il est alors probable de mesurer un splitting bien plus petit en considérant les composantes
d’ordres azimutaux m = %1 les plus proches du mode associé & m = 0 (Fig. 4.2 (d)).

Au fur et & mesure que dvy0¢ devient de plus en plus grand par rapport & AP/P2, les composantes
rotationnelles associées a m = —1 se décalent vers les basses fréquences et celles associées a m = +1 se
décalent vers les hautes fréquences (Fig. 4.2 (e)). Lorsque dvyot > AP/P?, les composantes d’ordres
azimutaux m = =+ 1 forment deux familles bien distinctes en fréquence (Fig. en bas a droite),
comme prédit par Ouazzani et al. (2013) [115].
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4.1.2 Cas des modes de gravité purs

Considérons maintenant l’effet de la rotation sur un peigne de Dirac synthétique en période qui simule
le comportement des modes de gravité purs, dont I’espacement en fréquence augmente avec la fréquence
(Eq. . La Figure montre ’évolution du spectre quand le splitting rotationnel augmente. Tant
que 6v4or < AP/P?, aucun croisement entre composantes rotationnelles d’ordres radiaux différents n’a
lieu et la mesure des splittings rotationnels est facile (Fig. (a)). Puis, les composantes rotationnelles
d’ordres radiaux différents présentent des croisements a basse fréquence lorsque le splitting augmente,
alors méme que vt < (1/2)AP/P? (Fig. (b)). Au fur et & mesure que le splitting augmente par
rapport & AP/P?, de plus en plus de croisements ont lieu & des fréquences de plus en plus hautes
(Fig. (c) et (d)). On finit par tendre vers un régime ou les composantes d’ordres azimutaux
m = =+ 1 forment deux familles bien distinctes en fréquence (Fig. (e) et (f)).

4.2 Les géantes rouges, des rotateurs lents

Cette section a pour but de montrer que les modes mixtes dipolaires permettent d’estimer la rotation
moyenne du coeur des géantes rouges. Les géantes rouges sont des rotateurs lents, pour lesquels
laccélération centrifuge est négligeable partout dans I’étoile (Goupil et al. 2013 [63]). De plus,
Q(r)/2m < Av < vmax dans toute I’étoile, ou €2 est la vitesse angulaire de rotation, et les effets de
la force de Coriolis sont dans ces conditions négligeables (Ouazzani et al. 2013 [115]). Une approche
perturbative du premier ordre peut donc étre utilisée pour estimer la vitesse angulaire de rotation a
partir des fréquences d’oscillation, ou la rotation ne dépend que du rayon. Le splitting rotationnel
s’exprime alors (Goupil et al. 2013 [63]) :

! Q(z)
St = /0 K(2) 2 da, (4.3)

ou x = r/R est le rayon normalisé de I’étoile et K (x) est le noyau rotationnel, qui dépend de la
structure de I’étoile et des fonctions propres des modes d’oscillation. Le noyau rotationnel identifie les
régions principalement sondées par les modes d’oscillation et permet de quantifier la contribution des
différentes régions de ’étoile & la mesure du splitting rotationnel. La Figure [4.4] présente les noyaux
rotationnels intégrés et normalisés de deux modes mixtes dominés par la gravité et un mode mixte
dominé par la pression, pour un modele stellaire sur la branche des géantes rouges. Les noyaux intégrés
indiquent que la contribution du coeur a la mesure du splitting rotationnel est tres différente selon que
le mode est dominé par la pression ou par la gravité. Les noyaux rotationnels des modes dominés par
la gravité sont dominés par la contribution du cceur d’hélium, puisque les noyaux rotationnels intégrés
et normalisés atteignent une valeur d’environ 0.80 au niveau de la couche d’hydrogene en fusion. En
revanche, la contribution de I’enveloppe a la mesure du splitting rotationnel est importante pour les
modes dominés par la pression, puisque le noyau rotationnel intégré et normalisé atteint une valeur
de seulement 0.4 a la base de ’enveloppe convective.

4.2.1 Estimation de la vitesse moyenne de rotation du coeur

Les cavités radiative et convective ont des propriétés tres différentes et nous pouvons décomposer le
splitting rotationnel en fonction des vitesses angulaires moyennes du cceur et de ’enveloppe comme
(Goupil et al. 2013 [63], Mosser et al. 2012 [109])

Q Q
Olrot, = 5Core <27_[_>Core + 5env <277>env ) (44)

ou
Bcore — / o K(l‘)dl‘, (45)
0

Benv = : K(z)dz, (4.6)

Tcore
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Figure 4.4 — Noyaux rotationnels intégrés et normalisés pour trois modes mixtes dipolaires en fonction du rayon
normalisé, pour une étoile de 1M sur la branche des géantes rouges (Mosser et al. 2012 [I09]). La structure interne
a été calculée avec le code d’évolution stellaire CESAM (Morel 1997 [98]) et les fréquences d’oscillation avec le code
ADIPLS (Christensen-Dalsgaard 2011 [27]). Les modes M1 et M2 sont des modes dominés par la gravité, le mode M3
est dominé par la pression. La ligne verticale en trait plein localise la profondeur moyenne de la couche ou la fusion de
I’hydrogene a lieu au-dessus du coeur d’hélium, la ligne verticale en pointillés localise la base de la zone convective.
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Figure 4.5 — Profils de rotation dans une étoile imaginaire au sein de laquelle un gradient de rotation se développe dans
la cavité résonante des modes de gravité, délimitée par la ligne verticale en pointillés, entre deux instants ¢; (courbes
noires) et t2 (courbes bleues) (Deheuvels et al. 2014 [38]). Les lignes en pointillés représentent la vitesse moyenne de
rotation dans la cavité résonante des modes de gravité, Q. La vitesse de rotation du centre est appelée Q.
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et
g Qo) K (x)da
(D) core = o K (m)de (4.7)
1
(Qany = e UK L)T (48)

I K(x)dzx

Zcore

Ol Zcore = Teore/ R est le rayon normalisé de la cavité résonante des modes de gravité. Dans le cas
des géantes rouges, (Q)core/(Qeny > 1 voire (Q)core/{(Q)eny > 1 pour des coeurs en rotation tres
rapide. De plus, les modes mixtes dipolaires dominés par la gravité sont principalement sensibles au
cceur (Fig. [4.4]). Dans ces conditions, Beny/Beore < 1 et la contribution de Ienveloppe au splitting
rotationnel peut étre négligée dans I’équation [£.4l Pour les modes mixtes dominés par la gravité, le
terme fSeore peut étre approximé par (Ledoux 1953 [88])
~1 L 4.9
ﬁ:ore — + m ( . )
Dans ces conditions, le splitting rotationnel lié a la rotation moyenne du coeur donne une estimation
directe de la vitesse angulaire moyenne de rotation de coeur comme (Goupil et al. 2013 [63], Mosser
et al. 2012 [109]):

1/Q
Olrot,core ™ = <> . (410)
' 2\27/ core

Il nous faut garder a I'esprit que la vitesse angulaire qui est estimée a partir de 014t core Teprésente la
vitesse moyenne de rotation de la cavité résonante des modes de gravité, et non a la vitesse des régions
les plus centrales. Si un gradient important de rotation existe dans la cavité résonante des modes de
gravité, 'interprétation de la vitesse moyenne mesurée est plus compliquée. En effet, la vitesse de
rotation des couches centrales peut dans ce cas étre plus rapide que la vitesse de rotation des autres
régions de la cavité résonnante, et la vitesse moyenne mesurée est alors sous-estimée par rapport a la
vitesse réelle de rotation du centre. Dans ce cas, la vitesse obtenue est une limite basse de la vitesse
réelle de rotation du centre. La Figure [£.5] illustre ce point en supposant qu'un gradient de rotation
se met en place au sein d’'une étoile imaginaire entre deux instants ¢; et to. Dans cet exemple, la
rotation moyenne du ceeur, ici représentée par (), ralentit car Qg (t2) < Qq(t1) alors que la rotation
du centre accélere car Qo(t2) > Qo(t1). Toute conclusion sur I’évolution de la rotation des régions les
plus centrales dépend donc de I’évolution du gradient de rotation dans la cavité résonante des modes
de gravité.

4.2.2 Estimation de la période moyenne de rotation du cceur

La période moyenne de rotation du coeur peut étre estimée via

2w N 1
<Q>core N 2(sl/rot;,core.

I1 faut avoir a I’esprit que la mesure de 6201, core cOrrespond au splitting rotationnel des modes dipolaires
les plus dominés par la gravité, qui ne sont pas des modes de gravité purs. En pratique, Score/Benv > 1
seulement sur la partie haute de la branche des géantes rouges accessible aux mesures sismiques. Sur
le bas de la branche des géantes rouges, la contribution de ’enveloppe aux splittings rotationnels des
modes dominés par la gravité n’est pas négligeable. Il nous faut donc introduire un facteur correctif au
splitting rotationnel qui tient compte de la contribution de I'’enveloppe, pour obtenir une estimation
plus exacte de la rotation moyenne du coeur. La rotation de ’enveloppe n’est pas connue mais on la
suppose petite et négligeable devant la rotation du coeur. La période moyenne de rotation du coeur
s’écrit alors (Mosser et al. 2012 [109])

<Trot > core —

(4.11)

1

T, T 21 0ot core
< r0t> core 2n 1) Vrot,core

(4.12)
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Figure 4.6 — Facteur correctif 1 calculé pour des valeurs de A rencontrées typiquement sur la branche des géantes
rouges. La droite verticale en pointillés indique la limite N' = 2.7.
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Figure 4.7 — Déviation relative entre les périodes de rotation du coeur calculées avec et sans correction par le facteur 7,
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[109]. La droite verticale en pointillés indique la limite N' = 2.7. La courbe rouge représente une variation en 1/7.
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Le facteur correctif i s’exprime
~y
ou I'analyse de noyaux rotationnels intégrés pour des modeles de géantes rouges a différents stades

évolutifs donne v ~ 0.65, et ou

B Av
N AHl V2 '

max

N (4.14)

L’équation [£.14] exprime la densité de modes mixtes, c’est-a-dire le nombre de modes de gravité exis-
tant par intervalle de fréquence de largeur Av, qui augmente au fur et & mesure que les étoiles évoluent
le long de la branche des géantes rouges (Grosjean et al. 2014 [65]). En pratique, il n’est pas possible
d’obtenir des informations sismiques pour les étoiles de la branche des géantes rouges en-dessous de
N = 2.7 avec les données Kepler enregistrées en mode de longue cadence. La Figure montre
I’évolution du facteur  pour des valeurs typiques de A/ rencontrées sur la branche des géantes rouges.
Ce facteur correctif est plus important pour les étoiles sur le bas de la branche des géantes rouges par
rapport aux géantes rouges plus évoluées, ou 7 tend vers 1 et ou la contribution de ’enveloppe au
splitting rotationnel devient négligeable, mais n’excéde pas la valeur de 1.24 pour N' = 2.7.

On peut estimer la déviation relative entre les périodes de rotation du coeur calculées avec et sans
correction par le facteur 7, respectivement (Tiot)Sore €6 (Trot)mere, & partir des mesures de splitting
rotationnel de Mosser et al. (2012) [109] pour 85 étoiles de la branche des géantes rouges. Comme le
facteur correctif n corrige la contribution de I’enveloppe, qui tourne plus lentement que le cceur, les
périodes de rotation du coeur sont plus courtes par rapport aux périodes calculées sans correction par
n, et la déviation relative est négative (Fig. . Le comportement de la déviation relative en fonction
de N est proche de 1/n. Comme le suggérait la Fig. la déviation relative est plus grande sur le
bas de la branche des géantes rouges et atteint jusqu’a 22 % en valeur absolue, puis diminue au fur
et & mesure de ’évolution pour devenir inférieure & 3 % en valeur absolue. Il est donc important de
prendre en compte ce facteur correctif si 'on veut estimer au mieux la rotation moyenne du coeur des
géantes rouges. Cependant, le facteur n permet uniquement d’estimer la correction & apporter pour
tenir compte d’une rotation de l'envelope petite et négligeable devant la rotation du cceur, et une
interprétation complete de I’évolution de la rotation du cceur des géantes rouges a partir des splittings
rotationnels mesurés requiert le calcul de noyaux rotationnels.

4.3 Précédentes mesures

Depuis les premiéres mesures de rotation du coeur de géantes rouges (Beck et al. 2012 [12]), la majorité
des études disponibles présentent des mesures concernant un nombre limité d’étoiles, au maximum
quelques dizaines par étude, résultant d’'une méthode non automatisée (Deheuvels et al. 2012 [39],
Beck et al. 2012 [I0], Deheuvels et al. 2015 [37]). Ces étoiles présentent des spectres d’oscillation
ou les splittings rotationnels sont faciles a repérer via une inspection visuelle, correspondant au cas
Sthot core < (1/2)AP/P2.

L’étude de Mosser et al. (2012) [109] augmente significativement cet ordre de grandeur en présentant
des mesures semi-automatiques de la rotation du cceur d’environ 300 géantes rouges, situées a la fois
sur la branche des géantes rouges et dans la phase du clump (Fig. . La fonction d’autocorrélation
d’enveloppe, développée a l'origine pour mesurer la grande séparation (Mosser et al. 2009 [I00]), est
utilisée pour mesurer les splittings rotationnels de fagon automatique. Afin d’éviter toute confusion
entre les splittings et ’espacement en fréquence des modes mixtes dominés par la gravité, les auteurs
utilisent des filtres suffisamment étroits de fagon a sélectionner uniquement un mode mixte. Ces filtres
sont positionnés tout le long du spectre, incluant aussi les modes dominés par la pression, et leurs
positions centrales sont situées dans les intervalles de fréquence ou les modes mixtes sont attendus.
En pratique, cing largeurs de filtres de ’ordre de 1 xHz ou moins sont testées, qui correspondent aux
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Figure 4.8 — Splitting rotationnel associé aux modes dominés par la gravité en fonction de la grande séparation. Les
croix correspondent aux étoiles sur la branche des géantes rouges, les triangles au étoiles du clump primaire, et les carrés
au étoiles du clump secondaire. La couleur code la masse, estimée a partir des parametres sismiques globaux. Les barres
verticales indiquent les barres d’erreurs moyennes en fonction du splitting rotationnel mesuré. Les pointillés horizontaux
représentent la résolution fréquentielle au sein du spectre. Les tirets ainsi que la ligne représentant une alternance de
pointillés et de tirets indiquent la limite de confusion avec les modes mixtes, ot 6140y = (1/2)AP/P?, respectivement
pour les étoiles de la branche des géantes rouges et du clump primaire et secondaire.

ordres de grandeur des splittings rotationnels mesurés sur la branche des géantes rouges. Pour une
largeur de filtre donnée, dix positions du filtre sont testées par ordre radial, et ceci sur sept ordres
radiaux autour de vyax. Soixante-dix possibilités sont ainsi testées pour une largeur de filtre donnée.

Cependant, le splitting rotationnel dvy¢ est modulé en fréquence le long du spectre avec une période
de Av. En effet, la contribution de la rotation du cceur au splitting rotationnel est plus importante
pour les modes dominés par la gravité que pour les modes dominés par la pression. Comme la rotation
du coeur est plus rapide que celle de ’enveloppe, le splitting des modes dominés par la gravité est plus
grand que celui des modes dominés par la pression. Mosser et al. (2012) [I09] ont pris en compte
cette modulation comme

ot = Unim — Vn,1,0 = mR(V) 5Vr0t,g; (415)

avec Olrot g le splitting maximal porté par les modes dominés par la gravité. Le terme R(v) porte la
modulation en fréquence du splitting rotationnel, et s’exprime de maniére empirique (Mosser et al.
2012 [110])
A
Rv)=1- L (4.16)
L ()

avec A et B ayant des valeurs respectivement tres proches de 0.5 et 0.08. La forme lorentzienne du
terme R(v) est choisie pour représenter au mieux la modulation observée, et n’a pas de justifica-
tion théorique. Mosser et al. (2012) [1I09] utilisent ainsi la fonction d’autocorrélation d’enveloppe en
prenant en compte cette modulation du splitting. La signature du splitting rotationnel correspond
ensuite au pic le plus important au sein du spectre du spectre fenétré par 'utilisation d’un filtre.
La détection s’avere positive si des splittings similaires sont mesurés pour au moins trois positions
différentes du filtres sur plusieurs ordres radiaux.
Leur méthode automatique a permis de mesurer les splittings rotationnels de 265 étoiles, a la fois dans
le clump et au début de la branche des géantes rouges. Cependant, cette méthode ne fonctionne pas
quand le splitting rotationnel devient plus grand que la moitié de ’espacement des modes mixtes, ce
qui est souvent le cas lorsque les étoiles montent la branche des géantes rouges. Dans ces conditions,
un ajustement des modes mixtes au cas par cas est nécessaire, ce qui a été fait pour 48 étoiles.
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Figure 4.9 — Haut : Spectre d’oscillation de 1’étoile KIC 9882316 (Mosser et al. 2012 [I10]). Les chiffres indiquent
le degré angulaire des modes d’oscillation. Les lignes verticales en pointillés et en tirets indiquent les modes identifiés
comme étant dipolaires. Les modes mixtes dipolaires dominés par la pression sont localisés prés des positions marquées
par le numéro 1. Bas : Espacement en période AP = 1/vn1 — 1/vn41,1 entre modes mixtes dipolaires adjacents d’ordre
azimutal m = 0, en fonction de la fréquence. Les losanges bleus représentent les A P mesurés, la ligne noire et les losanges
violets correspondent aux AP estimés via une convolution du motif formé par les modes de pression et de gravité purs
avec une fonction de couplage. Les pointillés indiquent la valeur de AIl;, tandis que les tirets indiquent la valeur moyenne
AP,ps de I'espacement observé pour les modes mixtes dominés par la pression.

Le travail de Mosser et al. (2012) [109] a ainsi permis de mesurer des splittings rotationnels a bas
Av, au-dela de la limite de confusion avec les modes mixtes ot dthot core > (1/2)AP/ P? (Fig. .
Leur méthode présente cependant plusieurs limitations majeures. L’utilisation de filtres trés étroits
pour chercher les splittings rotationnels implique que seules les séries temporelles avec un rapport
signal a bruit élevé peuvent étre analysées, ce qui exclut bon nombre d’étoiles. De plus, la fiabilité des
mesures de splitting rotationnel diminue lorsque le splitting devient grand et qu’il devient nécessaire
d’ajuster les modes mixtes étoile par étoile, ce qui est le cas de bon nombre d’étoiles sur la branche des
géantes rouges. Enfin, le succes de la mesure dépend principalement du stade évolutif des étoiles. Les
petits splittings rencontrés dans le clump sont faciles a mesurer car ces étoiles sont toujours en-deca
de la limite de confusion avec les modes mixtes (Fig. . Les splittings plus grands rencontrés sur la
branche des géantes rouges sont plus difficiles a mesurer car ils se chevauchent et se mélangent avec
les petits espacements des modes mixtes. Ainsi, I’échantillon de Mosser et al. (2012) [I09] comprend
seulement 85 étoiles sur la branche des géantes rouges, contre 228 étoiles du clump.

Dans ces conditions, il est capital d’augmenter considérablement le nombre de mesures de splitting
rotationnel disponibles sur la branche des géantes rouges afin d’affiner le diagnostic posé par Mosser
et al. (2012) [109], en développant une méthode fiable, capable de mesurer des splittings rotationnels
au-dela de la limite de confusion de fagcon automatique.

4.4 Corriger la modulation de I’espacement en période des modes
mixtes

La premiere étape consiste a étirer les spectres en fréquence afin de s’affranchir de la modulation
du splitting rotationnel avec la fréquence. Les modes radiaux et quadrupolaires sont tout d’abord
identifiés via le motif d’oscillation universel (Eq. puis retirés du spectre d’oscillation, afin de
ne conserver que les modes mixtes dipolaires. Les modes dipolaires de pression et de gravité purs
présentent un comportement différent au sein des spectres d’oscillation : les modes de pression purs
sont régulierement espacés en fréquence, avec un espacement égal & Av, alors que les modes de gravité
purs sont régulierement espacés en période P = 1/v, avec un espacement égal & AlIl;. Il en va de
méme pour les modes mixtes dipolaires (Fig. : les modes mixtes dominés par la pression ont un
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Figure 4.10 — Diagramme échelle représentant la fréquence en fonction de I'inverse de la fréquence modulo ATIl;, pour
la géante rouge KIC 5858947 (Mosser et al. 2012 [I09]). Les losanges rouges indiquent la présence des modes mixtes
observés. Les croix indiquent la localisation attendue des composantes du multiplet rotationnel, avec en bleu ciel la
composante m = —1, en vert la composante m = 0 et en bleu foncé la composante m = +1.

espacement en période qui décroit avec la fréquence, alors que les modes mixtes dominés par la gravité
ont un espacement en période proche de AIly.

A premiere vue, une possibilité pour identifier facilement les composantes du multiplet rotationnel
consiste a retirer du spectre les modes dominés par la pression, identifiés via le motif d’oscillation uni-
versel (Eq. , afin de ne conserver que les modes dominés par la gravité, puis de replier le spectre en
période sur AIl;. Cela revient & découper des intervalles de largeur AIl; au sein du spectre en période,
puis & les empiler les uns au-dessus des autres pour donner ce que 1’on appelle un diagramme échelle
(Fig. . Les composantes du multiplet rotationnel d’ordre azimutal différent présentent ainsi des
structures différentes au sein du diagramme échelle. Cependant, ces structures sont compliquées, en
grande partie parce que le caractere mixte des modes dominés par la gravité implique que leur espace-
ment en période n’est pas strictement égal a Ally. Ainsi ces diagrammes échelles ne peuvent pas étre
utilisés pour identifier de fagon automatique les composantes du multiplet rotationnel, qui doivent étre
ajustées individuellement (Fig. . Ils permettent néanmoins d’améliorer la précision de la mesure
du splitting rotationnel, comme dans 1’étude de Mosser et al. (2012) [109].

Dans ces conditions, la période n’apparait pas comme une bonne variable a utiliser pour mesurer
les splittings rotationnels de maniere simple. Nous avons besoin de corriger la période afin que les
modes mixtes d’ordre azimutal m = 0 apparaissent réguliérement espacés. Afin d’obtenir un spectre
de modes mixtes mimant le comportement des modes de gravité, nous avons besoin d’une fonction
décrivant précisément le comportement de la différence de période AP entre modes mixtes consécutifs
: la fonction (.
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4.4.1 La fonction (

La fonction ¢ découle de la dérivation de la relation asymptotique des modes mixtes (Eq. par
rapport a l'ordre radial des modes mixtes ny, (Mosser et al. 2015 [114], Vrard et al. 2016 [153)]).

Si I'on néglige la variation de Ay}, avec la fréquence, la dérivation de 1’équation par rapport a np,
donne, en respectant les équations et pour les phases 6, et 0y,

1 dv 1 d <1_1)7 (4.17)

T =7
Avy cos? 0, dnp, q All; cos? Oy dny \ v vy

car I'expression de v}, est indépendante de n,,, ainsi sa dérivée est nulle.

Or la période associée a un mode mixte dipolaire s’écrit
P = ny AL + 5, (418)
avec p une période résiduelle traduisant ’écart a une fonction peigne régulierement espacée.

En remplagant v par 1/P, on obtient

1 d 1 1 d 1
= mAIL —— . 4.1
Avy cos? 0, dnpy, (nmAﬂl + p) 1 AIl; cos? 0 dnm, (n 1P I/g> (4.19)

Or 1/vg = (ng +€4) Ally et nym = np + ng, ol ng est un entier négatif. Ainsi les 1/, dépendent de
Ny cOmme

1
— = (nm — np + ) AlLL (4.20)
Vg
On a ainsi
d 1

L’équation devient donc

d <1> —y Ay, cos? O, dp . (4.22)
dng, \ P AlIl; cos? 0y dng
En utilisant le fait que 1/P2 = 12 et en réécrivant p en fonction de P, on obtient
dP Av, cos? 6 dP
2 = P P — ATI 4.23
Y dnm  TATL cos? O (dnm 1) ’ (423
ce qui nous donne apres division des deux membres de ’équation par Ally
1 dP | A 20 A 20
. Vp cos2 ] vp cos2 D (4.24)
All; dnp, All; cos® 8, All; cos? O
Finalement, la dérivation de la relation implicite de couplage des modes mixtes donne
1 dP 1 V2ATL cos?0, |
_ 1+71/ 1 cos” g (4.25)
ATy dng, q Av, cos?0,

La plus petite variation de I'ordre radial n,, qui existe est An,, = 1 car n,, est un entier. Cette variation
correspond & l’espacement en période entre deux modes mixtes consécutifs. Dans ces conditions,
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Figure 4.11 — En bleu, la fonction de couplage ¢ calculée pour Av = 11 pHz, All; = 80 s, et ¢ = 0.12. Les maxima et
minima de  correspondant aux modes dominés par la gravité et la pression sont respectivement indiqués par les lignes
rouges et vertes.

I’expression de ¢ s’écrit en respectant les équations et pour 'expression des phases 0}, et 04
comme (Mosser et al. 2015 [114])

AP |, L7 cos? [r sh (L - )] _1.

ATl q Ay cos2 (7r VA—_”P)

Vp

(4.26)

La fonction (, représentée dans la Fig. caractérise le couplage entre les modes de pression et de
gravité, différent selon que les modes mixtes observés sont dominés par la pression ou par la gravité.
En effet, ( exprime la contribution du coeur radiatif a I'inertie des modes (Goupil et al. 2013 [63],
Deheuvels et al. 2014 [38], Deheuvels et al. 2015 [37]). Ainsi, la fonction ¢ représente un moyen de
caractériser la nature des modes mixtes.

La fonction ( permet également de caractériser la modulation en fréquence du splitting rotationnel,
comme (Goupil et al. 2013 [63])

ot _ _ <Q>env <Q>env
5Vrot,g =¢ (1 2 <Q>core> 2 <Q>core‘ (4‘27)

La contribution de ’enveloppe est négligée car le coeur tourne bien plus vite que I'enveloppe, d’ou

Olrot

=¢. 4.2
T ¢ (4.28)

Ainsi la fonction ¢ fournit une description justifiée par la théorie de la modulation en fréquence du
splitting rotationnel, contrairement & I’expression empirique de ’équation

Comportement asymptotique pour les modes dominés par la pression

Pour les modes dominés par la pression, la phase 0, est proche de 0. Le terme tan 6, est donc petit,
et la relation implicite de couplage définissant les modes mixtes implique que le terme tanf, est
également petit. Ainsi, cos? 0, et cos? ts sont proches de 1, d’ou

14+ - 1+ —

qg Ay, qN
Le terme 1 /qN n’est pas négligeable, et (i, differe significativement de 1. Dans ces conditions, les
modes mixtes dominés par la pression se situent aux minima de la fonction (, correspondant a une
valeur de AP significativement inférieure a AIl; (Fig. .

(4.29)

Cmin =

11/2AH1]_1_[ 1 ]—1
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Comportement asymptotique pour les modes dominés par la gravité

Pour les modes dominés par la gravité, la phase 6}, est proche de 7/2. Le terme tan ), est donc grand,
et la relation implicite de couplage définissant les modes mixtes implique que le terme tanf, est
également grand. Dans ces conditions, les termes cos? Op et cos? f, sont petits, et on peut approximer
les termes en cos? par 1/tan?. Ainsi, on a

cos’by  tan’fy _ tanfy _ (4.30)

cos?f, ~ tan?f,  tan®0,

D’ou la valeur

1+gq (4.31)

Cmax =

2 -1 —1
vAIL [1 4 q] .
Avy N

Le terme ¢ /N est négligeable, et (pax est trés proche de 1. Ainsi les modes mixtes dominés par la
gravité se situent aux maxima de la fonction (, correspondant & une valeur de AP tres proche de Ally

(Fig. [£.11).

Nouvelle expression de la fonction (

Le calcul de ¢ via I’équation présente un inconvénient majeur : les valeurs de ¢ qui refletent
effectivement le comportement des modes mixtes sont calculées pour les fréquences discretes des modes
mixtes et ne reproduisent pas toute la complexité de la fonction (, lorsqu’elle est considérée comme
une fonction continue de la fréquence (Fig. . Ainsi, le calcul de ¢ nécessite d’abord de résoudre
la relation asymptotique implicite exprimant la fréquence des modes mixtes (Eq. pour plusieurs
ordres radiaux. Cet inconvénient peut étre évité en utilisant les relations trigonométriques pour dériver
une autre expression de la fonction ¢ (Hekker et al. 2018 [71]). On reformule le terme cos? 5 / cos? 6,
comme

cos? Oy B 1 1
cos? 0, ~ cos? 0p 1+ tan? 0

(4.32)

La relation asymptotique des modes mixtes (Eq.[3.28) implique que tan? 6, = tan? 6, / ¢>. On a donc

cos? 0 1
cos? Gi T cos? 0, + q% tan2 0, cos? 0’ (4.33)
On a finalement
cosz O _ 1 N )
cos?tp  cos? O, + 7 8in® 0y
Ainsi la fonction ( s’exprime
-1
C= 1 Ao 1 (4.35)

q Av 1 o2 v—up 2 vV—Up
q P gz sin® (758 ) 4 cos? (1 5

Sous cette forme, ¢ présente I’avantage d’étre une fonction continue de la fréquence et est donc bien
plus rapide a calculer (Fig. [£.11]). Je me sers de I’équation [4.35] pour obtenir des spectres en période
corrigée.
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Figure 4.12 — Superposition de la fonction ¢, considérée comme une fonction continue de la fréquence, en bleu, et de
la fonction ¢ calculée pour les fréquences discretes des modes mixtes, en rouge.

4.4.2 Les spectres en période corrigée

L’équation différentielle qui relie la fréquence et la période s’exprime
dv dpP

v P’
Or I'équation implique que AIl; = AP /(. L’espacement en période corrigée des modes mixtes
A7 étant par définition égal a Ally, I’équation différentielle reliant la période et la période corrigée
s’écrit

(4.36)

_dpP
c
Finalement, ’équation différentielle reliant la période corrigée et la fréquence est (Mosser et al. 2015

[114])

dr (4.37)

1dv

v
Au sein des spectres en période corrigée, les modes mixtes d’ordre azimutal m = 0, non perturbés par
la rotation, sont régulierement espacés de la période AIl; (Fig. .

dr = (4.38)

Relation entre la fréquence et la période modifiée par la rotation

La rotation perturbe la fréquence des oscillations et la modifie : la fréquence v est décalée de v—m dvyot.
Or le splitting rotationnel s’écrit (Goupil et al. 2013 [63])

Olrot = ¢ 6Vr0t,core + 5Vrot,env(1 - C), (4'39)

avec la contribution de I’enveloppe qui est négligée car le coeur tourne bien plus vite que I'enveloppe.
Dans ces conditions, v est décalée de v — m ( dV4ot,core-

De la méme facon, la rotation modifie également la période des oscillations associées au méme or-
dre azimutal m. Dans ces conditions, I’équation devient

dv

(l/ - 7714.5’/r0t,c0re)2 .

APy = — (4.40)
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Figure 4.13 — Haut : Spectre d’oscillation en fréquence de la géante rouge KIC 9145955, oti le fond a été soustrait
(Vrard et al. 2016 [I53]). Les gammes de fréquence o aucun mode d’oscillation n’est visible correspondent aux modes
radiaux et quadrupolaires, qui ont été retirés du spectre. Bas : Méme spectre en période corrigée, ou les pointillés bleu
ciel indiquent un peigne de Dirac régulier de période AII;.

En factorisant par 1/ V2, on a

APy, = — dv . (4.41)

V2 <1 _ mC éVrot,core)Q
14

Puisque 0ot core / ¥ < 1, un développement limité au premier ordre en dvrot core / ¥ donne

d 6 rot,core
APy = — = (1+2mg”). (4.42)
14 14

Ainsi 'espacement en période entre deux modes modes mixtes consécutifs possédant le méme ordre
azimutal m s’exprime

APy = AP (1 +2m¢ 5””) : (4.43)
1%

avec AP l'intervalle de période entre modes mixtes d’ordre azimutal nul.

Finalement, AP, dépend de AIl; comme
)
AP, = C Al (1 +2m¢”r°t’c"re>. (4.44)
v

Relation entre la période et la période corrigée modifiée par la rotation

L’équation [4.37] implique que la rotation modifie '’espacement en période corrigée. Au lieu d’avoir
ATy, = Ally, Iécart en période corrigée entre deux modes mixtes consécutifs possédant le méme ordre
azimutal m s’exprime

ATy = T‘“ (4.45)

En introduisant I’équation [4.44] on obtient finalement (Mosser et al. 2015 [114])

Aty = Al (1 +2m¢ 5’”) . (4.46)
1%

On peut approximer ¢ comme le rapport entre le nombre de modes de gravité et le nombre de modes
de pression par intervalle de fréquence de largeur Av. L’équation devient alors

N 6Vr0t,core)
N +1 v '

Aty ~ ATl (1 +2m (4.47)
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Figure 4.14 — Impact de I'inclinaison stellaire sur la visibilité des composantes du multiplet rotationnel des modes
mixtes dipolaires (Gizon & Solanki 2003 [61]). La courbe en traits pleins correspond & une inclinaison de 30°, la courbe
en pointillés correspond & une inclinaison de 80°.

4.5 Diagrammes échelle en période corrigée

L’équation [£.47] implique que les modes mixtes d’ordre azimutal m = 0 sont réguliérement espacés en
période corrigée de l'intervalle All;. Les modes mixtes d’ordre azimutal m # 0 ont un espacement en
période corrigée différent mais proche de All; lorsque la rotation n’est pas trop rapide, car dans ces
conditions 0vrot core / ¥ K 1. Cette propriété nous permet de replier le spectre en période corrigée sur
All; pour construire un diagramme échelle représentant la fréquence en fonction de 7 modulo Ally,
c’est-a-dire en fonction de 7+ k All; ou k est un entier. Dans ces conditions, les modes associés & un
méme ordre azimutal forment des alignements qui sont faciles a identifier, comme nous allons le voir
par la suite. En particulier, les modes associés & m = 0 s’alignent verticalement.

Cependant, le nombre de composantes rotationnelles visibles dépend de I’inclinaison de 'axe de ro-
tation de l’étoile par rapport & nous. La figure [£.14] illustre l'influence de l'inclinaison stellaire sur
la visibilité des composantes rotationnelles. Lorsque l'inclinaison de I’axe de rotation de 1’étoile est
faible, seule la composante centrale associée a m = 0 est principalement visible. La visibilité des
composantes d’ordre azimutal non nul est tres faible. Lorsque 'inclinaison stellaire est importante, la
situation s’inverse et les deux composantes rotationnelles associées a m = + 1 sont clairement visibles
alors que la visibilité de la composante associée a m = 0 devient proche de zéro.

En pratique, nous observons trois cas différents pour des valeurs d’inclinaison stellaire comprises entre
0 et 90°. Dans le cas ou l'inclinaison est élevée et ou ’étoile est vue par I’équateur ou proche de
I’équateur, seules les deux composantes rotationnelles associées & m = +1 sont visibles (Fig. [4.14]).
Lorsque 'inclinaison de 1’étoile est intermédiaire, les trois composantes rotationnelles sont visibles. La
visibilité des composantes associées a m = + 1 diminue et la visibilité de la composante associée a
m = 0 augmente lorsque l'inclinaison se rapproche de 0°. Enfin, quand I'inclinaison est faible et que
I’étoile est vue par le pole ou proche du poéle, la situation s’inverse, seule la composante rotationnelle
associée & m = 0 est visible (Fig. [4.14).

La construction de diagrammes échelle de bonne qualité, permettant d’identifier les composantes
rotationnelles de fagon automatique, nécessite plusieurs étapes.

4.5.1 Sélection des modes mixtes significatifs

La premiere étape consiste a s’affranchir du fond di a la granulation, afin de ne conserver que les
modes propres d’oscillation de 1’étoile. La densité spectrale de puissance du fond dii a la granulation
dépend de la fréquence et est estimée via une relation du type (Mosser et al. 2012 [107])

B(V)ZB( - )7, (4.48)

Vmax
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KIC 009267654 with AIl, =77.90 s
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Figure 4.15 — Gauche : Spectre d’oscillation en fréquence de I'étoile KIC 9267654, ol les modes radiaux et quadrupo-
laires ont été retirés. La ligne rouge représente une densité spectrale de puissance égale a huit fois le fond, calculé a partir
de Péquation [£.48] Droite : Diagramme échelle en période corrigée de 1'étoile KIC 9267654, représentant uniquement les
modes mixtes dipolaires dont la densité spectrale de puissance est supérieure ou égale a huit fois le fond. La taille des
symboles augmente avec la densité spectrale de puissance.

ol la hauteur g et 'exposant v prennent des valeurs réelles.

La sélection des modes significatifs repose ensuite sur un test statistique : le rapport entre la hauteur
des pics et le fond doit étre plus grand qu'un niveau seuil R}, de maniere a rejeter I'hypothese nulle,
ou du bruit seul suffit & expliquer la présence des pics (Mosser et al. 2009 [I00]), soit

P(v) > R, B(v), (4.49)

ou P(v) est la densité spectrale de puissance des modes d’oscillation. En pratique, le niveau du fond
est tres variable d’une étoile a I'autre, et il faut dans certains cas considérer une densité spectrale de
puissance assez faible pour prendre en compte suffisamment de modes mixtes. Par défaut, la valeur
de R, est initialement fixée a 6, puis 'utilisateur la fait évoluer jusqu’a trouver un bon compromis,
ou le nombre de modes mixtes significatifs pris en compte est maximisé et le nombre de pics dus au
fond de granulation est minimisé (Fig. pour R, = 8).

4.5.2 Sélection des modes mixtes dominés par la gravité

L’étape suivante consiste a s’affranchir des modes mixtes dominés par la pression afin de ne conserver
que les modes dominés par la gravité, qui portent la signature de la rotation du cceur de I’étoile. La
fréquence théorique v, des modes de pression dipolaires purs est calculée a I'aide du motif d’oscillation
universel pour ¢ = 1 (Eq. . Les modes dipolaires ont tous un caractere mixte dans le cas des
géantes rouges, et les modes dominés par la pression sont dispersés autour des fréquences v,,. En pra-
tique, je considere que les modes présents dans un intervalle de fréquence de largeur 0.095 Av autour
des fréquences v, sont des modes dominés par la pression (Fig. .

Les modes dominés par la pression ont une durée de vie courte et ne sont pas résolus en fréquence.
Un mode dominé par la pression forme ainsi des interférences au sein du spectre d’oscillation, dans
un intervalle de fréquence étroit. Lors du passage en période corrigée, la correction induite par ¢ pour
obtenir un espacement régulier des modes mixtes est la plus importante pour les modes dominés par
la pression. En effet, ¢ s’écarte sensiblement de 1 pour ces modes (Fig. . Dans ces conditions, le
terme en 1/¢ de l’équation implique que ’espacement entre les modes dominés par la pression est
considérablement étiré lors du changement de variable en période corrigée. La dispersion de ces modes
est ainsi bien plus importante en période corrigée qu’en fréquence, et les modes dipolaires dominés
par la pression dessinent des alignements horizontaux au sein des diagrammes échelle (Fig. . Ces
structures brouillent les alignements quasi verticaux dessinés par les modes dominés par la gravité,
c’est pourquoi il faut exclure les modes dominés par la pression du spectre d’oscillation.
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Figure 4.16 — Méme représentation que la Figure , ou les modes mixtes dipolaires dominés par la pression, repérés
a partir de l’équation@ sont représentés en rouge.

4.5.3 Lissage des diagrammes échelle

L’étape finale consiste a lisser les diagrammes échelles afin de mettre en évidence de maniere optimale
les alignements dessinés par les composantes rotationnelles. En effet, certains modes dominés par
la gravité ont une durée de vie trop courte pour étre résolus en fréquence et présentent une petite
dispersion en période corrigée (Fig. é gauche). Pour limiter cet effet qui perturbe les alignements
observés, je barycentre les pics tres proches les uns des autres au sein du diagramme échelle, typique-
ment les pics dont 'espacement en fréquence est inférieur a 10~ Hz et dont I’espacement en z = 7
mod ATl est inférieur a 3 (Fig. a droite). La fréquence, la valeur de z et la densité spectrale de
puissance du pic barycentré sont calculées comme

_ Xin P v()

b= ‘:?:1 PG (4.50)
_ sy P(i) z(d)
Ty = PGy (4.51)

ou n représente le nombre de pics a barycentrer.

A Tlissue de ces différentes étapes, les diagrammes échelle en période corrigée sont optimisés pour
permettre I'identification automatique des composantes rotationnelles.
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Diagramme échelle en période corrigée de 1’étoile KIC 9267654 représentant uniquement les

modes mixtes dipolaires dominés par la gravité. Droite : Méme représentation une fois que les modes mixtes trop proches

ont été barycentrés.
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Chapitre 5

Identification automatique des
composantes du multiplet rotationnel
associé a la rotation du cceur

L’identification visuelle des composantes rotationnelles est aisée en utilisant des diagrammes échelle
en période corrigée. Il est maintenant possible de développer une méthode permettant d’identifier
automatiquement ces composantes rotationnelles et d’en déduire une mesure du splitting rotationnel
lié & la rotation du cceur.

5.1 Utilisation de la transformée de Hough

Selon I'équation[4.47], les composantes rotationnelles d’ordres azimutaux différents dessinent des aligne-
ments rectilignes dans un diagramme échelle en période corrigée représentant 7 en fonction de 7 modulo
Ally, dont l'identification permet de dériver une mesure de 0ot core- L’identification de ces aligne-
ments peut se faire en utilisant des droites de la forme y = ax + b, ou = et y sont les coordonnées
cartésiennes des modes dominés par la gravité, a et b représentent respectivement la pente et ’ordonnée
a Porigine de la droite considérée. Cependant, les composantes rotationnelles sont quasi verticales au
sein des diagrammes échelle en période corrigée. L’équation précédente s’avere alors problématique
car la pente tend vers l'infini, et la détermination de la pente et de ’ordonnée a ’origine est hautement
imprécise. Dans ces conditions, j’ai dans un premier temps pensé utiliser la transformée de Hough,
qui est habituellement utilisée pour détecter des droites ou des formes arbitraires dans une image
(Ballester 1994 [5]), pour identifier de maniere automatique les composantes rotationnelles (Gehan et
al. 2016 [58]). La transformée de Hough utilise les coordonnées polaires (p, #) pour caractériser la
position et l'orientation de la droite (Fig. : 6 correspond a l'angle entre la droite perpendiculaire
a lalignement considéré et 1’axe des abscisses, p représente la distance entre ’alignement considéré
et lorigine. La transformée de Hough permet ainsi de repérer avec précision les droites proches de
la verticale qui représentent les composantes rotationnelles au sein des diagrammes échelle et a été
utilisée par Gehan et al. (2016) [58].

5.1.1 Principe de la transformée de Hough

Le passage des coordonnées cartésiennes aux coordonnnées polaires s’écrit

x

p= (5.1)

Q

0s6’
Yy

= . 2
P sin 6 (5-2)

Si I’on multiplie les relations précédentes respectivement par cos® 6 et sin® 6, cela revient & écrire

pcos?(8) =z cos b, (5.3)
psin?(6) = ysin 6. (5.4)

77
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Figure 5.1 — Principe de la transformée de Hough (source : http://slideplayer.fr/slide/1567709/). Haut : Un
point dans l’espace cartésien (z,y) est représenté par une sinusoide dans 'espace de Hough (p, 0). Milieu et bas : Les
points qui sont alignés dans ’espace cartésien sont représentés par des sinusoides qui s’intersectent toutes aux mémes
coordonnées (p, 6) dans l'espace de Hough. Une droite est ainsi caractérisée par un couple de valeurs (p, 0).

L’addition de ces deux équations donne la relation
p=xcosb+ysinb. (5.5)

Pour un point isolé, I'angle 6 peut prendre toutes les valeurs possibles entre — /2 et +7/2. Un
point donné possede un couple de coordonnées (z, y) fixes et est donc représenté par une sinusoide
dans l'espace de Hough (p, 0) (Fig. haut). Si plusieurs points sont alignés sur une méme droite,
leurs sinusoides respectives s’intersectent toutes aux mémes coordonnées (p, #) dans I'espace de Hough
(Figure milieu et bas). Ainsi, détecter des droites dans l'espace cartésien revient a détecter des
intersections dans I'espace de Hough.

5.1.2 Mesure de V4 core @ partir de la transformée de Hough

Les modes mixtes étant observés dans une gamme de fréquence limitée autour de vy,x, on peut réécrire
I’équation en approximant v par Vpa, comme

A1y = AT (1 + Zyot) (5.6)
avec
N OVrot core
~ 32 : . .
=2 D) i 57)

La mesure de 0140t core passe par la mesure de la valeur du parametre z,o. Il nous faut ainsi faire le
lien entre les parametres ¢ et 6.

Le parametre de Hough 6 représente 'angle existant entre la droite perpendiculaire a ’alignement
considéré dans le diagramme échelle, correspondant au parametre de Hough p, et 'axe des abscisses
(Fig. . La trigonométrie nous indique que I’angle € correspond également a I’angle entre les com-
posantes rotationnelles d’ordre azimutal m # 0 et la composante verticale d’ordre azimutal m = 0
(Fig. . Considérons le triangle rectangle dont le c6té adjacent appartient a la composante verticale
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P 7 modulo AN,

Figure 5.2 — Diagramme échelle représentant 7 en fonction de 7 modulo All;. Les pics appartenant & une composante
du multiplet rotationnel d’ordre azimutal non nul sont représentés en gris clair. La droite identifiant la composante
rotationnelle est également représentée en gris clair. Les parametres de Hough p et 6 associés a cet alignement sont
indiqués. La trigonométrie nous indique & quels endroits dans le diagramme échelle on retrouve ’angle 6, ainsi que le
lien existant entre les parametres z,ot et 6.

d’ordre azimutal m = 0 et dont le c6té opposé représente la distance entre cet alignement vertical et
lalignement associé a la composante rotationnelle d’ordre azimutal non nul (Fig. [5.2)).

Le co6té adjacent, en vert au sein du diagramme échelle, relie verticalement deux pics consécutifs
d’ordre azimutal m = 0. Dans ces conditions, At = AIl; (Fig. [5.2)).

Le c6té opposé, en rouge au sein du diagramme échelle, relie horizontalement deux pics appartenant
a des composantes rotationnelles différentes, respectivement & la composante d’ordre azimutal non
nul et a la composante d’ordre azimutal m = 0. L’espacement en 7 entre ces deux pics découle de
I'équation [5.0] et s’écrit

ATm7é0 — ATm:() = AHl (1 + xrot) — AHI = AHl Trot- (58)

L’opération modulo est définie comme

xmody:x—y{EJ, (5.9)
Y

ou x et y sont deux réels. Ainsi, la valeur du c6té opposé du triangle rectangle considéré au sein du
diagramme échelle s’exprime

A]-Il Trot

(AHl xrot) mod AHl = AHl Trot — AHl { AHl

J — AT 2ot — ATL | o (5.10)
En pratique, la déviation de Ar, par rapport a All; est tres petite (Eq. , et Trot < 2%. Dans ces
contitions, [z | = 0 et le coté opposé du triangle rectangle, en rouge, s’exprime x,o, AIl; (Fig. |5.2)).

Les cotés opposé et adjacent du triangle rectangle étant maintenant connus, la trigonométrie implique
finalement que

Zrot Ay

AT o (5.11)

tanf =

En pratique, tan < 2% donc 6 < 1% et un développement limité au premier ordre donne o, = 6.
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Figure 5.3 — Gauche : Résultat de 'application de la transformée de Hough & I’étoile KIC 6144777. Les points
rouges indiquent les valeurs (p, 0) correspondant aux composantes rotationnelles identifiées. Droite : Diagramme échelle
représentant 7 en fonction de 7 modulo AIIl; pour ’étoile KIC 6144777. Les composantes rotationnelles correspondant aux
ordres azimutaux m = {—1, 0, 1} sont représentées par des points bleus. Les droites rouges représentent 1'identification
automatique de chaque composante via la transformée de Hough.

5.1.3 Application pratique

L’algorithme que j’ai développé se base de maniere itérative sur chacun des pics du diagramme
échelle afin de rechercher tous les alignements possibles, pour lesquels —7/150 < 6§ < +7/150 afin
de ne pas prendre en compte des alignements trop éloignés de la verticale. Chaque alignement est
représenté par une droite associée a un angle #. Un pic est considéré aligné le long d’'une droite si
|Psynth — Ppeak| < All; /80, ot psynth €t pPpeak correspondent respectivement aux parametres de Hough
de la droite calculée et du pic considéré. L’algorithme calcule ainsi les valeurs de p et 6 de chaque
alignement trouvé. Une fois que les intersections d’un pic avec les autres ont été trouvées, ce pic n’est
plus pris en compte aux itérations suivantes afin de ne pas compter deux fois les mémes intersections.
Lorsque tous les alignements ont été identifiés au sein du diagramme échelle, 1’algorithme recherche
ensuite les coordonnées (p, €) correspondant aux droites identifiant les composantes rotationnelles
présentes. Cela revient a rechercher les coordonnées (p, 0) pour lesquelles le nombre d’intersections
dans l'espace de Hough est le plus important (Fig. gauche). Selon le nombre de composantes
rotationnelles visibles, 'algorithme identifie une, deux ou trois valeurs de 6.

Dans le cas ou seule la composante associée a m = 0 est visible, il n’est pas possible d’obtenir
une mesure de 0vpocore- 1l est cependant possible d’améliorer la précision sur la mesure de AIl;.
En effet, le parametre 6 doit étre nul lorsque m = 0, donc la mesure de AIl; est ajustée comme
ATl = ATl i (1 = 6).

Si les deux composantes associées a m = 41 sont visibles, les deux valeurs de 6 doivent étre égales
et de signe opposé. L’algorithme calcule ainsi la valeur de 6 correspondant a x,., comme 6 — O ean,
ou 6 correspond indifféremment & la composante associée a m = +1 ou m = — 1, et Opean est la
moyenne des deux valeurs de # mesurées. La mesure de AIl; peut également étre améliorée comme

Al_[1 - AI_[1,ini (1 - Hmean)-

Enfin, dans le cas ou les trois composantes rotationnelles sont visibles, la composante associée a
m = 0 possede une valeur 0y intermédiaire par rapport aux deux autres composantes. La valeur de
0 correspondant a x;o¢ est ainsi calculée comme la moyenne de 6 — 6y pour les deux composantes
associées a m = + 1. Comme la valeur 0y est censée étre nulle, la mesure de All; peut également étre
améliorée comme Al = All i, (1 — 6p).

La mesure du splitting rotationnel découle ensuite directement de 1’équation Pour chacune des
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Table 5.1 — Mesure de splittings rotationnels dvrot,core via la transformée de Hough, avec les incertitudes §(Szrot,core)
et incertitudes relatives 0(dvrot,core)/IVrot,core associées.

KIC 6Vrot,core 6(6Vr0t,core) 6(5Vrot,core)/5yrot,core

(Hz)  (uHz) (%)
3526061 412 18 4.3
6144777 266 31 11.6
7430666 287 36 12.6
8081497 597 20 3.4
8475025 274 10 3.6
9267654 497 15 3.0
10866415 323 41 12.6
11550492 378 37 9.8

droites identifiant les composantes rotationnelles, 'incertitude oj sur I’angle 6 est calculée via une méth-
ode des moindres carrés non linéaire. L’incertitude sur dv4ot core découle finalement de I'incertitude o
Sur Tyet via I'équation [5.7], calculée comme

(5.12)

Une vérification visuelle est ensuite effectuée en représentant au sein du diagramme échelle les droites
qui ajustent les composantes rotationnelles dans 1’espace cartésien (Fig. droite). L’équation de la
droite en coordonnées cartésiennes (z, y) est déterminée a partir de ses parametres de Hough (p, 0).
Les relations liant les coordonnées cartésiennes aux parametres de Hough dérivent de ’équation [5.5]
et s’expriment

p—ysinf

T sl (5.13)
p— xcosb

y= (5.14)

Afin de calculer I'équation cartésienne de la droite, deux cas limites sont considérés. Dans le premier
cas, on consideére que y; = 0 ; dans ces conditions, 1 = p/ cosf. Dans le deuxiéme cas, on considere
que z2 = 0 ; dans ces conditions, yo = p/sinf. La pente a et I'ordonnée a l'origine b de la droite sont
ainsi calculées comme

Tro9 — T1 I

b=1y2— axo = 1ypo. (5.16)

L’algorithme basé sur la transformée de Hough a ainsi permis de mesurer automatiquement 9240t core

pour une dizaine d’étoiles (Table [5.1]).

5.1.4 Limites de la méthode

La précision sur la mesure de x,,4 n’est pas trées bonne car la méthode nous donne deux ou trois
valeurs de 6 selon le nombre de composantes rotationnelles présentes, qu’il faut moyenner. Dans ces
conditions, les incertitudes sur d24ot core restent relativement élevées (Table . De plus, la méthode
recherche des alignements proches de la verticale, il se peut donc que 'identification des composantes
rotationnelles soit incorrecte en cas d’erreur de mesure suffisamment importante sur All;. Enfin, la
méthode recherche des alignements sans se servir d’un motif préexistant incluant une, deux ou trois
composantes rotationnelles. Il est ainsi possible que les alignements préférentiels ne correspondent pas
aux composantes rotationnelles, mais & des alignements incluant des pics appartenant a différentes
composantes.

Dans ces conditions, j’ai privilégié une méthode plus prometteuse, basée sur la construction de di-
agrammes échelle synthétiques représentant v en fonction de 7 modulo All;.
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5.2 Construction de diagrammes échelle synthétiques

La méthode que j’ai mise en place pour identifier de maniére automatique les composantes rotation-
nelles passe par la construction de diagrammes échelle synthétiques & partir de I’équation [£.47] Je
commence par construire des périodes correspondant a des modes de gravité purs non perturbés par la
rotation, associés a m = 0. Dans ces conditions, les périodes sont régulierement espacées de l'intervalle
Ally, telles que

P(] =70 = Nm AHl, (517)

ou 'ordre radial des modes mixtes ny, prend des valeurs entieres. Les fréquences des modes de gravité
purs non perturbés par la rotation sont ensuite calculées comme

1

=5 (5.18)

Vo
La méthode est basée sur 1'utilisation de périodes corrigées, ou tous les modes mixtes dipolaires non
perturbés par la rotation sont espacés de AP = All;. Dans ces conditions, tous les modes dipolaires se
comportent comme des modes de gravité purs, et ( = 1. Les fréquences et les espacements élémentaires
en période corrigée des modes associés a m = + 1 sont ainsi calculés comme

ve =19+ 5Vrot,corea (519)
0
dry = AIL <1 +2 ”m“o“‘) : (5.20)
Vo

Les périodes des modes associées a m = + 1 sont ensuite calculées comme

P, = . 5.21
== (5.21)

Finalement, les périodes corrigées des modes associés a m = + 1 sont calculées comme
T4 = P:t,max + dry, (5.22)
ol Py max représente la période maximale calculée pour les modes associés a m = £ 1.

La Figure présente un diagramme échelle synthétique construit a partir des équations précédentes.
On constate que les composantes rotationnelles se croisent plusieurs fois au sein du spectre théorique.
Ces croisements entre composantes rotationnelles d’ordres azimutaux différents sont similaires & ce que
montre Ouazzani et al. (2013) [I15] pour des spectres de géantes rouges théoriques. Cependant, ces
croisements se produisent ici a des fréquences de rotation du coeur (2)core/27 plus faibles, comprises
entre 200 et 2000 nHz, par rapport & la fréquence (Q)core/2m = 8 pHz a laquelle ont lieu les premiers
croisements dans 1’étude de Ouazzani et al. (2013) [115].

Ce diagramme échelle synthétique peut étre interprété a ’aide de la relation exprimant la condition

pour avoir un croisement des composantes rotationnelles, qui s’écrit

ov

o = k (5.23)

ou dv est 'espacement en fréquence des modes mixtes et k est un entier positif déterminant I'ordre,
c’est-a-dire le numéro, du croisement.

En utilisant 'équation [£.36], ’espacement en fréquence entre modes mixtes consécutifs s’exprime

sv=1*AP. (5.24)
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Figure 5.4 — Diagramme échelle synthétique en période corrigée, construit & partir de I’équation Les couleurs
indiquent 'ordre azimutal : les composantes rotationnelles associées & m = {—1, 0, +1} sont respectivement représentées
par les triangles verts, les points bleus et les croix rouges. Les petits points noirs représentent 7 mod AIl; = + AIl; /2.

Les numéros signalent l'ordre du croisement (Eq. [5.23]).

L’équation nous donne

AP = ¢ ATl. (5.25)

En utilisant 1’équation pour le splitting rotationnel dans le cas ou la contribution de I’enveloppe
est négligée, ainsi que les équations et [5.25] I’équation devient

2
1% AHl
5Vrot,core =k =& B s (5.26)
ou les v, sont les fréquences pour lesquelles un croisement des composantes rotationelles d’ordre k£ a

lieu. Ainsi, les fréquences auxquelles des croisements ont lieu dépendent de 6o core €t All1 comme

2 OVrot,core
=4 — 2
Vk ]{; Hl (5 7)

Si on considere des étoiles qui ont la méme valeur de AIl; mais des valeurs différentes de dv4t core, les
croisements des composantes rotationnelles ont lieu a des fréquences différentes, d’autant plus élevées
que Olrot core €st grand. Dans ces conditions, le motif de la Figure est translaté verticalement vers
les hautes fréquences, et le nombre de croisements visibles augmente. De plus, pour une étoile ayant
des valeurs de AIl; et de 1ot core fixes, I'équation implique que 'ordre du croisement décroit
avec la fréquence (Fig. ; a haute fréquence, les composantes rotationnelles sont presque paralleles
et aucun croisement n’est possible. Enfin, I’équation [5.27] nous indique que ’espacement en fréquence

des croisements augmente avec la fréquence (Fig. [5.4]).

Comme nous 'avons vu dans la Section la parité de l'ordre du croisement k& modifie le mo-
tif dessiné par les composantes rotationnelles au sein du diagramme échelle (Fig. [5.4). Lorsque k
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Table 5.2 — Détermination de l'ordre k du croisement pour 'étoile KIC 9267654 avec All; = 77.9 s. Ordre k& du

croisement observé, fréquences {vik_1, vk, 41} ol un croisement a lieu et valeurs de dvrot,core associées.

ko weq Dk Vk+1 5Vr0t,core
(uH2) (aF2) (uH2)  (aFly)
- 108.0 76.4 454
152.7 108.0 88.2 909
132.3 108.0 93.5 1363
124.7 108.0 96.6 1817

W N

est pair, les trois composantes associées aux ordres azimutaux m = {—1, 0, 1} se croisent & 7 mod
All; = 0 ; lorsque k est impair, seules les composantes associées & m = +1 se croisent & 7 mod
All; = £ AIl /2.

En pratique, les modes mixtes sont observés dans un intervalle de fréquence limité au sein du dia-
gramme échelle, et on n’observe en général que deux ou trois croisements au maximum. Dans ces
conditions, la Figure peut étre interprétée de la maniére suivante a l'aide de I’équation [5.26]

La partie supérieure oll Vot core <K Ally v2.. /2 correspond & des rotations du coeur lentes, pour
lesquelles aucun croisement n’apparait. Ces cas simples sont le plus souvent rencontrés sur le bas de
la branche des géantes rouges.

La partie intermédiaire, ou le premier croisement a lieu, correspond a des rotations du coeur modérées
pour lesquelles 6ot core ™~ Ally Vglax /2. Ces cas compliqués correspondent a la majorité des étoiles
évoluées observées par Kepler, ou les composantes rotationnelles peuvent maintenant étre clairement
identifiées en utilisant les périodes corrigées.

La partie inférieure correspond a des rotations du cceur rapides, pour lesquelles dvrot core > Ally V2.
et les croisements sont trop nombreux pour permettre d’identifier les composantes rotationnelles dans
les spectres en fréquence. Cependant, ces composantes peuvent toujours étre identifiées en utilisant
les périodes corrigées.

Enfin, la partie la plus inférieure correspond & des rotations du cceur tres rapides, qui géneérent des
croisements trop nombreux pour permettre d’identifier les composantes rotationnelles et pour lesquelles

aucune mesure n’est actuellement possible.

5.3 Cas particulier des rotations du coeur modérées a rapides

Le cas des rotations du coeur modérées a rapides a été traité par Gehan et al. (2017) [59]. Lorsqu’un
croisement est observé au sein du diagramme échelle, on peut mesurer le splitting rotationnel 1ié a la
rotation du ceeur via ’équation Cette expression présente ’avantage de ne pas dépendre de la
fonction ¢, qu’il n’est donc pas nécessaire de calculer pour mesurer dvyot core- 11 suffit juste d’identifier
dans le diagramme échelle une des fréquences v ou les composantes rotationnelles se croisent, ainsi
que l'ordre du croisement £, pour obtenir une mesure précise de Vot core POUr les étoiles dont la
rotation du coeur est modérée a rapide. Il est ainsi possible d’appliquer cette méthode aux étoiles pour
lesquelles AII; est connu, ce qui représente pres de 5000 étoiles (Vrard et al. 2016 [I53]).

5.3.1 Identification de ’ordre du croisement observé

L’ordre du croisement k est a priori inconnu. Afin de couvrir toutes les possibilités, les différentes
valeurs possibles de d14ot core SONt dans un premier temps calculées via I’équation m pour des valeurs
de k comprises entre 1 et 4. Puis les fréquences de croisement 141 et vy 1, associées aux ordres de
croisement voisins de 'ordre k, sont calculées pour les différentes valeurs de dvyot core possibles via
I’équation L’existence ou 'absence de croisements possibles & 7 mod AIl; = £+ AlIl; /2 permet
finalement d’identifier I’ordre du croisement k, et donc de mesurer 0vyot core-

Un exemple est donné dans la Table pour ’étoile KIC 9267654, pour laquelle un croisement
est observé a la fréquence v = 108 pHz (Fig. [4.17)). L’ordre du croisement est selon toute probabilité
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Table 5.3 — Mesure de splittings rotationnels

KIC kAl Vk—1 Vg Vk+1 5Vrot,core
() (uHz) (uH) (uHz)  (uy)

9380775 3 7820 919 75.0 65.0 660
6949009 2 72.v9 113.1 80.0 65.3 466
7257175 2 72.60 1344 95.0 77.6 655
7267119 3 73.90 98.0 80.0 69.3 709
9227589 4 76.00 207.8 180.0 161.0 4925
10387370 3 70.80 894 73.0 63.2 566

k = 1, car aucun croisement n’a visiblement lieu a plus haute fréquence si I’on prolonge les courbes
formées par les composantes rotationnelles d’ordre azimutal m = 4+ 1. Dans ces conditions, on mesure
ot core = 454 nHz pour cette étoile (Table . J’ai appliqué cette méthode a six autres étoiles pour
lesquelles les composantes rotationnelles d’ordre azimutal différent se chevauchent (Table .

5.3.2 Incertitudes sur la mesure du splitting rotationnel

L’incertitude sur la mesure de 0vrot core s’exprime par définition

2 2
5(5ymt,m):\/ [‘m} S(ATL,)2 + P“g(ytk))] 5u2, (5.28)

ou 0(ATIly) et oy sont respectivement les incertitudes sur All; et sur v.

Le développement de I’équation en utilisant I’équation pour Vrot,core donne

B(Ohoncore) _ ¢ AT 44 [ (5.29)

6Vrot,core A:Hl Vk

Les valeurs typiques des incertitudes relatives sont §(AIly)/AIl; ~ 1% et dv/vx ~ 1%. Ainsi,
I'incertitude relative sur dvyot,core €5t 0(dVrot core)/OVrot,core = 3%, plus petite qu’en utilisant la trans-

formée de Hough (Section [5.1]).

5.4 Une méthode adaptée a la mesure de rotations du cceur lentes
a rapides

La méthode développée dans la Section n’est applicable qu'aux étoiles dont les composantes ro-
tationnelles présentent au moins un croisement au sein du diagramme échelle en période corrigée,
pour lesquelles §t4ot core > (k/2)AP/P?. Jai ainsi développé une méthode permettant de mesurer
précisément dv4ot core, qU'il y ait ou non chevauchement des composantes rotationnelles. Cette méth-
ode, permettant de mesurer aussi bien des rotations lentes que rapides, est basée sur la corrélation du
spectre observé avec différents spectres synthétiques (Gehan et al. 2018 [60]).

5.4.1 Sélection des modes mixtes importants

Afin de limiter le temps de calcul, la corrélation du spectre observé avec des spectres synthétiques
ne se base pas sur tous les modes mixtes dominés par la gravité présents au sein du diagramme
échelle en période corrigée, mais uniquement sur les modes mixtes présentant une densité spectrale de
puissance suffisamment élevée. Le caractere stochastique de I'excitation des oscillations peut produire
localement une valeur de densité spectrale de puissance treés élevée. Dans ces conditions, la sélection
des modes importants n’est pas basée sur le mode dominé par la gravité présentant la valeur maximale
de densité spectrale de puissance, mais sur le troisieme mode le plus important, présentant une valeur
de densité spectrale de puissance P3;. L’algorithme considere que les modes mixtes importants ont



86CHAPITRE 5. IDENTIFICATION AUTOMATIQUE DES COMPOSANTES DU MULTIPLET ROTATIONN

KIC 9267654
150 -
140}
°
130} o :
° ..
N .
:5 120 . e .
~— . °
A
110} .o
L]
100
°
90 L L L L L L
0 20 40 60 80
7 mod AII,

Figure 5.5 — Méme figure que la Figure ou les modes mixtes importants sont représentés en rouge.

une densité spectrale de puissance P(v) > 0.25 P3 (Fig. . Dans le cas ot tous les modes dominés
par la gravité présents dans le diagramme échelle satisfont ce critére, ’algorithme considere que les
modes importants ont une densité spectrale de puissance supérieure a la valeur médiane de la densité
spectrale de puissance de tous les modes dominés par la gravité.

5.4.2 Corrélation du spectre observé avec différents spectres synthétiques

L’algorithme effectue ensuite la corrélation du spectre observé avec un spectre synthétique présentant
plusieurs parametres qui varient. La corrélation comprend trois grandes étapes itératives imbriquées,
résumées dans le logigramme présenté dans la Figure Comme le nombre de composantes rota-
tionnelles visibles au sein du spectre observé est inconnu, trois types de spectres sont testés a chaque
étape, contenant une, deux ou trois composantes rotationnelles. Les différentes étapes de la corrélation
sont détaillées dans les sections qui suivent.

Variation de ot core

Le premier parametre qui varie est le splitting rotationnel lié a la rotation du coeur 0v;ot core- En effet,
nous avons vu dans la Section [5.2] que les fréquences auxquelles les composantes rotationnelles d’ordres
azimutaux différents présentent un croisement dépendent de la valeur de 6vrop,core- En pratique, on
observe des oscillations dans un intervalle de fréquence limité, et les composantes rotationnelles syn-
thétiques sont plus ou moins paralléles ou obliques les unes par rapport aux autres dans le diagramme
échelle pour des valeurs de dvyoq core différentes. Dans ces conditions, les composantes rotationnelles
observées et synthétiques coincident lorsque la valeur de 0vyo,core utilisée pour construire le spectre
synthétique est la méme que la valeur du splitting 0vrot core de 1'étoile observée. Ainsi, la corrélation
entre le spectre observé et le spectre synthétique qui ajuste au mieux le spectre observé nous donne
une mesure précise de 0ot core-

Pour chaque étoile, I’algorithme teste des valeurs de dvrot core typiquement rencontrées sur la branche
des géantes rouges, comprises entre 100 et 1000 nHz avec un pas de 10 nHz. En effet, la méthode
n’est pas adaptée pour des valeurs 6vrot,core < 100 nHz ou dvr6t core > 1000 nHz : lorsque le splitting
est trop petit, les composantes rotationnelles sont trop proches pour étre dis<ns1:XMLFault xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat"><ns1:faultstring xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat">java.lang.OutOfMemoryError: Java heap space</ns1:faultstring></ns1:XMLFault>