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Résumé

Des études approfondies de notre Galaxie ont révélé la présence de nombreuses struc-
tures distinctes mais interconnectées.

A�n de tracer la formation et l’évolution de notre Galaxie, l’étude des propriétés dyna-
miques, cinématiques et chimiques d’un large échantillon d’étoiles est crucial. Notamment
grâce à la spectroscopie, il est possible de relier le spectre d’absorption des étoiles à leurs
paramètres physico-chimiques comme leur abondance chimique de surface.

Cependant, tous les éléments chimiques ne sont pas produits par les mêmes voies de
nucléosynthèse. Par exemple, les étoiles massives et surtout les AGB sont les principales
sources de formation des éléments crées par capture de neutrons lents dans les couches
internes de l’étoile. Ces éléments s sont localisés autour de trois pics : Zr, Ce-Nd et Pb.
L’étude de ces éléments permet de mettre en lumière les voies de nucléosynthèse ayant
enrichi le milieu interstellaire et de contraindre la nucléosynthèse au sein des AGBs.

D’autre part, l’archéologie galactique repose sur l’étude d’un grand nombre d’étoiles
pour caractériser les di�érentes composantes de la Galaxie. C’est dans ce contexte que le
dernier relevé de la mission spatiale Gaia contient, pour la première fois, les données spec-
troscopiques permettant la paramétrisation d’un nombre sans précédent d’étoiles.

Parmi les 5,6 millions d’étoiles ayant des paramètres atmosphériques spectroscopiques
publiés dans le troisième relevé Gaia, la plupart sont complétés par jusqu’à 13 abondances
chimiques individuelles, parmi lesquels se trouve des abondances d’éléments s (Ce et Nd).
Ces abondances chimiques sont déterminées par la comparaison entre les spectres observés
et les spectres synthétiques par le moduleGSP-Spec. Cette analyse nécessite une liste précise
des transitions atomiques (et moléculaires) pour le calcul de spectres synthétiques réalistes.
A�n de construire une telle liste, nous avons débuté avec la liste de raies publiée par le relevé
Gaia-ESO. Nous avons sélectionné six étoiles de références couvrant un vaste domaine de
paramètres atmosphériques et calculé leurs spectres synthétique. Nous les avons comparés
avec des spectres observés à basse et haute résolution spectrale. Nous avons identi�é les
raies avec les plus grandes di�érences et calibré leur force d’oscillateur.

Grâce aux abondances publiées par GSP-Spec, nous avons étudié le contenu en cérium
du disque de la Voie Lactée. Nous avons trouvé une absence de variation de [Ce/Fe] en
fonction de [M/H]. Nous avons aussi observé un rapport [Ce/Ca] croissant en fonction de
[Ca/H], illustrant la contribution tardive des AGBs par rapport aux supernovae de type II.
Dans le halo, nous avons identi�é 11 étoiles avec des abondances de Ce appartenant à des
systèmes accrétés. Une abondance de Ce plus faible semble liée à une masse plus faible du
progéniteur.

Nous avons ensuite étudié les abondances de Ce et Nd dans les AGBs de GSP-Spec et
avons trouvé une bonne corrélation entre ces deux éléments. Nous avons aussi trouvé des
abondances de Ce et de Nd plus élevées pour les AGBs plus évoluées à métallicité similaire,
illustrant les épisodes de mélange successifs enrichissant leur surface en éléments s. Nous
avons comparé les abondances de Ce et de Nd observées avec les modèles d’AGB et nous
avons trouvé que les abondances plus élevées de Ce et de Nd peuvent s’expliquer par des
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Chapitre 0

AGBs de masse initiale entre 1.5 et 2.5 M�.

Pour compléter ces études sur le deuxième pic des éléments du processus s, nous avons
aussi analysé le contenu en Pb (troisième pic) de la Voie Lactée avec des spectres au sol dans
le cadre du projet AMBRE. Nous avons établi un échantillon d’environ 700 étoiles avec une
abondance de Pb, ce qui est le plus grand échantillon d’abondances de Pb jamais publié.

En résumé, grâce à la mission Gaia et un grand échantillon d’abondances d’éléments du
processus s, nous avons pu étudié leur contenu dans la Voie Lactée et dans les étoiles AGB.

MotsClés : Astrophysique, Archéologie galactique, Spectroscopie stellaire, Abondances
éléments lourds, Mission Gaia, Etoiles de masse faible et intermédiaires
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Abstract

In-depth studies of our Galaxy have revealed the presence of many distinct but inter-
connected structures.

In order to trace the formation and evolution of our Galaxy, the study of the dynamics,
kinematics and chemistry of a very large sample of stars of its stars is of crucial importance.
Among the di�erent observing methods availaible, spectroscopy o�ers the possibility to re-
late the absorption spectra of stars to chemo-physical parameters such as surface chemical
abundances.

However, not all chemical elements are produced by the same sources and nucleosyn-
thesis channels. For instance, massive stars and especially Asymptotic Giant Branch stars
(AGBs) are the main sources of the formation of elements formed by captures of slow neu-
trons in stellar interior. Such s-process elements are located around three peaks : Zr, Ce-Nd
and Pb. The study of these heavy elements makes it possible to highlight the various nu-
cleosynthesis channels that have enriched the interstellar medium and to constrain and
better understand the nucleosynthesis within AGBs.

On another hand, Galactic Archaeology relies on the study of a large amount of stars
in order to statistically characterise the di�erent Galactic components. Within this context,
the latest Gaia data release contains for the �rst time spectroscopic data from all-sky space
allowing the parametrization of an unprecedented number of stars.

Indeed, among the 5.6 million stars with spectroscopic atmospheric parameters publi-
shed with the Gaia DR3, most of them are complemented by up to 13 individual chemical
abundances, among which s-process element abundances of Ce and Nd were published.
Such chemical abundances were determined through the comparison between observed
and synthetic spectra by the DPAC/GSP-Spec pipeline. The latter requires an accurate line
list of atomic (and molecular) transitions for the computation of realistic model spectra.
The �rst goal of this thesis was to build an improved line list for the analysis of Gaia/RVS
spectra. To build such a linelist, we started with the one publised by the Gaia-ESO sur-
vey. We selected six reference stars covering a wide range of atmopsheric parameters and
computed their synthetic spectra. We compared them with observed ones at low and high
spectral resolution. We then identi�ed the lines with the largest mismatches and calibrated
their oscillator strength.

Thanks to the published GSP-Spec abundances, we then studied the cerium content of
the Milky Way disc. We found a rather �at [Ce/Fe] versus [M/H] trend. We also report an
increasing [Ce/Ca] versus [Ca/H], illustrating the late contribution of AGBs with respect to
supernovae of type II for Ce production. In the Galactic halo population, we found 11 stars
with cerium abundances belonging to accreted systems. A smaller Ce abundance may be
linked to a lower mass of the progenitor. We also investigated the Ce and Nd abundances
in the GSP-Spec AGB stars. We found a good correlation between Ce and Nd abundances
in AGB stars. We also found higher Ce and Nd abundances for more evolved AGB stars of
similar metallicity, illustrating the successive mixing episodes enriching the AGB surface in
s-process elements formed deeper in their stellar interior. We then compared the observed
Ce and Nd abundances with AGB models and found that the higher Ce and Nd abundances
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can mainly be explained by AGBs of initial mass between 1.5 and 2.5 M�.

To complement these studies on the second peak of s-process elements (Ce and Nd), we
have also analysed the Pb (third peak) content of the Milky Way with ground-based spectra
within the AMBRE project. We found a sample of about 700 stars with Pb abundance, which
is the largest sample of Pb abundances ever published.

In summary, thanks to the Gaia mission and to very large samples of s- process element
abundances, we have been able to study their content in the Milky Way and in AGB stars.

Keywords : Astrophysics, Galactic archeology, Stellar spectroscopy, Heavy elements
abundances, Gaia mission, Low and intermediate mass stars
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Résumé

Des études approfondies de notre Galaxie ont révélé la présence de nombreuses struc-
tures distinctes mais interconnectées.

A�n de tracer la formation et l’évolution de notre Galaxie, l’étude des propriétés dyna-
miques, cinématiques et chimiques d’un large échantillon d’étoiles est crucial. Notamment
grâce à la spectroscopie, il est possible de relier le spectre d’absorption des étoiles à leurs
paramètres physico-chimiques comme leur abondance chimique de surface.

Cependant, tous les éléments chimiques ne sont pas produits par les mêmes voies de
nucléosynthèse. Par exemple, les étoiles massives et surtout les AGB sont les principales
sources de formation des éléments crées par capture de neutrons lents dans les couches
internes de l’étoile. Ces éléments s sont localisés autour de trois pics : Zr, Ce-Nd et Pb.
L’étude de ces éléments permet de mettre en lumière les voies de nucléosynthèse ayant
enrichi le milieu interstellaire et de contraindre la nucléosynthèse au sein des AGBs.

D’autre part, l’archéologie galactique repose sur l’étude d’un grand nombre d’étoiles
pour caractériser les di�érentes composantes de la Galaxie. C’est dans ce contexte que le
dernier relevé de la mission spatiale Gaia contient, pour la première fois, les données spec-
troscopiques permettant la paramétrisation d’un nombre sans précédent d’étoiles.

Parmi les 5,6 millions d’étoiles ayant des paramètres atmosphériques spectroscopiques
publiés dans le troisième relevé Gaia, la plupart sont complétés par jusqu’à 13 abondances
chimiques individuelles, parmi lesquels se trouve des abondances d’éléments s (Ce et Nd).
Ces abondances chimiques sont déterminées par la comparaison entre les spectres observés
et les spectres synthétiques par le moduleGSP-Spec. Cette analyse nécessite une liste précise
des transitions atomiques (et moléculaires) pour le calcul de spectres synthétiques réalistes.
A�n de construire une telle liste, nous avons débuté avec la liste de raies publiée par le relevé
Gaia-ESO. Nous avons sélectionné six étoiles de références couvrant un vaste domaine de
paramètres atmosphériques et calculé leurs spectres synthétique. Nous les avons comparés
avec des spectres observés à basse et haute résolution spectrale. Nous avons identi�é les
raies avec les plus grandes di�érences et calibré leur force d’oscillateur.

Grâce aux abondances publiées par GSP-Spec, nous avons étudié le contenu en cérium
du disque de la Voie Lactée. Nous avons trouvé une absence de variation de [Ce/Fe] en
fonction de [M/H]. Nous avons aussi observé un rapport [Ce/Ca] croissant en fonction de
[Ca/H], illustrant la contribution tardive des AGBs par rapport aux supernovae de type II.
Dans le halo, nous avons identi�é 11 étoiles avec des abondances de Ce appartenant à des
systèmes accrétés. Une abondance de Ce plus faible semble liée à une masse plus faible du
progéniteur.

Nous avons ensuite étudié les abondances de Ce et Nd dans les AGBs de GSP-Spec et
avons trouvé une bonne corrélation entre ces deux éléments. Nous avons aussi trouvé des
abondances de Ce et de Nd plus élevées pour les AGBs plus évoluées à métallicité similaire,
illustrant les épisodes de mélange successifs enrichissant leur surface en éléments s. Nous
avons comparé les abondances de Ce et de Nd observées avec les modèles d’AGB et nous
avons trouvé que les abondances plus élevées de Ce et de Nd peuvent s’expliquer par des
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AGBs de masse initiale entre 1.5 et 2.5 M�.

Pour compléter ces études sur le deuxième pic des éléments du processus s, nous avons
aussi analysé le contenu en Pb (troisième pic) de la Voie Lactée avec des spectres au sol dans
le cadre du projet AMBRE. Nous avons établi un échantillon d’environ 700 étoiles avec une
abondance de Pb, ce qui est le plus grand échantillon d’abondances de Pb jamais publié.

En résumé, grâce à la mission Gaia et un grand échantillon d’abondances d’éléments du
processus s, nous avons pu étudié leur contenu dans la Voie Lactée et dans les étoiles AGB.

MotsClés : Astrophysique, Archéologie galactique, Spectroscopie stellaire, Abondances
éléments lourds, Mission Gaia, Etoiles de masse faible et intermédiaires
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Abstract

In-depth studies of our Galaxy have revealed the presence of many distinct but inter-
connected structures.

In order to trace the formation and evolution of our Galaxy, the study of the dynamics,
kinematics and chemistry of a very large sample of stars of its stars is of crucial importance.
Among the di�erent observing methods availaible, spectroscopy o�ers the possibility to re-
late the absorption spectra of stars to chemo-physical parameters such as surface chemical
abundances.

However, not all chemical elements are produced by the same sources and nucleosyn-
thesis channels. For instance, massive stars and especially Asymptotic Giant Branch stars
(AGBs) are the main sources of the formation of elements formed by captures of slow neu-
trons in stellar interior. Such s-process elements are located around three peaks : Zr, Ce-Nd
and Pb. The study of these heavy elements makes it possible to highlight the various nu-
cleosynthesis channels that have enriched the interstellar medium and to constrain and
better understand the nucleosynthesis within AGBs.

On another hand, Galactic Archaeology relies on the study of a large amount of stars
in order to statistically characterise the di�erent Galactic components. Within this context,
the latest Gaia data release contains for the �rst time spectroscopic data from all-sky space
allowing the parametrization of an unprecedented number of stars.

Indeed, among the 5.6 million stars with spectroscopic atmospheric parameters publi-
shed with the Gaia DR3, most of them are complemented by up to 13 individual chemical
abundances, among which s-process element abundances of Ce and Nd were published.
Such chemical abundances were determined through the comparison between observed
and synthetic spectra by the DPAC/GSP-Spec pipeline. The latter requires an accurate line
list of atomic (and molecular) transitions for the computation of realistic model spectra.
The �rst goal of this thesis was to build an improved line list for the analysis of Gaia/RVS
spectra. To build such a linelist, we started with the one publised by the Gaia-ESO sur-
vey. We selected six reference stars covering a wide range of atmopsheric parameters and
computed their synthetic spectra. We compared them with observed ones at low and high
spectral resolution. We then identi�ed the lines with the largest mismatches and calibrated
their oscillator strength.

Thanks to the published GSP-Spec abundances, we then studied the cerium content of
the Milky Way disc. We found a rather �at [Ce/Fe] versus [M/H] trend. We also report an
increasing [Ce/Ca] versus [Ca/H], illustrating the late contribution of AGBs with respect to
supernovae of type II for Ce production. In the Galactic halo population, we found 11 stars
with cerium abundances belonging to accreted systems. A smaller Ce abundance may be
linked to a lower mass of the progenitor. We also investigated the Ce and Nd abundances
in the GSP-Spec AGB stars. We found a good correlation between Ce and Nd abundances
in AGB stars. We also found higher Ce and Nd abundances for more evolved AGB stars of
similar metallicity, illustrating the successive mixing episodes enriching the AGB surface in
s-process elements formed deeper in their stellar interior. We then compared the observed
Ce and Nd abundances with AGB models and found that the higher Ce and Nd abundances
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can mainly be explained by AGBs of initial mass between 1.5 and 2.5 M�.

To complement these studies on the second peak of s-process elements (Ce and Nd), we
have also analysed the Pb (third peak) content of the Milky Way with ground-based spectra
within the AMBRE project. We found a sample of about 700 stars with Pb abundance, which
is the largest sample of Pb abundances ever published.

In summary, thanks to the Gaia mission and to very large samples of s- process element
abundances, we have been able to study their content in the Milky Way and in AGB stars.

Keywords : Astrophysics, Galactic archeology, Stellar spectroscopy, Heavy elements
abundances, Gaia mission, Low and intermediate mass stars
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Qui n’a jamais rêvé de comprendre ce qui nous entoure? Tout au long de l’Histoire,
l’Humanité a inlassablement cherché à saisir la nature de son environnement. C’est en le-
vant les yeux vers le ciel que les concepts de saisons, d’étoiles, de planètes sont nés mais
sans forcément toujours réussir à comprendre leur nature. Au fur et à mesure des avan-
cées technologiques ainsi que des lignes d’encre écrites ou des touches de clavier enfoncées
produisant des milliers d’études au cours des âges, notre compréhension de l’Univers s’est
a�née, naviguant entre l’in�niment petit et l’in�niment grand.

Mais toutes ces découvertes astronomiques partagent un point commun ... la lumière.
Bien que récemment, la détection d’ondes gravitationnelles [Abbott et al., 2016] a o�ert une
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manière complémentaire et inédite pour voir et étudier l’Univers, tout comme si la vision
d’une personne atteinte d’achromatopsie était soudainement enrichie par la perception des
couleurs, la lumière est le seul des cinq sens qui puisse être actif pour étudier notre Uni-
vers insonore, inodore et qu’on ne peut presque pas toucher. Néanmoins, cette lumière qui
nous parvient provient tout droit du passé. En e�et, sa vitesse �nie fait que nos observa-
tions actuelles de l’Univers ne sont qu’une vison du passé. C’est ce qu’avait déjà constaté
William Herschel dans un de ces travaux écrit de manière très poétique et qui fut publié
dans Philosophical Transaction la même année que la prise de la Bastille Herschel [1789].

A l’image d’un historien qui souhaiterait comprendre comment vivaient les Wisigoths
à l’époque où la dynastie Mérovingienne régnait sur le royaume des Francs ou les paléon-
tologues qui aimeraient savoir de quoi se nourrissait l’un des plus grands dinosaures ayant
foulé le sol de notre planète (l’Argentinosaurus), certains astrophysiciens ou astronomes se
basent sur des reliques ou fossiles tout droit venus du passé pour comprendre le présent
donnant naissance à une discipline à part entière :

L’Archéologie (ou Paléontologie) Galactique

Dans le cadre de ma thèse, je me suis concentré sur la version Galactique de l’archéolo-
gie, dont le but est de comprendre comment notre Galaxie s’est formée et évolue. Les étoiles
vont jouer le rôle de fossiles car pour la majorité d’entre elles, leur composition chimique de
surface re�ète celle de leur formation (plusieurs millions voir milliards d’années en arrière),
ce qui permet de remonter le passé. Cependant, comme nous le verrons dans ce manuscrit,
toutes les étoiles n’ont pas le même intérêt. Les étoiles massives vivent moins longtemps et
permettent de remonter moins loin dans le temps que les étoiles de masse Solaire, dont la
durée de vie est de l’ordre de 10 milliards d’années.

En combinant la composition chimique avec la cartographie et le mouvement d’un
nombre gargantuesque et toujours grandissant d’étoiles, notre Voie Lactée nous dévoile
peu à peu les secrets de sa formation.

Nous allons décrire succinctement dans ce chapitre l’histoire de notre Voie Lactée (Sect.
1.1), sa structure (Sect. 1.2), le modèle actuel expliquant sa formation (Sect. 1.3). Nous intro-
duirons ensuite les grands relevés (Sect. 1.4) permettant de collecter toujours plus d’infos
sur toujours plus d’étoiles avec toujours plus de précision et nous détaillerons le plus grand
relevé d’étoiles actuels : celui de la mission spatiale Gaia de l’Agence Spatiale Européenne
(Sect. 1.5), qui est au cœur de ma thèse.
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1.1 Qu’est-ce que la Voie Lactée?

1.1.1 Pourquoi la Voie Lactée s’appelle-t elle ainsi ?

En regardant dans l’hémisphère Nord le ciel vers l’Est et le Sud, il est possible de voir
entre Altaïr, Véga et Antares ce que les égyptiens anciens appelaient le Nil céleste, ce que
les Incas appelaient la rivière de poussière dorée ou ce qu’en Chine on appelait la rivière
argentée. Il s’agit d’une traînée blanchâtre dans le ciel que Démocrite (v. 460-v. 370 av. J.-C.)
décrivait comme un groupement d’étoiles très proches et à la blancheur de lait. C’est cette
formulation que reprit Marcus Manilius au Ie siècle puis Jean Antoine de Baïf (1532-1589)
plus tard et qui est à l’origine du mot Voie Lactée.

Le terme Voie Lactée provient de la mythologie grecque : Le �ls de Zeus et de la mortelle
Alcmène, Héraclès fut amené par Hermès après de Héra (épouse de Zeus) pour qu’il puisse
accéder à l’immortalité. Héraclès têta le sein de la déesse lorsqu’elle dormait avant de se
faire repousser (car elle le détestait), faisant ainsi couler une traînée de lait : la Voie Lactée
(de "lactis" voulant dire lait en latin). Le lien entre la Voie lactée et la notion de lait existe
dans de nombreuses mythologies et contes (Mongolie, Russie, Norvège, Roumanie). Ainsi,
le mot Galaxie découle également du mot "lait" (Γαλα, Gala en grec ancien).

La Voie Lactée était également vue comme un chemin, que ce soit pour que les pèle-
rins du nord puissent rejoindre St-Jacques-de-Compostelle ou pour que, indépendamment,
Mahomet rejoigne Dieu en empruntant la Voie Lactée.

En�n, la Voie Lactée est liée à d’autres interprétations en fonction des peuples comme un
arbre, un �euve ou un serpent céleste ou encore la demeure des Dieux. Un résumé détaillé
est donné par Frédéric Chaberlot dans son livre "La Voie lactée".

La nature de La Voie Lactée est restée pendant des siècles un débat opposant la vision
stellaire de Démocrite avec la théorie du phénomène météorologique proposée par Aristote
(384 - 322 av. J.-C.) ou encore la théorie de l’ombre de la Terre proposée par Anaxagore (v.
500-v. 428 av. J.-C.). Ces di�érentes théories, recensées par l’écrivain latin Macrube, ont été
débattues au Moyen Âge notamment par Averroès (1126 - 1198), Aboulfagar (Abou’l-Faradj
ou Bar-Hebraeus, 1226 - 1286), Albert le Grand (1200 - 1280) ou encore Roger Bacon (1220 -
1292). La réponse fut apportée par l’observation du ciel par Galilée (1564 - 1642) qui montre
la nature stellaire de la Galaxie. Grâce à sa lunette, il résolva la traînée blanchâtre visible à
l’œil nu en étoiles.

1.1.2 Structure de la Voie Lactée

Une fois la nature stellaire de la Voie Lactée identi�ée, plusieurs modèles ont été propo-
sés jusqu’au XIXe siècle. Premièrement, Thomas Wright (1711 - 1786) avance l’idée selon
laquelle le Système Solaire serait en réalité inclus dans la Voie lactée, mais notre position à
l’intérieur de celle-ci limiterait notre perception de sa véritable forme. De plus, si les étoiles
sont con�nées dans une couche plane plus longue qu’épaisse. Cela expliquerait pourquoi
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les étoiles semblent s’accumuler dans le ciel depuis notre point de vue. Cette proposition est
novatrice, suggérant que nous faisons partie intégrante de la Galaxie et que nous l’obser-
vons de l’intérieur. De plus, Wright avance l’hypothèse que notre Galaxie n’est pas unique
et que d’autres systèmes semblables existent en dehors du nôtre.

Emmanuel Kant (1724 - 1804) proposa que la Galaxie est une structure planaire et que
les nébuleuses présentes dans le ciel sont d’autres Galaxies, des Univers-Îles. Il estime éga-
lement que l’Univers est in�ni mais avec un centre. En�n Jean Henri Lambert (1728 - 1777)
stipule également que la Galaxie est un système d’étoiles circulaire et plat constitué de
sous-systèmes distribués au hasard, expliquant l’absence d’étoiles par endroit.

Les nébuleuses ont di�érentes formes et natures. Charles Messier (1730 - 1817) �t un
catalogue de 110 objets puis Lord Rosse (1800 - 1867) remarqua que certaines d’entre elles
sont sphériques. Ces nébuleuses feront naître un grand débat, sont-elles dans la Voie Lactée
ou la Voie Lactée est-elle une nébuleuse parmi d’autres?

Plusieurs modèles de Voie Lactée virent le jour, comme celui de Jacobus Kapteyn (1851 -
1922) où la Galaxie serait un système plat et elliptique de 17 kpc de diamètre et 3 de hauteur
et où le Soleil serait proche du centre. D’autre part, Harlow Shapley (1885 - 1972) se base sur
la distribution des amas globulaires (ayant des RR Lyrae). Il en conclut que le Soleil n’est pas
au centre de la Voie Lactée. Notre Galaxie aurait un diamètre de 100 kpc. Une comparaison
visuelle entre ces deux modèles est donnée dans la Fig. 1.1.

Cependant, tous ces modèles (à l’exception de celui de Shapley) ne prenaient pas en
compte l’extinction stellaire qui peut causer de l’absence observationnelle d’étoiles par en-
droits. Cette dernière est dûe à la di�usion et l’absorption de la lumière par des particules
de poussière (et des molécules). Les étoiles apparaissent beaucoup plus faibles et donc plus
éloignée qu’elles ne le sont réellement. L’un des premiers à prendre en compte la matière
interstellaire est le père Angelo Secchi (1818 - 1878). Il travailla, entre autres 1, sur la nature
nébuleuse (et donc pas seulement stellaire) de la Voie lactée. Cependant, ses travaux pas-
sèrent inaperçus. Plusieurs études (notamment de J.Hartmann en 1904, V.Slipher en 1908,
R.K. Young en 1920, A.Eddington en 1926, O. Struve en 1927, R.J. Trumpler en 1930) émirent
l’hypothèse de la présence de gaz interstellaire.

En�n, un résumé complet des modèles Galactiques est donné dans le livre de Frédéric
Chaberlot précédemment mentionné.

1.1.3 Le Grand Débat

La question de la nature même de la Voie Lactée a été source de nombreuses discus-
sions. Que sont les nébuleuses (notamment celles spirales) cartographiées principalement
par Charles Messier ? Sont-elles des Univers-Îles comme proposé par Kant au milieu du
XIXe siècle ? La Voie Lactée est-elle un Univers entier ?

Ce questionnement créa ce qu’on appela le "Grand Débat" (cette appellation fut donnée
dans les années 60), entre les deux astronomes américains Heber Curtis (1872 - 1942) et

1. On reparlera de lui dans le prochain chapitre
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Figure 1.1: Vue de la Galaxie d’après Shapley et Trumpler, tandis que l’ellipse hachurée est
une représentation du modèle de Kapteyn. Source : Adapté de Trumpler [1941]

Harlow Shapley, le 26 avril 1920. Curtis était partisan du modèle de Voie Lactée proposé
par Kapteyn et était convaincu de la nature extragalactique des nébuleuses spirales. Vesto
Slipher (1875 - 1969) mesura également la vitesse radiale de M31 et quatorze autres nébu-
leuses et conclut qu’elles sont extérieures à notre Galaxie. De l’autre côté, Shapley propose
son propre modèle de Voie Lactée, un modèle non-héliocentrique incluant les nébuleuses
en son sein.

Depuis, les modèles de Voie Lactée se sont succédés et améliorés, comme la rotation Ga-
lactique di�érentielle proposée par Gilbert Lindblad (1895 -1965) et Jan Oort (1900 - 1992)
ou l’inclusion de l’extinction interstellaire par Robert Jules Trumpler (1886 - 1956) en 1930.
Quand à la nature des nébuleuses, la réponse fut apportée autour des années 1930, notam-
ment par les travaux et les observations d’Edwin Hubble (1889 - 1953), qui calcula la distance
de la nébuleuse M31 (Andromède) grâce à la relation entre la période et la luminosité des
étoiles Céphéides déterminée en 1910 par Henrietta Leawitt (1868 - 1921). Hubble démontra
ainsi que les nébuleuses spirales ne sont autres que des Galaxies semblables à la nôtre et
donc des systèmes extragalactiques comme Curtis l’avait suggéré 10 ans plus tôt.

1.1.4 Classi�cation des Galaxies

Autour de 1930, Edwin Hubble développa une classi�cation des objets qu’on savait en
grande partie grâce à lui, être des Galaxies.

Une grande partie des Galaxies sont elliptiques et contiennent des étoiles vielles, peu
de gaz ou de poussière (donc peu de formation de jeunes étoiles). Elles sont constituées de
gaz relativement chaud, émettant des rayons X.
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D’autre part, les Galaxies spirales comme notre Voie Lactée possèdent une grande quan-
tité de gaz et donc d’étoiles jeunes. En�n, il existe des Galaxies irrégulières comme les
nuages de Magellan, qui sont des Galaxies naines proche de la Voie Lactée.

La classi�cation de Hubble a ensuite été complétée, notamment par la classi�cation
développée par Gérard de Vaucouleurs (1918 - 1995), en prenant en compte des caractéris-
tiques plus subtiles des Galaxies, comme la présence d’une barre centrale, la forme des bras
spiraux (voir Fig. 1.2).

Figure 1.2: Schéma résumant la classi�cation des Galaxies par de Vaucouleurs. Source :
physics.unlv.edu

1.2 Composition et structure de notre Galaxie

Succinctement, la Voie Lactée se résume en un ensemble d’étoiles dont certaines sont
hôtes de planètes, de poussières et de gaz dans le milieu interstellaire, mais également de
la matière noire. Cependant, la répartition de ces étoiles n’est pas homogène et notre Voie
Lactée possède plusieurs composantes stellaires plus ou moins interconnectées mais ayant
des propriétés dynamiques, cinématiques et chimiques relativement distinctes. Notre Ga-
laxie est également composée d’un disque (qui peut être séparé en une composante mince
et épaisse), un bulbe (qui héberge la barre centrale et un trou noir supermassif au centre) et
d’un halo d’étoiles dont certaines proviennent de systèmes accrétés comme la Helmi Stream
ou Gaia Sausage Enceladus [Belokurov et al., 2018, Helmi et al., 2018, Helmi, 2020]. Nous
allons détailler dans cette section les di�érentes structures de la Voie Lactée après avoir
donné quelques informations générales la concernant.
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1.2.1 Propriétés générales

Masse et dimensions

Un ordre de grandeur de la masse des étoiles à l’intérieur de l’orbite du Soleil et orbi-
tant autour du centre de la Galaxie peut être obtenu grâce à la troisième loi de Kepler en
connaissant la distance entre le Soleil et le centre de la Galaxie estimé à 8.2 kpc [Schönrich
et al., 2010] et la période de révolution (230 millions d’années). Nous obtenons un résultat
de l’ordre de 1011 M�. Au total, la Voie Lactée possède une masse totale estimée à 1-2.1012

M�[Wilkinson and Evans, 1999, Deason et al., 2012]. Le diamètre de son disque est estimé
à 30 kpc [Freudenreich et al., 1994, Ruphy et al., 1996, Sale et al., 2010, Minniti et al., 2011],
avec un pro�l d’étoile exponentiellement décroissant depuis le centre [de Vaucouleurs and
Pence, 1978, Bahcall and Soneira, 1980]. Cependant, certaines études plus récentes estime-
raient le diamètre du disque au delà de 50 kpc [López-Corredoira et al., 2018], ces derniers
se basant sur les données des relevés LAMOST et APOGEE.

Un schéma résumant la Voie Lactée est présentée dans la Fig. 1.3.

Figure 1.3: Vue schématique de la Voie Lactée. Source : astrosurf.com

Structure de la Galaxie

En suivant la classi�cation de Hubble, notre Voie Lactée est une Galaxie spirale de type
intermédiaire SBb-c. Les bras spiraux sont soumis à une rotation di�érentielle. Ils ont été
identi�és en étudiant les raies d’hydrogène neutre dont la longueur d’onde est à 21 cm,
donc dans le domaine radio. Prédite par le physicien Henrick van de Hulst (1918 - 2000)
et découverte par Harold Ewen (1922 - 2015) et Edward Purcell (1912 - 1997), cette raie
permet de sonder toute la Galaxie car le domaine radio n’est que très faiblement a�ecté par
l’extinction interstellaire.
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Plusieurs cartes des bras spiraux ont ensuite été produites, notamment avec l’étude des
nébuleuses gazeuses dans le domaine radio par Georgelin and Georgelin [1976], ou avec les
données spectroscopiques de la mission Gaia (Fig. 1.4, Poggio et al. [2022]).

Figure 1.4: Carte de la Voie Lactée colorée avec la métallicité (provenant des données spec-
troscopiques de la mission Gaia). Source : Poggio et al. [2022]

D’autre part, l’analyse de la vitesse de rotation des étoiles de notre Galaxie (mais éga-
lement des autres Galaxies spirales) en fonction de leur distance au centre a produit un
résultat surprenant. En e�et, leur vitesse ne décroît pas, comme on pourrait l’attendre pour
une modélisation des Keplérienne de la vitesse (comme pour les planètes autour du Système
Solaire). Et pourtant, la vitesse des étoiles atteint un plateau pour celles plus éloignées que∼
5 kpc du centre. Cela s’explique par la présence de matière, une matière invisible et mysté-
rieuse appelée "matière noire", qui pourrait être de la matière baryonique interagissant très
peu avec la matière (un peu comme les neutrinos), ou d’un autre type de particules géné-
ralement regroupés sous le nom de WIMP (pour Weakly Interactive Massive Particle). Une
autre option, cependant plus controversée, est celle proposée par Milgrom [1983] appelée
théorie MOND (Modi�ed Newtonian dynamics). Il s’agit d’une modi�cation des équations
de la Gravitation, permettant d’expliquer l’existence de ce plateau.

En�n, la Fig. 1.5 montre une image de la Voie Lactée reconstituée mais en se basant sur
les données de 1.8 milliards d’étoiles observées par la mission spatiale Gaia (second relevé
publié en 2018), dont nous parlerons notamment dans la Sect. 1.5.

9



Chapitre 1

Figure 1.5: Carte de la Voie Lactée faite avec les données de la mission spatiale Gaia. Source :
ESA

Le Groupe Local

La Voie Lactée se trouve dans ce qu’on appelle le Groupe Local. Il est formé, en plus de la
Voie Lactée, d’une autre Galaxie deux fois plus massive et grande que la notre, Andromède,
qui se trouve à une distance de 780 kpc. Dans le Groupe Local, nous retrouvons également
une trentaine de Galaxies naines satellites comme le petit et grand nuage de Magellan (LMC
et SMC pour Large Magellanic Cloud et Small Magellanic Cloud, respectivement).

A noter que les groupes de Galaxies analogues au nôtre, constitué d’une Galaxie centrale
et deux Galaxies satellites, sont relativement rares. Par exemple, en se basant sur les données
du relevé de Galaxies GAMA, qui contient plus de 300 000 sources [Driver et al., 2011],
Robotham et al. [2012] ont trouvé seulement 12% de Galaxies avec un compagnon avec une
masse semblable à celle du LMC et seulement 3% avec deux compagnons.

1.2.2 Disque(s) Galactique(s)

Notre Voie Lactée possède un disque, qui est sa composante stellaire la plus massive avec
une masse de 6.1010 M� soit environ 75% de la masse de la Voie Lactée [Bland-Hawthorn
and Gerhard, 2016]. Ce disque se décompose entre une composante mince et une compo-
sante épaisse. Le disque épais a été identi�é par comptage d’étoiles vers les pôles Galac-
tiques [Yoshii, 1982, Gilmore and Reid, 1983]. L’autre majeure di�érence entre ces deux
composantes est une discontinuité chimique, à haute comme à basse résolution spectrale,
[Haywood et al., 2013, Nidever et al., 2014, Recio-Blanco et al., 2014] et que l’on retrouve
notamment pour les éléments α, comme nous pouvons le voir sur la Fig. 1.6. Cette dernière
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montre les abondances de [Mg/Fe] 2 (Mg étant un élément α, voir Sect. 2.4.2) en fonction
de la métallicité 3 des étoiles.

Figure 1.6: [Mg/Fe] vs [Fe/H] pour 20 485 étoiles provenant des données du relevé APO-
GEE. Le trait noir désignant la séparation entre le disque mince et le disque épais. Source :
Weinberg et al. [2019]

Disque mince

Pour la composante mince (thin disc), la densité du disque mince suit une loi expo-
nentielle décroissante avec le rayon Galactique, qui s’étend jusqu’à 16 kpc. Les étoiles sont
relativement jeunes, de quelques millions d’années à∼ 8 - 10 milliards d’années. Cette com-
posante a une hauteur d’environ 300 pc par rapport au Plan Galactique. La dispersion des
vitesses des étoiles du disque mince est relativement faible (∼ 20 km/s) et les vitesses de
rotation sont relativement plus élevées (∼ 200 km/s) que celles du disque épais, qui sont de
l’ordre de 180 km/s [Recio-Blanco et al., 2014]. En�n, les orbites des étoiles disque mince
sont quasi-circulaires. La Fig. 1.7 montre les étoiles dans le diagramme de Toomre, c’est
à dire en fonction des di�érentes composantes de leur vitesse. En�n, les étoiles du disque
mince ont une métallicité typiquement variant de -0.5 à 0.5 dex [Fuhrmann, 1998, Reddy
et al., 2006].

2. La notation [X/Y] réfère à l’abondance d’un élément chimique X par rapport à l’élément Y et par rapport
au Soleil. Elle est dé�nie comme : [X/Y] = log(NX /NY ) - log(NX /NY )� où NX et NY désignent le nombre
d’atomes des espèces X et Y

3. Dé�nie comme tous les éléments plus lourds que l’hydrogène et l’hélium
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Disque épais

La densité du disque épais suit une loi exponentielle décroissante avec le rayon Galac-
tique. L’échelle de hauteur typique du disque épais est ∼ 0.7 kpc [Kordopatis et al., 2011],
alors que l’échelle de longueur typique est de l’ordre de 3.5 kpc [Jurić et al., 2008]. Les
étoiles du disque épais sont âgées, avec des âges allant de 8 à 14 milliards d’années [Hay-
wood et al., 2013]. Le domaine de métallicité est également large, typiquement de -1.2 dex à
-0.2 dex [Recio-Blanco et al., 2014, Kordopatis et al., 2011, Boeche et al., 2013]. Les étoiles du
disque épais ont une dispersion des vitesses élevée comparée à celles du disque mince (∼40
km/s). Nous pouvons voir une cinématique di�érente des étoiles du disque épais par rap-
port à celles du disque mince sur le diagramme de Toomre (Fig. 1.7). Ces étoiles du disque
épais ont des abondances [α/Fe] bien plus élevées que les étoiles du disque mince (Fig. 1.6).
A noter que la plupart des Galaxies de type spirale ont un disque épais. Dans les Galaxies
comme la nôtre, le disque épais représente environ 10% de la luminosité totale du disque
mince.

Figure 1.7: Diagramme de Toomre pour les étoiles des disques épais et mince, représentées
par des symboles remplis et ouverts, respectivement. Source : Bensby et al. [2003, 2005]

Scenarios de formation du disque

[Haywood et al., 2013] ont proposé qu’un changement de régime de formation stellaire
serait à l’origine de cette discontinuité chimique. De plus, [Snaith et al., 2015] ont proposé
que la formation stellaire, forte pendant les 4 premiers milliards d’années de formation du
disque épais, se serait brusquement interrompue autour de 8 milliards d’années puis aurait
progressivement repris pour former le disque mince.

[Nidever et al., 2014] ont proposé une scénario di�érent, basé sur des observations faite
avec le relevé APOGEE. D’une part, les étoiles de la séquence du disque épais (riche en
éléments α) partageraient une histoire de formation similaire, formées dans un milieu in-
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terstellaire turbulent et homogène, dominé par des molécules. D’autre part, les étoiles du
disque mince (plus pauvres en [α/Fe]) auraient été formées soit par accrétion de gaz cou-
plée avec une chute du taux de formation stellaire, soit par une superposition de multiples
populations caractérisées par di�érents taux de formation stellaire et di�érentes histoires
d’enrichissement.

D’autres scenarios de formation du disque ont été proposés. Les principaux sont :

— La migration radiale d’étoiles du bulbe pour former le disque épais [Sellwood and Bin-
ney, 2002, Schönrich and Binney, 2009]. Cette migration radiale peut se décomposer
en "blurring" (qui di�use les orbites stellaires en conservant le moment angulaire mais
en modi�ant l’excentricité) et le "churning" (dû aux résonances de corotation avec la
structure spirale de la Galaxie, et a pour e�et de modi�er le moment angulaire.)

— Le chau�age d’un disque initial uniforme (gaz + étoiles + matière noire) perturbé par
des inhomogénéités gravitationnelles [Bournaud et al., 2009].

— Le chau�age d’un disque initial par une accrétion mineure provenant de Galaxies
naines [Abadi et al., 2003]. Dans ce scénario, le disque épais se serait formé très rapi-
dement (en moins de 500 millions d’années) et les dispersions des vitesses typiques
pour des étoiles vieilles du disque épais seraient supérieures à 80 km/s. Les étoiles
accrétées auraient une histoire chimique di�érente de celles formées in-situ.

— Accrétion d’un satellite riche en gaz [Brook et al., 2004, 2007]. Le disque épais aurait
été formé in situ suite à l’accrétion d’une Galaxie riche en gaz. Caractérisées par un
disque de gaz incorporé dans un halo de matière noire, les deux Galaxies auraient
fusionné suivant une rotation prograde. Le pic de formation stellaire à partir du gaz
aurait été atteint il y a environ 9 milliards d’années. Ce scénario forme donc le disque
épais à partir du gaz accrété et non des étoiles déposées sur des orbites coplanaires,
tel que proposé par [Abadi et al., 2003]

1.2.3 Le Bulbe Galactique

Le bulbe de notre Galaxie a une masse de l’ordre de 2.1010 M�[Sofue et al., 2009] avec une
forme allongée hébergeant une barre en son centre [Dwek et al., 1995]. Le bulbe possède
également une structure en X [McWilliam and Zoccali, 2010] et contient à lui tout seul
environ 25% de la masse de la Voie Lactée. Une revue complète des propriétés du bulbe se
trouve dans [Barbuy et al., 2018].

La cinématique des étoiles du bulbe est intermédiaire entre un système purement en
rotation, comme le disque mince, et un système régi par la dispersion des vitesses comme
le halo stellaire. Le bulbe possède également des amas globulaires riches en métaux, par-
tageant les mêmes cinématiques, distributions spatiales et composition que les étoiles du
bulbe [Zoccali et al., 2006, Bica et al., 2006]. Deux populations d’étoiles sont présentes dans
le bulbe. D’un côté, une population riche en métaux, associé à la barre et à la formation
précoce du disque [Ness et al., 2012, Rojas-Arriagada et al., 2017, Zoccali et al., 2017]. De
l’autre côté, une population pauvre en métaux, dominant les étoiles qui ne sont pas dans le
plan [Johnson et al., 2020, 2022] et dont la formation est moins claire. Ces étoiles pourraient

13



Chapitre 1

être reliées à une accrétion, ou une évolution du disque épais. Les étoiles du bulbe couvrent
donc un large domaine de métallicités (-1.0 < [Fe/H]< + 0.5 dex).

L’origine du bulbe est encore incertaine. En e�et, un scénario classique d’e�ondrement
d’un nuage de gaz proto-Galactique [Eggen et al., 1962, Larson, 1974] pourrait expliquer
son origine. Cependant, dans le contexte du modèle ΛCDM (dé�ni dans la Sect. 1.3), le
bulbe aurait pu être formé par accrétion de sous-structures [Immeli et al., 2004]. En�n, une
évolution interne lente et séculaire avec la formation d’une barre est envisagée et pourrait
former un "pseudo-bulbe" [Pfenniger and Norman, 1990, Kormendy and Kennicutt, 2004].

Cependant, il est important de rappeler que l’observation des étoiles du bulbe est rela-
tivement di�cile à réaliser à cause de la forte extinction causée par l’absorption du milieu
interstellaire.

Récemment, la première étoile du bulbe riche en éléments r a été découverte par [Fors-
berg et al., 2023], et pourrait être une relique d’une période d’enrichissement associée à la
formation de la barre centrale. De plus, une analyse détaillée des abondances des éléments
α (Mg, Si, Ca) sur 72 étoiles a été conduite par Nieuwmunster et al. [2023] sur les régions
internes du bulbe. Les auteurs ont trouvé une tendance des abondances [α/Fe] en fonction
de la métallicité similaire à celle du disque épais. Ce résultat est en accord avec d’autres
études de ces éléments α dans le bulbe Galactique [Rojas-Arriagada et al., 2017, Ryde et al.,
2010, Zasowski et al., 2019].

Nous rappelons que la majorité des Galaxies lumineuses ayant un disque ont égale-
ment un bulbe, qui peuvent prendre des formes assez variées [Kormendy and Kennicutt,
2004]. Cependant, les Galaxies plus faibles en luminosité n’ont pas forcément de bulbes.
Ceci montre que la formation d’un bulbe n’est pas un élément essentiel à la formation d’un
disque.

Il existe également des pseudo-bulbes dans certaines Galaxies [Kormendy, 1993] qui
semblent être des surdensités locales provenant d’échange de moment angulaire et re-
arrangeant la densité de surface du disque de la Galaxie et mimant ainsi la présence d’un
bulbe classique.

1.2.4 Le Halo Galactique

Le halo Galactique est une composante sphérique entourant le disque de la Voie Lactée.
C’est également sa composante contenant le moins d’étoiles avec une masse de 1.3.109M�[Deason
et al., 2019] soit environ 1% de la masse de la Galaxie. Le halo semble se décomposer en une
partie interne ( R < 10 - 15 kpc avec une métallicité moyenne de -1.6 dex) et une partie
externe (R > 15 - 20 kpc et une métallicité moyenne de -2.2 dex) [Carollo et al., 2010].

L’observation du halo n’est pas simple car ses étoiles sont peu nombreuses et éloignées.
La plupart de ses étoiles sont âgées ( > 12 milliards d’années). Elles ont été formées en
même temps que la Voie Lactée et ont des mouvements aléatoires et des orbites elliptiques.
Le halo s’étend jusqu’à environ 100 kpc [Sirko et al., 2004], mais la densité radiale suit une
loi de puissance avec une rupture de pente à ∼ 27 kpc [Deason et al., 2011]. Les étoiles
du halo sont très pauvres en métaux, typiquement [Fe/H]< -1 dex, [Nissen and Schuster,
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2012].

Le halo serait également composé de nombreuses étoiles accrétées provenant de di�é-
rents courants d’étoiles (Helmi, Gaia-Sausage, Thamnos ...) [Belokurov et al., 2018, Helmi
et al., 2018, Helmi, 2020, Ibata et al., 1995, Helmi, 2008, Tolstoy et al., 2009, Klement, 2010].
Ces courants sont homogènes en cinématique, mais pas forcément en âge et en abondances
chimiques. Le halo contient également de nombreux amas globulaires, qui sont des amas de
typiquement 100 000 étoiles, très denses et avec des étoiles très pauvres en métaux [Gratton
et al., 2004].

En�n, le halo est également composé de matière noire (∼ 90% de la masse de la Voie Lac-
tée), détectable uniquement via son champ gravitationnel. Ce halo de matière noire semble
avoir une forme sphérique plutôt qu’une forme de disque [Creze et al., 1998, Ibata et al.,
2001, Pfenniger et al., 1994].

1.3 Modèle ΛCDM et formation de la Voie Lactée

1.3.1 Une brève histoire de l’Univers

L’histoire de la naissance d’un point de vue cosmologie de notre Univers remonte à des
époques très anciennes. Est-il statique ou y a t-il un début? La réponse a longtemps été
reliée à une conception théologique, notamment pour expliquer la stabilité de l’Univers.
De nombreuses découvertes viennent perturber cette stabilité, comme les supernovæ ou
encore la découverte de la comète de Halley.

D’autre part, motivé par l’avancée du périhélie de Mercure infructueusement expliquée
par un hypothétique compagnon, Albert Einstein (1879 - 1955) développa un lien entre
l’espace-temps, l’énergie et la matière donnant naissance à la relativité générale, complétée
avec les travaux cosmologiques d’Alexander Friedmann (1888 - 1925) et Georges Lemaître
(1894 -1966). D’autre part, Hubble établît une relation entre la vitesse radiale v et la distance
des Galaxies d avec une constante de Hubble H0, expliquant l’expansion linéaire de l’Univers
[Lemaître, 1927, 1931]. H0 aujourd’hui vaut 67.4 km/s/Mpc [Planck Collaboration et al.,
2018].

Grâce à cette loi, la vision d’un Univers statique semblait peu à peu s’e�acer en faveur
de la théorie du Big Bang. Une autre preuve a été la détection du Fond Di�us Cosmologique
(CMB pour Cosmic Macrowave Background). En 1964, Arno Penzias (1933 - ) et Robert
Woodrow Wilson (1936- ) détectèrent un bruit de fond sur des antennes radio. Ce brut de
fond était initialement interprété comme une erreur humaine, des déjections de pigeons ou
encore une origine atmosphérique. Parallèlement, Dicke, Peebles, Roll et Wilkinson réta-
blissent indépendamment l’existence d’un fond de rayonnement photonique dans l’hypo-
thèse d’un Univers né d’un Big Bang chaud, qui avait été prédit précédemment par Gamow,
Alpher et Herman dans les années 40. Ce bruit de fond fut associé à ce fond di�us cos-
mologique qui valut le prix Nobel 1978 pour les découvreurs. Le CMB est donc la première
"image" de l’univers, environ 370 000 après le Big Bang (redshift 4∼ 1100) correspondant à la

4. décalage vers le rouge des spectres dû à l’expansion de l’Univers
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dissociation entre la matière et le rayonnement électromagnétique qui étaient à l’équilibre.
Le CMB s’approche de l’émission d’un corps noir (Sect. 3.1.1) de température 2.725±0.002
K. Il existe cependant certaines anisotropies de l’ordre de 10−5 K, qui pourraient s’expli-
quer par des �uctuations quantiques et correspondraient à la distribution non-homogène
de l’Univers [Liddle and Lyth, 2000]. Grâce à sa décomposition en harmonique sphérique, le
CMB donne également de très nombreuses informations sur l’Univers comme sa géométrie
ou sa composition (Fig. 1.8).

Figure 1.8: Spectre du CMB en fonction du moment multipolaire l (décomposition en har-
monique sphériques). Nous remarquons plusieurs pics dont certains sont dûs aux ondes
acoustiques causées par à la présence de �uctuations de la matière noire dans la matière
photo-baryonique. Source : cmb.wintherscoming.no

En�n, nous avons vu que l’Univers est en expansion. L’étude des supernovæ de type
Ia a permis de découvrir que l’Univers est en expansion accélérée. Cette accélération est
caractérisée par une énergie mystérieuse dite énergie noire. Cette découverte [Riess et al.,
1998] valut à Saul Perlmutter, Brian P. Schmidt et Adam Riess le Prix Nobel de physique en
2011. Grâce aux données du satellite Planck, nous estimons de nos jours que l’Univers est
composé à 68% de cette énergie sombre [Planck Collaboration et al., 2020], 27% de matière
noire et 5% de matière baryonique tandis que l’Univers peut être décrit par le modèle ΛCDM
(Λ désigne la constante cosmologique et est reliée à l’énergie sombre tandis que CDM est
l’acronyme de Cold Dark Matter, Peebles [1982]). Dans un scénario classique de formation
des structures de l’Univers, la Voie Lactée se serait formée par e�ondrement monolithique
comme proposé par [Eggen et al., 1962]. Le modèle ΛCDM montre en e�et que la forma-
tion des grandes structures de l’Univers s’opère de manière hiérarchique, à partir de petits
halos de matière noire froide qui se forment eux-mêmes à partir des �uctuations de densité
générées après le Big Bang. Par la suite, ces halos accrètent continuellement de la matière,
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contribuant ainsi à la croissance des structures cosmiques. [White and Rees, 1978, Navarro
et al., 1995]

1.3.2 Limitations actuelles du modèle ΛCDM

Bien que ce soit la théorie mieux acceptée par la communauté, le modèle ΛCDM pré-
sente quelques problèmes observationnels [Rix and Bovy, 2013] : Parmi ceux-ci, nous pou-
vons citer le "missing dwarf problem" [Moore et al., 1999], selon lequel le nombre de Ga-
laxies naines devrait être beaucoup élevé (de l’ordre de 500) que ce qu’on détecte. D’autre
part, ces Galaxies naines devraient être dominées par la matière noire [Mateo, 1998]. De
plus, ce modèle prévoit un nombre d’accrétions très grand, qui pourrait être incompatible
avec la présence d’un disque mince de la Galaxie. En�n les Galaxies ayant un petit bulbe
et les Galaxies spirales avec un disque étendu peinent à être reproduites avec le modèle
ΛCDM.

1.4 Introduction aux grands relevés stellaires

L’étude de Edvardsson et al. [1993] est souvent citée comme la première étude spec-
troscopique d’archéologie Galactique avec environ 200 étoiles étudiées, pour lesquelles des
abondances de nombreux éléments chimiques ainsi que des paramètres atmosphériques ont
été déterminés.

A�n d’obtenir des échantillons toujours plus grands d’étoiles, de nombreux relevés ont
été développés. Le but de ces relevés est de cartographier notre Galaxie grâce à la caractéri-
sation des étoiles qui la compose.Nous allons résumer ces derniers dans cette section. Nous
dé�nissons tout d’abord la résolution spectrale R = λ/∆λ où λ est la longueur d’onde λ et
∆λ est le pas d’échantillonnage du spectromètre.

Nous allons brièvement présenter, dans cette section, les principaux grands relevés spec-
troscopiques, qui sont au cœur de ma thèse. Il est important de noter que ces relevés ont
tous un point un commun : ils ont été e�ectués avec des télescopes au sol, contrairement à
la mission spatiale Gaia (Sect. 1.5), à laquelle j’ai participé.

1.4.1 Geneva-Copenhagen Survey

Il s’agit du premier relevé spectroscopique ayant pour but d’étudier le disque Galactique
et de fournir des âges, ainsi que la cinématique et la métallicité de manière homogène pour
1400 étoiles naines situées dans le voisinage Solaire (40 pc). Ces étoiles sont visibles depuis
l’hémisphère Nord et Sud [Nordström et al., 2004]. Les données ont été collectées pendant
3 ans à l’Observatoire de Haute Provence (télescope Suisse de 1m) et à La Silla (télescope
Danois de 1.5 m). Les vitesses radiales ont été déterminées avec l’instrument CORAVEL
(R ∼ 20 000). La magnitude limite de ces étoiles est V ∼ 8.3 et leur parallaxe provient des
données de la mission spatiale HIPPARCOS [Perryman et al., 1997], que l’on présentera
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brièvement dans la prochaine section.

Parmi les nombreuses applications scienti�ques réalisées grâce à ce relevé, nous pou-
vons citer l’étude de Seabroke and Gilmore [2007] ayant permis de contraindre le compor-
tement des dispersions des vitesses dans le disque en fonction de l’âge des étoiles.

1.4.2 SEGUE

Le relevé SEGUE (Sloan Extension for Galactic Understanding and Exploration) a ob-
servé ∼ 230 000 étoiles appartenant à des population stellaire di�érentes a�n de sonder les
structures de la Voie Lactée [Newberg and Sloan Digital Sky Survey Collaboration, 2003,
Newberg et al., 2003]. Ces étoiles appartiennent au disque Galactique. Le relevé SEGUE-2 a
ensuite pris le relai avec l’étude de 119 000 étoiles du halo (notamment des géantes froides),
avec des distances variant de 10 à 60 kpc. [Yanny et al., 2009].

Les relevés SEGUE (1 et 2) avaient donc pour but d’exploser les sous-structures de la
Voie Lactée d’un point de vue cinématique et chimique avec des spectres couvrant un large
domaine de longueur d’onde (385 - 920 nm) avec une résolution spectrale faible (R∼ 2 000)
et un S/N typique de 25. Nous pouvons noter que grâce aux données SEGUE, Bovy et al.
[2012] ont suggéré que le disque mince et le disque épais ne présentaient pas de disconti-
nuité chimique, ce qui ne semble pas avoir été con�rmé par les autre relevés.

1.4.3 RAVE

Le relevé spectroscopique RAVE (RAdial Velocity Experiment , Steinmetz [2003]) a ob-
servé 451 783 étoiles relativement brillantes (9 < I < 12) de la Galaxie, qui sont localisées
dans l’hémisphère sud. La résolution spectrale moyenne est de 7 500 et couvre le triplet du
calcium (841 - 879.5 nm). A partir de ces spectres, des vitesses et compositions chimiques
(Fe, Ni, Al et [α/Fe]) ont été déterminés. Les observations ont duré 10 ans (2003 - 2013)
au "1.2-m UK Schmidt" de l’Observatoire Anglo-Australien (AAO). Le dernier relevé est
le RAVE DR6 publié en 2021 [Steinmetz et al., 2020a,b]. Ces étoiles sont complémentées
avec des paramètres orbitaux et des températures photométriques. Sharma et al. [2014] ont
montré que l’échelle de longueur radiale des dispersions des vitesses est plus faible dans le
disque mince que dans le disque épais, tandis que Smith et al. [2007] ont mis en évidence le
halo de matière noire de la Voie Lactée.

A noter que la paramétrisation stellaire e�ectuée par RAVE se base sur les mêmes outils
(codes MATISSE et GAUGUIN, voir Chap. 5) que ceux utilisés dans cette thèse et dans le
cadre de la mission Gaia.

1.4.4 LAMOST

Le relevé LAMOST (Large Sky Area Multi-Object Fiber Spectroscopic Telescope) a pour
but d’observer 10 millions d’étoiles, de Galaxies et de quasars Newberg and China [2009]
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avec une magnitude limite r < 19 et une résolution spectrale de 1 800. La particularité de
LAMOST repose sur un spectrographe multi-�bres pouvant observer jusqu’à 4000 objets
simultanément. La dixième relevé LAMOST publié en Mars 2023 contient 22.29 millions de
spectres, collectés entre Octobre 2011 et Juin 2022.

Parmi les applications récentes, Chen et al. [2022, 2023] ont trouvé puis classé environ
3000 étoiles de type S- (étoiles à la surface enrichie en carbone, voir Chap. 2 et 7) en sépa-
rant les étoiles intrinsèques (production intérieure) et extrinsèques (pollution par une étoile
binaire). De plus, Zhang et al. [2021] ont analysé l’abondance de Li dans des géantes rouges.

1.4.5 Pristine

Le relevé Pristine a pour but d’étudier les étoiles les plus anciennes de la Voie Lactée
et ses satellites [Starkenburg et al., 2017] avec le télescope de 4m Canada-France-Hawaï
(CFHT) basé à Mauna Kea (Hawaï), en utilisant une petite bande spectrale autour des raies
de Ca H & K avec une résolution spectrale de R ∼ 1800.

Par exemple, [Mashonkina et al., 2023] ont récemment déterminé 32 éléments chimiques
pour une étoile riche en carbone et pauvre en métaux (CEMP pour Carbon Enhanced Metal
Poor) dans le Bulbe Galactique. C’est une étoile binaire enrichie en éléments formés par
capture de neutrons (processus s et r). Un autre exemple d’application se trouve dans Lon-
geard et al. [2023] qui ont étudié la Galaxie Naine Hercules sans trouver de gradient de
vitesse ni de signe évident d’une destruction totale de cette Galaxie naine.

1.4.6 GALAH

Le relevé de GALAH (Galactic Archaeology with HERMES) consiste en 588 571 étoiles
pour le dernier catalogue (DR3) récemment publié en 2021 [Buder et al., 2021]. Pour ces
étoiles, des vitesses radiales, des paramètres atmosphériques (température e�ecive, surface
de gravité) et des abondances chimiques de nombreux éléments chimiques (Li, C, O, Na, Al,
K, Mg, Si, Ca, Ti, Sc, V, Cr, Mn, Co, Ni, Cu, Zn, Y, Ba, La, Rb, Mo, Ru, Nd, Sm, Eu), ainsi que
des �ags de qualité, permettant de sélectionner les meilleures données.

Comme son acronyme l’indique, les spectres sont obtenus avec l’instrument HERMES,
installé sur le télescope Anglo-Australien. Ils ont une résolution de 28 000 et couvrent un
domaine de longueur d’ondes allant de 471.8 à 490.3, de 564.9 à 587.3 nm, de 648.1 à 673.9
nm et de 759.0 à 789.0 nm.

Les données GALAH ont contribué à plus de 170 travaux publiés. Parmi les principaux
résultats, GALAH a permis de mettre en évidence di�érentes tendances des abondances
entre le disque mince et épais en fonction de la métallicité et l’âge des étoiles [Buder et al.,
2018], sans trouver une discontinuité brute [Hayden et al., 2020]. Les abondances GALAH
ont également montré que les étoiles accrétées de Gaia-Enceladus présentent des abon-
dances de [Eu/Mg] supérieures aux étoiles formées in-situ [Matsuno et al., 2021].
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1.4.7 APOGEE

Le relevé APOGEE [Majewski et al., 2007] est l’acronyme de Apache Point Observatory
Galactic Evolution Experiment. Le dernier relevé de la mission (DR17) a été publié en 2022
[Abdurro’uf et al., 2022a], dans le cadre de la quatrième phase du Sloan Digital Sky Survey
(SDSS-IV) [Blanton et al., 2017]. Il contient 733 901 étoiles dont les spectres sont observés
dans la bande H (1 514.0 à 1 694.0 nm) avec une résolution de 22 500 et couvrant l’ensemble
de la Voie Lactée. Cette bande spectrale permet de réduire le problème de l’absorption in-
terstellaire et permet de sonder les régions les plus centrales de notre Galaxie.

APOGEE fournit des vitesses radiales, des paramètres atmosphériques et des abon-
dances chimiques individuelles. Ces données peuvent être calibrées ou non, et des �ags
de qualité sont également fournis.

Parmi les nombreux résultats déjà publiés par le relevé, nous pouvons souligner le fait
que [García Pérez et al., 2013] ont détecté la présence d’étoiles pauvres en métaux dans
le bulbe ([Fe/H]< -1.7 dex). De plus, [Martig et al., 2015] ont découvert des étoiles jeunes
(< 6 millions d’années) et enrichies en éléments α ([α/Fe] > 0.2 dex). Cette découverte va
à l’encontre de la relation entre l’âge et le rapport [α/Fe] dans le disque. Basé sur l’étude
d’environ 70 000 géantes rouges, ? ont analysé le rapport [α/Fe] en fonction de la métallicité
pour di�érentes régions de la Voie Lactée et ont trouvé deux séquences (une avec des valeurs
d’abondances d’éléments α solaires et l’autre avec des abondances supérieures dite high-α),
qui fusionnent pour des métallicités supérieures à celle du Soleil. La position de la séquence
high-α ne semble pas changer le long du disque, tandis que Weinberg et al. [2019] trouve
des variations de ces séquences en fonction de la position des étoiles dans la Voie Lactée.
Zasowski et al. [2019] ont étudié les abondances chimiques de 11 éléments chimiques pour
environ 4000 étoiles appartenant aux parties les plus centrales de la Voie Lactée. Les auteurs
ont trouvé que la position de la cassure dans le plan [Mg/Fe] vs [Fe/H] était constante
quelque soit la distance au centre de la Galaxie, indiquant un milieu de formation d’étoiles
bien mélangé ou une forte migration radiale dans la galaxie interne primitive.

Récemment, Hayes et al. [2022] a publié un catalogue supplémentaire se basant sur les
spectres APOGEE et a déterminé des abondances de Nd, qui ne sont pas présentes dans les
données APOGEE.

1.4.8 Le relevé Gaia-ESO

Le Gaia-ESO Survey (GES) est un relevé spectroscopique ayant analysé 114 324 étoiles
pour son 5ème relevé [Gilmore et al., 2012, Randich et al., 2022]. Le Gaia-ESO Survey est
basé sur les spectrographes multi-�bres UVES et GIRAFFE de l’ESO. Les spectres couvrent
de larges domaines spectraux allant de 403.3 à 900.1 nm.

GES produit des paramètres atmosphériques ainsi que des abondances chimiques indi-
viduelles de nombreuses espèces chimiques et des �ags de qualité.

Parmi les résultats de GES, Recio-Blanco et al. [2014] ont par exemple identi�é la sépa-
ration entre le disque mince et le disque épais basé sur les abondances [α/Fe].
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1.4.9 Abondances chimiques et relevés actuels

Les trois principaux relevés spectroscopiques au sol (GES, APOGEE et GALAH) ont
été les premiers à produire des grands catalogues d’abondances chimiques d’étoiles appar-
tenant à di�érentes populations de la Voie Lactée. Ces abondances sont le plus souvent
complémentaires, bien que des problèmes de calibration puissent exister entre ces di�é-
rents relevés. Nous illustrons dans la Fig. 1.9 montre les éléments chimiques analysés par
des trois relevés. Une table les résumant est donnée dans la Fig. 1.10. En�n, la couverture
du ciel réalisée par ces trois relevés est donné dans la Fig. 1.11. A noter qu’une comparaison
complète de ces trois relevés a été faite dans Hegedűs et al. [2023].

Figure 1.9: Comparaison des di�érentes abondances publiées par les relevés GALAH DR3,
APOGEE DR17 et Gaia-ESO DR5. Source : Hegedűs et al. [2023]

1.4.10 Relevés spectroscopiques futurs

Le futur de la spectroscopie pour l’archéologie Galactique s’annonce brillant. De nom-
breux projets sont, en e�et, en cours de développement :

WEAVE

WEAVE (WHT Enhanced Area Velocity Explorer) est un relevé spectroscopique multi-
objet basé sur le télescope de 4.2 m William Herschell Telescope (WHT), installé à l’Obser-
vatorio del Roque de los Muchachos, à La Palma sur les îles Canaries Dalton et al. [2012].
Deux résolutions spectrales seront possibles : 5000 et 20 000. WEAVE a plusieurs objectifs
scienti�ques parmi lesquels l’étude du milieu interstellaire, les amas de Galaxies et bien évi-
demment l’archéologie Galactique. Pour cette dernière, le but est d’étudier les di�érentes
composantes de la Voie Lactée en déterminant les paramètres atmosphériques de 1.8 à 2.6

21



Chapitre 1

Figure 1.10: Comparaison des principales caractéristiques des relevés GALAH DR3, APO-
GEE DR17 et Gaia-ESO DR5. Source : Hegedűs et al. [2023]

Figure 1.11: Couverture du ciel pour le relevé APOGEE (en vert), APOGEE - GALAH
(orange), APOGEE - GES (bleu) et GALAH - GES (rouge). Source : Hegedűs et al. [2023]

millions d’étoiles relativement peu brillantes (16 < G < 20) et les abondances chimiques
pour 1.1 à 1.6 millions d’étoiles dont la magnitude G varie entre 12 et 16. A noter que ces
étoiles ne sont visibles que depuis l’hémisphère Nord.
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4MOST

Le relevé 4MOST (4m Multi Object Spectroscopic Telescope) est l’analogue de WEAVE
dans l’hémisphère Sud, en se basant sur le télescope Vista [de Jong et al., 2014] de l’ESO au
Chili. Le relevé a pour but d’étudier les sous-structures chimiques et cinématiques du halo,
du disque et du bulbe de la Voie Lactée. Des sources extra-Galactiques pourraient également
être étudiées. 4MOST devrait fournir 13 millions de spectres avec une résolution spectrale
d’environ 5 000 (et pour des magnitudes entre 15 et 20) ainsi que 1 million à résolution de
20 000 (14 < V < 16). [de Jong et al., 2014].

MOONS

MOONS (Multi-Object Optical and Near-IR Spectrograph) sera un relevé ayant pour but
d’étudier la formation de milliers de Galaxies à di�érentes époques de l’Univers et chercher
les propriétés de millions d’étoiles de notre Voie Lactée.

MOONS observera simultanément jusqu’à 1 000 cibles dans un champ de vision de 25
minutes d’arc dans l’optique et le proche infrarouge (0.6-1.8 µm). Un réglage à haute résolu-
tion (R∼ 20 000) dans la bande H a été conçu pour la détermination précise des abondances
stellaires telles que les éléments α, éléments légers et ceux du pic du fer, ainsi que les élé-
ments formés par capture de neutrons. MOONS sera basé sur les observations réalisées au
télescope VISTA (ainsi que Pan-STARRS et UKIDSS), en fournissant des vitesses radiales,
des métallicités et des abondances chimiques précises pour plusieurs millions d’étoiles.

1.5 La mission spatiale Gaia

Le satellite Gaia (originellement GAIA pour Global Astrometric Interferometer for As-
trophysics, [Perryman et al., 2001]) est une mission de l’Agence Spatiale Européenne (ESA)
lancée le 19 décembre 2013 et positionnée au point de Lagrange L2 du système Terre-Lune-
Soleil, à 1.5 millions de km de la Terre. Initallement, Gaia était une mission astrométrique
qui devait succéder à la mission HIPPARCOS (HIgh Precision PARallax COllecting Satel-
lite) [Perryman et al., 1997], lancée en 1989 et qui a mesuré la parallaxe d’environ 120 000
étoiles. La précision des données astrométriques Gaia est de l’ordre du micro-arcseonde soit
un gain d’un facteur 1000 par rapport à HIPPARCOS.

Gaia est ensuite devenue une mission comportant également des instruments photo-
métriques et spectroscopiques dont les buts principaux sont d’étudier la structure, la dyna-
mique et l’évolution de la Galaxie et de ses di�érentes populations d’étoiles a�n d’étudier
leur évolution. Les étoiles variables ainsi que les binaires mais aussi les petits corps du sys-
tème Solaire, les exoplanètes, le Groupe Local et la physique fondamentale sont également
étudiés avec la mission Gaia [Gaia Collaboration et al., 2016].

Les données de la mission Gaia sont traitées, analysées et exploitées par le DPAC (Data
Processing and Analysis Consortium). Le DPAC est divisé en di�érents groupes appelées les
Coordination Units (CU), responsable de di�érentes parties de l’analyse des données Gaia
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(étoiles variables, photométrie, spectroscopie ...). Dans le cadre de ma thèse, j’étais membre
du DPAC et notamment de la CU8, responsable du traitement des données spectroscopiques
de la mission Gaia.

La Fig 1.12 montre de manière schématique les di�érents modules de la CU8 regroupés
au sein de l’Apsis (astrophysical parameters inference system) de Gaia. Parmi les di�é-
rents module, GSP-Spec (General Stellar Parametrizer from SPECtroscopy) est le module en
charge de la détermination des paramètres atmosphériques et des abondances chimiques
des étoiles, dans lequel je suis impliqué.

Figure 1.12: Vue schématique des modules d’Apsis (astrophysical parameters inference
system) de Gaia. Source : Creevey et al. [2023], Bailer-Jones et al. [2013]

Le dernier catalogue de la mission a été publié le lundi 13 juin 2022 (troisième relevé) et
comporte de très nombreux résultats basés sur les 34 premiers mois d’observation. Parmi les
principaux résultats issu de l’analyse des spectres de Gaia, la DR3 contient des paramètres
atmosphériques et des abondances pour environ 5.6 millions d’étoiles et des abondances
jusqu’à 13 éléments chimiques 5. Il s’agit donc du premier relevé spectroscopique spatial,
mais également du plus important statistiquement par rapport à tous les autres relevés au
sol passés ou futurs. Nous détaillerons dans le Chapitre 5 le contenu et surtout les mé-
thodes utilisées dans le cadre de ce troisième relevé. Il est néanmoins essentiel de noter que
la spectroscopie spatiale di�ère de celle menée sur terre car les observations sont continues
(environ 34 mois soit 25 000 heures) avec des conditions stables dûes à l’absence d’atmo-
sphère, un très bon contrôle des systématiques, un traitement très homogène des données
et une très grande quantité de données avec un excellent rapport signal à bruit.

Dans cette section, nous allons voir les di�érents instruments à bord de la mission Gaia,
notamment celui dédié à l’étude des spectres et les principaux résultats obtenus dans la DR3
de la mission. Nous détaillerons dans les perspectives de cette thèse (Chap. 9) les prochaines
DR de Gaia.

5. Une animation montrant quelques spectres RVS et les abondances se trouve ici : https://www.
cosmos.esa.int/web/gaia/iow_20210709
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1.5.1 Instruments à bord

Plusieurs instruments ont été installés à bord du satellite Gaia :

— ASTRO. Il s’agit de l’instrument astrométrique de Gaia. composé de 62 capteurs CCD
placés dans le plan focal. Les erreurs sur la précision des mesures est de d’ordre de
0.00001 seconde d’arc, ce qui est de plusieurs ordres de grandeur meilleur que ce que
faisait HIPPARCOS, comme nous pouvons le voir sur la Fig. 1.13. Gaia peut mesurer
des angles avec une précision équivalente à la taille d’une pièce de 1€ posée sur la
Lune et vue depuis la Terre.

Figure 1.13: Evolution de l’erreur sur la mesure des positions des astres célestes au cours
de l’Histoire. Source : La Recherche

— BP-RP. Gaia possède des spectro-photomètres qui sont deux prismes à basse résolu-
tion dispersant la lumière et situés dans le plan focal. Deux domaines de longueur
d’onde sont analysés : BP (330 - 680 nm) et RP (640 - 1050 nm). Leur résolution spec-
trale respective varie entre 30 et 100 pour BP et entre 70 et 100 pour RP.

— RVS : Les abondances chimiques et les paramètres atmosphériques présentes dans
la DR3 Gaia proviennent de l’analyse des données du Radial Velocity Spectrometer
(RVS) par le module GSP-Spec [Recio-Blanco et al., 2022] au sein de la Coordina-
tion Unit 8 (CU8) du DPAC. Il s’agit d’un instrument couvrant le domaine spectral du
triplet du Calcium (846 - 870 nm) avec une résolution spectrale de 11 500. Cet instru-
ment, qui a collecté la plupart des données utilisées dans cette thèse, est décrit dans
la Sect. 5.1.3
La lumière est dispersée sur 1100 pixels répartis sur 12 CCD des télescopes Gaia après
avoir été observée par les instruments astrométriques et spectro-photométriques,
comme nous pouvons le voir sur la Fig. 1.14.

25



Chapitre 1

Figure 1.14: Vue schématique du traitement de la lumière des sources observées dans le
plan focal de Gaia par les di�érentes instruments de la mission. Source : ESA

1.5.2 Quelques résultats de la Gaia DR3

La DR3 Gaia contient 1.8 milliards de sources avec des parallaxes et des mouvements
propres, dont 585 millions de sources avec 5 paramètres astrométriques (deux positions, la
parallaxe et deux mouvements propres). A partir des données du RVS, 33.6 millions d’étoiles
ont une mesure de vitesse radiale (G ≤ 14) [Katz et al., 2023]. La Fig. 1.15 contient les
principaux résultats de la Gaia DR3 et a été présentée par Gaia Collaboration et al. [2023]
lors de la publication de la DR3

La �gure 1.16 montre la distribution des magnitudes de toutes les étoiles paramétrées
par le module GSP-Spec ainsi que, pour comparaison, pour les autres grands relevé au sol :
APOGEE, GALAH et GES. Nous remarquons que le nombre d’étoiles paramétrées avec les
données Gaia/RVS est bien plus important que pour les relevés au sol, avec un facteur
supérieur d’environ 1 ordre de grandeur par rapport à GALAH par exemple. Cependant,
nous remarquons que les relevés au sol contiennent plus d’étoiles de plus faible magnitude
(G< 16). Le nombre d’étoiles Gaia/GSP-Spec paramétrées devrait cependant drastiquement
augmenter dans les prochaines DR prévues pas avant 2025 et 2030.

En�n, parmi les principaux résultats en physique Galactique trouvés dans les données
Gaia DR3 et provenant de [Gaia Collaboration, Recio-Blanco et al., 2022], nous pouvons
citer :

— Une belle image de la carte de la Voie Lactée, colorée par la métallicité (Fig. 1.17). On
y voit, entre autres, que dans le plan Galactique, le disque mince possède des étoiles
plus riches en métaux, contrairement au disque épais et aux régions plus centrales.
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D’autres images toutes aussi belles se trouvent ici : https://www.cosmos.
esa.int/web/gaia/image-of-the-week.

— Une population d’environ 30 000 jeunes étoiles massives a été identi�ée (Fig. 1.18).
Ces étoiles peuvent être utilisées pour tracer les bras spiraux de la Voie Lactée [Pog-
gio et al., 2022]. Nous reparlerons de ces étoiles dans le Chapitre 6 notamment. Les
données Gaia DR3 contiennent également des apramètres d’étoiles appartenant à 667
amas ouverts

— Les étoiles avec des données chimiques et dynamiques typiques du disque (rotation
rapide et métallicités plus grandes que -0.75 dex) sont detectées à de grandes dis-
tances par rapport au plan, mais cette distance dépend du rayon des étoiles, révélant
le "�aring" du disque.

— Des évidences de �uctuations chimiques associées à la sismologie de la Voie Lactée
ont été identi�ées.

— De nombreuses étoiles candidates à l’appartenance à des systèmes accrétées ont été
paramétrées (Fig. 6.10)

Figure 1.15: Nombre de sources d’un certain type dans la Gaia DR3. Source : Gaia Collabo-
ration et al. [2023]

1.6 Les objectifs de cette thèse

Des études approfondies de notre Galaxie ont révélé la présence de nombreuses sous-
structures distinctes (en termes de dynamique, de cinématique et de chimie des étoiles qui
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Figure 1.16: Distribution des magnitudes de toutes les étoiles paramétrées par le module
GSP-Spec. L’équivalent pour APOGEE (rouge), GALAH (vert) et GES (bleu) est également
montré. Source : Gaia Collaboration et al. [2023]

Figure 1.17: Carte de la Voie Lactée colorée avec la métallicité des étoiles. Source : Gaia
Collaboration, Recio-Blanco et al. [2022]

les composent) mais interconnectées. Notre Voie lactée est une Galaxie spirale barrée com-
posée d’un bulbe avec une barre en son centre et d’un disque (séparée en deux composantes,
l’une �ne et l’autre épaisse), entourée d’un halo d’étoiles dont certaines appartiennent aux
débris de systèmes systèmes accrétés tels que, entre autres, Helmi Stream ou Gaia Sausage
Encelade [Belokurov et al., 2018, Helmi et al., 2018, Helmi, 2020].

Selon le scénario ΛCDM, les Galaxies seraient formées par une succession d’accrétion
de Galaxies naines qui peuplent progressivement la composante principale. Cependant,
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Figure 1.18: Diagramme de Kiel d’un échantillon des étoiles paramétrées par GSP-Spec.
Source : Gaia Collaboration, Recio-Blanco et al. [2022]

l’impact de ces accrétions est di�cile à prédire en raison de la physique complexe des ba-
ryons. De plus, de nombreux mécanismes d’évolution se produisent au sein des Galaxies.
Par exemple, l’orbite des étoiles évolue en raison des �uctuations du champ gravitationnel
Galactique [Sellwood and Binney, 2002], ce qui rend di�cile la prédiction de l’impact des
di�érents mécanismes physiques impliqués.

Pour retracer la formation et l’évolution de notre Galaxie, l’étude de la dynamique, de
la cinématique et de la chimie d’un très grand nombre d’étoiles statistiquement représen-
tatif est d’une importance cruciale. Notre Galaxie peut alors servir de référence pour être
comparée à des Galaxies extérieures. Parmi les di�érents outils pour étudier ces dernières,
la spectroscopie nous o�re la possibilité de relier les spectres d’absorption des étoiles aux
vitesses radiales ainsi qu’aux paramètres chimico-physiques tels que la température e�ec-
tive, la gravité de surface et les abondances chimiques de surface. Ces dernières ont permis
de mettre en évidence la nucléosynthèse qui se produit dans les intérieurs stellaires [Bur-
bidge et al., 1957]. De plus, grâce à leur longue durée de vie (plusieurs Gyr), les étoiles de
faible masse peuvent être utilisées comme fossiles pour l’archéologie Galactique. En e�et,
leur abondance de surface ne changeant pas au cours du temps (sauf pour les étoiles les
plus avancées dans la phase RGB/AGB), l’étude chimique des étoiles re�ète la composition
du gaz dans lequel elles se sont formées, enrichi par la matière synthétisée et disséminée
dans le milieu interstellaire par les générations précédentes d’étoiles.

Cependant, tous les éléments chimiques ne sont pas produits par les mêmes sources et
les mêmes canaux de nucléosynthèse. Certains atomes plus légers que le fer sont formés
par fusion nucléaire (capture de protons) dans les supernovæ de type II (SNII, principaux
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producteurs d’éléments α tels que Ca, Mg et S) et les supernovæ de type Ia (responsables
de la création d’éléments à pointe de fer tels que Fe, Cr et Ni) à des échelles de temps dif-
férentes. D’autre part, les di�érents isotopes d’atomes plus lourds que le fer sont formés
par des captures de neutrons qui pourraient se produire à certains stades de l’évolution
des étoiles massives ou de masse faible ou intermédiaire. Néanmoins, la densité de neu-
trons joue un rôle crucial dans la formation ou non de certains éléments. Des événements
plus énergétiques tels que les fusions d’étoiles à neutrons ou les systèmes binaires étoile à
neutrons-trou noir [Freiburghaus et al., 1999, Surman et al., 2008] ou les SNII [Woosley et al.,
1994, Nishimura et al., 2006] sont considérés comme les principales sources responsables
de la formation des éléments du processus r (tels que Eu et Gd).

Les étoiles massives et surtout les AGB sont les principales sources de formation des
éléments crées par capture de neutrons lents dans les couches internes de l’étoile. Ces élé-
ments s sont localisés autour de trois pics : Zr, Ce-Nd et Pb. L’étude de ces éléments permet
de mettre en lumière les voies de nucléosynthèse ayant enrichi le milieu interstellaire et de
contraindre la nucléosynthèse au sein des AGBs.

D’autre part, l’archéologie Galactique repose sur l’étude d’un grand nombre d’étoiles
a�n de caractériser statistiquement les di�érentes composantes de la Galaxie. C’est dans
ce contexte que, parmi de nombreux autres objectifs scienti�ques, la mission Gaia permet
de suivre le mouvement des étoiles dans le ciel [Gaia Collaboration et al., 2023], complétée
par des données spectroscopiques collectées par le Gaia/RVS et également par de grandes
études spectroscopiques au sol (APOGEE, GALAH, Gaia-ESO, 4MOST, MOONS et WEAVE).
Un e�ort considérable est également fait pour paramétrer les spectres stellaires archivés par
l’ESO, ce qui permet d’estimer les abondances chimiques de plusieurs espèces telles que le
soufre, l’europium et le plomb dans le cadre du projet AMBRE. Cependant, la dernière ver-
sion des données Gaia contient pour la première fois des données spectroscopiques prove-
nant de l’ensemble du ciel (grâce au RVS) permettant la paramétrisation d’un nombre sans
précédent d’étoiles [Gaia Collaboration, Recio-Blanco et al., 2022].

Parmi les 5.6 millions d’étoiles ayant des paramètres atmosphériques spectroscopiques
publiés dans le troisième relevé Gaia, la plupart sont complétés par jusqu’à 13 abondances
chimiques individuelles, parmi lesquelles se trouvent des abondances d’éléments s (Ce et
Nd).

Ces abondances chimiques sont déterminées par la comparaison entre les spectres ob-
servés et les spectres synthétiques par le module GSP-Spec. Cette analyse nécessite une liste
précise des transitions atomiques (et moléculaires) pour le calcul de spectres synthétiques
réalistes. Cette liste de raies est présentée dans le Chap. 4.

Grâce aux abondances publiées par GSP-Spec, nous avons étudié le contenu en cérium
du disque de la Voie Lactée dans le Chap. 6 puis nous avons ensuite étudié les abondances
de Ce et Nd dans les AGBs de GSP-Spec (Chap. 7).

Pour compléter ces études sur le deuxième pic des éléments du processus s, nous avons
aussi analysé le contenu en Pb (troisième pic des éléments s) de la Voie Lactée avec des
spectres au sol dans le cadre du projet AMBRE (Chap. 8).

En résumé, grâce à la mission Gaia et un grand échantillon d’abondances d’éléments du
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processus s, nous avons pu étudier leur contenu dans la Voie Lactée et dans les étoiles AGB.

Avant de présenter tous ces résultats, nous allons décrire l’évolution et la nucléosyn-
thèse stellaires (Chap. 2) et la paramétrisation des étoiles grâce à la spectroscopie (Chap.
3).
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Dès la Grèce antique, la question de la nature de la matière se posait. Au début du Ve

siècle avant J.-C., Démocrite (460 - 370 av J.-C.) proposa l’idée que la matière était composée
d’in�mes particules indivisibles : ainsi naît le terme atome, du grec atomos.

On sait depuis les travaux de Joseph John Thomson (1856 - 1940) en 1897 que l’atome
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n’est pas si indivisible que ne le pensait Démocrite. Thomson proposa que ces atomes étaient
des nuages avec des charges positives et des charges négatives (les électrons), ce qui lui valût
le prix Nobel de Physique en 1906.

Basé sur ces travaux, le physicien et chimiste néo-zélandais Ernest Rutherford (1871 -
1937, prix Nobel 1908) proposa un modèle planétaire de l’atome en 1911, avec des électrons
de charge négative orbitant autour d’un noyau chargé positivement. Cependant, ce modèle
n’est pas compatible avec les travaux de James Clerk Maxwell (1831 - 1879) qui prouva au
siècle précédent qu’une charge électrique soumise à une accélération perd de l’énergie sous
forme de radiation.

En se basant sur les travaux de quanti�cation d’énergie de Max Plank (1858 - 1947) à
la toute �n du XIXe siècle, le physicien (et joueur de foot de l’équipe nationale danoise)
Niels Bohr (1885 - 1962, prix Nobel 1922) proposa en 1913 un modèle de l’atome constitué
d’un noyau et d’électrons ayant des niveaux d’énergie bien dé�nis (contrairement à la mé-
canique classique) et répartis par couches : les électrons les moins énergétiques occupent
les couches les plus basses. Ils peuvent passer d’une couche à l’autre en gagnant ou perdant
une quantité précise d’énergie. Ce sont ces sauts d’énergie qui sont à l’origine des rais spec-
trales (cf. Sect. 3.1). De plus, Werner Heisenberg (1901 - 1976, prix Nobel 1932) proposa que
les électrons sont dans des nuages et ont une probabilité de présence. Un autre considérable
pas en avant dans la compréhension du monde atomique fut réalisé par James Chadwick
(1891 - 1974, prix Nobel 1935) qui mit en lumière une particule prédite une décennie plus
tôt par Ernest Rutherford (en remarquant que le numéro atomique ne correspondait qu’à
environ la moitié du poids atomique). Cette nouvelle particule est le neutron, qui permet la
cohésion du noyau.

Il est important de noter que de nos jours, la physique des particules est régie par le
modèle standard. Les nucléons (les protons et les neutrons) sont eux-mêmes décomposés
en particules élémentaires appelés quarks (parmi les 6 quarks, seuls deux composent les
protons et neutrons : les saveurs up et down). Les quarks ne peuvent pas être séparés et
on dit qu’ils sont con�nés 1), tandis que les électrons sont indivisibles et appartiennent à la
famille des leptons (au même titre que les muons et les tau, mais également les neutrinos
qui existent sous 3 saveurs, chacun correspondant à un lepton). Le modèle standard est
complété par 4 bosons de jauge (boson W, Z, gluon et photon) qui permettent aux particules
d’interagir avec les 4 forces fondamentales. En�n, il existe le boson de Higgs qui permet
d’expliquer pourquoi la matière a une masse. L’existence de ce boson a été con�rmée en
2013 au CERN. Chacune de ces particules (à l’exception du boson Z, boson de Higgs, photon
et gluon) possèdent une anti-particule associée ayant les même propriétés mais inversées
(comme leur charge par exemple).

D’autre part, la chimie moderne naquit au XVIIIe siècle, bien qu’Anaxagore (500 - 428
av J.-C.) eusse déjà proposé que rien ne naît ni ne périt, mais des choses déjà existantes se
combinent puis se séparent de nouveau. Une formulation que reprit Antoine Lavoisier (1743
- 1794) avec sa fameuse phrase "Rien ne se perd, rien ne se crée, tout se transforme". John
Dalton (1766 - 1844) proposa au début du XIXe siècle que les éléments chimiques sont des
atomes identiques et que ces derniers se combinent pour former des éléments chimiques

1. Oui, c’est un mot qui donne les frissons à plus d’un ...
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plus complexes, tandis que Henry Cavendish (1730 - 1810) démontra en 1793 que l’eau était
composée d’oxygène et "d’air in�ammable".

Un siècle plus tard, l’idée que des éléments primordiaux puissent fusionner en d’autres
plus lourds s’opposait à la théorie de l’atome primordial extrêmement lourd qui se décom-
poserait en éléments plus légers .

Pendant des siècles, plusieurs tentatives de transformer du plomb en or ont été infruc-
tueuses (du moins de ce que l’on sait ...). Et pourtant, les "alchimistes" sont encore de nos
jours répandus partout autour de nous et portent un nom pourtant très connu :

Les étoiles

Nous, les humains, sommes directement concernés par ces poussières d’étoiles que l’on
retrouve dans notre corps, avec par exemple, le calcium de nos os, le �uor de nos dents et
bien évidemment l’oxygène que nous respirons et sans quoi je ne serai pas là à écrire cette
thèse.

Dans ce chapitre, nous allons passer en revue le cycle de vie des étoiles (Sect. 2.2, qui est
en lien direct avec "l’alchimie" ayant lieu en leur sein) en nous concentrant particulièrement
sur les étoiles sur la branche asymptotique (Sect. 2.3) (ces étoiles sont importantes pour la
production de certains éléments chimiques sur lesquels je me suis concentré durant cette
thèse) après avoir passé en revue un bref historique de l’origine de la lumière des étoiles
(Sect. 2.1). En�n, les sections 2.4 et 2.5 se concentrent sur les divers processus de formation
des éléments chimiques.
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2.1 D’où provient la lumière des étoiles?

Aux alentours de la moitié du XIXe siècle, la découverte des lois fondamentales de la
thermodynamique a changé notre perception du Soleil. Ce dernier était alors considéré
comme une machine nécessitant une source d’énergie pour briller. Une fois cette source
épuisée, le Soleil perdrait alors tout son éclat.

En pleine révolution industrielle, une analogie entre le charbon, qui était la source prin-
cipale des trains de l’époque et le Soleil fut faite. Des estimations lui donnait une durée de vie
d’environ 5000 ans. Une autre théorie proposée par Julius Robert Mayer (1814 - 1878) puis
indépendamment par John James Waterston (1811 - 1883) voulait que la source d’énergie du
Soleil soit une pluie de météorites tombant dans ce dernier. Cependant, l’augmentation de la
masse du Soleil aurait dû causer une diminution visible (de l’ordre d’une demie-seconde) de
la durée d’une année ce qui n’est pas observé. Puis, aux alentours de 1860, William Thom-
son (également connu sous le nom de Lord Kevin, 1824 - 1907) et Hermann von Helmholz
(1821 - 1894) développèrent une théorie basée sur la contraction gravitationnelle du Soleil,
lui conférant une durée de vie de 10 à 100 millions d’années. Cependant, toutes ces théories
sont incompatibles avec les travaux contemporains de Charles Darwin sur l’évolution des
espèces et les estimations géologiques un peu plus tardives (�n du XIXe siècle) de l’âge de
notre planète Terre, estimé à 4.54 milliards d’années.

C’est entre 1919 et 1921 que Henry Norris Russel (1877 - 1957), Jean Perrin (1870-1942,
prix Nobel 1926), suivi de d’Arthur Eddington (1882 - 1944) eurent l’idée que des réaction
nucléaires pourraient avoir lieu au cœur du Soleil. Cette idée semblait se con�rmer avec
la découverte de Francis William Aston (1877 - 1945, prix Nobel de chimie en 1922) que la
masse de l’hélium (He, Z 2 = 2) est plus légère que la masse de 4 atomes d’hydrogène (H,
Z = 1). Cependant, la fusion de deux protons (un proton étant le noyau de l’hydrogène)
est problématique à cause de la répulsion coulombienne entre deux charges positives. Ini-
tialement considérée par Atkinson and Houtermans [1929] et Atkinson [1931], la solution
fut apportée par le physicien George Gamow (1904 - 1968) qui expliqua que deux protons
peuvent collisionner pour s’assembler : c’est ce qu’on appelle l’e�et tunnel. Mais si deux
protons peuvent fusionner, d’où proviennent les deux neutrons qui forment l’Hélium 4?
Comment la fusion opère-elle ?
C’est 10 ans plus tard qu’Hans Bethe (1906 - 2005, prix Nobel 1967) [Bethe and Critch�eld,
1938, Bethe, 1939], Charles Critch�eld (1910 - 1994) ainsi que Carl Friedrich Von Weizsä-
cker (1912 - 2007) aboutissent à la théorie de la chaîne proton-proton dans les étoiles peu
massives et le cycle CNO dans étoiles plus massives. Ces réactions permettent d’expliquer
comment l’hélium est synthétisé au cœur des étoiles et produisent leur lumière, puis grâce
aux travaux de Ernst Opik (1893 - 1985), Edwin Salpeter (1924 - 2008) et Fred Hoyle, com-
ment l’hélium est lui même consommé dans le cœur de certaines étoiles. Tout cela donna
naissance à la compréhension de l’évolution de la vie d’une étoile en fonction de sa masse
(cf. Sect. 2.2) et aux travaux de nucléosynthèse stellaire.

2. Numéro atomique. Indique le nombre de protons comme proposé par Henry Moseley (1887 - 1915) en
1913. A ne pas confondre avec Z qui désigne la métallicité globale que nous dé�nirons ultérieurement et avec
le boson Z
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Par ailleurs, Fred Hoyle (1915 - 2001) suggéra que les autres éléments chimiques pou-
vaient aussi s’être formés dans les étoiles [Hoyle, 1946]. De part son temps de vie assez
court (l’isotope le plus stable c’est à dire le numéro 98 possède un temps de demie-vie d’en-
viron 4 millions d’années seulement [Cameron, 1955]), la formidable détection de raies de
Technétium 3 (Z = 43) par Paul Merrill (1887 - 1961) [Merrill, 1952] conforte l’idée de la
nucléosynthèse stellaire.

La nucléosynthèse stellaire est également con�rmée par la détection de neutrinos dans
le Soleil par Raymond Davies (1914 - 2006) et son équipe. Ses travaux sur les neutrinos lui
valurent le prix Nobel en 2002, prouvant la présence de réactions nucléaires dans le So-
leil. De plus, en 1957, les papiers fondateurs de Cameron [1957] et Burbidge et al. [1957]
donnèrent la première vue d’ensemble de la formation de presque tous les éléments chi-
miques. Les di�érents processus responsables des éléments qu’on connaît sont décrits dans
les Sections 2.4 et 2.5. Une nouvelle preuve de la nucléosynthèse stellaire a récemment été
découverte en observant la collision d’étoiles à neutrons (GRB130603B) [Piran et al., 2014].

2.2 Cycle de vie des étoiles

2.2.1 Naissance des étoiles

Les étoiles naissent dans de gigantesques nuages de gaz qui s’e�ondrent gravitationnel-
lement sur eux-mêmes à condition que l’énergie gravitationnelle (provoquée par la contrac-
tion du centre du nuage) domine l’énergie cinétique des particules qui composent le nuage.
L’e�ondrement est provoqué par une perturbation externe (comme l’explosion d’une su-
pernova produisant une onde de choc). Le gaz du nuage tombe vers le centre. De part la
densité faible du nuage, les atomes et les molécules sont en chute libre, augmentant leur vi-
tesse et donc leur énergie cinétique. Cependant, cette densité faible fait que le nuage dissipe
l’énergie potentielle qui est transformée en énergie rayonnante, émise par les molécules du
gaz. Les photons émis ne sont pas absorbés localement. La contraction du nuage est donc
isotherme. Quand la densité augmente, les atomes se heurtent et se transfèrent de l’éner-
gie. La température du gaz augmente et le nuage se met à rayonner du fait de la loi de
Planck (Sect. 3.1.1). Plus ces collisions deviennent fréquentes, plus la chute des atomes est
ralentie, ce qui produit une augmentation de la pression, ralentissant encore d’avantage la
contraction du nuage.

Pour un nuage de gaz sphérique de masse M formé de particules de masse m et de
température T avec une densité uniforme ρ, la masse critique au-delà de laquelle le nuage
peut s’e�ondrer vaut : MJ /M� 4 = 3.104

√
T 3

ρ
. C’est ce qu’on appelle la masse de Jeans. Pour

des conditions standard du milieu interstellaire, la masse de Jeans vaut approximativement
50.104 M�, tandis que pour des nuages moléculaires, cette masse vaut environ 30 fois la

3. D’abord appelé polinium, pélopium, eka-manganèse, nipponium ou encore davyum, l’élement numéro
43 de la table de Mendeleïev est le premier élément chimique arti�ciellement synthétisé dans les laboratoires
en 1937 par Emilio Segre (1905-1989, prix Nobel 1959) et Carlo Perrier (1886-1948) à l’époque où le Tc aurait
également pu s’appeler Masurium.

4. M� étant la masse du Soleil
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masse de notre Soleil. A partir de ce nuage de gaz, de nombreuses étoiles vont se former.
Cependant, cette estimation de la masse limite est assez simpliste puisqu’elle ne prend pas
en compte de nombreux e�ets comme la rotation du nuage ou la présence de champs ma-
gnétiques.

L’histoire d’une proto-étoile, résulte ainsi de la fragmentation du nuage primordial.
L’opacité au centre de l’étoile augmente en même temps que la masse volumique, la tem-
pérature et la pression, ce qui a pour e�et de bloquer la chute libre du gaz. Les atomes qui
constituent les molécules se dissocient et absorbent de l’énergie. La température et la pres-
sion n’augmentent plus, la contraction reprend. Ces cycles ont lieu par paliers : tout cela
se termine lorsque la molécule H2 se dissocie puis reprend et se stoppe de nouveau lorsque
l’hydrogène est ionisé. Puis la température du cœur est permet l’ionisation de l’hélium.
Puis, vient le calme, l’équilibre hydrostatique est atteint. Le cœur continue doucement de
se contracter (et l’étoile accrète le gaz qui tombe vers le centre) jusqu’à ce qu’il atteigne les
4 millions de degré et que la fusion débute, pour les objets de masse supérieure à 0.08 M�.
Les étoiles moins massives continuent de se contracter car aucune source d’énergie ne s’y
oppose. Leur cœur n’est pas assez chaud pour démarrer une fusion nucléaire, jusqu’à ce que
le cœur deviennent su�samment dense pour être dégénéré. La contraction est stoppée par
la pression quantique (pression de Fermi). Ces étoiles inachevées, qui n’atteindront jamais
la fusion sont joliment appelées naines brunes.

2.2.2 Evolution et structure stellaire

A�n de décrire l’évolution d’une étoile au cours de sa vie, nous allons nous baser sur le
diagramme de Hertzprung-Russel (diagramme HR, Fig. 2.1) qui tire son nom de l’astronome
danois Ejnar Hertzprung (1873 - 1967) et l’américain Henry Norris Russel (1877 - 1957) qui
voulaient classer les étoiles au début du XXe siècle. L’abscisse de ce diagramme est le type
spectral (OBAFGKM 5) tandis que l’ordonnée est la magnitude absolue (les étoiles les plus
lumineuses sont en haut). D’autres versions du diagramme HR comme le diagramme de
Kiel représentent la température (les étoiles les plus chaudes sont à gauche tandis que les
plus froides sont à droite) ou encore l’indice de couleur (dé�ni comme étant la di�érence
de magnitude apparente entre deux bandes spectrales di�érentes) en fonction de la gravité
de surface.

Comme nous le voyons sur la �gure 2.1, la masse des étoiles joue un rôle essentiel dans
leur évolution. Néanmoins, toutes les étoiles passent par une phase qui a la durée la plus
longue : la séquence principale. Elles y sont à l’équilibre hydrostatique et thermique entre
la gravité et la pression de radiation. La structure interne de l’étoile peut être décrite par
les 4 équations suivantes :

Pour une étoile isolée (sans compagnon) et en assumant une symétrie sphérique, l’équi-
libre hydrostatique donne une relation entre la pression du gaz P (r) et la masse M(r) à un

5. C’est ce qu’on appelle la classi�cation de Harvard. Un des moyens mnémotechniques pour la retenir
c’est "Oh Be A Fine Girl Kiss Me". Au cours du temps, de nouveaux types spectraux ont été ajoutés : W (étoiles
de Wolf-Rayet), L et T (étoiles très froides), R, N, C, S (étoiles avec une atmosphère carbonée)
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rayon r et la densité ρ et s’écrit :
dP (r)

dr
= −ρ(r)GM(r)

r2
(2.1)

où G est la constante gravitationnelle (6.67.10−11m3kg−1s−2).

De plus, la conservation de la masse s’écrit pour une masse dM(r) dans une coquille
sphérique de rayon r :

dM(r)

dr
= 4πr2ρ(r) (2.2)

La troisième équation essentielle pour décrire la structure d’une étoile est donnée par
la conservation de l’énergie qui relie la production d’énergie nucléaire par unité de masse
ε(r), la densité ρ et la luminosité locale L(r) dans un rayon r :

dL(r)

dr
= 4πr2ρ(r)ε(r) (2.3)

En�n, l’équation du transport d’énergie donne la relation entre le �ux d’énergie et le gra-
dient local de températures, avec T (r) la température, σ la constante de Stefan-Boltzmann
(5.670.10−8 W.m−2.K−4) et kr l’opacité de Rosseland :

dT (r)

dr
=
−3kr(r)ρ(r)

64πr2σT 3(r)
L(r) (2.4)

Les étoiles sont également soumises à des mouvement de convection. Cette dernière
se produit lorsque le gradient de température dépasse une valeur critique. C’est ce qu’on
appelle le critère de Schwarzschild :

d(lnT )

d(lnP )
=
PdT

TdP
=

3krP

64πr2gσT 4(r)
L(r) >

γ − 1

γ
(2.5)

avec γ = cP
cV

où cP est la chaleur spéci�que (l’énergie en J pour faire monter 1kg de matière
de 1K) à pression constante et cV la chaleur spéci�que à volume constant.

Par la suite, nous adopterons la séparation entre les étoiles de masse faible et de masse
intermédiaire aux alentours de 2.2 M� [Karakas and Lattanzio, 2014a]. Cette valeur dépend
de la composition chimique initiale de l’étoile. Les étoiles massives seront celles ayant une
masse supérieure à 8 fois celle du Soleil. Nous nous baserons également sur la Fig. 2.2 tirée
de Karakas and Lattanzio [2014a], qui résume schématiquement les di�érentes phases de
vie des étoiles en fonction de leur masse initiale.

2.2.3 Étoiles de masse faible (M . 2.2 M�)

La �gure 2.3 montre le trajet évolutif d’une étoile de masse Solaire. Cette étoile traverse
di�érentes phases (séquence principale, sous-géante, géante rouge, branche horizontale,
branche asymptotique des géantes, nébuleuse planétaire puis naine blanche) que nous al-
lons détailler dans cette section.
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Figure 2.1: Diagramme HR montrant l’évolution des étoiles en fonction de leur masse ini-
tiale. Source : [Iben, 1967].
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Figure 2.2: Résumé des principales étapes de l’évolution des étoiles en fonction de leur
masse initiale pour une étoile de métallicité Solaire. Source : [Karakas and Lattanzio, 2014a]

Figure 2.3: Trajet d’évolution d’une étoile de 1 M�et de métallicité Solaire. A noter que la
"Central He-Burning" correspond à la Branche Horizontale. Source : Maeder [2009]
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Séquence principale

Une fois l’étoile née, elle se trouve sur le diagramme HR au niveau de la ZAMS (Zero-
Age Main Sequence) et commence la combustion de l’hydrogène dans son cœur. Au fur
et à mesure que l’hydrogène fusionne en hélium, la structure interne de l’étoile s’ajuste
et elle quitte progressivement la ZAMS pour grimper sur la séquence principale : le cœur
se contracte légèrement à cause de la masse qui l’entoure, ce qui augmente localement la
densité et la température.

Les étoiles passent la plupart de leur temps dans ce qu’on appelle la séquence principale.
Les étoiles de masses Solaires vont passer environ 10 milliards d’années dans cette phase
pendant laquelle leurs rayons et leurs luminosités restent globalement constants, bien que la
lente contraction du cœur provoque une légère augmentation du rayon et de la température
de surface. A noter que les étoiles de masses faibles sont composées d’un cœur radiatif et
d’une enveloppe convective.

La luminosité d’une étoile sur cette séquence principale provient principalement de la
combustion de l’hydrogène en hélium via la chaîne proton-proton (dans le cœur de l’étoile).
Le cycle pp est un ensemble de réactions illustrées dans la �gure 2.4.

Figure 2.4: Chaîne pp de combustion de l’hydrogène. e− désigne l’électron, νe le neutrino
électronique et γ le photon. Source : LeBlanc [2010]

L’énergie de la réactionE provient de la di�érence entre la masse initiale (mi) et la masse
�nale (mf ) à la �n de la réaction qui peut s’écrire grâce à la fameuse équation d’Einstein.
En résumant la chaîne pp comme :

4H →4 He+ 2e+ + 2νe + 2γ (2.6)

on peut alors écrire :

E = (mi −mf )c
2 = (4mH −mHe − 2me)c

2 = 26.732 Mev (2.7)

tout en prenant en compte l’éventuelle interaction entre les deux positrons avec des élec-
trons libres dans le plasma stellaire.
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Phase géante rouge

Une fois l’hydrogène au centre de l’étoile converti en hélium, le manque de génération
d’énergie conduit le cœur à se contracter, devenant plus dense et plus chaud. La couche
autour du cœur se réchau�e à son tour et brûle l’hydrogène en hélium pour produire de
l’énergie, tandis que le cœur de He reste inerte. Ceci a pour conséquence d’augmenter le
rayon de l’étoile (pour atteindre un nouvel équilibre) qui devient alors une géante rouge
(RGB pour Red Giant Branch). L’étoile est alors plus lumineuse mais avec une température
e�ective plus faible (ce qui se traduit sur le diagramme HR par un virage à droite).

De plus, l’enveloppe convective s’enfonce dans l’étoile ce qui a pour conséquence de
mélanger l’enveloppe avec le matériel formé au sein de l’étoile (lors de la combustion de
l’hydrogène). C’est ce qu’on appelle la première phase de mélange ou premier Dredge-Up
(on utilisera dans la suite l’acronyme FDU pour First Dredge-Up). La surface de l’étoile est
alors enrichie en 4He mais aussi en 13C. Le rapport 12C/13C (qui vaut 89 dans le Soleil) varie
entre 18 et 28 pour les RGB (en fonction de leur masse) après le FDU [Karakas and Lattanzio,
2014a, Charbonnel, 1994]. Le rapport 16O/17O diminue tandis que les rapports 16O/18O et
14N/15N augmentent. Les e�ets du FDU sur les autres éléments (sauf le lithium) ne sont pas
signi�catif.

Les rapports C/N (cf. Chap. 7) peuvent être utilisés comme indicateurs de l’évolution
stellaire [Mishenina et al., 2006]. Le rapport isotopique du carbone est aussi un indicateur
de l’évolution stellaire des étoiles de masses faibles et intermédiaires et est dérivé dans de
nombreuses études [Gratton et al., 2000, Mikolaitis et al., 2010]. Les modèles et les obser-
vations semblent en bon accord [El Eid, 1994] sauf pour les étoiles de faible métallicité du
champ ou appartenant à des amas globulaires [Pilachowski et al., 1996, Charbonnel, 1995,
Chanamé et al., 2005]. En e�et, les rapports observés de 12C/13C sont plus bas que les rap-
ports théoriques laissant penser qu’une source de mélange supplémentaire a lieu dans les
étoiles. Ceci est con�rmé par les abondances de lithium (Li,Z = 3) [Pilachowski et al., 1993,
Lind et al., 2009] et du 3He [Lagarde et al., 2011]. Plusieurs phénomènes de mélanges addi-
tionnels (extra mixing) ont été proposés comme la rotation de l’étoile [Maeder and Meynet,
2010], certain travaux incluant l’e�et des champs magnétiques (responsables de la perte de
moment angulaire des étoiles) [Gallet and Bouvier, 2013, Mathis et al., 2013] ou le "ther-
mohaline mixing" qui relie la di�usion thermique et le mélange chimique de deux couches
[Eggleton et al., 2006, 2008]. En�n, la faible barrière entropique entre les couches riches
en H et He engendre la pénétration d’hydrogène dans la zone convective brûlant de l’Hé-
lium durant le �ash d’Hélium. Ce phénomène est connu sous le nom de PIE (pour Proton
Ingestion Event) ou "dual-shell �ash". [Dantona, 1982, Fujimoto et al., 1990, Campbell and
Lattanzio, 2008]

Par ailleurs, au cours de son évolution sur la RGB, l’étoile perd ses couches les plus
externes sous la forme de vents stellaires puisque la majorité de la masse de l’étoile est
concentrée dans le cœur, soit une toute petite partie du rayon de l’étoile. La quantité exacte
de masse perdue au cours de la phase géante rouge n’est pas connue mais il existe plusieurs
études décrivant ces vents stellaires [Reimers, 1975, Catelan, 2000, Schröder and Cuntz,
2005, 2007]. Ce paramètre est essentiel pour les modèles d’évolution stellaire.

En�n, le coeur de He continue sa lente contraction et sa température augmente. La phase
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RGB se termine lorsque la température nécessaire pour la combustion du He (environ 100
million de K) est atteinte, l’étoile va ensuite entrer dans la branche horizontale.

He-�ash et Branche Horizontale

Une fois la température nécessaire pour la combustion du He est atteinte, les étoiles
de masse faible vont allumer ces réactions de manière explosive. La température du cœur
augmente mais pas la pression (car il est dégénéré mais non relativiste), augmentant éga-
lement le taux de fusion de l’hélium et donc l’énergie. Cette dernière est brutalement relâ-
chée et produit une onde de choc sur les couches entourant le noyau entraînant la �n de
la dégénérescence du cœur et une brusque dilatation : c’est le �ash d’hélium [Demarque
and Mengel, 1971, Despain, 1981, Deupree, 1984]. Ce phénomène n’arrive qu’en deçà d’une
certaine masse (estimée à 2.1 M� selon les modèles présentés dans Karakas and Lattanzio
[2014a]).

L’étoile se retrouve sur la branche horizontale où l’hélium se transforme en carbone via
la réaction 3α (car 3 particules α c’est à dire des atomes de 4He sont fusionnés) qui peut se
résumer par :

34He→12 C + 3γ (2.8)

Puisque la répulsion coulombienne est plus forte pour l’hélium que pour l’hydrogène, le
cœur de l’étoile doit alors se contracter et être plus chaud pour que la réaction ait lieu. Par
ailleurs, puisque la réaction 3α relâche moins d’énergie par unité de masse que la fusion de
l’hydrogène (d’environ un facteur 10) et que la luminosité de l’étoile (devenue géante rouge)
est supérieure à celle durant la séquence principale, la durée de vie de la phase géante rouge
est plus courte que sur la phase séquence principale. Par exemple, une étoile de 2M� brûlera
pendant environ 100 million d’années l’hélium dans son centre.

Dernières phases de vie

Une fois l’hélium consommé, l’étoile monte sur la branche asymptotique des géantes
(phase AGB), qui sera détaillée dans la Sect. 2.3 où nous décrions notamment la nucléo-
synthèse des éléments formés via le processus s de capture de neutrons. En�n, la vie de
ces étoiles de masse faible se termine avec l’évaporation de ses couches les plus externes
ne laissant plus que le cœur riche en carbone et oxygène (produits par la combustion de
l’hélium). C’est ce qu’on appelle une naine blanche. Ce nom vient de leur forte température
et du fait que ce soient des objets compacts, très denses (106 g/cm3 soit 6 fois la densité
moyenne du Soleil), dont le rayon est comparable à celui de la planète sur laquelle j’écris ce
manuscrit. La pression interne de ces objets est dûe aux électrons dégénérés et ne dépend
que de la densité (et non pas de la température). Les naines blanches tendent vers une masse
limite dite masse de Chandrasekhar (cette dernière fut développée en 1930 par l’astrophy-
sicien indien Subrahmanyan Chandrasekhar au cours d’un voyage en bateau entre l’Inde
et l’Angleterre, à l’âge de 20 ans. L’ensemble de son apport en physique stellaire lui valut
d’ailleurs le prix Nobel en 1983).
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2.2.4 Étoiles de masse intermédiaire (2.2 .M . 8M�)

La �gure 2.5 montre le trajet évolutif d’une étoile de masse intermédiaire (7M�), sur
laquelle nous nous baserons pour la suite de cette sous-section.

Figure 2.5: Trajet d’évolution d’une étoile de 7M� et de métallicité Solaire. Les lettres sont
décrites dans le texte. Source : Maeder [2009]

Séquence principale

L’évolution de ces étoiles de masse intermédiaire (masses comprises entre 2.2 et 8 M�)
est assez similaire à celle de leurs analogues plus légères, cependant quelques di�érences
peuvent être soulignées.

Pendant la séquence principale (entre les points A et B dans la Fig. 2.5), l’hydrogène
est converti en hélium dans le cœur de l’étoile via le cycle CNO (Fig. 2.6) où les di�érents
isotopes de C, N et O sont des catalyseurs. Ce cycle peut simplement se résumer en écrivant :

41H →4 He+ 2e+ + 2νe + 3γ (2.9)

La température nécessaire pour démarrer le cycle CNO est plus élevée que celle du cycle
pp, car les protons doivent surmonter une plus grand barrière Coulombienne.

Il faut cependant noter que les cycles pp et CNO sont présent dans quasiment toutes
les étoiles. Cependant, leur contribution à l’énergie varie fortement en fonction de la tem-
pérature (et donc de la masse stellaire), comme nous pouvons le voir dans la �gure 2.7. De
plus, dans les étoiles primordiales formées après le Big Bang (étoiles dites de Population III),
le cycle CNO ne pouvait pas avoir lieu puisque ces étoiles étaient presque exclusivement
composées d’hydrogène et d’hélium primordial (cf. Sect 2.4.1). L’énergie provenait alors
uniquement du cycle pp.
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Figure 2.6: Cycle CNO (le cycle incluant le 19F n’est pas indiqué). Source : LeBlanc [2010]

De plus, l’énergie générée par le cycle CNO varie comme T18 ce qui produit un fort gra-
dient de température dans le centre de l’étoile conduisant à un transport d’énergie radiatif
(dépassant ainsi le gradient qui serait causé par les mouvements adiabatiques de masse qui
sont convectifs en appliquant le critère de Schwarzschild décrit dans l’équation 2.5). Les
étoiles de masses intermédiaires sont constituées d’un cœur convectif et d’une enveloppe
radiative.

Ces étoiles plus massives sont aussi plus brillantes. Comme nous pouvons le voir sur
le diagramme HR (Fig. 2.1), une étoile de 5 M� qui se trouve sur la séquence principale est
plus brillante qu’une étoile de 2 M� d’environ 2 ordres de magnitude. De plus, plus une
étoile est massive et lumineuse, plus elle consomme vite son réservoir d’énergie nucléaire.
Une étoile de 10M� ne vivra que 100 millions d’années sur la séquence principale contre 10
milliards d’années pour une étoile de masse Solaire.

Phase RGB et branche horizontale

Une fois l’hydrogène consommé (phase C sur Fig.2.5), les étoiles de masse intermédiaire
grimpent sur le diagramme HR et atteignent la phase RGB, en ayant une évolution similaire
aux étoiles de masses plus faibles bien que leur durée de vie sur la RGB soit plus courte.
Brièvement, le cœur de He (isotherme et non dégénéré) se contracte, l’enveloppe s’étend.
La luminosité de l’étoile provient de la couche de combustion de l’hydrogène, produisant
de l’hélium et augmentant ainsi la masse du cœur progressivement. Ce dernier se contracte,
laissant une instabilité dans l’étoile. Sa luminosité diminue tandis que son rayon augmente
faisant baisser sa température de surface (point C à point D dans Fig.2.5) : c’est la phase
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Figure 2.7: E�et de la température sur la production d’énergie de la chaîne pp et du cycle
CNO. Source : LeBlanc [2010]

sous-géante. Ensuite, l’enveloppe pénètre les parties les plus internes de l’étoile conduisant
à un FDU (entre les points D et E sur Fig.2.5).

Puisque le cœur n’est pas dégénéré, la combustion de l’hydrogène ne démarre pas de
façon explosive contrairement aux étoiles de plus faible masse (point E). Ensuite, la contrac-
tion du cœur s’arrête, sa masse continuant à augmenter tout en faisant diminuer la lumi-
nosité de l’étoile. L’enveloppe se contracte, le rayon diminue par e�et miroir, l’étoile vire à
gauche sur le diagramme HR (points E à F). L’étoile atteint ensuite la phase de la branche
horizontale, où le cœur brûle l’hélium (point F). De manière analogue à la combustion de
l’hydrogène, la combustion de He fait progressivement contracter le coeur de l’étoile, ce qui
augmente son rayon et sa luminosité.

Avant d’entrer dans la phase AGB, les étoiles dont la masse est supérieure à 4 fois celle du
Soleil expérimente un second épisode de mélange (point G) : le Second Dredge-Up (SDU). En
e�et, à cause d’une très grande quantité d’énergie émanant de la combustion de l’hélium,
la base de l’enveloppe (riche en hydrogène) pénètre les couches plus internes créant un
épisode de mélange supplémentaire. Cet évènement n’a pas lieu dans les étoiles de masse
plus faible car les di�érentes couches de l’étoile sont séparées par une barrière entropique.

Dernières phases de vie

Un peu comme les étoiles moins massives, les étoiles de masse intermédiaire passent
par la phase AGB avant de laisser une naine blanche correspondant à leur cœur désormais
inerte. Cependant, il y a des processus supplémentaires dans les AGB de masse intermé-
diaire (Sect. 2.3) comme le Hot Bottom Burning. De part leur enrichissement chimique au
cours du SDU (produisant du He, 14N et du 22Ne), ces étoiles sont impliquées dans l’inter-
prétation des populations multiples dans les amas globulaires [Norris, 2004, Piotto et al.,
2005, 2012].

A noter également que les étoiles dont la masse est comprise entre 7 et 9.5 M� ont une
étape supplémentaire pendant laquelle elles brûlent en leur centre du Carbone avant de

46



Evolution et Nucléosynthèse Stellaires

connaître une �n similaire [Karakas and Lugaro, 2016].

2.2.5 Étoiles massives (M & 8M�)

Les étoiles massives (M & 7M�) [Meynet et al., 2017] vont avoir une évolution sur la
séquence principale assez similaire que celle de leur analogues plus légères jusqu’à la phase
AGB.

Comme nous pouvons le voir sur la Fig. 2.2, le destin des étoiles massives dépend encore
une fois de leur masse. Contrairement aux étoiles de masses faibles et intermédiaire qui dé-
veloppent un cœur de C et de O avec une masse inférieur à la masse de Chandrasekhar, les
étoiles massives ont un cœur su�samment chaud (T ∼ 5.108 K) pour continuer la combus-
tion du carbone dans le cœur. Les étoiles plus massives vont brûler successivement Ne, O,
Si (2.2.5) jusqu’à atteindre un cœur de fer [Doherty et al., 2017, Gil-Pons et al., 2018, Leung
and Nomoto, 2019] et �niront leur vie sous forme de supernovæ à e�ondrement de cœur
(ccSN, Sect. 2.2.5). Comme nous le verrons plus tard, la synthétisation du fer est la limite
de la fusion nucléaire, aucun isotope n’est plus stable que le 56Fe. Ces étoiles deviendront
ensuite à leur mort une étoile à neutron ou, pour les plus massives, un trou noir.

Bien que moins présentes dans l’univers (environ 0.3% des étoiles ont une masse supé-
rieure à 8 M�), les étoiles massives sont cruciales dans l’évolution chimique de la Galaxie,
car elles sont les principales sources des éléments α (Sect. 2.4.2) comme le magnésium (Mg,
Z = 12) et le calcium (Ca, Z = 20) ou des éléments formé via le processus r (Sect. 2.5.2)
comme l’europium (Eu, Z = 63), le platine (Pt, Z = 78) ou l’or (Au, Z = 79). Ces éléments
sont formés par les énergies gargantuesques au moment de l’e�ondrement du cœur. Les
étoiles massives sont aussi responsables de la formation d’éléments via capture lente de
neutrons au cours de leur vie (processus s, Sect. 2.5.1). Cependant, la production d’éléments
chimiques dans les étoiles massives dépend de nombreux e�ets comme la convection, la ro-
tation, les champs magnétiques ou encore les vents stellaires. [Meynet et al., 2017, Limongi
and Chie�, 2018].

Ce sont d’ailleurs ces vents stellaires qui sont responsables du fait que la combustion
de C ne conduit pas toujours à la combustion successive de Ne, O et Si, mais plutôt à des
naines blanches ONeMg. Ceci dépend également de la masse du cœur après la combustion
du carbone.

Pour ces étoiles, les isotopes 20Ne et 24Mg produits par la combustion du carbone dans
le cœur des étoiles massives (Sect. 2.2.5) sont soumis à des captures d’électrons, causant une
diminution de la pression du gaz dégénéré d’électrons et conduisant à une contraction sou-
daine et formant directement un cœur de fer (sans passer par les combustions successives
de Ne, O et Si). Tout cela peut conduire à la formation d’une supernovæ dite de captures
d’électrons comme nous pouvons le voir sur la �g. 2.2 [Leung et al., 2020].
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Figure 2.8: Structure schématique d’une étoile massive à la �n de sa vie. Source : Arcones
and Thielemann [2023]

Combustion jusqu’au fer

Si le cœur de carbone et d’oxygène atteint une température allant de 5 à 8.108 K, la
combustion du carbone débute et produit du 20Ne via la réaction 12C(12C, α)20Ne, ainsi
que du 24Mg. Les réactions de la combustion du carbone sont listées dans la Fig. A.1. Une
fois le carbone épuisé dans le cœur, ce dernier se contracte et la combustion du carbone
reprend dans une couche convective autour du cœur. Pour les étoiles les plus massives, le
cœur de O et Ne atteint les 1.5 109K conduisant au début de la combustion du néon (les
réactions sont données dans la Tab. A.1), produisant de l’oxygène et du magnésium dans le
cœur convectif. Un peu comme pour le carbone, une fois la combustion du Ne dans le cœur
terminée, le cœur se contracte et la combustion du Ne reprend dans une couche autour du
cœur. Une fois la température de 2 109K atteinte, l’oxygène fusionne à son tour pour former
du 28Si et 32S (Fig. A.2). La dernière étape est la combustion du Si (quand le cœur atteint 3
109K), produisant ainsi les éléments du pic de fer (comme le Co, Ni, Fe, Sect. 2.4.3).

L’étoile possède alors une structure analogue à celle d’un oignon, comme nous pouvons
le voir sur la Figure 2.8. En�n, il est important de noter que l’évolution du cœur des étoiles
massives est intimement lié aux neutrinos, qui deviennent la source principale de perte
d’énergie à des températures dépassant 10 million de K. L’émission de neutrinos accélère
donc l’évolution du cœur.

Dans la suite de cette section, nous allons nous concentrer sur les di�érents types de
supernovæ ainsi que les étoiles à neutrons, qui résultent de la disparition des étoiles mas-
sives.
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Supernovæ à e�ondrement de cœur

La mort des étoiles massives se produit de manière explosive, avec un phénomène très
énergétique appelé supernova à e�ondrement de cœur (ccSN), également connu sous le
nom de supernova de type II [Woosley et al., 2002]. Les explosions moins énergétiques
(1051 erg) sont provoquées par les neutrinos qui transportent de énergie en provenance de
la proto-étoile à neutrons formée par l’e�ondrement du cœur. Les évènements plus éner-
gétiques (appelés hypernovæ) peuvent être reliés à de forts champs magnétiques [Arcones
and Thielemann, 2023]

Juste avant leur mort, les étoiles massives sont des "oignons" avec un cœur de fer, que
l’on rappelle être l’élément le plus stable. Cependant, les captures d’électrons sur des atomes
lourds X (produisant des neutrinos)

e− +A X →A X + 1 + νe (2.10)

ainsi que des photodissociations

56Fe+ γ → 134He+ 4n (2.11)

conduisent à un e�ondrement du cœur de l’étoile massive car ils demandent de l’énergie
pour se produire. Le cœur est alors formé de protons, neutrons et d’électrons libres. L’ef-
fondrement du cœur conduit à la fusion des protons et des électrons donnant des neutrons
et des neutrinos. Cette disparition des électrons diminue fortement la pression du milieu,
accélérant encore plus l’e�ondrement du cœur. Les neutrinos restent coincés dans le cœur.
L’e�ondrement stoppe quand la partie la plus interne du cœur atteint une densité limite et
que la force nucléaire forte agit de manière répulsive. Les couches externes du cœur vont
rebondir sur la partie interne extrêmement dense et crée une onde de choc. Quand cette
dernière se propage dans les couches supérieures de l’étoile, la composition de la matière
change car les couches sont chau�ées, produisant certains isotopes comme le 26Al mais
également 56Ni, Si, Mg, O et Ne avec des combustions explosives de Si, O, Ne et C quand
l’onde de choc atteint les couches intermédiaires de l’étoile. Une vue schématique réali-
sée par Janka et al. [2007] montrant les di�érentes étapes de l’e�ondrement d’une étoile
massive est donné dans 2.9.

A noter que les supernovæ sont des évènement extrêmement lumineux (de l’ordre de
1010 L�, soit aussi lumineuse qu’une Galaxie toute entière) mais également très rares de
part le faible nombres d’étoiles massives (comme dit précédemment).

Supernovæ magnéto-rotationnelles

Les champs magnétiques et la rotation des étoiles massives jouent un rôle crucial sur
leur destin, pouvant conduire à des magnétars (étoiles à neutron avec un fort champ ma-
gnétique) ou des collapsars (trou noir entouré d’un disque de matière).

49



Chapitre 2

Figure 2.9: Vue schématique des di�érentes étapes d’une ccSN. MCh correspond à la masse
de Chandrasekhar et Mhc à la masse de la partie intérieure du cœur. RFe, Rs, Rns sont les
rayons du cœur de fer, celui de l’onde de choc et de l’étoile à neutrons, respectivement.
Source : Janka et al. [2007]
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Bien que plus rares, un type particulier de supernovæ (les supernovæ magneto-rotationnelles,
mrSN), complètent la nucléosynthèse produite pendant les ccSN et jouent un rôle essentiel
dans l’enrichissement chimique de la Galaxie, notamment via la production d’éléments via
le processus r (Sect. 2.5.2), surtout lors des premières époques de l’évolution de la Galaxie
[Côté et al., 2019].

Proposé par [LeBlanc and Wilson, 1970], les mrSN se basent sur l’extraction d’énergie
rotationnelle du cœur produits par les champs magnétiques. Au cours de l’e�ondrement,
ces derniers vont propulser de la matière dans des jets le long des axes de rotation [Burrows
et al., 2007, Takiwaki et al., 2009, Winteler et al., 2012, Mösta et al., 2014, Obergaulinger et al.,
2014]. De plus, sous l’e�et d’une redistribution du moment angulaire sous l’e�et du champ
magnétique, l’étoile à neutrons va être déformée éjectant de la matière riche en neutron
conduisant au weak processus r (Sect. 2.5.2) [Reichert et al., 2023].

2.3 Etoiles de la Branche Asymptotique des Géantes

Les étoiles de la branche asymptotique des géantes (que l’on notera AGB pour Asymp-
totic Giant Branch) correspondent à une des dernières étapes de l’évolution des étoiles de
masse faible et intermédiaire, avant de devenir des post-AGB puis des naines blanches.

Grâce à leur structure interne, leur évènement de mélange et leur forte perte de masse,
ces étoiles contribuent fortement à l’enrichissement chimique des Galaxies [Ulrich, 1973].
Elles sont à l’origine de nombreux éléments comme le carbone et des éléments formés par le
processus s de capture de neutrons (Sect. 2.5.1). Ce sont également les sources des éléments
formés via le débattu processus i (i pour intermédaire, qui correspond à des captures de
neutrons avec des densités intermédiaires entre le processus s et r, Sect. 2.5.5).

Comme nous pouvons le voir sur la Figure 2.10, la structure interne des AGB est consti-
tuée d’un coeur de carbone et d’oxygène partiellement dégénéré (maintenu dans un état
quasi-isotherme grâce à la conduction e�cace de la chaleur causée par les électrons dégé-
nérés), d’une �ne couche qui brûle de l’hélium (He-shell) et d’une �ne couche brûlant de
l’hydrogène (H-shell). Entre ces couches, se situe une entre-couche constituée majoritaire-
ment d’hélium (que l’on notera He-intershell) 6. Toutes ces couches sont entourées par une
enveloppe riche en H et très entendues (plusieurs centaines de fois le rayon Solaire). Cette
dernière est soumise à des pertes de masses allant de 10−8 à 10−4 M�/yr.

Alors que la He-burning shell est inactivée durant la majeure partie de la phase AGB,
cette dernière grossit à cause de la combustion de l’hydrogène (dans la H-burning shell).
Lorsque la He-burning shell s’active, des Pulses Thermiques (TP pour Termal Pulses) ont
lieu. La violente activation de l’allumage de la He-shell rend la He-interhsell dynamique-
ment instable face à la convection (à cause de la grande quantité d’énergie provenant de
la réaction 3α) et va causer son enrichissement chimique en carbone et éléments formés
via le processus s (Sect. 2.5.1). Par conséquent, les couches les plus externes de l’enve-
loppe convective s’étendent et se refroidissent. Ensuite, la convection disparaît dans la He-

6. En se basant sur les modèles de Karakas et al. [2002], cette He-intershell est composée de 75% de He et
22% de C.
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intershell. Quand la zone qui était jadis dédiée au cœur d’hydrogène (H-exhaused core)
dépasse une certaine masse critique, la convection de l’enveloppe pénètre la He-intershell
[Straniero et al., 2003], c’est ce qu’on appelle le troisième événement de mélange (TDU
pour Third Dredge Up). Ce phénomène est à l’origine de l’enrichissement de la surface en
éléments formés dans la He-intershell. Initialement riche en oxygène (comme la surface
du Soleil), l’atmosphère se retrouve de plus en plus enrichie en carbone, ce qui peut faire
évoluer l’étoile d’un type spectral M à MS puis S, SC et en�n C. Ces di�érents types spec-
traux sont notamment via le rapport entre le nombre d’atomes de carbone et d’oxygène,
qui est croissant d’un type à l’autre. C’est ce rapport C/O qu’on utilisera plus tard dans
la Section 7. Cette augmentation progressive des atomes de carbone dans l’atmosphère de
l’étoile a pour conséquence d’augmenter l’opacité et cause d’importants changements dans
la structure physique de l’AGB modi�ant ainsi son rayon, sa luminosité et sa température
de surface. Puisque cette dernière diminue mais surtout puisque le nombre d’atomes de car-
bone augmente considérablement, des molécules comme le CN, HCN et C2 vont se former
[Marigo, 2002, Cristallo et al., 2009].

Pour les AGB de masse intermédiaire, les très fortes températures atteintes en bas de
l’enveloppe convective sont à l’origine d’un processus supplémentaire appelé le Hot Bottom
Burning (HBB), formant des éléments par capture de proton [Scalo et al., 1975, Lattanzio,
1992]. Le HBB fut mis en évidence de part l’absence d’étoiles enrichies en carbone très
lumineuses dans les nuages de Magellan [Wood et al., 1983]. En e�et, le HBB inhibe la
formation d’atmosphères riches en carbone en transformant le 12C en 14N via le cycle CNO.

Les étoiles beaucoup plus pauvres en métaux sont soumises à un évènement supplémen-
taire. Du fait de la métallicité plus faible provoquant un gradient d’entropie réduit entre la
H-shell et la He-shell, une ingestion de protons peut se produire (PIE pour Proton Inges-
tion Event) [Dantona, 1982, Fujimoto et al., 1990, Campbell and Lattanzio, 2008]. Ce dernier
permet d’expliquer certaines abondances dans les étoiles riches en carbone mais pauvres
en métaux (CEMP pour Carbon Enchanced Metal Poor) [Hollowell et al., 1990, Suda et al.,
2004] et le processus i (Sect. 2.5.5). Les PIE correspondent à tout évènement qui mélange
des protons dans une région très chaude.

En résumé, la phase AGB est un cycle en 4 étapes : une première phase de TP (où l’hé-
lium brûle dans la He-shell) produisant une convection dans la He-intershell) suivie d’une
période pendant laquelle la He-shell va s’éteindre. L’énorme quantité d’énergie produite
durant la phase précédente conduit à une augmentation du rayon de l’étoile. Ensuite une
épisode de TDU va avoir lieu. En�n, une période appelée interpulse produit la luminosité
de l’étoile via la combustion de l’hydrogène dans la H-shell (avant le prochain TP) [Karakas
and Lattanzio, 2014a]. Par conséquent, plus une étoile aura subi de TP (et de TDU), plus
elle devrait être froide et son atmosphère sera enrichie en carbone et éléments formés via
le processus s. Nous exploiterons cette propriété dans le Chapitre 7.

2.4 Nucléosynthèse des éléments plus légers que le fer

En examinant la distribution des abondances des di�érents éléments chimiques à la sur-
face du Soleil (Sect. 3.6.1 pour une présentation détaillée de ces dernières) en fonction du
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Figure 2.10: Structure interne d’une AGB. Source : [Karakas et al., 2002]

numéro de masse atomique comme sur la Fig. 2.11, nous remarquons des concentrations
d’éléments. Ces pics illustrent les di�érents processus responsables de la création des élé-
ments chimiques au sein des étoiles.

En ce concentrant sur un diagramme qui représente le nombre de protons en fonction
du nombre de neutrons, nous remarquons que les éléments les plus stables (représentés en
un bleu foncé) sont ceux avec le même nombre de protons et de neutrons (4He, 12C, 16O).
Ceci est valable pour les éléments avec un faible nombre de protons. Quand le nombre de
protons augmente, nous remarquons que les isotopes les plus stables sont ceux constitués
de moins de protons que de neutrons. Ces derniers permettent une meilleure cohésion du
noyau via l’interaction nucléaire forte (a�n de compenser la répulsion coulombienne entre
les protons).

Dans cette section, nous allons nous concentrer sur les éléments plus légers que le fer.
Comme énoncé dans la Section 2.2.5, ces éléments (à l’exception des atomes les plus légers
comme l’hydrogène et une partie de l’hélium, du lithium, du bore et du béryllium) sont
formés par fusion nucléaire : deux atomes plus légers donnent naissance à un atome plus
lourd en relâchant de l’énergie. En examinant l’énergie de liaison par nucléon en fonction
du numéro de masse (Fig. 2.13), nous remarquons le maximum de cette courbe se situe au
niveau du fer, l’élément le plus stable. Par conséquent, les réactions de fusion deviennent
endotherme (demandant de l’énergie pour être crées) pour les atomes plus lourds que le fer,
qui seront quand à eux majoritairement formés par capture de neutrons (Sect. 2.5).
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Figure 2.11: Abondances chimiques de surface du Soleil en fonction du numéro atomique
(sur une échelle où l’abondance de l’Hydrogène vaut 12). Source : [Burbidge et al., 1957] en
se basant sur les abondances Solaires de [Suess and Urey, 1956].
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Figure 2.12: Nombre de protons Z vs nombre de neutrons N. Source : Pagel [2009]

Figure 2.13: Énergie de liaison par nucléon en fonction du nombre de nucléons. Source :
Eisberg and Resnick [1985]
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2.4.1 Abondances des éléments les plus légers

Les étoiles sont les alchimistes des éléments chimiques dont nous sommes formés. Ce-
pendant, les plus légers d’entre eux (jusqu’au Bore (B, Z = 5)) ont été en partie formés par
ce qu’on appelle la nucléosynthèse primordiale [Coc et al., 2004]. Ce processus qui ne re-
lève pas de la nucléosynthèse stellaire a été nommé processus x dans le papier fondateur
de Burbidge et al. [1957] à une époque où les modèles d’univers "éternel" (soutenu par Fred
Hoyle) et de Big Bang (appelé ironiquement ainsi par ce dernier) s’a�rontaient. Les pre-
mières étoiles formées après le Big Bang (étoiles de population III) étaient donc presque
exclusivement constituées de H et He.

Dès les années 50, les abondances de Li et Be ont montré une claire dé�cience com-
paré aux abondances de C, N, O. Les abondances obtenues par Greenstein and Richardson
[1951], Greenstein and Tandberg Hanssen [1954] sont proches des valeurs Solaires actuelles
[Asplund et al., 2009]. Ces abondances sont très di�érentes (100 fois plus faibles) des es-
timation météoritiques [Lodders et al., 2009]. Il est maintenant bien connu que les étoiles
détruisent ces éléments légers dans leur intérieur [Iben, 1967, 1965], donnant naissance à de
nombreuses études pour interpréter l’abondance "initiale" de Li notamment dans les étoiles
pauvres en métaux [Spite and Spite, 1982a,b] où un plateau en Li a été trouvé [Deliyannis
et al., 1993, Ryan et al., 1996, Spite et al., 1996]. Ce plateau est la preuve de la production de
Li par le Big Bang.

Ces éléments légers sont également produits par des réaction de spallation : les rayons
cosmiques énergétiques bombardent des atomes de C, N et O les �ssurant en des atomes
plus légers [Reeves et al., 1970, Meneguzzi et al., 1971]. Le HBB dans les AGB semble aussi
responsable de la production de 7Be (devenant 7Li par capture d’électrons) [Scalo et al.,
1975, Sackmann and Boothroyd, 1992]. Cette source semble con�rmée par l’étude des AGB
dans les nuages de Magellan [Smith and Lambert, 1989, 1990]. En�n, les supernovæ ont
également été suggérées comme source du Li et Be [Audouze and Truran, 1973]. Des mo-
dèles plus récents ont proposé que les SN II soient responsables de la formation de ces
éléments via le processus ν (brièvement, ce processus relève de l’interaction entre les neu-
trinos s’échappant du cœur de l’étoile et la matière, voir Sect. 2.5.4) [Woosley et al., 1990,
Timmes et al., 1995], mais cette source semble minoritaire [Cunha et al., 1997].

2.4.2 Processus α

Les éléments α sont les éléments de masses atomiques paires allant de l’oxygène (O, Z
= 8) au titane (Ti,Z = 22). Ils sont principalement formés dans les supernovæ de type II (SN
II) en capturant une particule α, c’est à dire deux protons et deux neutrons.

Le panneau gauche de la Figure 2.14 montre les abondances de ces éléments en fonc-
tion de la métallicité, provenant de McWilliam [1997]. Nous pouvons clairement voir un
plateau pour les étoiles pauvres en métaux ([Fe/H]< -1.0 dex) correspondant à la produc-
tion de ces éléments par les SN II. Ensuite, la courbe diminue à cause de l’apparition plus
tardive des éléments du pic de fer, notamment via les supernovæ de type Ia (Sect. 2.4.3)
[Matteucci and Greggio, 1986]. Nous pouvons voir une tendance similaire sur des données
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observationnelles (provenant du relevé Gaia-ESO), provenant de Recio-Blanco [2014].

Les abondances des éléments α sont également utilisées pour di�érencier les di�érentes
populations de la Galaxie et notamment séparer le disque mince du disque épais. Cette sé-
paration est illustrée par de nombreuses études [Bensby et al., 2003, 2005, Recio-Blanco,
2014, Reddy et al., 2003, Soubiran and Girard, 2005, Adibekyan et al., 2012, Bensby et al.,
2014, Kordopatis et al., 2015, Wojno et al., 2016, Hayden et al., 2017, Buder et al., 2019]. Cette
bi-modalité est compatible avec les modèles d’évolution chimique de la Galaxie incluant 2
accrétions majeures [Chiappini et al., 1997, Grisoni et al., 2017, Spitoni et al., 2019]. Plus
récemment, une jeune population d’étoiles pauvres en métaux et en éléments α a été dé-
couverte dans le cadre de la DR3 de Gaia [Recio-Blanco et al., 2022], donnant lieu à une
proposition de modèle avec 3 accrétions majeures [Spitoni et al., 2023]. Ce modèle sera pré-
senté au Chapitre 6 dans le cadre de l’étude de l’évolution chimique du cérium basée sur
les données de la mission Gaia.

Figure 2.14: Panneau de gauche :Rapport [α/Fe] en fonction de la métallicité pour un
échantillon d’étoiles GES. Panneau de droite : Schéma montrant les abondances d’éléments
α en fonction de la métallicité. Source : adapté de McWilliam [1997]. Source : Recio-Blanco
[2014]

2.4.3 Processus e

En examinant à nouveau la distribution des abondances des éléments chimiques dans le
système Solaire en fonction de leur numéro atomique (Fig. 2.11), nous remarquons un pic
d’éléments dont le maximum est le fer. Ce pic est du à la forte énergie de liaison par nucléon
et à un équilibre statistique entre les réactions de photodésintégration et celles thermonu-
cléaires (ceci se produit si le nombre de noyaux atomiques et de protons et électrons libres
est à l’équilibre), qui semble être atteint dans certaines conditions thermiques [Hoyle, 1946,
Arcones and Thielemann, 2023], notamment dans la phase de combustion du silicium.

Les éléments du pic de fer comme le vanadium (V, Z = 23), le chrome (Cr, Z = 24), le
manganèse (Mn, Z = 25), le cobalt (Co, Z = 27), le nickel (Ni, Z = 28), le cuivre (Cu, Z =
29) et le zinc (Zn, Z = 30) sont donc formés par le processus e (e pour équilibre) [Burbidge
et al., 1957].
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Ces éléments sont principalement produits par les supernovæ de Type Ia (SN Ia) et
partiellement par les SN II, sur des échelles de temps beaucoup plus courtes (à cause de
la durée de vie réduite des étoiles massives). Par exemple, le vanadium, le manganèse et
le cobalt semblent être produits pendant la combustion explosive du silicium (Si, Z = 14)
dans les étoiles massives et dans les SN Ia [Woosley and Weaver, 1995, Bravo and Martínez-
Pinedo, 2012].

La combustion du silicium donne :

28Si+4 He→32 S + γ (2.12)

Cette réaction est suivie par une suite de captures α conduisant à la formation de 48Cr
(via la fusion du 44Ti avec une particule α) qui va ensuite former du 52Fe puis du 56Ni (nous
remarquons que le 56Ni peut également être formé via la fusion de deux isotopes 28 du Si).
En�n, le 56Ni étant instable, il va former du 56Co via :

56Ni→56 Co+ e+νe (2.13)

ou via capture d’électrons :
56Ni+ e− →56 Co+ νe (2.14)

De manière analogue à la première de ces deux réactions, le 56Co va donner du 56Fe, l’isotope
le plus stable qui existe.

Supernovæ de type Ia

Les supernovæ de type Ia possèdent des raies de Si mais pas de raies de H dans son
spectre. Les SN Ib n’ont ni raies de H ni de Si mais ont des raies de He tandis que les SN Ic
n’ont pratiquement aucune raie de ces trois éléments. Ces types de supernovæ ont lieu dans
les systèmes binaires ayant au moins une naine blanche accrétant de la matière de son ou
de ses compagnons. En e�et, les interactions gravitationnelles entre les étoiles entraînent
un échange de matière. Cela peut avoir lieu lorsque l’un des membres du système binaire
dépasse la limite de Roche.

Les objets compacts comme les naines blanches possèdent des électrons dans un état
dégénéré, leur pression ne dépend que de la densité et pas de la température. Le transfert des
couches riches en H du compagnon vers la surface augmente la température et produit des
réactions nucléaires (combustion de H et He) à la surface de la naine blanche (composée de
C et O). La naine blanche tend alors vers la masse critique de Chandrasekhar. La densité au
centre de la naine blanche augmente et le carbone est brûlé à son tour, dans des conditions
de dégénérescence. La pression n’augmente pas jusqu’à un point critique faisant passer la
naine blanche d’un état dégénéré à un état où la pression et la température sont fortement
liés, causant une explosion thermonucléaire. La �gure 2.15 résume de manière schématique
l’évolution d’un système binaire conduisant à une supernovæ de type Ia.
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Figure 2.15: Schéma montrant le passage d’un système binaire entre une étoile et une naine
blanche vers une supernovæ de type Ia. Source : Arcones and Thielemann [2023]

Observations

L’observation des rayons γ des débris de SN1987A a mis en évidence la désintégration
β du 56Ni en 56Fe montrant l’implication des SNIa dans la formation des éléments du pic de
fer [Leising and Share, 1990, Kurfess et al., 1992].

Plusieurs études se sont concentrés sur l’étude de ces éléments en fonction de la métalli-
cité [Adibekyan et al., 2012, Kobayashi et al., 2006, Kobayashi and Nakasato, 2011, Romano
et al., 2010, Reddy and Lambert, 2008, Ishigaki et al., 2013, Barbuy et al., 2013, 2015, Cayrel
et al., 2004, Hawkins et al., 2015, Mikolaitis et al., 2017]. Par exemple, Battistini and Bensby
[2015] ont montré que les abondances de Mn dans les étoiles de faible métallicité ([Fe/H] < -
1 dex) sembleraient reliés aux SNII et aux SNIa pour les métallicités plus fortes, tandis que
le V et le Co se comportent comme les éléments α.

Pour les étoiles très pauvres en métaux ([Fe/H] < -3.0 dex), les abondances de Cr et
Mn semblent décroître avec la métallicité, contrairement au Co et Zn [Cayrel et al., 2004,
McWilliam et al., 1995, Bonifacio et al., 2009, Yong et al., 2013, Roederer et al., 2014, Reggiani
et al., 2017]. De plus les modèles d’évolution chimique de la Galaxie peinent à reproduire les
observations [Kobayashi et al., 2006, Kobayashi and Nakasato, 2011] et de plus en plus de
modèles prennent en compte l’existence des Hypernovæ pour interpréter les observations
[Maeda and Nomoto, 2003, Tominaga et al., 2007, Tominaga, 2009, Grimmett et al., 2020].

2.5 Au-delà du pic de fer

Comme nous l’avons dit plus haut, presque tous les éléments plus lourds que le fer se
forment par capture de neutron. En revenant à la Fig. 2.12, nous remarquons que la majorité
des isotopes sont sur une ligne appelée la vallée de la stabilité. Un peu comme sur un échi-
quier géant, chaque réaction qui va avoir lieu créera un isotope se trouvant au voisinage de
la vallée de la stabilité. Premièrement, la désintégration β− se manifeste par la conversion
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d’un neutron en proton avec émission d’un électron et d’un anti-neutrino électronique. Les
neutrons sont constitués de 3 quarks : 1 up (de charge 2/3) et 2 down (de charge -1/3), ce
qui lui confère sa neutralité électrique. Via l’interaction nucléaire faible, le quark down va
se transformer en quark up (et émettre un boson d’interaction W−, qui va se désintégrer
en électron et anti-neutrino électronique). Sur l’échiquier, l’isotope va se déplacer "d’une
case vers le haut et d’une case vers la gauche". D’autre part, la désintégration β+ convertit
un proton en neutron et émet un positron et un neutrino électronique, correspondant à
un mouvement vers le bas et vers la droite. Finalement, la désintégration α correspond à
l’émission d’un atome de 4He, correspondant plutôt aux atomes très lourds.

Pour comprendre en détails les captures de neutrons, prenons l’exemple du 94Zr (Fig.
2.17). Son noyau est alors constitué de 40 protons et 54 neutrons. Quand cet isotope cap-
ture un neutron, il devient l’isotope 95 du Zr (40 protons et 55 neutrons). Cependant, par
une réaction β−, un neutron va devenir un proton. Le noyau est donc constitué de 41 pro-
tons et 54 neutrons, ce qui correspond au 95Nb. De plus, comme nous le voyons dans cette
�gure, l’isotope 95Zr se transforme en 95Nb (par décroissance β−) avant de capturer un
neutron pour former le 96Zr. Ce dernier aura besoin d’une source de neutrons plus éner-
gétique pour être crée. Cette séparation par rapport de la décroissance β− va séparer les
captures de neutrons en deux processus principaux : un processus lent par rapport à cette
décroissance (processus s pour slow) et un processus rapide : le processus r. A noter que
d’autres processus minoritaires (pour la plupart des éléments) existent comme le processus
p (p pour capture de protons, Sect. 2.5.3), processus ν (interaction entre les neutrinos et la
matière, Sect. 2.5.4), ou encore le processus de captures de neutrons i (i pour intermédiaire,
Sect. 2.5.5).

Il est important de noter que ce ne sont pas les éléments qui sont formés par tel ou tel
processus mais leurs isotopes. Par exemple, l’europium est considéré comme un élément
purement formé via le processus r mais en réalité il "n’est formé qu’à 93%" par ce processus
dans le Système Solaire [Arlandini et al., 1999, Bisterzo et al., 2016, Prantzos et al., 2018,
2020].

Un exemple de la répartition des contributions des processus s, r et p pour les éléments
formés par capture de neutrons faite par Prantzos et al. [2020] est donné dans les Tables 2.1
et 2.2. A noter que par la suite, les contributions s, r et p des éléments mentionnés seront
basées sur cette table. Une vue schématique de la répartition entre ces trois processus pour
les di�érents isotopes des éléments lourds est donnée dans la �gure 2.16.

Nous allons maintenant décrire ci-dessous les di�érents processus de captures de neu-
trons pouvant se produire dans les intérieurs stellaires.

2.5.1 Processus s

Les éléments principalement formés par le processus s- sont le strontium (Sr, Z = 38,
67%), yttrium (Y, Z = 39, 70%), zirconium (Zr, Z = 40, 64%), barium (Ba, Z = 56, 83%),
lanthane (La,Z = 57, 73%), cérium (Ce,Z = 58, 81%), néodyme (Nd,Z = 60, 61%) et le plomb
(Pb, Z = 82, 88%) [Arlandini et al., 1999, Bisterzo et al., 2016, Prantzos et al., 2018].
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Table 2.1: Contributions respectives des processus s, r et p des éléments lourds, en se
basant sur les abondances Solaires de Lodders et al. [2009]. Source : Prantzos et al. [2020]

Element Z s r p

Ga 31 0.730 0.270 0.000
Ge 32 0.636 0.364 0.000
As 33 0.581 0.419 0.000
Se 34 0.379 0.612 0.008
Br 35 0.265 0.735 0.000
Kr 36 0.387 0.610 0.003
Rb 37 0.510 0.490 0.000
Sr 38 0.912 0.083 0.005
Y 39 0.778 0.222 0.000
Zr 40 0.817 0.183 0.000
Nb 41 0.651 0.349 0.000
Mo 42 0.497 0.275 0.228
Ru 44 0.338 0.591 0.071
Rh 45 0.122 0.878 0.000
Pd 46 0.448 0.542 0.010
Ag 47 0.209 0.791 0.000
Cd 48 0.548 0.432 0.021
In 49 0.374 0.582 0.044
Sn 50 0.680 0.301 0.019
Sb 51 0.247 0.753 0.000
Te 52 0.192 0.807 0.001
I 53 0.032 0.968 0.000
Xe 54 0.182 0.816 0.002
Cs 55 0.157 0.843 0.000
Ba 56 0.888 0.109 0.002
La 57 0.799 0.200 0.001
Ce 58 0.848 0.148 0.004
Pr 59 0.535 0.465 0.000
Nd 60 0.615 0.385 0.000
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Table 2.2: Suite de la Tab. 2.1

Element Z s r p

Sm 62 0.325 0.647 0.029
Eu 63 0.049 0.951 0.000
Gd 64 0.163 0.835 0.002
Tb 65 0.072 0.928 0.000
Dy 66 0.151 0.847 0.001
Ho 67 0.074 0.926 0.000
Er 68 0.184 0.799 0.017
Tm 69 0.128 0.872 0.000
Yb 70 0.429 0.570 0.001
Lu 71 0.204 0.796 0.000
Hf 72 0.605 0.393 0.002
Ta 73 0.503 0.497 0.000
W 74 0.601 0.397 0.001
Re 75 0.154 0.846 0.000
Os 76 0.103 0.897 0.000
Ir 77 0.011 0.989 0.000
Pt 78 0.078 0.922 0.000
Au 79 0.058 0.942 0.000
Hg 80 0.548 0.450 0.002
Tl 81 0.760 0.240 0.000
Pb 82 0.831 0.169 0.000
Bi 83 0.216 0.784 0.000
Th 90 0.000 1.000 0.000
U 92 0.000 1.000 0.000
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Figure 2.16: Contribution des processus s, r et p sur les isotopes d’éléments lourds au mo-
ment de la formation du système Solaire. Source : Prantzos et al. [2020]

La distribution des abondances des éléments formés via le processus s en fonction du
numéro atomique présente trois pics : un autour de Sr-Y-Zr (weak component), un autour
de Ba-La-Ce (main component) et un dernier autour du Pb (strong component) ; chacun
est associé à une source di�érente. Le processus s est accompagné par un �ux de densité de
neutrons typique variant entre 106 à 1011 neutrons/cm2/s.

Une description plus détaillée des éléments s (notamment le Ce et Nd) d’un point de
vue observationnel, des modèles d’évolution chimique de la Galaxie et de production dans
les AGB sera donnée dans les Chapitres 6 et 7, respectivement.

Les principales sources des isotopes formés via le processus s sont les étoiles massives
et les étoiles AGB. La rotation des étoiles a également un impact sur les abondances des
éléments s, notamment les éléments du premier pic [Limongi and Chie�, 2018, Pignatari
et al., 2008]. En e�et, la rotation des étoiles conduit à un mélange du coeur brulant du He
(produisant du 12C et 16O) avec la couche riche en H, conduisant à la formation de 14N via le
cycle CNO puis de 22Ne, qui sera une source majeure de neutrons via la réaction 22Ne25Mg.
La rotation a plus d’impact sur la nucléosynthèse à faible métallicité.

Récemment, un nouveau site de production pour les éléments s a proposé par [Masseron
et al., 2020] : les étoiles enrichies en phosphore (P, Z = 15) qui sont également enrichies en
Mg, Si, Al, Cu, Sr-Y-Zr (premier pic s) et en Ba-La-Ce-Nd (second pic s).
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Figure 2.17: Schéma du processus s pour les isotopes de Zr, Nb, Mo, Tc et Ru dans un
diagramme montrant le nombre de protons en fonction du nombre de neutrons. La case
en bleu correspond à un isotope ne pouvant pas être formé via le processus s. Les cases
blanchâtres montrent les isotopes instables (avec leur durée de vie), tandis que les autres
montrent le pourcentage dans le Système Solaire. Source : [Karakas and Lattanzio, 2014a]
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Production de neutrons dans les étoiles massives

Les étoiles massives (> 8 M�) forment principalement des éléments s du premier pic
durant la phase de combustion de l’hélium dans le cœur convectif via la réaction 22Ne(α,
n)25Mg avec des températures de l’ordre de 3.108 K. Lorsque l’hélium s’épuise, le 22Ne n’est
que partiellement consommé et la production de neutrons continue dans la couche convec-
tive de carbone [Couch et al., 1974, Kappeler et al., 1989, Käppeler et al., 2011, Lamb et al.,
1977]. Le 22Ne provient du 14N produit durant la phase de combustion de l’hydrogène dans
le cœur via le cycle CNO.

Production de neutrons dans les étoiles AGB

Comme nous l’avons noté dans la section 2.3, les AGB produisent en leur intérieur des
éléments chimiques qui sont mélangés à la surface via les TDU successifs. En e�et, les pro-
tons présents lors du retrait de l’enveloppe convective sont capturés par le 12C présent dans
la He-interhsell entre deux pulses thermiques (l’interpulse) produisant ainsi du 13C via la
réaction 12C(p,γ)13N(β+ ν) 13C et forme une �ne poche de 13C. Ce dernier est lui même
converti en oxygène grâce à la réaction 13C(α, n) 16O, produisant ainsi une source de neu-
trons pour le processus s [Straniero et al., 1995]. Puisque la poche de 13C est partiellement
recouverte par une couche de 14N et 22Ne (le 14N agit comme un poison pour les neutrons
à cause de la réaction 14N(n,p)14C), le processus s a lieu dans la partie la plus enfouie de la
13C (où se trouve peu de 14N) [Cristallo et al., 2009]. Les AGB de masse faible produisent
principalement des éléments du second pic.

Pour les étoiles de masse intermédiaire (M > 3M�), la température à la base de la zone
convective est plus forte et une seconde source de neutrons est activée : la réaction 22Ne(α,
n)25Mg [Cameron, 1960, Iben and Renzini, 1983]. Cependant, cette source est marginale
dans les AGB de masse faible (à métallicité Solaire). Ces étoiles produisent principalement
des éléments du premier pic.

La métallicité va avoir un fort impact sur la production des éléments via le processus s.
En e�et, le processus s dépend de la densité de neutrons disponible et de la température du
milieu mais également du nombre de neutrons disponibles par rapport au nombre d’atomes
de fer. Dans les étoiles pauvres en métaux, ce nombre augmente drastiquement expliquant la
production plus importante d’éléments du second pic (Ba, Ce, Nd, Pb) comparé aux éléments
du premier pic (Y, Sr, Zr).

Cependant, ni le main processus s ni le processus r [Clayton and Rassbach, 1967] sont
su�sants pour expliquer les abondances de plomb dans le système Solaire, et un nouveau
processus a été introduit : le strong processus s [Kappeler et al., 1989]. Les AGB de faible
masse et de faible métallicité sont la principale source du plomb [Gallino et al., 1998, Busso
et al., 2001, Choplin et al., 2022a].
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2.5.2 Processus r

Egalement proposé par [Burbidge et al., 1957] pour expliquer certains isotopes se for-
mant sur des échelles de temps courts et rapides comparé à la décroissance β−, le processus
r est l’autre procédé majeur concernant les captures de neutrons, qui se di�ère du proces-
sus s de part une plus forte densité de neutrons (& 1020 neutrons/cm3), mais également des
neutrons plus énergétiques.

En se basant sur les estimations dans le Système Solaire [Arlandini et al., 1999, Bisterzo
et al., 2016, Prantzos et al., 2018, 2020], le processus r est responsable de la formation de :
samarium (Sm, Z = 62, 70%), europium (Eu, Z = 63, 94%), gadolinium (Gd, Z = 64, 85%),
dysprosium (Dy,Z = 66, 85%), holmium (Ho,Z = 67, 92%), erbium (Er,Z = 68, 83%), thulium
(Tm, Z = 69, 87%) pour le premier pic r et d’osmium (Os, Z = 76, 90%), iridium (Ir, Z = 77,
98%), platine (Pt,Z = 78, 95%) et or (Au,Z = 79, 94%) (pour le second), ainsi que la production
d’actinides comme le thorium (Th, Z = 90) et l’uranium (U, Z = 92).

Le processus r est séparé en deux composantes :weak (synthétisant des isotopes jusqu’à
l’Europium) et strong. C’est ce dernier qui serait dominant notamment dans les abondances
du Système Solaire [Cowan et al., 2021].

Contrairement au processus s, les sites de production du processus r sont connus avec
moins de certitudes. Parmi le di�érentes possibilités, il y a :

— Collision de deux étoiles à neutrons ou entre un trou noir et une étoile à neutrons
[Freiburghaus et al., 1999, Lattimer and Schramm, 1974, 1976, Eichler et al., 1989, Go-
riely et al., 2011, Goriely, 2015, Lippuner et al., 2017]. Ce site est compatible avec
la détection d’ondes gravitationnelles GW170817 prouvant la nucléosynthèse d’élé-
ments lourds [Evans et al., 2017, Abbott et al., 2019, Metzger, 2017, Drout et al., 2017,
Villar et al., 2018, Pian et al., 2017].

— Supernovæ magneto-rotationnelles (Sect. 2.2.5) [Nishimura et al., 2006, Winteler et al.,
2012, Mösta et al., 2014, Symbalisty et al., 1985, Cameron, 2003, Mösta et al., 2015, Ni-
shimura et al., 2015, Halevi and Mösta, 2018] et l’interaction avec les neutrinos dans
les disques d’accrétions autour de trous noirs (collapsars, Sect. 2.2.5) [Woosley, 1993,
Wanajo and Janka, 2012], pouvant produire des actinides (comme le U et Th).

— Éjections des parties les plus internes de l’étoile lors des ccSN (Sect. 2.2.5) [Schramm,
1973, Sato, 1974, Hillebrandt et al., 1976, Witti et al., 1994, Mirizzi et al., 2015]. Cette
source semble principalement contribuer au weak processus r à cause de la faible
interaction entre les neutrinos et anti-neutrinos électroniques. Ces deux particules
sont produites par l’étoile à neutrons fraîchement formée conduisant à la création les
isotopes plus pauvres en neutrons Wanajo [2006], Wanajo et al. [2011], Curtis et al.
[2019].abbott

— Couches externes lors des explosions de supernovæ Cowan et al. [1980, 1983, 1985].
Les neutrons proviendraient de la couche riche en He présente dans les étoiles avant
leur explosion.

— Une transition de phase quark-hadrons (les hadrons étant l’ensemble des particules
composées de quarks comme les protons ou neutrons) conduisant à l’explosion en
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supernova d’étoiles massives Fisher et al. [2020]. Le décon�nement des quarks serait
également évoqué comme source du weak processus r.

D’un point de vue observationnel, la détection d’éléments formés par le processus r dans
les populations très pauvres en métaux laisse croire à une origine astrophysique violente
comme les supernovæ Sneden et al. [2008], Thielemann et al. [2017]. De part leurs sources
violentes ayant lieu sur des échelles de temps plus courtes que les AGB (produisant princi-
palement des éléments via le processus s), tous les éléments ont une contribution d’éléments
r, notamment les étoiles très vieilles (et par conséquent très pauvres en métaux).

Cependant, les éléments r présentent une très forte dispersion aux faibles métallicités
(contrairement aux éléments α) ce qui laisse supposer que plusieurs sources sont à l’origine
de la formation de ces éléments [Roederer et al., 2014, Battistini and Bensby, 2016]. De
nombreuses étoiles possèdent des abondances élevées en éléments r et sont classées en
fonction de leur [Eu/Fe] et [Ba/Eu] [Beers and Christlieb, 2005]. De plus, quelques études sur
les éléments r dans les étoiles extragalactiques ont été faites Kirby et al. [2013], Frebel and
Norris [2015], Ji et al. [2019]. Les étoiles très pauvres en métaux ([Fe/H]< - 3 dex) semblent
avoir aussi de faibles abondances d’éléments r, contrairement aux étoiles de Réticulum II
([Fe/H] =-2.64 ± 0.11 dex selon Ji et al. [2023]) qui montrent des abondances très fortes
laissant supposer qu’une des sources du processus r se trouve dans les premiers âges des
Galaxies Roederer [2013, 2017], Ji and Frebel [2018].

En�n, nous rappelons que les éléments formés par le processus r peuvent également
permettre d’estimer les âges des étoiles via les rapports Th/Eu et Th/U.

2.5.3 Processus p

Bien que les processus s et r soient su�samment e�caces pour expliquer la formation
de la plupart des isotopes d’éléments plus lourds que le fer, 35 d’entre eux (allant du 76Se
au 196Hg) ne peuvent pas être expliqués par ces deux processus. Ces isotopes sont riches en
protons et sont formés via le processus p (capture de protons). Avec 20 à 25% de contribution
du processus p dans le système Solaire [Prantzos et al., 2020], le molybdène (Mo, Z = 42)
est l’élément ayant la plus forte contribution de ce processus. Parmi ces 7 isotopes stables,
les isotopes 92 et 94 sont formés uniquement via le processus p (Fig. 2.17) tandis que les
isotopes 96 et 100 sont respectivement formés via le processus s et r (Fig. 2.16). Par ailleurs,
le ruthénium (Ru, Z = 44) possède une contribution non négligeable (7%) de processus p
[Prantzos et al., 2020].

Cependant, les sources du processus p sont débattues. Parmi les di�érentes proposition,
nous pouvons trouver :

— Les couches riches en Hydrogène durant les supernovæ de type II [Burbidge et al.,
1957].

— Les couches de O/Ne des étoiles massives peu avant ou durant leur explosion en ccSN
[Arnould, 1976, Ho�man et al., 1994, Arnould et al., 1998, Pignatari et al., 2016, Tra-
vaglio et al., 2018, Choplin et al., 2022b], ou durant les supernova de type Ia [Howard

67



Chapitre 2

and Meyer, 1992, Travaglio et al., 2011, 2015]. Les isotopes seraient alors produit par la
photo-désintégration des noyaux riches en neutrons déjà existant dans le plasma stel-
laire (processus γ) via la réaction (γ, n) dans des environnement très chauds (> 2.109

K) [Pignatari et al., 2016, Woosley and Howard, 1978, Arnould and Takahashi, 1999].
L’ensemble des réactions (γ, n) conduisent les isotopes vers la partie riche en protons
de la vallée de la stabilité. Puis c’est au tour des réactions (γ, p), (γ, α) lorsque ces
dernières deviennent plus rapides que l’émission de neutrons. Les isotopes instables
tendent vers la stabilité en produisant des isotopes riches en protons [Arcones and
Thielemann, 2023].

— Le processus p semble pouvoir se décomposer en plusieurs sous-processus : le pro-
cessus νp lié au processus ν (Sect. 2.5.4) [Woosley et al., 1990, Fröhlich et al., 2006],
le processus rp (capture rapide de protons) [Schatz et al., 1998, Koike et al., 2004] et
le processus pn [Goriely et al., 2002].
Premièrement, le processus νp résulte de l’interaction entre les neutrinos et anti neu-
trinos (notamment ceux de saveur électronique) avec l’éjection de matière pendant
les supernovæ à e�ondrement de cœur ou les disques d’accrétions autour d’objets
compacts [Wanajo, 2006, Fröhlich et al., 2006, Pruet et al., 2006, Eichler et al., 2018].
Cette interaction perturbe la composition de la matière qui est dictée par un équilibre
entre la réaction νe + n↔ p + e− et + p↔ n + e+. A cause de la di�érence de masse
entre les neutrons et les protons, la deuxième réaction est plus commune conduisant
à un environnement riches en protons et au processus νp.
Le processus rp semble être lié à des combustions explosives de H et He à la surface
d’étoiles à neutrons accrétant de la matière, associées à des X-Ray Bursts [Schatz
et al., 1998, Koike et al., 2004]. Ce processus consiste en une série de captures rapides
de protons et de particules α ainsi que de décroissances β+. Un résumé récent et
détaillé de ce processus est donné dans Liccardo et al. [2018].
En�n, le processus pn semblerait se produire dans les supernovæ de type Ia [Travaglio
et al., 2011, 2015, Goriely et al., 2002, Howard et al., 1991, Battino et al., 2020].

— Des vents riches en protons ont été proposés par Bliss et al. [2018] pour expliquer
l’abondance de l’isotope 98 du Rubidium, mais cette source est débattue [Choplin
et al., 2022b].

Relativement peu d’études se sont concentrées sur les éléments (partiellement) formés
via le processus p. Mishenina et al. [2019] a déterminé des abondances de Mo pour 200
naines du disque et a trouvé que les abondances de Mo étaient surestimées en comparaison
avec les modèles d’évolution chimique de la Galaxie, tandis que les modèles de Kobayashi
et al. [2020] trouvent une tendance inverse. Ces modèles incluent des vents de neutrinos qui
sembleraient être impliqués dans le processus p. Des études à des métallicités plus faibles
([Fe/H]< - 1.2 dex) ont été menées par Roederer et al. [2014], Peterson [2013], Hansen et al.
[2014], Spite et al. [2018] et montrent une dispersion importante, similaire à ce qui se trouve
pour les éléments r (Sect. 2.5.2). Ce résultat est attendu car tous les éléments ont une forte
contribution du processus r à faible métallicité (contribution plus tardive des AGB).

Une étude récente de Forsberg et al. [2022] a déterminé l’abondance de Mo à la surface
de 282 étoiles appartenant au disque et 35 au bulbe. Les auteurs n’ont pas trouvé dans
la distribution de [Mo/Fe] vs [Fe/H], la séparation typique (aux alentours de [Fe/H]= -0.5
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dex) des abondances du disque épais avec le disque mince (comme pour l’europium ou les
éléments α). Le bulbe semble plus enrichi en Mo que le disque épais, ce qui pourrait être lié
au processus p et en particulier le sous-processus rp.

2.5.4 Processus ν

Malgré leur interaction faible avec la matière, les neutrinos jouent un important dans
la nucléosynthèse et l’évolution des étoiles massives.

Une très faible probabilité (10−19) existe pour qu’une paire électron et position donne un
neutrino et un anti-neutrino de manière irréversible. Ces derniers s’échappent de l’étoile et
entraînent le refroidissement du cœur des étoiles massives [Bahcall, 1989, Wallerstein et al.,
1997], interagissant avec la matière stellaire durant leur passage.

Absent des procédés de nucléosynthèse suggérés par Burbidge et al. [1957], le processus
ν semble avoir lieu dans les ccSN pour former plusieurs isotopes comme le 7Li, 11B, 15N,
19F, 138La, 180Ta [Woosley et al., 1990, Heger et al., 2005] ainsi que des isotopes plus lourds
mais radioactifs [Woosley et al., 2002, 1990, Timmes et al., 1995] par l’interaction entre
les neutrinos (et anti-neutrinos) de toutes les saveurs et les atomes au moment de leur
échappement de l’étoile. Une discussion récente autour du processus ν peut être trouvée
dans Sieverding et al. [2018].

2.5.5 Processus i

Le dernier processus de cette liste est très débattu, au croisement entre le processus s
et r. Pour des densités de neutrons de l’ordre de 1012 à 1016 neutrons/cm3, le processus in-
termédiaire (processus i) fut initialement proposé par Cowan and Rose [1977]. Récemment,
ce dernier processus a permis en partie d’expliquer les abondances des étoiles riches en
éléments s, r et carbone mais pauvres en métaux (CEMP-r/s pour Carbon Enhanced Metal
Poor r/s). En e�et, les abondances de surface de ces étoiles sont di�ciles à reproduire uni-
quement avec le processus s, r ou une combinaison des deux [Jonsell et al., 2006, Lugaro
et al., 2012, Dardelet et al., 2014, Hampel et al., 2016]. Le processus i pourrait également agir
à des métallicités Solaires [Karinkuzhi et al., 2023].

Bien que les sites du processus i soient incertains [Frebel, 2018, Koch et al., 2019], il
existe plusieurs propositions dans la littérature :

— Les AGB de masses et métallicités faibles, dont les pulses thermiques peuvent sur-
monter la barrière d’entropie qui sépare les zones riches en H et He et conduisant
au PIE [Cristallo et al., 2009, Chie� et al., 2001]. Une série d’articles récents [Cho-
plin et al., 2021, Goriely et al., 2021, Choplin et al., 2022c] a étudié plusieurs modèles
d’AGB de faible masse et de faible métallicité. Des éléments comme le xénon (Xe, Z
= 54), l’ytterbium (Yb, Z = 70), le tantale (Ta, Z = 73), le plomb et le bismuth (Bi, Z
= 83) semblent être particulièrement abondants dans ces étoiles. De plus, les auteurs
arrivent à reproduire les abondances de 14 étoiles CEMP-r/s.
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— Le �ash d’hélium des étoiles de masses et métallicités faibles [Fujimoto et al., 1990,
Campbell et al., 2010].

— Les derniers pulses thermiques des post-AGB [Herwig et al., 2011].
— Les naines blanches C-O et O-Ne accrétant de la matière de manière rapide [Denis-

senkov et al., 2017, 2019] pourraient être responsables de la production des éléments
allant du germanium (Ge, Z = 31) au molybdène.

— Les super-AGB (avec une masse initiale variant de 7 à 10 M�) [Jones et al., 2016] via
une ingestion de protons.

— La couche d’hélium des étoiles massives de métallicité Solaire [Banerjee et al., 2018,
Clarkson et al., 2018, Clarkson and Herwig, 2021].

2.6 Synthèse

Les étoiles sont en partie à l’image des êtres vivants, elles naissent, évoluent et meurent.
Nous avons vu dans ce chapitre comment les principaux paramètres comme la masse ou la
composition chimique des étoiles dictent leur évolution.

Les étoiles naissent dans de grands nuages de gaz, puis (si elles ont une masse supérieure
à une masse critique) passent la majeure partie de leur vie sur la séquence principale où elles
brûlent leur hydrogène via la chaîne pp (pour les étoiles des masses faibles) ou le cycle CNO
(pour les étoiles de masses intermédiaires et les étoiles massives). Leur durée de vie sur la
séquence principale dépend fortement de leur masse. Une étoile comme le Soleil vivra ainsi
10 milliards d’années contre 100 fois moins pour une étoile 10 fois plus massive.

Les étoiles passent ensuite par une phase de géante rouge (le cœur se contracte et l’enve-
loppe grossit) et subissent un épisode de FDU où les produits de la nucléosynthèse interne se
retrouvent alors mélangés à la surface. Les étoiles de masses faibles brûleront l’hydrogène
sur la branche horizontale après un allumage explosif (le He-�ash) tandis que les étoiles
plus massives n’auront pas cet allumage explosif.

Les étoiles (dans les di�érentes étapes de leur vie) sont également à la clé de la produc-
tions d’éléments chimiques via les di�érents processus que nous avons décrits tout au long
de ce chapitre.

Cependant, au cours de leur évolution, les étoiles voient leurs paramètres fondamentaux
comme la température de surface ou le rayon évoluer grandement. Nous allons voir dans le
chapitre suivant comment il est possible de déterminer ces paramètres fondamentaux ainsi
que la composition chimique de surface des étoiles. L’étude de ces abondances chimiques
est au cœur de ma thèse.
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L’astrophysique moderne voit le jour au milieu du XIXe siècle notamment grâce à la
découverte des lois de la spectroscopie par Gustav Kircho� (1824 - 1887) et Robert Bunsen
(1811 - 1899) avec leur spectroscope à prisme.

Tout commence la même année où un grand incendie ravageait Londres (qui sou�rait
déjà d’une épidémie de peste). L’un des plus grands physiciens de tous les temps, Isaac
Newton (1642 - 1727), comprit la nature polychromatique de la lumière "blanche" en faisant
passer la lumière du Soleil à travers un prisme. Un autre considérable pas en avant fut réa-
lisé par Joseph von Fraunhofer (1787 - 1826) en 1814. Grâce à son spectroscope à réseau,
il remarqua que des traits sombres apparaissaient dans la lumière du Soleil. Ces derniers
avaient déja été remarqués par William Hyde Wollaston (1766 - 1828) en 1802. Kircho� et
Bunsen comprirent ensuite que ces traits noirs étaient reliés à la présence d’atomes dans
les couches supérieures de l’étoile. Kircho� mais également Julius Plücker (1801 - 1868),
Henry Augustus Rowland (1848 - 1901) ou encore Anders Jonas Ångström (1814 - 1874)
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contribuèrent à cataloguer et identi�er les raies présentes dans le spectre du Soleil. Johann
Balmer (1825 - 1898) remarqua que la position des raies d’hydrogène étaient mathémati-
quement reliées par une suite (qui porte son nom). C’est cette suite qui donna à Niels Bohr
l’idée d’un atome avec des niveaux d’énergie discrets.

De grandes découvertes astronomiques ont été faites grâce à la spectroscopie : la di�é-
rence entre les nébuleuses et les Galaxies basées sur leur spectres (Chap. 1) par William Hug-
gins (1824 - 1910), la classi�cation des étoiles par le père Angelo Secchi (1818 - 1878) suivi de
la classi�cation de Harvard par Edward Charles Pickering (1846-1919) qu’on a mentionnée
dans la section précédente, la classi�cation basée sur les raies d’hydrogène de Willemina
Fleming (1857 - 1911) ou encore les premières dé�nitions des types spectraux des étoiles
en fonction de leur température de surface et de leur luminosité par Annie Jump Cannon
(1863-1941) puis Antonia Maury (1866-1952) ou encore la proportion écrasante d’hydrogène
dans l’Univers par Cecilia Payne-Gaposchkin (1900 - 1979).

Comme autre exemple, nous pouvons citer l’observation d’une éclipse Solaire le 18 août
1868, grâce à laquelle Jules Janssen remarqua une raie qui n’appartenait à aucun élément
connu de l’époque. Ce dernier fut nommé hélium (en provenance du grec "Hλιoς", he-
lios, signi�ant Soleil) par Norman Lockyer (1836 - 1920) et par Edward Frankland (1825 -
1899). L’hélium n’a été identi�é que 27 années plus tard par le chimiste britannique William
Ramsay (1852 - 1916). Nous savons maintenant que l’hélium est le second élément le plus
abondant dans le Soleil et l’Univers, derrière l’hydrogène.

Dans ce chapitre, nous allons voir en détail comment se forment les raies présentes
dans le spectre des étoiles et comment à partir de ces dernières il est possible de remonter
à des paramètres essentiels comme la vitesse radiale, la vitesse de rotation, la température
de surface, la gravité de surface ou encore la composition chimique des étoiles.
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3.1 L’atmosphère des étoiles

Comme cité plus haut, le spectre du Soleil (mais plus généralement celui des étoiles) pos-
sède des raies caractéristiques de leur composition chimique de surface et de leur conditions
physiques en surface (comme la température ou la gravité de surface). Lorsque les photons
émis par les réactions nucléaires ayant lieu dans le cœur de l’étoile interagissent avec un
des atomes d’un gaz plus froid (les couches les plus externes de l’étoile), ils ne peuvent ab-
sorber que les photons d’une certaine énergie bien précise. La conséquence de la réémission
de ces photons est que des raies d’absorption dans le spectre de l’étoile se superposent à
son spectre continu. A contrario, la rencontre entre les photons et un gaz chaud produit des
raies d’émission.

Nous rappelons que, comme décrit par Niels Bohr, les atomes possèdent des niveaux
d’énergie discrets. Prenons l’exemple d’un atome d’hydrogène (Fig. 3.1). Lorsque un pho-
ton ayant exactement une énergie de 10.2 eV est absorbé, l’électron passe du niveau fonda-
mental (le niveau d’énergie le plus bas correspondant à n = 1 sur la �gure) au premier état
excité (n = 2). En désexcitant, l’électron retombe au niveau fondamental et émet un photon
d’énergie précise (et donc avec une longueur d’onde caractéristique). Dans cet exemple, la
longueur d’onde correspondante est 1215.67 Å.

Figure 3.1: Niveaux d’énergie de l’atome d’hydrogène. Le niveau fondamental (niveau
d’énergie le plus bas) correspond à n = 1. n = 2 est le premier niveau excité. Les transi-
tions partant des niveaux excités vers le niveau fondamental sont les raies de Lyman (Lα,
Lβ , Lγ ...). Celles associées au premier niveau excité sont les raies de la série de Balmer (Hα,
Hβ , Hγ ...). Source : LeBlanc [2010]

3.1.1 Corps Noir et luminosité des étoiles

Le spectre continu de l’étoile peut être approximé par celui d’un corps noir. Ce dernier
correspond à un corps qui absorbe toute l’énergie qu’il reçoit et qui émet un rayonnement
sous l’e�et de l’agitation thermique des particules qui le compose. Historiquement par-
lant, les premiers modèles (celui de Rayleigh-Jeans) des corps noirs prédisaient une énergie
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in�nie à partir de certaines longueurs d’ondes conduisant à la "catastrophe ultraviolette".
Comme nous pouvons le voir sur la Fig. 3.2, le spectre correspondant au rayonnement du
corps noir dépend fortement de la température. Max Planck (1858 - 1947, prix Nobel de
physique en 1918) démontra que la luminescence (en W.m−2 sr−1 Hz−1) rayonnement du
corps noir Bν(T) est relié à la température T et à la fréquence ν via la Loi de Planck (1900) :

Bν(T ) =
2hν3

c2

1

ehν/kT − 1
(3.1)

avec k la constante de Boltzmann (1,380.10−23 J/K), c la vitesse de la lumière (299792458
m/s) et h la constante de Planck (6.626.10−34kg m2 s−1 ). De plus, la loi de Stefan-Boltzmann
donne la puissance totale par unité de surface F, exprimée par :

F =

∫ +∞

0

πBνdν = σT 4 (3.2)

où σ est la constante de Stefan - Boltzmann (5.10−8 W.m−2.K−4). Par conséquent, un corps
plus chaud émettra plus d’énergie (à toutes les longueurs d’ondes) qu’un corps avec une
température inférieure.

Comme nous pouvons le voir sur la Fig. 3.2, la loi de Planck possède, à une température
donnée, une fréquence (ou longueur d’onde) où l’émission est maximale. La Loi de Wien
(1893) relie cette la longueur d’onde du maximum λmax (en m) en fonction de la température
T (en K) :

λmax =
2.8987.10−3m.K

T
(3.3)

Cette loi montre que les corps chauds ont leur maximum de rayonnement vers le bleu tandis
que les plus froids vers le rouge.

La luminosité (intrinsèque) de l’étoile est la puissance émanant de la surface de l’étoile
par unité de temps (en W). Elle peut être obtenue en intégrant le rayonnement émis par
l’étoile sur tout le domaine électromagnétique (F) multiplié par la surface de l’étoile. Grâce à
la loi de Stefan-Boltzmann (Eq. 3.2), la luminosité l’étoile (L) peut être reliée à sa température
e�ective Teff (c.f. Sect. 3.4.1) et son rayon R via :

L = 4πR2σT 4
eff (3.4)

avec σ étant la constante de Boltzmann.

Cependant, les étoiles ne sont pas des corps noirs à l’équilibre mais plutôt des systèmes
ouverts où les photons s’y échappent. Leur échappement relativement lent (à cause des
très nombreux épisodes d’absorption et de di�usions auxquels les photons sont soumis
entre leur production au cœur de l’étoile et leur échappement de l’étoile) fait que nous
pouons supposer que les étoiles sont à l’équilibre thermodynamique local (nous adopterons
l’acronyme anglais LTE pour Local Thermodynamical Equilibrium).

3.1.2 Équilibre Thermodynamique Local

Une étoile est souvent considérée à l’équilibre thermodynamique local tant que les pro-
cessus de collision dans l’étoile dominent les radiatifs. Ceci a lieu dans des milieux avec
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Figure 3.2: Fonction de Planck en fonction de la fréquence et pour 3 valeurs de la tempé-
rature (4000K, 5000K et 8000K).

une densité relativement forte. Si le libre parcours moyen de ces particules composant le
plasma stellaire est petit comparé à l’échelle typique sur laquelle varie la température, la
température locale peut être associée aux propriétés thermodynamiques du plasma. Cette
température locale T est utilisée pour déterminer la distribution de vitesses. Cette dernière
est donnée, dans le cadre du LTE par la distribution des vitesses de Maxwell f(v) :

f(v)dv = 4πv2
( m

2πkT

)3/2

e−mv
2/2kTdv (3.5)

avec k la constante de Boltzmann, et m la masse des particules.

D’autre part, la physique statistique montre que, pour un atome donné, les niveaux
d’énergie les plus bas sont peuplés de manière exponentielle par rapport à ceux ayant une
énergie plus élevée. La fraction de population d’atomes entre un niveau n et un niveau m
est donnée par formule de Boltzmann :

Nn

Nm

=
gn
gm
e−(En−Em)/kT (3.6)

où gn sont les poids statistiques régis par le principe de Pauli (2 électrons ne peuvent pa
être dans le même état quantique) et En est l’énergie d’excitation du niveau n.

De plus, la loi de Saha-Boltzmann permet d’obtenir le nombre d’ions par rapport au
nombre d’atomes de l’espèce neutre :

N+ne
N

=
2U+

U

(2mπkT )3/2

h3
e−χion/kT (3.7)
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Figure 3.3: Mécanismes d’absorption, d’émission et de di�usion résultant de l’interaction
entre les photons et les atomes.

où ne est la densité d’électrons, U+ et U sont les fonctions de partitions de l’ion et de l’atome
neutre, respectivement et χion est l’énergie d’ionisation.

3.2 Transfert radiatif dans les étoiles

3.2.1 Opacité

Nous décrivons par la suite l’atmosphère des étoiles comme un milieu opaque d’opacité
kν (et d’émissivité ην que l’on dé�nira plus bas) à la fréquence ν. Cette opacité mesure la
capacité de la matière à absorber ou à di�user les photons (en fonction de leur fréquence),
et est liée à di�érents mécanismes (résumés de manière schématique dans la Fig. 3.3) :

— Les transitions liées-liées : Les atomes absorbent des photons. Leur énergie peut être
utilisée pour changer l’état d’excitation d’un électron, à condition d’être exactement
égale à la di�érence entre les états d’énergie initiaux et �naux de l’électron. Les molé-
cules peuvent également absorber des photons via des transitions électroniques mais
aussi rotationnelles ou vibrationnelles.

— Les transitions liées-libres : Les atomes absorbent un photon permettant la photo-
ionisation d’un électron, qui devient libre à condition que le photon ait une énergie
supérieure ou égale à la di�érence entre l’état d’énergie initial de l’atome et l’état libre.
Si l’énergie est supérieure à cette di�érence, l’électron la transformera en énergie
cinétique. Les photons peuvent également dissocier des molécules.

— Les transitions libres-libres : Les photons excitent les électrons en "orbite" non liée
(ou hyperbolique) autour d’un atome.

— Les processus de di�usions dûs à l’interaction entre les photons et les électrons libres
(di�usion Thomson, di�usion Compton), entre les photons et les atomes ou molécules
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(di�usion Rayleigh).

N’ayant qu’un seul état lié (dont l’énergie d’ionisation est de 0.754 eV), l’ion H− est parmi les
principaux contributeurs de l’opacité, via les transitions liées-libres mais également libres-
libres (dans les atmosphères d’étoiles ayant une température . 104K). Ces ions sont très
présents proche de la surface des étoiles de type FGKM, à cause de la forte présence d’hy-
drogène neutre capturant des électrons libres provenant de métaux ayant une énergie d’io-
nisation plus faible que l’hydrogène.

3.2.2 Intensité spéci�que

La radiation stellaire est décrite par une quantité physique appelée intensité spéci�que
Iν . L’intensité spéci�que est la quantité d’énergie émanant d’une surface dA (illustrée sur
le panneau gauche de la Fig. 3.4) par unité de temps, dans un domaine spectral variant
d’une fréquence ν à ν + dν entre les angles solides Ω et Ω + dΩ, en traversant la sur-
face dA’ = cos θ dA où θ est l’angle entre la ligne de visée et la normale. Ses unités sont
erg/s/Hz/cm2/sr. Considérons un milieu (en géométrie parallèle et plane) d’épaisseur dz,
d’opacité kν et d’émissivité ην , recevant une intensité spéci�que Iν avec un angle θ par rap-
port à la normale (nous utiliserons la quantité µ = cos θ par la suite). Cette dernière devient
Iν + dIν après la traversée de ce milieu. Une vue schématique de ces processus est donnée
dans le panneau droit de la Fig. 3.4.

En écrivant le budget énergétique, nous pouvons remonter à l’équation de transfert
radiatif (indépendante du temps et dans une géométrie plane) qui s’écrit :

µ
dIν(z, µ)

dz
= −kνIν(z, µ) + ην (3.8)

Le premier terme de cette équation correspond à la radiation soustraite par l’opacité (à
cause de l’absorption ou la di�usion des photons). Il est proportionnel à Iν car la quantité
d’énergie absorbée ou di�usée augmente si l’intensité augmente. Le second terme est l’émis-
sivité, correspondant à la radiation rajoutée à Iν . Les unités de l’émissivité sont erg/Hz/s/ster/g.

Nous dé�nissons la profondeur optique τν(z) qui est une quantité sans unité décrivant
la transparence du milieu à une fréquence ν entre les profondeurs z et zmax (pouvant être
la surface de l’étoile comme sur le panneau gauche de la Fig. 3.5). A la surface de l’étoile,
nous avons τν = 0.

dτν = −kνdz ⇔ τν = −
∫ z

zmax

kν(z
′)dz′ (3.9)

Les régions les plus externes de l’étoile (avec des profondeurs optiques plus petites que
l’unité) sont dites optiquement minces, tandis que les régions les plus profondes (avec des
profondeurs optiques plus grandes que 1) sont optiquement épaisses.
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Figure 3.4: Panneau de gauche : Vue schématique décrivant l’intensité spéci�que Iν éma-
nant d’une surface dA avec un angle θ par rapport à la normale. Panneau de droite : Vue
schématique d’un milieu d’épaisseur dz recevant un rayonnement caractérisé par Iν avec
un angle θ par rapport à la normale. Source : LeBlanc [2010]

Figure 3.5: Panneau de gauche : Illustration de la profondeur optique τν en fonction e
la profondeur "géométrique" z de l’étoile. Panneau de droite : Illustration de la solution
de l’équation de transfert radiatif pour les directions vers l’extérieur (à gauche) et vers
l’intérieur (à droite). Source : LeBlanc [2010]

Nous dé�nissons également la fonction source Sν :

Sν(τν) =
ην(τν)

kν(τν)
(3.10)

qui sera égale à la fonction de Planck des corps noirs dans le cas du LTE. A noter que la
fonction source ne dépend pas de la direction, comme l’opacité et l’émissivité.
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L’équation du transfert radiatif (RTE pour Radiative Transfer Equation) devient :

µ
dIν(τν , µ)

dτν
= Iν(τν , µ)− Sν(τν) (3.11)

Les solutions de cette équation sont donnée par :

I+
ν (τν,1, µ) =

∫ ∞
τν

Sν(t)e
τν−t
µ
dt

µ
(3.12)

dans le cas de la radiation vers l’extérieur (µ ≥ 0) et :

I−ν (τν,1, µ) = −
∫ τν

0

Sν(t)e
τν−t
µ
dt

µ
(3.13)

pour une radiation vers l’intérieur de l’étoile (µ < 0, en supposant qu’aucune source exté-
rieure comme la lumière d’autres étoiles vient fournir de l’énergie). Le signe moins assurant
le signe positif de I− quand µ est négatif. Le panneau droit de la Fig. 3.5 montre de manière
schématique les solutions de la RTE.

3.3 Formation des raies spectrales

Nous avons vu dans la section précédente comment calculer l’intensité continue de
l’étoile. Nous allons voir ici comment peut être calculée l’intensité en prenant en compte les
raies spectres produites par l’absorption et l’émission de photons par les atomes se trouvant
dans les atmosphères stellaires.

Considérons une raie de fréquence centrale ν0 (ν sera ici une variable). Soit kc l’opacité
dans le continu et kl celui de la raie. Ce dernier doit être multiplié par le pro�l de la raieϕ qui
dépend fortement de la fréquence ν. L’équation de transfert radiatif (similaire à l’équation
3.8) devient :

µ
dI

dz
= −(kc + klϕ(ν − ν0))Iν + (kc + klϕ(ν − ν0))Bν (3.14)

où Bν est la fonction de Planck. En dé�nissant dτc = - kc dz, nous obtenons :

µ
dIν
dτc

=

(
1 +

klϕ(ν − ν0)

kc

)
(Iν −Bν) (3.15)

3.3.1 Profondeur optique de la raie

La profondeur optique de la raie (kl) est donnée par :

kl = nl
πe2

mc
gfnl (3.16)

avec nl le nombre d’atomes dans le niveau d’énergie le plus bas (par unité de volume).
gfnl est une quantité sans dimension permettant de calculer la probabilité de transition
entre les deux niveaux l et n d’un atome considéré et est appelée force d’oscillateur. La
force d’oscillateur sera essentielle pour la suite de ce manuscrit et notamment le prochain
chapitre, consacré aux listes de raies utilisées pour l’analyse spectrale des étoiles.
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3.3.2 Pro�ls d’absorption

Il est important de noter que les raies spectrales possèdent une certaine largeur avec un
pro�l associé. Cet élargissement peut être dû à de nombreux e�ets.

Élargissement naturel

Cet e�et résulte de l’incertitude d’Heisenberg :

∆E∆t ≥ h̄

2
(3.17)

Cette dernière nous apprend que chaque niveau d’énergie possède une certaine largeur
(∆E) ou une incertitude liée à sa durée de vie (∆t). D’un point de vue schématique (Fig.
3.6), une transition partant du bas du niveau inférieur i vers le haut du niveau supérieur
j possède une plus haute fréquence qu’une transition partant du haut du niveau i vers le
bas du niveau j. Les atomes dont les électrons sont dans le niveau i peuvent absorber des
photons dont la fréquence ν0 correspond à la di�érence exacte d’énergie entre les deux
niveaux, mais également certaines fréquences autour.

Le pro�l causé par cet élargissement est donné par une Lorentzienne :

ϕ(N)(ν) =
1

π

γ/4π

(ν − ν0)2 + (γ/4π)2
(3.18)

avec γ étant la constante d’amortissement radiatif donnée par :

γ =
8π2e2

3mecλ2
0

(3.19)

e étant ici la charge de l’électron (-1.602.10−19 C),me la masse de l’électron (9,109.10−31 kg),
c la vitesse de la lumière et λ0 la longueur d’onde associée à ν0.

Figure 3.6: Illustration de l’impact de la largeur (naturelle) de deux niveaux d’énergie (Ei
et Ej) d’épaisseurs ∆Ei et ∆Ej (provenant de l’incertitude d’Heisenberg) sur le pro�l de
la raie. La valeur Γ/2π est la largeur du pro�l à la moitié de l’intensité (voir texte pour ne
dé�nition de Γ). Source : LeBlanc [2010]
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Élargissement dû aux collisions

Le calcul des niveaux d’énergie des atomes ne prend pas en compte les éventuelles colli-
sions. Cependant, ces dernières ne sont pas rares dans les plasmas stellaires, translatant ou
divisant les niveaux d’énergie et ainsi contribuant à l’élargissement des raies. A un temps
et une profondeur donnés, certains atomes d’une même espèce chimique subissent des col-
lisions tandis que d’autres non. Par conséquent, seule une portion d’entre eux verra ses
niveaux d’énergie modi�és par les collisions, causant un élargissement des raies avec un
pro�l similaire au précédent :

ϕ(P )(ν) =
1

π

Γ/4π

(ν − ν0)2 + (Γ/4π)2
(3.20)

où Γ est proportionnel à l’inverse du temps caractéristique entre deux collisions et est ap-
pelée constante d’amortissement collisionnel.

A noter que l’élargissement naturel et celui du aux collisions va principalement se ré-
percuter sur les ailes des raies, du fait de leur nature Lorentzienne.

Élargissement Doppler

Les deux élargissements précédents sont reliés à la physique atomique et quantique.
Cependant, les particules peuvent également avoir un mouvement dans la direction de la
ligne de visée (dans le cadre du LTE, la distribution de vitesses de ces particules est donnée
par la distribution de Maxwell, Eq. 3.5). Ces particules, dans le référentiel de l’étoile, voient
les photons qui sont décalés par e�et Doppler par rapport au référentiel d’un observateur,
causant un élargissement des raies. Le pro�l dû à cet e�et est un pro�l Gaussien :

ϕ(G)(ν) =
1√
π∆νD

e
−
(

∆ν
∆νD

)2

(3.21)

où :

∆νD =
ν0

c

√
2kT

M
(3.22)

avec M = A mp où mp est la masse du proton (1,6726.10−27 kg) et A est le nombre de
nucléons de l’espèce considérée et T a température du milieu.

Cet élargissement va principalement agir sur le cœur des raies.

3.3.3 Pro�l de Voigt

En prenant en compte tous ces e�ets d’élargissement simultanément, le pro�l �nal est
le résultat d’une convolution entre un pro�l Lorentzien et un pro�l Gaussien (appelé pro�l
de Voigt) :

ϕ(V )(ν) =
1√
π∆νD

a

π

∫ ∞
−∞

e−y
2
dy

(x− y)2 + a2
(3.23)
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avec :

a =
(Γ + γ)/4π

∆νD
(3.24)

La �gure 3.7 compare les pro�ls Lorentzien, Gaussiens et de Voigt.

Figure 3.7: Comparaison entre les pro�ls Lorentzien, Gaussiens et de Voigt. Source : Le-
Blanc [2010]

3.3.4 Autres processus d’élargissement

D’autres e�ets peuvent également être pris en compte dans le cas d’une atmosphère
stellaire :

E�et Stark

L’e�et Stark est une perturbation des états électroniques dû à la présence d’un champ
électrique induit par les particules présentes dans le plasma stellaire. Comme pour l’élargis-
sement causé par les collisions (Sect. 3.3.2), cet e�et provoque un décalage ou un éclatement
des raies spectrales en plusieurs sous-niveaux. Le pro�l résultant est une Lorentzienne. A
noter que Johannes Stark (1874 - 1957) reçut le prix Nobel de physique en 1919.

E�et Zeeman

Analogue à l’e�et précédent, l’e�et Zeeman cause une séparation des niveaux d’énergies
des atomes sous l’e�et d’un champ magnétique. Les composantes individuelles ne pouvant
généralement pas être séparées dans les spectres stellaires (à cause d’une di�érence faible
entre les niveaux d’énergie), les raies spectrales individuelles paraîtront plus larges (dont
l’élargissement est décrit par un pro�l Lorentzien). La découverte de cet e�et conduit Pieter
Zeeman (1865 - 1943) au prix Nobel en 1902.

83



Chapitre 3

Structure Hyper�ne

La structure hyper�ne des raies a été observée dès 1891 par Albert Abraham (1852 -
1931), mais également par Charles Fabry (1867 - 1945) et par Alfred Perot (1863 - 1925) qui
l’avaient initialement interprété comme résultat de l’existence d’un moment magnétique
intrinsèque du noyau. Nous connaissons maintenant grâce aux travaux fondateurs de Back
et Goudsmit en 1920, Fermi, Breit et Racah au début des années 30, Schülter et Schmidt en
1935 et Rabi en 1939 que la structure hyper�ne est dûe à l’interaction entre les moments
du noyau et le champ électromagnétique produit par les électrons. Ce dernier est lié au
moment cinétique et au spin de l’électron.

Cette interaction a pour e�et de démultiplier les niveaux d’énergie et n’est pas à confondre
avec le déplacement global des niveaux d’énergie (sans démultiplication) lié à l’e�et isoto-
pique (mis en évidence en 1931 par Pauli et Peierls et est causé par une modi�cation de la
distribution des charges d’un isotope).

La prise en compte des e�ets de la structure hyper�ne est essentielle pour une déter-
mination précise des abondances chimiques à la surface d’une étoile, notamment lors de
l’analyse des spectres ayant une haute résolution spectrale.

Pro�l instrumental

L’observation de spectres stellaires est accompagnée d’un élargissement des raies causé
par la réponse instrumentale du spectrographe qui possède une certaine résolution spec-
trale. Ce pro�l peut être en première approximation un pro�l Gaussien, mais chaque ins-
trument possède son propre pro�l.

Lie résolution avec largeur pro�l

Microturbulence

Les mouvements des particules dans les étoiles provoque un élargissement des raies. Si
ce mouvement est faible comparé à l’unité de la profondeur optique, nous dirons que ce
sont des mouvements de "microturbulence". Les vitesses se traduisent par une Gaussienne,
similaire à l’Eq. 3.21, dont la largeur à mi hauteur ∆νD est donnée par

∆νD =
ν0

c

√
2kT

M
+ v2

micro (3.25)

où vmicro est la vitesse de microturbulence (vmicro) de l’étoile.

Macroturbulence

Lorsque les cellules de turbulence dans la photosphère sont su�samment grandes pour
que les photons y restent coincés un certain temps, il y a des mouvements de "Macrotur-
bulence", causant un élargissement des raies lorsque les cellules de macroturbulence d’une
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étoile sont vues simultanément (ce qui est le cas en observant des étoiles non résolues). Dans
le cas de mouvements isotropes, le pro�l de la macroturbulence sur les raies serait une Gaus-
sienne, comme pour la microturbulence. Cependant, les mouvements macroturbulents sont
anisotropes avec une composante radiale et une composante tangente à la ligne de visée.
L’élargissement des raies est donc décrit par un pro�l Radial-Tangeant [Gray, 1975] (qui est
bien di�érent d’une Gaussienne comme nous pouvons le noter sur la Fig. 3.8) :

AR√
πζR cos θ

e
− ∆2λ

ζ2
R

cos2 θ +
AT√

πζT sin θ
e
− ∆2λ

ζ2
T

sin2 θ (3.26)

où AR et AT sont la fraction de l’atmosphère stellaire ayant un mouvement radial et tangent,
respectivement. ζR et ζT sont les vitesses de macroturbulence radiale et tangente. La plupart
des études sont faites avec AR = AT et ζR = ζT

Figure 3.8: Comparaison entre un pro�l Gaussien et Radial-Tangeant. Source : Gray [2005]

La �gure 3.9 montre l’impact de la vitesse de macroturbulence sur un spectre synthé-
tique. Ce dernier est celui du Soleil (aucune vitesse de rotation n’a été ajoutée pour calculer
ces spectres). Nous voyons que plus la vitesse de macroturbulence est forte, plus les raies
sont élargies et peu profondes.

La vitesse de macroturbulence est corrélée avec la température et la gravité de surface.
Il existe plusieurs relations empiriques comme celle de Doyle et al. [2014]. La macrotur-
bulence étant di�cile à séparer de la rotation stellaire, les auteurs se sont basés sur des
données astérosismologiques pour obtenir la vitesse de rotation et déduire la vitesse de
macroturbulence ζRT sur 28 étoiles de la séquence principale (dé�nie entre 5200 et 6400 K
et pour des valeurs de log(g) comprises entre 4.0 et 4.6) :

ζRT = 3.21+2.33.10−3(Teff−5777)+2.00.10−6(Teff−5777)2−2.00(log(g)−4.44) (3.27)

Cette relation semble avoir des vmacro comparables à celles de [Valenti and Fischer,
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Figure 3.9: Spectre synthétique du Soleil (calculé avec les outils décrits dans le Chapitre
5 et les paramètres de la Tab. 4.1, à l’exception de la vitesse de rotation �xée à 0.00 km/s)
dégradé à R∼ 100 000 (avec un pro�l Gaussien) et convolué avec un pro�l Radial-Tangeant
pour quatre vitesses de macroturbulence (0, 2, 3.57 et 6 km/s).

2005], bien qu’une di�érence systématique existe (qui pourrait provenir du fait que Doyle
et al. [2014] utilise des raies fortes et des raies faibles, tandis que les vmacro de Valenti
and Fischer [2005] proviennent uniquement de raies faibles, ou encore que Valenti and Fi-
scher [2005] considèrent vsin i = 0). De plus, les vmacro provenant de formule proposée par
[Bruntt et al., 2010] semblent être trop fortes d’un facteur 2. Selon Takeda and UeNo [2017],
cette di�érence s’explique par le fait que Bruntt et al. [2010] utilise une vmacro provenant
d’un pro�l Gaussien (utilisée par les physiciens Solaires jusque dans les années 70) et non
pas Radiale-Tangente (utilisée depuis Gray [1975]) comme Doyle et al. [2014] ou Valenti
and Fischer [2005].

Il existe également des relations pour la macroturbulence pour les étoiles géantes éga-
lement comme celles de Hekker and Meléndez [2007] (prenant en compte les classes de
luminosité des étoiles) ou celle de Brewer et al. [2015].

En�n, la détermination de la vitesse de macroturbulence peut également être di�cile car
il faut la séparer de la vitesse de rotation de l’étoile, causant également un élargissement
des raies. Une formule reliant ses quantités a été proposée par dos Santos et al. [2016].

Rotation

En�n, la rotation de l’étoile impacte fortement les raies, à cause du décalage Doppler des
di�érentes régions de l’étoile au cours de sa rotation. Vu depuis un observateur (Fig. 3.10),
une partie de la radiation sera décalée vers le bleu, tandis que l’autre sera décalée vers le
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rouge. Les raies des étoiles apparaissent donc élargies. Cependant, l’e�et de la rotation sur
les raies dépend de l’angle de l’axe de rotation par rapport à la ligne de visée de l’observateur.
Si l’axe de rotation pointe directement vers la ligne de visée de l’observateur, alors aucun
élargissement ne sera vu sur les raies car le mouvement des atomes à la surface de l’étoile est
perpendiculaire à la ligne de visée. D’autre part, la vitesse de rotation que nous dé�nissons
ici est vsin i, où i est l’angle entre la ligne de visée et l’axe de rotation de l’étoile et V étant
la vitesse de rotation à l’équateur, peut s’écrire :

c1

√
1− ∆λ2

∆λ2
L

+ c2

(
1− ∆λ2

∆λ2
L

)
(3.28)

avec c1 et c2 des constantes et ∆λ2
L est le décalage maximal en longueur d’onde.

Figure 3.10: Illustration de l’impact de la rotation d’une étoile sur l’élargissement des raies
de son spectre. Source : LeBlanc [2010]

De manière analogue à la �gure 3.9, la �gure 3.11 montre l’impact de la vitesse de ro-
tation sur le spectre du Soleil (sans impact de la macroturbulence). Nous remarquons que
plus la vitesse de rotation de l’étoile augmente, plus les raies sont larges et risquent de se
mélanger avec leur voisines. Pour de très fortes valeurs de vsin i (18 km/s), nous voyons
que les raies sont fortement mélangées.

D’un point de vue mathématique, la rotation agit comme une convolution par un pro�l
particulier (ni Gaussien, ni Lorentzien ni Voigt) donné par :

3.3.5 Formation des raies en fonction de la profondeur de l’atmo-
sphère

Comme nous pouvons le voir sur la Fig. 3.12, le pro�l (et la force) des raies est relié à
leur formation dans l’atmophère stellaire. Le cœur des raies est composé de photons issus
des régions proche de la surface (à faible profondeur optique) tandis que, pour les ailes, ce
sont les couches plus profondes de l’atmosphère qui contribuent.
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Figure 3.11: Identique à la Fig. 3.9 mais avec aucune vitesse de macroturbulence et quatre
valeurs de vsin i (0, 1.60, 6 et 18 km/s).

Les raies faibles possèdent une opacité bien plus faible que l’opacité du continu. Elles
sont dites optiquement �nes. Le �ux au centre des raies est plus faible qu’au niveau du
continu puisque le rayonnement proche du centre de la raie provient de régions moins
profondes que pour le continu. L’opacité est plus forte au niveau du cœur qu’au niveau
des ailes de la raie Le rayonnement des di�érentes parties de la raie provient de di�érentes
profondeurs dans l’atmophère stellaire.

Figure 3.12: Relation entre le pro�l d’une raie et la profondeur de sa formation dans l’at-
mosphère de l’étoile.
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3.4 Détermination des paramètres stellaires

L’analyse spectroscopique et photométrique de la lumière des étoiles permet l’obtention
de leurs paramètres fondamentaux comme la température e�ective et la gravité de surface.

3.4.1 Température E�ective

La température e�ective (Teff ) est par dé�nition la température de la photosphère stel-
laire correspondant à l’émission d’un corps noir à toutes les longueurs d’ondes. A noter
que la Teff est également la température à la profondeur optique τ = 2/3 et n’est donc pas la
température de la surface, qui correspond à τ = 0. Elle joue un rôle crucial dans l’apparition
ou non de certaines raies spectrales mais également dans les processus d’excitation (Eq.
3.6) et d’ionisation (Eq. 3.2). Nous présentons ici une liste non-exhaustive de méthodes pou
déterminer Teff (notamment sur les étoiles de type FGK).

Flux Bolométrique

En appliquant la loi de Stefan-Bolzmann (Eq. 3.2), il est possible d’obtenir la température
e�ective de l’étoile en fonction de son �ux intégré sur tout le spectre :

Teff =

4

√∫ +∞

0

Fνdν/σ

√
θR

(3.29)

où θR est le diamètre angulaire de l’étoile, qui peut être obtenu via diverses méthodes
(comme l’interférométrie, les éclipses d’étoiles binaires ...).

Cette méthode est très e�cace et très précise avec des erreurs de l’ordre de 50 K [Boya-
jian et al., 2012a,b, Karovicova et al., 2018]. Cependant, la détermination des diamètres an-
gulaires est relativement di�cile sur les étoiles naines [White et al., 2018] et ne peut se
concevoir que pour des étoiles relativement proches.

Température photométrique

Une autre façon de remonter à Teff est d’utiliser l’indice de couleur (par exemple B - V)
[Boehm-Vitense, 1981, 1982, Schweitzer et al., 2002], comme nous pouvons le voir sur la
Fig. 3.13.

Nous remarquons deux régimes : le premier pour (B - V) < 0 et l’autre pour (B - V)> 0,
l’un correspondant aux étoiles froides :

log Teff = 3.981+0.142(B−V )+16.3618(B−V )2+81.8910(B−V )3+161.5075(B−V )4

(3.30)
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Figure 3.13: Relation entre la température e�ective (en échelle logarithmique) et l’indice
de couleur (B - V). Source : [Gray, 2005, Flower, 1996]

et l’autre aux étoiles plus chaudes :

log Teff = 3.981− 0.4728(B − V )− 0.2434(B − V )2 − 0.0620(B − V )3 (3.31)

Plusieurs relations existent et parmi les plus récentes et utilisées, nous pouvons citer
celles de Casagrande et al. [2010], Ramírez and Meléndez [2005], Alonso et al. [1996], pre-
nant en compte les types spectraux ainsi que les métallicités. A noter que cette méthode
dépend cependant fortement du traitement de l’extinction, de la calibration des �ux [Ca-
sagrande et al., 2010] ou peut être erronée pour certaines étoiles particulières comme les
étoiles carbonées (dont la nature est di�cile à connaitre uniquement avec des données pho-
tométriques ...).

Profondeur des raies

Le panneau gauche de la �gure 3.14 montre le rapport entre la profondeur au coeur
d’une raie de V i située à 6251.83 Å (dans l’air) et une raie de Fe i localisée à 6252.57 Å (dans
l’air) en fonction de l’indice de couleur (B - V). En convertissant l’indice de couleur en
température e�ective (avec une relation semblable à celle évoquée plus haut), il est possible
de relier la température e�ective en fonction du rapport entre la profondeur des raies. Il
peut en être déduit une relation polynomiale [Gray and Johanson, 1991] :

Teff = 6660.5− 9941.7R + 35297.7R2 − 67336.1R3 + 61565R4 − 21767R5 (3.32)

Cette méthode permet de déterminer des températures e�ectives avec une précision de
l’ordre de 10 K [Casagrande et al., 2010, Gray and Johanson, 1991], mais dépend également
fortement de la calibration des �ux.
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Figure 3.14: Rapport des �ux au centre de deux raies (6251.83 Å et 6252.57 Å) en fonction
de l’indice de couleur (B - V) à gauche et en fonction de la température e�ective (à droite).
Source : Gray and Johanson [1991]

Equilibre d’excitation

En se basant sur l’équation de Boltzmann (Eq. 3.6), la Teff est déterminée de sorte à ce que
les abondances provenant des raies de Fe i ne dépendent plus des potentiels d’excitation.
Cette technique repose sur la forte dépendance des raies de Fe i (qui sont très nombreuses
dans le spectre du domaine visible des étoiles de type FGK) avec la température. Cette
méthode est très précise (incertitudes de l’ordre de 50K) bien que les raies de Fe i puissent
être sujet à d’importants e�ets NLTE.

Cette méthode se base sur la mesure de largeurs équivalente des raies (Sect. 3.6.2).
Lorsque elle sont mesurées, la Teff est déterminée de sorte à ce que la courbe de croissance
de l’abondance perde sa corrélation avec le potentiel d’excitation. La Teff peut également
être mesurée par synthèse spectrale (Sect. 3.6.3) et est déterminée en choisissant le spectre
synthétique permettant d’obtenir le meilleur accord (pour toutes les raies) avec un spectre
observé.

A noter que cette méthode a été par exemple employée par Bensby et al. [2014] sur
des étoiles de types Solaires. L’inclusion d’e�ets NLTE peut conduire à des di�érences de
températures e�ectives de l’ordre de 30 K. En�n, cette technique peut être réalisée avec
d’autres éléments (comme Si, Ca, Ti).

Raies de l’hydrogène

La température e�ective peut aussi être déterminée grâce aux fortes raies de Balmer de
l’hydrogène (qui sont très sensibles à la température) mais une détermination du continu
�able du spectre de l’étoile est nécessaire. [Fuhrmann, 2008]. Les températures déterminées
par cette méthode sont sensibles aux modèles et des modèles 3D (incluant des e�ets NLTE)
sont nécessaires [Barklem, 2007, Amarsi et al., 2018]. La largeur des raies de Balmer in-
dique que leur formation est faite dans les couches plus profondes de l’atmophère stellaire,
où les mouvements de convection sont très importants. Par conséquent, la granulation a
également un impact sur la précision de la mesure [Asplund, 2005, Ludwig et al., 2009].
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Il est également possible de remonter à la température d’étoiles de la séquence principale
avec Teff < 10000K en regardant le gradient entre le �ux du continu de Paschen entre 4000
Å (F4000) et 7000Å (F7000) :

∂ log(F4000/F7000)

∂ log Teff

∼ 2.3 (3.33)

Cette mesure semble être moins sensible aux e�ets NLTE et les raies de Pachen sont
peu sensibles à la gravité de surface [Gray, 2005].

3.4.2 Gravité de surface

La gravité de surface (g) est dé�nie comme étant :

g =
GM

R2
(3.34)

avecG la constante gravitationnelle,M etR la masse et le rayon de l’étoile, respectivement.
Nous utiliserons le logarithme de cette expression pour décrire la gravité de surface (log(g)),
qui est reliée à la pression dans l’atmophère stellaire.

Gravité de surface astrométrique

La surface de gravité peut alors être obtenue si la masse et le rayon de l’étoile sont
connus. Le rayon peut être déterminé à partir de la mesure de la parallaxe et du diamètre
angulaire de l’étoile. La mesure de la masse des étoile est plus complexe. Une manière de
l’obtenir est d’utiliser les modèles d’évolution stellaires [Heiter et al., 2015a].

De plus, en utilisant la loi de Stefan-Boltzmann (Eq. 3.2), une détermination de log(g) peut
être faite en connaissant Teff (qui peut être obtenue par une des méthodes évoquées plus
haut), la magnitude apparente de l’étoile (m), le �ux bolométrique (le �ux sur tout le rayon-
nement électromagnétique) et ses corrections bolométriques (BC), ainsi que l’extinction qui
in�ue sur la magnitude absolue MK . La surface de gravité de l’étoile peut alors être obtenue
en calculant [Roederer et al., 2014] :

log(g) = 0.4(MK +BCK −Mbol,�) + log(g)� + 4log(Teff/Teff,�) + log(M/M�). (3.35)

où Mbol,� = 4.74, Teff,� = 5780 K, log(g)� = 4.44 et M� = 1.988.1030 kg.

Saut de Balmer

De manière analogue à la mesure de la température, la discontinuité du spectre dûe aux
raies de Balmer peut être utilisée pour déterminer la gravité de surface, dans les étoiles dont
la température e�ective dépasse les 6500 K [Bless, 1960]. Cependant, le nombre d’électrons
libres a�ecte fortement la forme des raies de Balmer.
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Ailes de raies fortes

Comme nous pouvons le voir sur la Fig. 3.15, les ailes des raies d’hydrogène sont très
sensibles à la gravité de surface. Elles sont utilisées comme des indicateurs de la luminosité
stellaire [Hulburt, 1924, Elvey and Struve, 1930, Abt et al., 1968].

D’autres raies fortes (comme Ca II H et K) peuvent également être utilisées mais une
connaissance préalable de l’abondance de ces éléments est nécessaire.

Figure 3.15: Raie de Hγ d’une étoile dont Teff = 10 000 K avec log(g) = 2 et log(g) = 4. Source :
LeBlanc [2010]

Raies faibles : balance d’ionisation

La force des raies ionisées du Fer est sensible à la pression dans l’atmosphère. Il est donc
possible de déterminer log(g) en forçant l’abondance dérivée par les raies de Fe ià être égale
à celle des raies de Fe ii, de manière analogue à la méthode de l’équilibre d’excitation pour
déterminer Teff mais en utilisant ici la relation de Saha (Eq. 3.2). Cette méthode est très
populaire et les erreurs typiques associées sont de l’ordre de 0.1 dex.

Astérosismologie

Les modes de fréquence de l’oscillation des étoiles est directement reliée àTeff et log(g) [Cha-
plin and Miglio, 2013] et conduisent à des erreurs très faibles sur la gravité de surface, de
l’ordre de 0.01. Ces modes de fréquence peuvent être obtenus par des missions spatiales
comme Kepler [Borucki et al., 2010], K2 [Howell et al., 2014], CoRoT [Michel et al., 2008].
Par exemple, la gravité de surface log(g) peut être obtenue grâce à l’équation 3.34 où la
masse de l’étoile est donnée par :

M

M�
∼
(
νmax
νmax,�

)3(
< ∆ν >

∆ν�

)−4(
Teff

Teff

)3/2

(3.36)
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et
R

R�
∼
(
νmax
νmax,�

)(
< ∆ν >

∆ν�

)−2(
Teff

Teff

)1/2

(3.37)

où νmax est la fréquence de l’oscillation maximale et ∆ν est la séparation de fréquence
moyenne. νmax,� = 3140.0 µHz, < ∆ν >� = 135.03 µHz et Teff = 5777K [Pinsonneault et al.,
2014].

A noter que des relations directes entre la Teff , log(g) et νmax ont été proposées [Chaplin
and Miglio, 2013, Kjeldsen and Bedding, 1995] :

g

g�
=

(
νmax
νmax,�

)(
Teff

Teff

)1/2

(3.38)

Ces paramètres peuvent être également a�nés en prenant en compte la composition
chimique de l’étoile [Gai et al., 2011].

3.5 Méthodes de paramétrisation stellaire automatiques

Avec l’avènement des grands relevés spectroscopiques (Sect. 1.4), le besoin d’automa-
tisation pour la détermination des paramètres physico-chimiques des étoiles est devenu
crucial. Dans cette section, nous décrivons brièvement les di�érentes méthodes de paramé-
trisation. Une revue plus complète se trouve dans Recio-Blanco [2014].

Les méthodes de paramétrisation automatiques reposent sur la minimisation de la fonc-
tion distance D dé�nie comme :

D =
J∑
j=1

|O(i)−M(i)|2 (3.39)

où O désigne le spectre observé tandis que M le spectre de référence. Cette fonction est
dé�nie sur les J points des spectres. Chaque modèle de référence avec une valeur de D plus
petite qu’un seuil dé�ni au préalable peut être une potentielle solution. Il y a 3 méthodes
principales : les méthodes d’optimisation, de projection et de classi�cation.

3.5.1 Méthodes d’optimisation

Cette méthode repose sur le calcul de D (pour chaque modèle de référence d’une grille de
spectres). La précision de cette méthode repose sur le pas de grille adopté mais également
par le bruit du spectre observé dont certaines signatures peuvent être interprétées à tort
comme des raies.

Cependant, cette méthode demande beaucoup de temps de calcul. A�n de le réduire,
divers algorithmes peuvent être adoptés comme ceux de Gauss-Newton (implémenté dans
le code GAUGUIN [Bijaoui, 2012]) ou Levenberg-Marquadt [Moré, 1978]. Ces algorithmes
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recherchent dans l’espace des paramètres, la direction ayant le gradient le plus négatif en
fonction de la distance. Une fois cette direction identi�ée, l’algorithme recalcule de manière
itérative ce gradient après avoir modi�és les paramètres, jusqu’à la convergence vers les
solutions des paramètres.

Les exemples de codes utilisant des méthodes d’optimisation sont nombreux : FERRE
(utilisé dans APOGEE, [Allende-Prieto and Apogee Team, 2015]), SME [Valenti and Pisku-
nov, 1996], GALA [Mucciarelli et al., 2013], iSpec [Blanco-Cuaresma et al., 2014] SP_Ace
(Stellar Parameters And Chemical abundances Estimator [Boeche and Grebel, 2016]), FAMA
(Fast Automatic MOOG Analysis, [Magrini et al., 2013],SPADES [Posbic et al., 2012], MyGIs-
FOS [Sbordone et al., 2014], FASMA [Tsantaki et al., 2018]. Nous pouvons également citer
GAUGUIN qui a été adopté pour l’analyse chimique des spectres Gaia/RVS par le module
GSP-Spec(Chap. 5).

3.5.2 Méthodes de projection

Ce type de méthode requière une phase d’entraînement pendant laquelle un ensemble
de vecteurs de projection est calculé. Ces derniers contiennent les signatures spectrales
les plus importantes permettant d’obtenir les paramètres atmosphériques et peuvent être
ajustés de façon à prendre en compte le bruit du spectre observé [Recio-Blanco, 2014].

Ensuite, durant la phase d’application, cet espace des paramètres est déterminé en appli-
quant un produit scalaire entre ces vecteurs et les observations. MATISSE (qui est employé
pour déterminer les paramètres atmosphériques dans la Gaia DR3 et le projet AMBRE) et
MOPED (Massively Optimized Parameter Estimation and Data compression method, [Hea-
vens et al., 2000] reposent sur cette méthode de projection.

3.5.3 Méthodes de classi�cation

Cette méthode considère chaque modèle de la grille de référence comme une classe à
part entière et se base sur une phase d’entraînement comme pour les méthodes de projec-
tion. Durant cette dernière, des règles de reconnaissance sont établies en utilisant la grille
de référence. Les méthodes de classi�cation sont utilisées sous formes d’arbre de décisions
comme avec le code DEGAS [Bijaoui, 2012] ou d’ANN (Arti�cial Neural Networks [Recio-
Blanco et al., 2022, Leung and Nomoto, 2019, Bailer-Jones, 2000, Snider et al., 2001].

3.6 Détermination des abondances chimiques

Il existe principalement deux manières d’obtenir des abondances chimiques : l’utilisa-
tion des largeurs équivalentes (nous utiliserons l’acronyme anglais EW pour Equivalent
Width) et la synthèse spectrale. Nous nous plaçons ici dans le cadre de l’équilibre hydrosta-
tique et du LTE, bien que des outils NLTE et/ou résolvant les équations d’hydrodynamique
existent. Ces outils NLTE sont di�ciles à utiliser pour des millions de spectres, comme dans
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le cas de la mission Gaia.

3.6.1 Les outils

Les deux méthodes ont besoin de certains ingrédients comme des codes de transfert
radiatif, des modèles d’atmosphère stellaires, ou encore des listes de raies précises. Ces
ingrédients sont donnés dans cette section :

Code de transfert radiatif

Il existe plusieurs codes pour résoudre le transfert radiatif (Sect 3.2) : MOOG [Sneden,
1973], SYNTH [Piskunov, 1992], SPECTRUM [Gray, 1999] ou encore TUROSPECTRUM [Al-
varez and Plez, 1998, Plez, 2012]. C’est ce dernier qui sera utilisé pour la suite de cette thèse.

Modèles d’atmosphère

Les modèles d’atmosphère décrivent l’évolution de quantités physiques comme la tem-
pérature, la pression électronique, la pression du gaz et de l’opacité en fonction de la pro-
fondeur géométrique (et/ou profondeur optique) de l’atmosphère.

En supposant le rayon de l’atmosphère petit devant le rayon total de l’étoile, les atmo-
sphères stellaires peuvent être vues comme étant divisées en de nombreuses (typiquement
entre 50 et 100) couches planes et parallèles (cela n’est pas valable pour les étoiles géantes,
où une approche sphérique sera préférée). Pour chacune d’entre elles, les paramètres phy-
siques vont être calculés. Ces couches sont généralement choisies a�n de bien échantillon-
ner la profondeur optique, qui est en général dans la partie visible du spectre.

Grâce à la découverte de l’importance des ions H− dans l’opacité du continu du Soleil,
le premier modèle photosphérique fut celui de [Strömgren, 1940]. La majorité des modèles
sont calculés à 1D en supposant le LTE (ATLAS9 [Castelli and Kurucz, 2003], PHOENIX
[Allard and Hauschildt, 1995, Husser et al., 2013], MARCS [Gustafsson et al., 2008]), bien
que de plus en plus de modèles soient faits en 3D comme les grilles STAGGER [Magic et al.,
2013], CO5BOLD [Freytag et al., 2012], CIFIST [Ludwig et al., 2009] ou encore une partie
des modèles PHOENIX.

Référence d’abondances Solaires

L’étude de la composition du Soleil remonte à la �n du XIXe siècle pour l’étude météo-
ritique des chondrites CI (les météorites les plus anciennes) et à l’entre-deux-guerres pour
une étude complète du Soleil avec les travaux fondateurs de Cecilia Payne-Gaposchkin, re-
pris par Russell [1929] qui �t une courbe des abondances en fonction du numéro atomique.
Plusieurs études reprirent cette courbe [Suess and Urey, 1956, Brown, 1949, Goldberg et al.,
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1960] avec di�érentes techniques employées comme la courbe de croissance [Minnaert and
Mulders, 1931] détaillé ci-dessous.

L’amélioration des modèles d’atmosphère Solaire et des données atomiques condui-
sirent à un meilleur accord entre les abondances photosphériques et météoritiques [Gre-
vesse and Noels, 1993, Grevesse et al., 1995], à l’exception de certains éléments légers
(comme le Li) mentionnés dans la Sect. 2.4.1, des gaz nobles comme le néon et l’argon
qui n’ont pas de raies dans les spectres (domaine visible) de la photosphère, mais égale-
ment des 6 éléments les abondants dans l’atmosphère Solaire (H, He, C, N, O), qui sont
sous-abondants dans les météorites car partiellement détruits par di�érents processus.

De nos jours, les principales abondances Solaires utilisées sont Grevesse and Sauval
[1998] avec des modèles 1D, Asplund et al. [2009], Grevesse et al. [2007], Asplund et al.
[2021] pour les modèles 3D et Lodders et al. [2009], Lodders [2003] pour les abondances
météoritiques.

Liste de raies

Le dernier ingrédient indispensable et auquel est dédié un chapitre de ce manuscrit
(Chap. 4) consiste en une liste atomique et moléculaire de raies. D’importantes bases de
données avec des millions de raies comme VALD (Vienna Atomic Line Database [Pisku-
nov et al., 1995, Ryabchikova et al., 2015] ou NIST 1 (National Institute of Standards and
Technology Atomic Spectra Database) existent. De plus, certaines liste de raies optimisées
comme celle de Kurucz [2011] et la liste de raies développée dans le cadre du Gaia-ESO
survey [Heiter et al., 2021] sont disponibles dans la littérature.

3.6.2 Largeur équivalente

La largeur équivalente Wλ d’une raie est la largeur d’une raie rectangulaire hypothé-
tique absorbant la même quantité de rayonnement que la raie étudiée, comme le montre
le panneau de gauche de la Figure 3.16. Soit Fc le �ux du continu, Fλ celui de la raie, en
fonction de la longueur d’onde λ.

Puisque la raie observée et la raie �ctive rectangulaire absorbent la même quantité
d’énergie, nous pouvons écrire :

FcWλ =

∫
(Fc − Fλ)dλ (3.40)

Il est important de noter que la largeur équivalente est une mesure de la force de la raie
et s’exprime en Å (ou toute autre unité de mesure de longueur). Il peut être remarqué que
cette quantité est indépendante du pro�l des raies.

La largeur équivalente est proportionnelle au nombre d’atomes de l’élément considéré,

1. https://www.nist.gov/pml/atomic-spectra-database
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cependant cette corrélation dépend de la force de la raie, comme nous pouvons le voir sur
le panneau de droite de la Fig. 3.16. Cette �gure est appelée "courbe de croissance".

Pour les raies faibles (non saturées) et relativement isolées dans le spectre, l’abondance
est linéairement proportionnelle à la largeur équivalente. Il est important de noter que cette
dépendance est également liée aux valeurs de log(g) et de vmicro. Les raies faibles ont un
pro�l majoritairement gaussien (et donc non dominé par un pro�l Lorentzien).

Pour les raies plus fortes, le centre de la raie est optiquement plus épais. La largeur
équivalente varie comme la racine carré du logarithme l’abondance.

En�n pour les raies très fortes, les ailes prennent de l’importance sous l’e�et des colli-
sions. La largeur équivalente varie alors comme la racine carrée de l’abondance.

Figure 3.16: Panneau de gauche : Dé�nition schématique de la largeur équivalente Wλ

d’une raie atomique. Fλ est le �ux de la raie (en fonction de la longueur d’onde λ) et Fc est le
�ux du continu. Panneau de droite : Illustration pour une raie atomique donnée de la courbe
de croissance reliant la largeur équivalente (en échelle logarithmique) à l’abondance N des
atomes absorbants Source : LeBlanc [2010]

Utilisation de la largeur équivalente dans les études

Plusieurs études ont utilisé des EW en plaçant manuellement le continu en faisant le
�t des raies avec des pro�ls Gaussiens (pour les raies faibles) ou des pro�ls de Voigt (pour
les raies plus fortes) [Bensby et al., 2014, Nissen and Gustafsson, 2018]. Ces études sont
généralement limitées à un nombre d’étoiles restreint. D’autre part, plusieurs procédures
automatiques de mesure de largeur équivalente ont été développées. Nous pouvons citer
ARES [Sousa et al., 2007, 2015] qui détermine les largeurs équivalentes avec un ajustement
automatique des raies par un pro�l gaussien (donc limité uniquement aux raies faibles),
GAUFRE4 [Valentini et al., 2013] ou encore GALA [Mucciarelli et al., 2013] qui se base sur
le code WIDTH9 [Kurucz, 2005].

La principale source d’erreur associée à cette méthode est le placement du continu qui
impacte la détermination de l’abondance. De plus, la méthode de la largeur équivalente
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n’est valide que sur des raies isolées (donc plutôt des étoiles pas trop froides et/ou pas trop
riches en métaux).

3.6.3 Synthèse spectrale

Les abondances chimiques dans les étoiles peuvent également être obtenues en compa-
rant le pro�l d’une raie d’un spectre observé avec celui d’un spectre synthétique en faisant
varier la valeur de l’abondance, comme nous pouvons le voir sur la Fig. 5.3. L’abondance
est donc généralement déterminée en appliquant la minimisation de la distance quadratique
entre le spectre synthétique et observé, centré sur la raie. Cette technique (mais également
les méthodes de mesure des largeurs équivalentes) demande une détermination simultanée
ou antérieure des paramètres atmosphériques de l’étoile. Elle est assez e�cace pour prendre
en compte les mélanges de raies (ou blends), à condition que la liste de raie employée soit
complète et précise. A noter que la méthode de la synthèse spectrale est également forte-
ment impactée par le placement du continu, notamment pour les étoiles les plus froides.

De nombreux codes de synthèse spectrale ont été réalisés : SME (Spectroscopy Made
Easy, [Valenti and Piskunov, 1996] et sa version python plus récente [Wehrhahn et al.,
2023]) qui est utilisé dans le relevé GALAH. Cette méthode permet également de détermi-
ner la vitesse de rotation des étoiles, ou encore d’ajuster les paramètres atomiques des raies
spectrales. iSpec [Blanco-Cuaresma et al., 2014] est utilisé pour la détermination des abon-
dances (par synthèse spectrale ou par largeurs équivalentes) des étoiles de références de
Gaia (Sect. 4.1.1, [Jofré et al., 2015, 2018]). Ce dernier repose sur le code de transfert radiatif
SPECTRUM. D’autres codes comme SPADES [Posbic et al., 2012], ASPCAP (APOGEE Stel-
lar Parameter and Chemical Abundances Pipeline, [García Pérez et al., 2016]) utilisé dans la
dérivation des abondances du survey APOGEE ou encore GAUGUIN [Recio-Blanco, 2014,
Bijaoui, 2012, Recio-Blanco et al., 2016a] ont été développés. Nous reviendrons en détail sur
ce dernier code que j’ai utilisé durant ma thèse.

De manière générale, les paramètres stellaires sont obtenus en calculant la distance qua-
dratique minimale χ2 (ou des méthodes un peu plus sophistiquées comme un algorithme
de Gauss-Newton) entre le spectre observé et les spectres synthétiques de référence.

3.7 Synthèse (pas spectrale cette fois ci)

Dans ce chapitre, nous avons vu comment se forment les raies dans le spectre d’une
étoile et comment à partir de ce dernier il était possible de remonter aux paramètres at-
mosphériques des étoiles ainsi que leur composition chimique. La méthode que nous avons
employée tout au long de cette thèse se base sur la comparaison entre les spectres observés
et une grille de spectres synthétiques de référence. Parmi les ingrédients nécessaires à leurs
calculs, nous avons vu qu’une liste de raies (atomiques et moléculaire) précise et complète
était essentielle pour obtenir des résultats �ables.

Dans le prochain chapitre, nous allons décrire la liste de raie qui a été construire puis
adoptée pour l’estimation des paramètres atmosphériques ainsi que les abondances chi-
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miques pour le récent 3me relevé de la mission Gaia, publié le 13 Juin 2022 [Recio-Blanco
et al., 2022, Gaia Collaboration, Recio-Blanco et al., 2022].
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spectres Gaia RVS
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Comme nous l’avons explicité dans le chapitre précédent, l’un des principaux ingré-
dients pour déterminer des paramètres atmosphériques et des abondances chimiques est
une liste de raies atomiques et moléculaires la plus complète et précise possible.

Bien que de nombreuses compilations de raies existent déjà (comme VALD ou NIST)
ou de nombreuses listes de raies ont été développées dans le cadre de missions spéci�ques
(comme celle du Gaia-ESO survey [Heiter et al., 2021]) et malgré les tentatives d’améliora-
tion de probabilité de transition [Fuhr and Wiese, 2006] ou des paramètres d’élargissement
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[Barklem et al., 2000], des incertitudes demeurent toujours dans les données atomiques.

D’autre part comme expliqué précédemment, le troisième relevé de la mission spatiale
Gaia contient des paramètres atmosphériques et des compositions chimiques ayant été dé-
terminées en se basant sur des grilles de spectres synthétiques, calculées grâce à une liste
de raies spéci�que. Le but de ce chapitre est donc de présenter la construction de la lite
de raies ayant été considérées. Nous évaluerons tout d’abord la qualité des listes de raies
existantes dans le domaine spectral couvert par le Gaia/RVS (Sect. 4.2) en comparant des
spectres observés et synthétiques pour six étoiles de référence couvrant un large domaine
de paramètres stellaires. Ces étoiles consistent en deux géantes froides, trois naines froides
et une naine chaude et elles sont présentées dans la Sect. 4.1. Cette comparaison est faite
entre les deux naines froides (Sect 4.2.1), entre les naines (Sect. 4.2.2) puis entre les naines
et géantes de température e�ective proche (Sect. 4.2.3). Ensuite, nous identi�erons les raies
causant les plus grands désaccords entre les spectres observés et synthétiques et décrirons
la liste de raies optimisé et utilisée dans le troisième relevé de la mission Gaia (Sect. 4.3).

En�n, nous notons que le travail présenté dans ce Chapitre correspond à un
article publié dans Astronomy & Astrophysics en 2021 (Cet article est joint dans
l’Annexe B) : "GSP-Spec line list for the parametrisation ofGaia-RVS stellar spectra",
G. Contursi, P. de Laverny, A. Recio-Blanco and P.A. Palicio.
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4.1 Sélection des étoiles de référence

A�n de quanti�er la qualité de la liste de raies employée pour l’analyse des spectres
Gaia-RVS, nous avons comparé les spectres synthétiques et observés de six étoiles de réfé-
rence à haute résolution spectrale (R ∼ 100 000) et à celle du RVS (R ∼ 11 500). La descrip-
tion des spectres (synthétiques et observés) de ces étoiles de référence est donné dans les
prochaines sections.

A�n de quanti�er les éventuels écarts entre les spectres observés et synthétiques, nous
avons dé�ni des paramètres de qualité de l’accord (QFP pour quality �t parameter), qui
seront utilisés tout au long du chapitre :

— La di�érence entre les �ux est donnée par

χ2 =

Nwlp∑
i=0

(M [i]−O[i])2 (4.1)

où M et O sont respectivement les spectres synthétiques et observés, Nwlp est le
nombre de points en longueur d’onde (24 000 à haute résolution ou 800 à la résolution
du RVS). Nous dénoterons ces points de longueurs d’ondes parwlp (pour wavelength
points). Les spectres observés par le RVS sont décrits plus en détail dans la Sect. 5.1.3

— N1, N3 et N5 sont les nombres de wlp ayant une di�érence entre le �ux normalisé
des spectres synthétiques et observés comprise entre 1% et 3%, entre 3% et 5% et
supérieure à 5%, respectivement.

4.1.1 Paramètres atmosphériques des étoiles de référence

La DR3 de Gaia contient 33.8 millions d’étoiles observées [Katz et al., 2022] par le RVS
avec une détermination de la vitesse radiale dont 5.6 millions ont des paramètres atmo-
sphériques [Recio-Blanco et al., 2022]. Comme nous pouvons le voir sur la �gure 4.1, la
grande majorité de ces étoiles possède un type spectral FGK. Par conséquent, les étoiles de
référence choisies doivent appartenir à ces types spectraux et doivent avoir des paramètres
atmosphériques et des abondances chimiques très bien connus dans la littérature ainsi que
des spectres publiques couvrant le domaine du RVS (nous rappelons que que le domaine
spectral couvert est entre 846 et 870 nm) et avoir à la fois une haute résolution (R > 100
000) et un très haut signal sur bruit (S/N> 100).

Nous avons choisi nos six étoiles de référence à partir des 34 étoiles Gaia de référence.
Un descriptif de ces dernières est donné ci-dessous.

Étoiles Gaia de référence

Avec l’avènement des grands relevés spectroscopiques qui révolutionnent notre per-
ception de la notre Galaxie, des étoiles de référence sont nécessaires pour calibrer les para-
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Figure 4.1: Diagramme de Kiel d’un sous-ensemble des 5.6 million d’étoiles paramétrés
par le module GSP-Spec (le Medium Quality Sample dé�ni dans Gaia Collaboration, Recio-
Blanco et al. [2022]). Sur ce diagramme sont superposées les étoiles de référence sélection-
nées, dont les paramètres sont indiqués dans la table 4.1.

mètres atmosphériques et les abondances chimiques des étoiles observées dans les di�érents
relevés de manière consistante.

Par conséquent, un ensemble de 34 étoiles (Gaia Benchmark Stars 1 que l’on notera GBS
par la suite) de type spectral FGKM ont été dé�nies avec un large panel de surface de gravi-
tés et métallicités, a�n de représenter les di�érentes populations stellaires de la Voie Lactée
[Blanco-Cuaresma et al., 2014]. Cet ensemble d’étoiles a été choisi de sorte à ce que leur
diamètre angulaire (obtenus grâce à l’interférométrie), leur �ux bolométrique (connu en
intégrant leur distribution spectrale d’énergie) et leur distance (obtenues grâce à la paral-
laxe provenant notamment de la mission HIPPARCOS) soient connus avec précision a�n de
calculer leur température e�ective, leur surface de gravité [Heiter et al., 2015a], leur métal-
licité [Jofré et al., 2014], leur abondance en éléments α par rapport au fer ainsi que plusieurs
abondances chimiques individuelles [Jofré et al., 2015, 2017].

Le spectre observé de ces étoiles analysés par ces auteurs provient de plusieurs sources :

— Les spectro-polarimètres NARVAL (monté sur le Telescope Bernard Lyot à l’Obsera-
toire du Pic du Midi [Aurière, 2003]) et ESPaDOnS (Canada-France-Hawaii Telescope
à l’observatoire de Mauna Kea [Donati et al., 2006, Petit et al., 2014]) couvrant un
large domaine de longueurs d’ondes (300 - 1100 nm) avec une résolution spectrale
moyenne de 81 000 et 68 000, respectivement.

— Les spectres HARPS (R ∼ 115 000, spectres allant de 380 à 690 nm), qui est installé

1. https://www.blancocuaresma.com/s/benchmarkstars
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sur le télescope de 3.6 m de diamètre à La Silla [Mayor et al., 2003] à l’ESO.
— Le spectrographe UVES (R allant de 40 000 à 115 000, spectres allant de 320 à 1050

nm) qui se trouve sur le télescope 2 du VLT [Dekker et al., 2000] et UVES-Paranal
Observatory Project (UVES-POP, [Bagnulo et al., 2003])

— En�n, des spectres à très haute résolution du Soleil et d’Arcturus de [Hinkle et al.,
2000] ont été utilisés collectés au télescope Coude Feed.

Pour ces étoiles de référence et à partir de leurs paramètres atmosphériques précédem-
ment déterminés, les abondances chimiques ont été dérivées en utilisant 8 méthodes di�é-
rentes mélangeant de la synthèse spectrale et des largeurs équivalentes sur de larges do-
maines de longueurs d’ondes (480–680 nm et 848–875 nm, ce dernier couvrant le domaine
du RVS) avec des modèles atmosphériques MARCS, la liste de raies du Gaia-ESO survey
[Heiter et al., 2015b] et en prenant en compte les e�ets NLTE pour le magnésium, silicium,
calcium, chrome et manganèse. L’analyse des abondances a été faite de manière di�éren-
tielle a�n de réduire les sources de dispersion entre les di�érentes raies utilisées. Pour cela,
les GBS ont été divisées en cinq groupes (pauvres en métaux, naines de type spectral FG,
géantes de type spectral FGK, géantes de type spectral M et naines de type spectral K). Pour
chaque groupe, une étoile de référence a été choisie et une analyse di�érentielle entre cette
étoile et les autres du groupe a été faite.

Etoiles de référence sélectionnées pour ce projet

Parmi les étoiles de référence Gaia [Jofré et al., 2018] qui répondent aux critères pré-
cédemment annoncés, nous avons sélectionné six étoiles : deux géantes froides (µ Leo et
Arcturus), trois naines froides (le Soleil, 61 Cyg A et ε Eri) et une naine chaude (Procyon).
Dans la suite de cette section, nous allons présenter les paramètres atmosphériques et les
spectres observés utilisés pour l’étude de ces étoiles.

Pour le Soleil, nous avons choisi le spectre observé provenant de Wallace et al. [2011]. Ce
dernier a été collecté au Telescope McMath-Pierce avec le Fourier Transform Spectrometer
[Brault, 1978]. Cet atlas Solaire a une résolution spectrale de 676 000 et est intégré sur tout
le disque Solaire avec un S/N dépassant plusieurs centaines. Il couvre un large domaine de
longueurs d’ondes (de 298.8 à 925.0 nm). Ce spectre Solaire prend en compte la correction
des raies telluriques (notamment H2O et O2), bien que ces dernières soient relativement peu
nombreuses sur le domaine spectral couvert par le RVS comme nous pouvons le voir sur la
Fig. 4.2 provenant de Wallace et al. [2011].

Le spectre observé d’Arcturus provient de Hinkle et al. [2000]. Ce spectre couvre un
domaine large de longueurs d’ondes (de 372.7 à 930.0 nm) avec une résolution de 150 000
et un S/N d’environ 1000. Il a été collecté avec le télescope Coude Feed à l’observatoire de
Kitt Peak.

Les spectres de Procyon, 61 Cyg A, Eri, et µ Leo proviennent de la base de données
PEPSI 2 [Strassmeier et al., 2015, 2018]. PEPSI est un spectrographe échelle à haute réso-
lution (jusqu’à R ∼ 270 000) installé au foyer du 2 x 8.4m Large Binoculary Telescope. Ce

2. https://pepsi.aip.de/
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Figure 4.2: Raies telluriques dans le domaine spectral couvert par le spectre Solaire de
Wallace et al. [2011]. Source : Wallace et al. [2011].

spectrographe couvre le domaine optique/proche infrarouge (de 383.0 à 907.0 nm) et col-
lecte des spectres ayant des S/N de plusieurs centaines.

Les étoiles de référence sélectionnées pour notre étude ont des paramètres atmosphé-
riques bien connus et des abondances chimiques individuelles déterminées avec précision.
Il en est de même pour les vitesses de microturbulence (vmicro), macroturbulence (vmacro)
et de rotation (vmacro). Les valeurs adoptées pour ces paramètres ainsi que leurs références
associées sont indiquées dans le Tab. 4.1. Elles ont été rassemblées comme suit :

— Les paramètres atmosphériques ont été adoptés à partir de [Jofré et al., 2018].

— Les paramètres d’élargissement (vmicro, vmacro et vsin i) ont été tirés de di�érentes
sources bibliographiques, comme indiqué dans les notes de la Tab. 4.1. Pour les deux
géantes froides sélectionnées (Arcturus et µ Leo), nous avons adopté les paramètres
de Hekker and Meléndez [2007]. Nous avons considéré ceux de [Valenti and Fischer,
2005] et de [Bruntt et al., 2010] pour le Soleil et Procyon, respectivement. En�n, pour
61 Cyg A et ε Eri, nous avons adopté les vsin i estimés par [Benz and Mayor, 1984] et
[Valenti and Fischer, 2005], respectivement ; vmicro de Jofré et al. [2015] et vmacro es-
timé à partir de l’équation (1) de [Valenti and Fischer, 2005] en utilisant laTeff indiquée
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Table 4.1: Paramètres atmosphériques des six étoiles de référence sélectionnées pour cette
étude. Les données proviennent de Jofré et al. [2018] ou sont assumés à l’échelle Solaire à
l’exception de : a : Ramírez and Allende Prieto [2011], b : Gratton and Sneden [1990], c :
Luck [2017], d : Benz and Mayor [1984], e Jofré et al. [2015], f : Hekker and Meléndez [2007],
g : Valenti and Fischer [2005], h : Bruntt et al. [2010], i : Smith et al. [2013].

Etoile Géantes froides Naines froides Naine chaude
Arcturus µ Leo 61 Cyg A ε Eri Sun Procyon

Teff (K) 4286 4474 4374 5076 5771 6554
log(g) (g in cm/s2) 1.60 2.51 4.63 4.61 4.44 4.00
[M/H] (dex) -0.55 0.22 -0.36 -0.12 0.00 -0.04
[α/Fe] (dex) 0.22 0.12 0.02 -0.01 0.00 -0.07
vmicro (km/s) 1.95f 1.95f 1.07e 1.14e 0.87g 1.69h
vmacro (km/s) 4.30f 2.58f 1.83g 2.91g 3.57g 4.60h
vsin i (km/s) 3.80f 5.06f 0.70d 2.40g 1.60g 2.80h
[C/Fe] (dex) 0.43a -0.18b 0.60c -0.06c 0.00 -0.05c
[N/Fe] (dex) 0.00 0.37b 0.00 0.00 0.00 0.00
[O/Fe] (dex) 0.50a -0.13b 0.47c -0.17c 0.00 0.14c
[Ca/Fe] (dex) 0.12 0.03 -0.03 0.04 0.00 0.03
12C/13C 6.30i 20.0i 89.9 89.9 89.9 89.9

dans la table.
vmacro = 3.98− Teff − 5770

650
(4.2)

où vmacro est en km/s et Teff en K.
Pour calculer des spectres synthétiques précis, nous avons également besoin d’abon-

dances chimiques individuelles de bonne qualité et, en particulier, de celles des éléments α
et des éléments du pic de fer, qui sont les principaux contributeurs des raies spectrales dans
notre domaine de longueurs d’ondes couvert par le Gaia/RVS. La plupart des abondances
chimiques (sauf quelques exceptions pour certaines étoiles, voir ci-dessous) proviennent de
[Jofré et al., 2018], en tenant compte du fait que leur abondance en fer Solaire est égale à
-0,03 dex. Nous avons dé�ni le rapport [α/Fe] comme la moyenne des abondances de Mg,
Si, Ca et Ti données dans cette compilation. Nous avons également adopté leurs valeurs
[Fe/H] pour dériver les abondances [X/Fe]. puisque [X/H] est fourni. Parmi les données du
tableau 4.1, nous indiquons explicitement les abondances [Ca/Fe] utilisées dans le calcul des
spectres en raison de la présence des importantes raies du triplet de Ca ii dans le domaine
RVS. Pour les abondances individuelles absentes de [Jofré et al., 2018], nous les avons mises
à l’échelle de [Fe/H] et [α/Fe].

Idéalement, nous avons également besoin des abondances individuelles du carbone et
de l’azote, car le CN est la molécule la plus importante en terme de raies présentes dans le
domaine du RVS pour les paramètres de nos étoiles de référence (voir Fig. 4.3 provenant de
de Laverny et al. [2012a]). Cette dernière montre les contributions des di�érentes molécules
(et des atomes) pour quatre combinaisons de Teff et log(g) en fonction de la longueur d’onde
(pour [Fe/H] = 0.5 dex et [α/Fe] = 0.0 dex). Cette illustration a été réalisée avec des outils
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semblables à ceux utilisés dans la cadre du projet AMBRE de Laverny et al. [2012b] . De
même, les abondances de l’oxygène et du titane sont nécessaires puisque nous remarquons
une faible contribution du TiO, en particulier pour les étoiles naines froides. En�n, les raies
moléculaires du FeH peuvent également contribuer de façon marginale aux spectres des
étoiles froides. Nous rappelons au lecteur que les abondances de Ti et de Fe sont rapportées
par [Jofré et al., 2018].

Pour Arcturus, nous avons adopté les abondances de C, N et O de Ramírez and Allende
Prieto [2011]. Ces dernières ont été dérivées en utilisant des paramètres atmosphériques
qui sont en parfait accord avec ceux adoptés dans ce travail. Nous notons que l’abondance
de C que nous avons adoptée pour Arcturus a été dérivée des raies C I de haute excitation et
di�ère d’environ 0.4 dex de l’abondance déterminée à partir des raies moléculaires [Smith
et al., 2013].

Cependant, nous avons véri�é que l’abondance de carbone que nous avons adoptée
conduit à un meilleur ajustement pour Arcturus pour les raies moléculaires. Le panneau
supérieur de la Figure 4.4 montre la comparaison entre les spectres observé et synthé-
tique du spectre d’Arcturus en utilisant l’abondance de carbone de Ramírez and Allende
Prieto [2011], tandis que le panneau central montre un �t similaire mais pour un spectre
synthétique calculé avec l’abondance de carbone de Smith et al. [2013]. Comme nous pou-
vons le constater, il y a moins de raies dont le centre présente une di�érence entre 3% et
5% (traits verticaux verts) en considérant l’abondance de carbone de Ramírez and Allende
Prieto [2011]. Ceci se con�rme d’un point de vue quantitatif. Sans prendre en compte les
raies du triplet de calcium (voir Sect. 4.2 pour une dé�nition du domaine de longueurs
d’ondes correspondant), les critères de qualité χ2, N1, N3et N5 valent 0.03, 0, 0 et 82 en
considérant l’abondance de Ramírez and Allende Prieto [2011] contre 0.07, 0, 5 et 224 en
considérant celle de Smith et al. [2013]. Ceci illustre le meilleur accord avec notre choix
de l’abondance de carbone. Pour conclure, nous remarquons dans le panneau inférieur de
la Fig. 4.4, que les di�érences en �ux entre les deux spectres synthétiques d’Arcturus en
considérant les deux abondances de carbone n’excèdent que très rarement 0.03 % du �ux
(à la résolution du RVS). Quoi qu’il en soit, l’abondance de carbone que nous avons adopté
donne un meilleur accord.

Pour µ Leo, nous avons adopté les abondances de C, N et O de [Gratton and Sneden,
1990]. Les paramètres atmosphériques adoptés par ces auteurs sont à nouveau tout à fait
compatibles avec ceux du Tableau 4.1 (Teff ne di�ère que de 76 K et [Fe/H] de 0.09 dex). Nous
notons en�n que l’abondance de C de ces étoiles a été estimée à partir des caractéristiques
moléculaires.

Pour les trois étoiles naines de référence (61 Cyg A, ε Eri et Procyon), nous avons adopté
les abondances de carbone et d’oxygène de Luck [2017], bien que les paramètres atmosphé-
riques adoptés di�èrent légèrement entre cette étude et ce travail. En e�et, les températures
e�ectives rapportées par Luck [2017] sont respectivement 107, 47 et 100 K plus élevées, alors
que les di�érences de gravité de surface sont toujours inférieures à 0,05 dex et sont donc
tout à fait compatibles avec les nôtres. Comme discuté ci-dessous dans les Sect. 4.2.2 et
4.2.3, nous soulignons que pour 61 Cyg A et ε Eri, une abondance de carbone légèrement
plus faible (d’environ -0.2 dex) conduit à un meilleur accord entre les spectres observés et
les spectres simulés. Cette proposition d’abondance de carbone plus faible pourrait résulter
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Figure 4.3: Spectres normalisés calculés en ne considérant que di�érentes molécules en
fonction de la longueur d’onde pour di�érentes combinaisons de Teff et log(g) (et en adop-
tant [Fe/H] = 0.5 dex et [α/Fe] = 0.0 dex). Ces spectres sont calculés avec un pas de 0.001
nm et une résolution spectrale allant de 150 000 (dans l’UV) à 650 000 (dans le proche-IR).
Aucune convolution par un pro�l correspondant à la rotation stellaire, la macroturbulence
ou une réponse instrumentale n’a été rajoutée. Source : de Laverny et al. [2012a].
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Figure 4.4: Panneau supérieur : Spectres observé (en noir) et synthétique d’Arcturus (en
bleu) en adoptant l’abondance de carbone de Ramírez and Allende Prieto [2011]. Panneau
central : idem mais avec l’abondance de carbone de Smith et al. [2013]. Panneau inférieur :
Di�érence entre ces deux spectres synthétiques. A noter que ces derniers sont calculés à la
résolution du RVS et avec 800 wlp.

des di�érentes valeurs de Teff adoptées dans [Luck, 2017] et dans ce travail. Comme aucune
abondance d’azote n’a été trouvée pour ces étoiles, nous avons supposé que [N/H] est mis
à l’échelle de [M/H]. En�n, lors du calcul des spectres synthétiques, nous avons adopté le
rapport isotopique Solaire 12C/13C pour les naines, alors que nous avons utilisé le rapport
dérivé par Smith et al. [2013] pour les deux étoiles géantes froides de référence. (c.f. la
dernière ligne de la Tab. 4.1).

4.1.2 Spectres synthétiques des étoiles de référence

Nous rappelons ici brièvement les méthodes adoptées pour le calcul des spectres synthé-
tiques des étoiles de référence. Nous rappelons qu’une description détaillée de ces méthodes
est donnée dans le chapitre précédent.

Nous avons adopté les modèles 1D LTE MARCS interpolés (en utilisant la routine in-
terpol_marcs proposée par T.Masseron 3) aux paramètres atmosphériques donnés dans la
Tab. 4.1. Pour le calcul des spectres synthétiques, nous avons utilisé la version 19.1.2 (der-
nière version disponible au moment du calcul des spectres) de TURBOSPECTRUM avec les
abondances chimiques individuelles fournies dans la Tab. 4.1. Nous rappelons que nous uti-
lisons les abondances Solaires de [Grevesse et al., 2007], qui sont également adoptées dans
les modèles MARCS. Les spectres synthétiques ont été calculés entre 846.0 et 870.0 nm (a�n
de couvrir le domaine spectral du RVS) avec un pas en longueur d’onde de 0.001 nm, condui-

3. https://marcs.astro.uu.se/software.php
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sant à des spectres avec 24 000 wlp. Ces spectres ont été convolués avec un pro�l Gaussien
) haute résolution (R = 100 000) et à la résolution du RVS (R = 11 500). Ces spectres ont
été ensuite interpolés pour obtenir 800 wlp a�n de satisfaire le critère de Nyquist-Shannon.
C’est également de nombre de points que possèdent les spectres observés par le RVS et
fournis par la CU6.

Le dernier ingrédient, et le plus important dans notre travail, indispensable au calcul des
spectres synthétiques est la liste de raies atomiques et moléculaires. Dans un premier temps,
nous avons commencé cette étude en adoptant les listes de raies fournies par le Gaia-ESO
survey [Gilmore et al., 2012, Randich et al., 2022, Heiter et al., 2021].

Raies atomiques du projet GES

Dans le cadre du Gaia-ESO survey (ce dernier est décrite dans la Sect. 1.4.8), une liste
de raies spéci�que a été développée. Cette dernière se base sur une compilation de raies
provenant de VALD (requête e�ectuée le 02 Septembre 2014) et est constituée de 1300 raies
atomiques et moléculaires correspondant à 35 espèces chimiques di�érentes sur un domaine
de longueurs d’ondes allant de 475 nm à 685 nm et de 850 et 895 nm. Parmi ces raies, 200
d’entre elles (de 24 espèces di�érentes) sont bien isolées (par de mélange avec des raies
voisines) dans les spectres du Soleil et de Arcturus.

Nous rappelons que cette liste de raies est optimisée pour l’étude des étoiles de type FGK.
Elle prend également en compte la structure hyper�ne, l’isotope splitting et l’élargissement
des raies dû aux collisions avec les atomes d’hydrogène. Dans l’ordre de priorité pour la
sélection de l’origine des raies, les données atomiques provenant de mesures en laboratoire
sont préférées aux calculs de mécanique quantique. Les calculs semi-empiriques de R.L.
Kurucz sont cependant utilisés si aucune autre donnée est disponible.

Dans cette liste GES, chaque raie est associée à deux "�ags". Le premier se réfère à la
qualité du �t entre le spectre observé et synthétique du Soleil et d’Arcturus. Le second "�ag"
correspond à la qualité de la force d’oscillateur. Les valeurs de ces "�ags" sont : Y si la raie
est recommandée, N si elle ne l’est pas et U si la situation n’est pas claire.

Raies moléculaires

Pour les transitions moléculaires, nous avons considéré ces listes de raies (principale-
ment en provenance de GES) : 12CH et 13CH [Masseron et al., 2014], 12C12C[Brooke et al.,
2013], 12C14N [Brooke et al., 2014], 12C 15N et 13C14N [Sneden et al., 2014], CaH et ZrO
(en incluant les isotopologues 90−92,94,96Zr (B.Plez, priv. comm.), OH (T. Masseron, priv.
comm.), SiH [Kurucz, 2014] et FeH [Dulick et al., 2003]. Nous remarquons que, contraire-
ment à GES, nous avons adopté la plus récente, complète et précise liste de raies disponible
pour le VO [McKemmish et al., 2016] et le TiO (en prenant en compte les isotopologues
46−50TiO) [McKemmish et al., 2019]. (voir ci-dessous).

Puisque aucune raie de 12C13C, 13C13C, NH et 24−26MgH n’a été trouvée dans le domaine
du RVS, nous n’avons pas considéré ces espèces. Au �nal, notre liste de raies est composée
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de million de raies moléculaires et de plusieurs milliers de raies atomiques, dont les don-
nées atomiques/moléculaires sont, pour la plupart empiriques ou théoriques et donc non
mesurées en laboratoire. Cette liste de raies sera dénotée "GES" dans la suite de ce chapitre.

Adoption des listes de raies de TiO et VO

Contrairement à GES, nous avons adopté la liste de raies de VO de McKemmish et al.
[2016] et TiO de McKemmish et al. [2019]. Ces auteurs illustrent la meilleure qualité de la
liste de raies en simulant des spectres d’étoiles froides, comme nous pouvons le voir sur la
Figure 4.5, où l’accord entre le spectre observé de l’étoile géante de type spectral M GJ876
est meilleur en adoptant cette liste de raies de TiO plutôt que celle de B.Plez (celle adoptée
dans la liste de raies GES). La meilleure qualité de cette nouvelle liste de raies de TiO a
été con�rmée par Pavlenko et al. [2020] grâce à l’étude du spectre d’étoiles froides, avec
une nette amélioration dans une partie du domaine spectral couvert par le RVS (840–850)
est obtenu. Une bonne amélioration a également été constatée entre 850 et 880 nm, mais
de nouvelles mesures en laboratoire avec des incertitudes plus faibles dans cette région de
la bande E-X 0-0 pourraient contribuer à améliorer encore la qualité de la liste actuelle de
raies.

4.2 Comparaison entre les spectres observés et synthé-
tiques calculés avec la liste de raies GES

Nous comparons maintenant les spectres observés et simulés avec la liste de raies GES à
haute et basse résolutions spectrales (R = 100 000 et 11 500) sur le domaine spectral indiqué
précédemment (846.0 - 870.0 nm) avec 24 000 et 800 wlp, respectivement. Le choix de ces
deux résolutions nous a permis de (i) quanti�er la consistance entre les spectres synthé-
tiques et observés, (ii) plus facilement détecter les éventuelles raies problématiques grâce
à la haute résolution (les mélanges de raies sont plus facilement identi�ables à haute réso-
lution) et (iii) améliorer la qualité de la liste de raies en calibrant les raies problématiques
précédemment identi�ées (Sect. 4.3).

Nous avons comparé les spectres observés et synthétiques dans le vide (car les spectres
Gaia/RVS sont dans le vide). Les listes de raies étant faites dans l’air, la conversion air-vide
est faite grâce à la relation Birch and Downs [1994a].

Les Tables 4.2 et 4.3 présentent les QFP (précédemment dé�nis) pour les six étoiles
de référence à R = 11 500 et R = 100 000, respectivement. Pour ces deux tables, la pre-
mière colonne correspond à la liste de raies GES (Sect. 4.1.2). A�n de mieux identi�er les
écarts entre les spectres synthétiques et observés, nous avons également calculé ces QFP
sans considérer le triplet du calcium (GESnoCaT dans la deuxième colonne pour les deux
tables) puisque leur cœur est soumis à des e�ets NLTE et chromosphériques et sont plus
di�ciles à simuler avec les hypothèses de calcul adoptées (LTE, équilibre hydrostatique...).
Pour les GESnoCaT , nous avons donc retiré les régions suivantes (en nm et dans le vide) :
[849.43–851.03], [853.73–855.73], et [865.74–867.74].
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Figure 4.5: Comparaison à haute résolution (R ∼ 115 000) du spectre observé de l’étoile
géante de type spectral M GJ876 (en noir, obtenu avec HARPS) avec un spectre synthétique
(avec des modèles d’atmosphère PHEONIX) en utilisant la liste de raies de B.Plez (utilisée
dans GES, en bleu) et la nouvelle liste de raies du TiO de McKemmish et al. [2019](en rouge).
Source : McKemmish et al. [2019].

Dans cette section, nous allons principalement nous concentrer sur les résultats pré-
sentés dans la Table 4.2 (à la résolution du RVS), mais une tendance similaire est obtenue à
haute résolution (Table 4.3). Tout d’abord, nous discutons de l’impact de la métallicité sur
la qualité de l’ajustement pour les deux géantes froides de référence (Sect. 4.2.1). Ensuite,
nous examinons l’importance de la température sur les QFP en examinant les spectres des
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étoiles naines dans la Sec. 4.2.2. En�n, nous examinons l’e�et de la gravité de surface sur
la qualité de l’ajustement en comparant les spectres des naines et des géantes ayant des
Teff proches (Sect. 4.2.3).

4.2.1 Etoiles géantes froides

Les �gures 4.6 et 4.7 illustrent la comparaison entre les spectres observés (en bleu) et
synthétiques (en orange) pour les étoiles géantes Arcturus et µ Leo, respectivement. Nous
rappelons que les paramètres de ces étoiles sont données dans la Tab. 4.1.

Tout d’abord, nous remarquons visuellement que parmi les deux géantes froides, Arc-
turus présente le meilleur ajustement à basse résolution spectrale. Par exemple, le χ2 et le
nombre de wlp ayant une di�érence comprise entre 3 et 5% (N3) varient de plus d’un fac-
teur deux à haute résolution entre ces deux géantes. Ceci est con�rmé également pour la
comparaison à haute résolution.

La raison de ce meilleur accord est que, bien que leurs Teff et leur log(g) soient assez
similaires, le spectre d’Arcturus présente beaucoup moins de raies que celui de µ Leo car
il est plus pauvre en métaux (µ Leo étant environ 0.75 dex plus riche en métaux). Il est
donc beaucoup plus facile de produire un spectre plus réaliste et, par conséquent, obtenir
de meilleurs QFP pour Arcturus.

En outre, pour ces deux étoiles (mais cela est également vrai pour toute autre étoile de
référence), la grande di�érence entre N1 et N3 (ou N5) est principalement dominée par des
transitions moléculaires qui sont généralement plus faibles (et illustrées à traversN1). Nous
soulignons que dans ces étoiles géantes froides, la molécule CN est l’espèce dominante (Fig.
4.3) tandis que les raies de TiO commencent à être visibles pour Teff< 4100 K.

Nous avons également véri�é que, pour toutes les étoiles froides, les raies atomiques
contribuent principalement aux di�érences les plus importantes (N3 et N5). Par consé-
quent, le grand nombre de transitions moléculaires qui apparaissent dans le spectre riche
en métaux de µ Leo explique son N1 beaucoup plus grand par rapport à d’autres étoiles de
référence à basse résolution.

De plus, en examinant pour chaque étoile la colonne GESnoCaT de la Table 4.2, nous
remarquons que les raies du triplet de calcium ont un impact considérable sur la qualité du
�t. Par exemple, si nous ne prenons pas en compte ce triplet pour Arcturus, les plus grands
écarts de �ux (N3 etN5) disparaissent complètement à la résolution RVS, bien que des di�é-
rences plus petites (N1) soient toujours présentes bien que moins nombreuses (pour rappel,
elles sont principalement produites par des raies moléculaires). Cependant, il y a encore
de grandes di�érences à plus haute résolution pour Arcturus, principalement causées par
les raies atomiques qui nécessitent quelques améliorations (voir Sect. 4.3). Des conclusions
similaires sont obtenues pour le spectre de µ Leo en supprimant ces raies du calcium.
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Figure 4.6: Comparaison à la résolution du RVS (R = 11 500, 800 wlp) entre les spectres
observé (en bleu) et synthétique (en orange) pour Arcturus avec la liste de raies atomique
de GES. Les traits verticaux oranges montrent les raies dont le �ux au cœur de la raie a une
di�érence de plus de 5%.

4.2.2 Etoiles Naines

Tout d’abord, en comparant les trois étoiles naines les plus froides (61 Cyg A, ε Eri, et le
Soleil), nous remarquons qu’il y a un très bon accord entre les spectres observés et synthé-
tiques à la résolution RVS à la fois visuellement (les �t de ces 3 étoiles sont illustrées dans
les �gures 4.8, 4.9 et 4.10, respectivement), mais aussi en termes de N3 et N5. En particulier
si l’on ne tient pas compte des raies triplets du calcium, l’accord est excellent. Cependant,
les di�érences de �ux plus faibles (N1) sont encore nombreuses et sont à nouveau dominées
principalement par les raies moléculaires.

Ensuite, comme les gravités de surface sont similaires et que les métallicités ne di�èrent
pratiquement pas entre ces étoiles naines, le principal paramètre qui a�ecte la qualité de leur
spectre est la température e�ective qui varie d’environ 1400 K. En particulier, la température
e�ective joue un rôle crucial puisqu’elle régit la présence ou l’absence de raies atomiques
et des transitions moléculaires. En ce qui concerne ces transitions moléculaires, la Figure
4.11 montre la di�érence entre un spectre calculé avec seulement les raies CN et seulement
celles de TiO (y compris tous leurs isotopes respectifs) aux basses températures e�ectives
pour lesquelles les raies moléculaires sont importantes dans les spectres stellaires (bien que
toujours présentes mais très faibles à Teff ∼ 5750 K). Nous rappelons au lecteur que ces deux
molécules sont les plus importantes pour ces étoiles de référence dans le domaine spectral
du RVS. Ces spectres ont été calculés pour les naines en supposant [Fe/H] = [α/Fe] = 0.0 dex,
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Figure 4.7: Identique à la Fig. 4.6 mais pour µ Leo. Les traits verts montrent les di�érences
de �ux comprises entre 3 et 5 %.

Figure 4.8: Identique à la Fig. 4.6 mais pour 61 Cyg A.

log(g) =4.5 et vmicro =1.0 km/s et ont été convolués à la résolution du RVS. Les abondances
de C et de N sont mises à l’échelle de la métallicité. Aucun élargissement dû à vmacro et
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Figure 4.9: Identique à la Fig. 4.6 mais pour ε Eri.

Figure 4.10: Identique à la Fig. 4.6 mais pour le Soleil.

vsin i n’a été considéré. Lorsque la di�érence entre les contributions de CN et de TiO est
positive, cela signi�e que les raies de TiO contribuent plus que celles du CN (fond vert sur
la �gure 4.11).
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Figure 4.11: Di�érence entre un spectre synthétique calculé uniquement avec des raies de
CN et uniquement de TiO pour 5 valeurs de la température e�ective. Ces spectres sont cal-
culés à R = 11 500 (800 wlp) en adoptant log(g)=4.5, [Fe/H] = [α/Fe] = 0.0 dex et vmicro =1.0
km/s. Les fonds verts et rouges montrent la contribution dominante de TiO et CN, respec-
tivement. A noter que les abondances de C et de N sont mises à l’échelle de la métallicité
pour cette �gure.

Premièrement, nous remarquons que pour Teff< 4000 K et Teff> 4300 K, ces deux mo-
lécules ne coexistent pas dans le spectre des étoiles naines : TiO étant présent/absent (et
CN étant absent/présent) pour ces deux régimes de température. Au contraire, pour une
plus grande Teff , la contribution de CN devient dominante et atteint un maximum autour
de∼ 5000 K, ce qui correspond à la température e�ective de ε Eri. C’est la raison principale
pour laquelle cette étoile a le plus mauvais ajustement par rapport aux deux autres naines
froides : d’avantage de raies moléculaires (CN) sont présentes dans son spectre.

Tout ceci peut s’expliquer par (i) la plus petite énergie de dissociation du TiO par rap-
port au CN, favorisant la formation du CN à une température e�ective supérieure à ∼4300
K et (ii) à des températures plus basses, la formation du TiO est favorisée car la plupart des
atomes de carbone sont bloqués sur des molécules de CO et, l’oxygène étant plus abondant
que le carbone (pour les abondances de type Solaire), quasiment aucune molécule de CN ne
se forme. En�n, pour des Teff plus importantes, la contribution de la molécule CN décroît
et devient négligeable puisque l’atmosphère stellaire devient trop chaude pour favoriser
la formation moléculaire. Néanmoins, nous remarquons aussi que pour ε Eri, un meilleur
ajustement des raies du CN (et une amélioration de tous ses QFP) serait obtenu en adop-
tant une abondance de carbone légèrement plus faible (environ -0,2 dex). La diminution de
l’abondance de l’azote n’améliore pas non plus l’ajustement global. Une telle proposition
d’abondance de carbone plus faible pourrait aussi résulter d’une valeur de la température
e�ective légèrement plus élevée (par rapport à nous) adoptée par Luck [2017] lors de la
dérivation de leur abondance de carbone.
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Cependant, nous pouvons également voir dans les Tables 4.2 et 4.3 que N3 et N5 sont
meilleurs pour 61 Cyg A que pour le Soleil, qui est plus chaud. Ceci est interprété par (i)
la plus grande métallicité du Soleil conduisant à la formation de plus de raies dans son
spectre bien que sa Teff soit plus élevée, et (ii) le meilleur ajustement des raies du triplet
du calcium (y compris les ailes) dans 61 Cyg A. En examinant la colonne GESnoCaT des
Tables 4.2 et 4.3, nous remarquons également que, sans les raies triplets du calcium, tous
les QFP (sauf N3 et N5 à haute résolution) deviennent plus petits pour le Soleil que pour
61 Cyg A. Nous pouvons aussi voir que les raies atomiques dans le spectre Solaire sont
plutôt bien synthétisées (très bon N3 et N5 à 11 500). Ceci est probablement dû au fait que
les données des raies atomiques sont principalement véri�ées et/ou optimisées pour cette
étoile de référence très bien étudiée.

En�n, il est bien connu que la température e�ective agit également sur la quantité de
raies atomiques dans les spectres stellaires : un spectre plus chaud présente moins de raies
atomiques qu’un spectre plus froid à métallicité constante, comme nous pouvons le voir
sur la �gure 4.12 qui montre le �t de Procyon. Il est donc logique qu’un bon ajustement
des spectres d’étoiles chaudes soit plus facile à obtenir que celui des spectres d’étoiles plus
froides en raison de la di�culté à obtenir des données précises sur les raies atomiques
et moléculaires. Ceci est con�rmé par les QFP rapportés dans les tables 4.2 et 4.3, où on
remarque que Procyon présente un meilleur ajustement que ε Eri (en négligeant les raies du
triplet de calcium). Si l’on néglige ces trois raies de calcium, l’ajustement de Procyon devient
aussi bon que celui de 61 Cyg A et du Soleil. Il est cependant légèrement moins bon que celui
du Soleil car certaines raies atomiques principalement formées dans l’atmosphère stellaire
la plus chaude (particulièrement observées à haute résolution dansN3 etN5) doivent encore
être améliorées. (Sect. 4.3).

Figure 4.12: Identique à la Fig. 4.6 mais pour Procyon.
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Figure 4.13: Identique à la �gure 4.11 mais pour des étoiles géantes avec log(g)=1.5 et,
vmicro =2.0 km/s.

4.2.3 Comparaison entre les étoiles naines et géantes de tempéra-
ture e�ective similaire

Nous examinons maintenant les e�ets de la gravité de surface stellaire sur la qualité du
�t en comparant les QFP pour 61 Cyg A et Arcturus, qui di�èrent d’environ 3 dex en log(g)
mais ont des Teff et des [Fe/H] presque similaires. En regardant la première colonne pour les
deux étoiles dans les tables 4.2 et 4.3, nous remarquons d’abord que les plus grands écarts
(exprimés par N3 et N5) sont beaucoup plus grands pour Arcturus que pour 61 Cyg A. En
comparant pour ces deux étoiles la deuxième colonne de ces tableaux, nous pouvons voir
que ces grandes di�érences sont principalement causées par l’ajustement plutôt mauvais
des raies du triplet de calcium. Par conséquent, leur suppression pour l’estimation du QFP
produit à basse résolution (en particulier pour ces deux étoiles) un ajustement de très bonne
qualité, à l’exception des plus petites di�érences de �ux (N1).

Ces plus petits écarts sont plus nombreux pour 61 Cyg A que pour Arcturus. En com-
parant les �gures 4.11 (naines) et 4.13 (géantes), nous remarquons que pour la température
d’environ 4300 K, la contribution de CN est beaucoup plus forte pour les géantes que pour
les naines (le TiO n’est pas formé à de telles températures). Nous notons que dans la Fig.
4.13, les spectres sont calculés en supposant log(g) =1.5, vmicro =2.0 km/s (les autres para-
mètres étant identiques que pour la Fig. 4.11). Cependant, bien que plus faibles dans 61 Cyg
A, nous avons véri�é que les raies de CN ne sont pas aussi bien reproduites comme pour
Arcturus, conduisant à une valeur de N1 plus grande. Cela pourrait être résolu en adoptant
une abondance de carbone plus faible d’environ 0,2 dex dans 61 Cyg A, comme nous l’avons
déjà proposé pour ε Eri. Encore une fois, ce [C/Fe] plus faible proposé pourrait résulter de la
Teff plus chaude adoptée par Luck [2017]. Une légère diminution de l’abondance du carbone
dans cette étoile conduirait à une valeur de [C/Fe] de 0,2 dex.
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Finalement, le spectre d’Arcturus est beaucoup mieux ajusté et sonN1 est deux fois plus
faible (il devient donc plus petit que celui d’Arcturus). En�n, nous notons qu’en dehors des
raies du triplet du calcium, la majorité des désaccords les plus importants entre les spectres
observés et simulés (en particulier à haute résolution) pour ces deux étoiles froides sont
causés par des raies atomiques dont l’ajustement pourrait être amélioré (Sect. 4.3).

4.3 Liste de raies optimisées GSP-Spec

Bien que l’accord global entre les spectres observés et simulés semble déjà assez bon
comme dit précédemment, il existe encore quelques désaccords importants révélés par des
raies spectrales relativement mal synthétisées. En dehors des raies du triplet du calcium,
la plupart des di�érences spectrales les plus importantes (N3 etN5) pour les étoiles de ré-
férence sont en e�et causées par des transitions atomiques. Pour améliorer cette situation,
nous avons donc décidé de construire une nouvelle liste de raies atomiques, à partir de celle
présentée dans la section 4.1.2. Nous rappelons que nous nous concentrons uniquement sur
les transitions atomiques car elles jouent un rôle crucial dans les dérivations des paramètres
atmosphériques et des abondances par le module GSP-Spec. Cette nouvelle liste de raies a
été créée en (i) identi�ant les transitions atomiques (et les blends possibles associés) causant
les plus grands écarts entre les spectres observés et simulés à haute résolution, et ensuite (ii)
en calibrant les données atomiques de ces raies identi�ées. Cette nouvelle liste est appelée
ci-après liste de raies GSP-Spec (GL).

4.3.1 Calibration astrophysique

Nous avons commencé par identi�er les transitions atomiques conduisant aux écarts les
plus élevées à la fois à haute et à basse résolution grâce àN3 etN5. Parmi les raies détectées
avec des incertitudes sur la position des raies, nous n’avons eu qu’à corriger légèrement la
longueur d’onde du multiplet 6 de S i. Nous avons adopté 869.5524, 869.6319, et 869.7014
nm dans le vide (869.3137, 869.3931, et 869.4626 nm dans l’air), en parfait accord avec Wiese
et al. [1969].

Ensuite, pour toutes les autres raies identi�ées, il est apparu nécessaire de corriger uni-
quement leur force d’oscillateur (dé�ni dans la section 3.3.1) sans modi�er les autres don-
nées de la raie telles que les paramètres d’élargissement. Ces gf ont d’abord été calibrés "as-
trophysiquement" pour améliorer la qualité du �t (inspection visuelle du �t et véri�cation
des QFP) et correspondre au mieux au spectre Solaire. Nous avons véri�é que cette calibra-
tion améliorait également les ajustements d’Arcturus et de Procyon, qui sont les étoiles les
plus connues parmi les géantes froides et les naines chaudes que nous avons étudié. Pour
cette calibration, nous avons utilisé les abondances chimiques rapportées dans le tableau
4.1. En�n, comme le montre la section 4.3.2, ces forces d’oscillateur modi�ées améliorent la
qualité de l’ajustement de toutes nos autres étoiles de référence.

Au total, nous avons calibré environ 170 forces d’oscillateur atomique appartenant à
une dizaine d’espèces atomiques di�érentes (quels que soient leur isotope et leur état d’io-
nisation) parmi les∼ 70 éléments chimiques présents dans la liste de raies. Toutes ces tran-
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sitions calibrées sont listée dans la table 4.4. La distribution entre les forces d’oscillateur
initiales et calibrées est présentée dans la �gure 4.14 (à l’exception d’une raie de Fe ii dis-
cutée dans la section 4.3.3 et la Tab. 4.5). Le changement moyen en gf est de 0.30 dex et 50,
80, 95% des raies ont été corrigées de moins de 0,15, 0,50, et 1,10 dex, respectivement. De
plus, aucun changement systématique pour une espèce donnée n’est observé. Ces correc-
tions conduisent à des changements de quelques pour cent dans le �ux de certaines raies
à la résolution RVS. En ce qui concerne les trois énormes raies triplets du calcium qui cau-
saient les plus grandes di�érences entre les spectres observés et synthétiques, nous avons
légèrement diminué leurs forces d’oscillateur de 0,024/0,037/0,027 dex, favorisant la qualité
du �t des ailes du calcium puisqu’elles contribuent à plusieurs blends. Cela a conduit à un
meilleur �t des ailes, bien qu’il ne soit pas parfait pour toutes les étoiles de référence, étant
donné que des comportements di�érents dans les pro�ls de raies sont observés parmi ces
étoiles. Nous notons cependant qu’il était impossible d’ajuster simultanément le cœur et
les ailes de ces raies de calcium avec les hypothèses physiques adoptées, car ces cœurs sont
probablement soumis à des e�ets NLTE et/ou chromosphériques non négligeables. L’ajus-
tement parfait à la fois des cœurs et des ailes de ces raies du triplet du calcium nécessiterait
en e�et un traitement plus réaliste du transfert radiatif dans ces atmosphères stellaires, ce
qui est au-delà de l’objectif de l’étude.

Figure 4.14: Distribution des di�érences entre les forces d’oscillateur initiales (liste de raies
GES) et calibrées astrophysiquement (liste de raies GL).

4.3.2 Qualité de la liste de raies GSP-Spec

Pour quanti�er la qualité des nouveaux ajustements e�ectués sur la liste de raies (entre
les spectres observés et simulés en adoptant la liste de raies GSP-Spec Spec améliorée), la
Table 4.5 présente les QFP calculés à la résolution RVS. Cette Table est construite comme
la table 4.2, à laquelle elle doit être comparée. La deuxième colonne, pour chaque étoile de
référence (’GL’ pour Gaia Linelist) se réfère aux QFP correspondant à la liste de raies �nale
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Figure 4.15: Identique aux Figs. 4.6 et 4.7 mais avec la liste de raies GSP-Spec. De plus, nous
indiquons en bas de chaque �gure la di�érence entre les spectres observés et synthétiques.

adoptée par le module GSP-Spec (les spectres étant calculés exactement comme ceux décrits
dans la section 4.1.2). La troisième colonne (GLnoCaT) montre les QFP en retirant les raies de
Ca ii comme fait précédemment. En�n, à titre de comparaison, la première colonne montre
pour chaque étoile de référence les résultats obtenus dans la Tab. 4.2 avec la liste de raies
GES.

Premièrement, nous pouvons voir globalement une amélioration de la qualité du �t pour
chaque étoile de référence en adoptant cette nouvelle liste de raie : les valeurs du χ2 sont
plus faibles et la majorité des importants écarts ont disparu. Par exemple, en retirant les
raies du triplet de calcium, les valeurs deN3 etN5 deviennent nulles, excepté pour quelques
wlp pour µ Leo (causés par les raies moléculaires) et ε Eri (une raie de Si in’étant pas très
bien reproduite, laissant supposer une abondance de Si pour cette étoile di�érente de celle
adoptée). Un gain d’environ un facteur 2 pour N3 est également obtenu pour ε Eri, le Soleil
et Procyon, en considérant tout le domaine spectral. Nous remarquons un gain important
pour N1, particulièrement pour le Soleil.

L’amélioration de la qualité du �t est également illustrée dans les �gures 4.15 à 4.20,
qui sont similaires aux �gure 4.6 à 4.12. Visuellement, le Soleil et 61 Cyg A présentent les
meilleurs �ts, tandis que celui de µ Leo semble être le moins bon. Nous remarquons que
les plus grands écarts proviennent des raies du calcium. Les cœurs du Ca ii (pour toutes
les étoiles sauf 61 Cyg A) et les ailes (notamment pour Procyon) sont responsables des plus
gros écarts.

Pour conclure, à l’exception des raies du triplet du calcium et de quelques raies mo-
léculaires, cette nouvelle liste de raies améliore considérablement la qualité du �t entre
les spectres observés et synthétiques pour les étoiles de référence. Naturellement, cette
nouvelle liste de raies a été utilisée pour l’analyse des spectres Gaia/RVS dans le cadre du
troisième relevé de la mission, publié le 13 juin 2022.
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Figure 4.16: Identique à la Fig. 4.15 mais pour µ Leo

Figure 4.17: Identique à la Fig. 4.15 mais pour 61 Cyg A
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Figure 4.18: Identique à la Fig. 4.15 mais pour ε Eri

Figure 4.19: Identique à la Fig. 4.15 mais pour le Soleil
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Figure 4.20: Identique à la Fig. 4.15 mais pour Procyon

4.3.3 Identi�cation d’une raie de Fe ii

Lors de la construction de la nouvelle liste de raie, nous avons identi�é une raie pré-
sente dans le spectre observé de Procyon et du Soleil (le cœur de la raie étant à un �ux
normalisé de 0.95 et 0.97 à la résolution du RVS, respectivement). En examinant les spectres
d’étoiles plus chaudes, nous avons remarqué que cette raie devenait d’autant plus forte que
la Teff augmentait, suggérant la nature ionisée de l’élément produisant cette raie. Le cœur
de cette raie a été localisé à une longueur d’onde de 858.794 nm dans le vide (858.558 dans
l’air) et est absent des spectres synthétiques (quelque soit la température) et donc de la liste
de raies GES, ou possède des paramètres atomiques erronés. A�n de l’identi�er, nous avons
cherché toutes les raies avec une longueur d’onde comprises entre 858.0 et 858.6 nm dans
les bases de données VALD et NIST ainsi que dans la compilation de raies de R.L. Kurucz 4.

Premièrement, Moore et al. [1966] identi�a cette raie comme étant une transition de S i,
mais puisque aucune raie de soufre n’est présente dans les bases de données précédemment
citées, nous avons rejeté cette hypothèse.

Ensuite, les deux autres meilleures hypothèses sur la nature de cette raie sont qu’elle
soit une raie de Fe ii (858.544 nm dans l’air et 858.788 nm dans le vide) ou bien une raie de
Sr iii (858.522 dans l’air et 858.788 dans le vide). Cependant, l’énergie d’excitation (33 eV) de
cette raie semble trop élevée pour que la raie soit détectée dans les étoiles de température
e�ective inférieure à environ 8000 K (comme le Soleil ou Procyon). Les autres raies candi-
dates étant trop éloignées en longueur d’onde et/ou trop faibles, nous avons donc supposé
que cette raie comme correspondant à la transition Fe ii qui était déjà présente dans la liste
GES originale mais avec une force d’oscillateur beaucoup trop faible pour être signi�ant.
A�n de bien ajuster nos spectres d’étoiles chaudes de référence, nous avons dû calibrer sa
longueur d’onde et sa force d’oscillateur, qui a été augmenté de 8,786 dex. Nous notons

4. http://kurucz.harvard.edu/linelists/
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Figure 4.21: Abondances de Fe ii en fonction des abondances de Fe i sur un échantillon de
7188 étoiles provenant de la DR3 de Gaia. Source : Recio-Blanco et al. [2022]

également que cette raie semble être mélangée à une autre raie non identi�ée (autour de
858.850 nm dans le vide) qui apparaît beaucoup plus faiblement dans les spectres de Pro-
cyon et du Soleil. Néanmoins, cette raie Fe ii provisoire a été adoptée dans notre liste de
raies GSP-Spec et améliore bien la qualité d’ajustement des spectres d’étoiles chaudes.

Indépendamment et lors de l’analyse des spectres RVS par le module GSP-Spec, la nature
Fe ii de cette raie a été con�rmée par les données de la Gaia DR3. Comme le montre la
Figure 4.21 qui illustre les abondances de Fe ii en fonction des abondances de Fe i(pour
un échantillon de 7188 étoiles dé�ni dans Recio-Blanco et al. [2022]), nous trouvons une
excellente corrélation (coe�cient de corrélation Spearman égal à 0.82) con�rmant notre
hypothèse sur la nature de cette raie. Nous détaillerons dans le chapitre suivant comment
ces abondances de Fe i et Fe ii ont été déterminées par le module GSP-Spec.

4.4 Bilan

L’analyse automatique des spectres Gaia-RVS réalisée par le module DPAC/GSP-Spec a�n
d’estimer les paramètres atmosphériques et les abondances chimiques individuelles des
étoiles s’appuie sur des grilles de spectres synthétiques. Pour calculer ces grilles de spectres,
des données atomiques et moléculaires de bonne qualité sont nécessaires. Dans ce chapitre,
nous avons présenté la liste de raies qui a été élaborée a�n d’être adoptée dans le cadre du
troisième relevé de la mission spatiale Gaia.

Pour quanti�er la qualité de cette liste de raies, nous avons utilisé six étoiles de référence
représentatives de di�érentes populations stellaires et ayant des paramètres connus avec
précision et des spectres publiques de très bonne qualité et à haute résolution spectrale.

Nous avons initié cette étude à partir de la liste de raies produite dans le cadre du Gaia-
ESO survey. Nous avons comparé les spectres observés et synthétiques (avec des modèles
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d’atmosphère calculés 1D LTE MARCS et le code TURBOSPECTRUM) pour ces six étoiles de
référence et trouvé un bon accord global bien que certaines raies présentent des di�érences
importantes.

Nous avons donc ensuite calibré "astrophysiquement" les données atomiques des raies
présentant les désaccords les plus importants a�n d’obtenir un meilleur accord pour nos six
étoiles de référence. Cette étape nous a conduit à modi�er la force d’oscillateur de 170 raies
atomiques. (Tab. 4.4)

Cette nouvelle liste de raies a été adoptée pour la détermination des paramètres atmo-
sphériques et des abondances chimiques de 13 espèces di�érentes dans la DR3 de Gaia. La
détermination de ces abondances est détaillée dans le prochain chapitre. Parmi ces 13 es-
pèces se trouve une raie de Fe ii, identi�ée lors de la calibration. Les raies de trois éléments
formés par capture de neutrons (zirconium, cérium et néodyme) sont également présentes.
Une grande parte de la suite de cette thèse est consacrée à ces raies.
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Table 4.2: QFP calculés à partir de la comparaison entre les spectres synthétiques et ob-
servés à R = 11 500 (800 wlp), en adoptant la liste de raies GES sur tout le domaine du RVS
et en rejetant ou pas le cœur des raies du triplet du calcium (GESnoCaT ; voir texte pour la
dé�nition des longueur d’ondes rejetées).
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Table 4.3: Identique que la Tab. 4.2 mais à R = 100 000 (24 000 wlp).
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Table 4.4: Liste des raies atomiques calibrées lors de la construction de la liste de raies GSP-
Spec. La première colonne indique l’élément et son état d’ionisation. Les colonnes 2 et 3 sont
pour les longueurs d’onde dans l’air et dans le vide. La colonne 4 est le potentiel d’excitation
inférieur provenant de la liste de lignes GES. Col. 5 : log(gf ) de la liste de raies GES tandis que
la Col. 6 donne les valeurs que nous avons calibrées. Les raies sont ordonnées par numéro
atomique croissant et longueur d’onde croissante pour chaque espèce atomique. La liste
de toutes les raies modi�ées se trouve ici : https://vizier.cds.unistra.fr/
viz-bin/VizieR?-source=J/A+A/654/A130

Element λair λvac E log(gf )GES log(gf )RV S
(nm) (nm) (eV)

Na I 864.8931 865.2307 3.191 -1.997 -2.040
Mg I 860.9727 861.2092 6.118 -2.810 -2.300
Si I 846.1482 846.3807 5.964 -2.757 -2.400
Si I 849.2077 849.4410 5.863 -2.742 -2.100
Si I 850.1544 850.3880 5.871 -0.817 -1.260
. . . . . .
. . . . . .
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Table 4.5: QFP calculés à partir de la comparaison entre les spectres synthétiques et ob-
servés à R = 11,500 (800 wlp) pour la liste de raies de la Gaia Linelist (GL) et en rejetant
les raies du triplet du calcium (GLnoCaT). Nous avons rajouté pour chaque étoile les valeurs
obtenues avec la liste de raies GES.
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General Stellar Parametrizer from Spec-
troscopy : GSP-Spec
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Le 13 juin 2022, le troisième relevé de la mission Gaia a été publié. Parmi les très nom-
breux résultats présentés, 5.6 millions d’étoiles observées par le RVS ont été paramétrées

133



Chapitre 5

avec leurs paramètres atmosphériques et jusqu’à 13 abondances chimiques individuelles.

Nous allons détailler dans ce Chapitre les méthodes utilisées par le moduleGSP-Spec pour
paramétrer les étoiles (Sect. 5.1). Nous allons ensuite voir les résultats obtenus par le mo-
dule GSP-Spec dans la Section 5.2 et nous nous concentrerons sur les abondances de cérium
(Sect. 5.3) et de néodyme (Sect. 5.4) a�n de dé�nir des échantillons de travail qui seront
utilisés dans les deux prochains chapitres.
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5.1 Méthodes employées pour le module GSP-Spec

Nous allons détailler dans cette section les outils utilisés pour obtenir les paramètre
physico-chimiques des étoiles, sur lesquels cette thèse est basée.

De manière très brève, les paramètres atmosphériques et les abondances chimiques sont
obtenus par la méthode de la synthèse spectrale (Sect. 4.1.2), c’est à dire la comparaison
entre les spectres observés par le spectromètre de Gaia (le RVS) et une grille de spectres
synthétiques de référence.

On rappelle que pour créer cette grille, plusieurs ingrédients sont nécessaires : une liste
de raie précise (à laquelle nous avons dédié le Chapitre précédent), des modèles d’atmo-
sphère et un code de transfert radiatif. Dans cette section, nous allons brièvement décrire
ces outils avant de plonger dans la description des codes utilisés pour paramétrer de ma-
nière automatique les étoiles.

5.1.1 Grilles de spectres synthétiques

Pour l’analyse des spectres Gaia, les codes de détermination des paramètres stellaires
ainsi que des abondances chimiques reposent sur le calcul de grilles de spectres synthé-
tiques, qui sont utilisées pour entraîner les codes avant leur application et servent égale-
ment de modèles de référence pour la détermination du continu des spectres observés mais
également les paramètres atmosphériques et les abondances individuelles. Pour les para-
mètres atmosphériques, la grille possède 4 dimensions (Teff , log(g), [M/H] 1, [α/Fe]) tandis
que pour les abondances, une cinquième dimension est rajoutée : [X/Fe] où X est l’élément
chimique considéré.

Nous renvoyons à de Laverny et al. [2012b] pour une description détaillée du calcul de
ces grilles. Brièvement, elles sont calculées avec des modèles atmosphériques MARCS et le
code transfert radiatif TURBOSPECTRUM, que nous allons brièvement décrire ici.

Modèles atmosphériques MARCS

Les modèles d’atmosphère que nous avons utilisés sont les modèles MARCS 2 [Gustaf-
sson et al., 2008] et sont calculés pour une atmosphère en 1D et en supposant l’LTE.

La grille MARCS complète et accessible en ligne comporte 51993 modèles d’atmosphère
ayant 2500 ≤ Teff (K) ≤ 8000, -0.5 ≤ log(g) ≤ 5.5 et -5.0 ≤ [M/H] (dex) ≤ +1.0. Les valeurs
de [α/Fe] varient en conséquence entre -0.4 et 0.8 dex. Plusieurs valeurs de vmicro existent
(1,2 et 5 km/s) et plusieurs masses de l’étoile peuvent être considérées (0.5, 1, 2, 5, 15 M�).

Il existe également deux types de géométrie : plan-parallèle (pour les étoiles avec log(g) >
3.5) et sphérique (pour les étoiles avec log(g)> 3.5) [Heiter and Eriksson, 2006]. Par la suite,

1. A noter que la métallicité est correspond à l’abondance du Fer
2. https://marcs.astro.uu.se/
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nous ferons la séparation entre naines et géantes à log(g) = 3.5. En�n, certains modèles
MARCS prennent en compte des atmosphères carbonées, enrichies ou appauvries en élé-
ments α, mais toutes les grilles que nous avons utilisées ont été calculées avec la "compo-
sition standard".

Dans le cas de la grille GSP-Spec, 13 848 modèles atmosphériques ont été sélectionnés
couvrant des températures e�ectives allant de 2600 à 8000 K par pas de 200 ou 250 K (en
dessous ou au dessus de 4000 K, respectivement), -0.5 à 5.5 pour log(g) (pas de 0.5 dex),
et -5.0 à 1.0 dex pour la métallicité moyenne (pas de 0.25 dex pour [M/H]>-2.0 dex et 0.5
dex pour les valeurs [M/H] inférieures). Pour chaque métallicité, tous les enrichissements
[α/Fe] disponibles ont été pris en compte. En pratique, cela correspond à des modèles dont
les valeurs [α/Fe] varient entre -0.4 dex et +0.8 dex au maximum, autour de la relation
classique observée pour les populations galactiques : [α/Fe] = 0.0 dex pour [M/H]≥ 0.0
dex, [α/Fe] = +0,4 dex pour [M/H] ≤ -1.0 dex et [α/Fe] = -0.4 × [M/H] pour -1.0 ≤ [M/H]
≤ 0.0 dex. Cependant, nous notons que toutes les valeurs de [α/Fe] n’étaient pas toujours
disponibles pour un ensemble donné de Teff , log(g) et [M/H]. A�n d’améliorer la couverture
de l’espace des paramètres (notamment dans la dimension [α/Fe] pour laquelle un pas de
0,1 dex a été adopté), cette première sélection de modèles MARCS a été complétée par des
modèles interpolés linéairement, en utilisant l’outil développé par T.Masseron et disponible
sur le site MARCS 3. La grille résultante de modèles d’atmosphère MARCS adoptée dans le
présent travail contient 35 803 modèles.

A noter que les modèles pour les naines (dé�nies comme log(g) > 3.5) avec une géo-
métrie plan-parallèle et une vitesse de microturbulence de 1.0 km/s alors qu’une géométrie
sphérique avec une masse de 1M�et vmicro = 2.0 km/s ont été considérés pour les géantes
(log(g) ≤ 3.5).

TURBOSPECTRUM

TURBOSPECTRUM est un code développé par B.Plez pour résoudre la RTE et calculer
des spectres synthétiques sur un domaine de longueur d’onde donné. TURBOSPECTRUM
peut prendre les modèles atmosphériques MARCS (même ceux interpolés) et ATLAS9 en
input. Plusieurs abondances Solaires de référence peuvent être utilisées, dont celles de Gre-
vesse et al. [2007]. Nous rappelons que ce sont ces abondances Solaires qui est employées
tout au long de ce manuscrit de thèse. La dernière version de TURBOSPECTRUM en date
est la 19.1.5 cependant les grilles calculées pour obtenir les abondances et les paramètres
stellaires pour la DR3 de Gaia est la version 19.1.2, qui était la version la plus récente au
moment de l’analyse des spectres, aux alentours de 2020-2021.

Grilles 4D et 5D pour l’analyse GSP-Spec

Pour chaque modèle d’atmosphère, un spectre synthétique a été calculé entre 842 et 874
nm (plus large que le celui du RVS a�n d’éviter les e�ets de bord), en utilisant la liste de raie
décrite dans le Chapitre précédent. Les spectres synthétiques ont également été calculés en

3. https://marcs.astro.uu.se/
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utilisant une formulant reliant vmicro en fonction de Teff , log(g) et [M/H] (Bergemann et
al., in preparation) :

si log(g) > 3.5 :

vmicro= 1.05 + 2.51.10−4 × (Teff- Teff0) + 1.5.10−7 × (Teff- Teff0)2 - 0.14 × (log(g)- log(g)0) -
0.005 × (log(g)- log(g)0)2 + 0.05 × [M/H] + 0.01 × [M/H]2

si log(g) > 3.5 :

vmicro= 1.25 + 4.01.10−4 × (Teff- Teff0) + 3.1.10−7 × (Teff- Teff0)2 - 0.14 × (log(g)- log(g)0) -
0.05 × (log(g)- log(g)0)2 + 0.05 × [M/H] + 0.01 × [M/H]2

où Teff0 = 5500 et log(g)0 = 4.0

Ces spectres sont calculés dans l’air et la conversion dans le vide est faite grâce à la
relation de Birch and Downs [1994b]. Aucun élargissement du à la rotation de l’étoile ou aux
phénomènes de macroturbulence n’ont été considérés. L’impact de ce choix a été quanti�é
par le module GSP-Spec (Sect. 5.2.1). Les spectres synthétiques ont ensuite été convolués à la
résolution spectrale du RVS (11 500) avec un pas en longueur d’onde de 0.03 nm en utilisant
les outils développés par la DPAC/CU6 Sartoretti et al. [2018]. La grille 4D �nale contient
51 373 spectres. Cette dernière est illustrée dans la Fig. 5.1 provenant de Recio-Blanco et al.
[2022].

Pour la détermination des abondances chimiques individuelles, des grilles 5D sont né-
cessaires, où les quatre premières dimensions sont celles de la grille 4D et la dimension
supplémentaire correspond à l’élément chimique X considéré (N, Mg, Si, S, Ca, Ti, Cr, Fe,
Ni, Zr, Ce ou Nd). Un sous-ensemble des paramètres de la grille 4D a été sélectionné : Teff >
3500 K et [M/H]> - 3.0 dex (sauf pour Ca, Fe et Ti qui peuvent être détectés jusqu’à [M/H]∼
- 5.0 dex) pour calculer ces grilles 5D. Les grilles sont calculées avec des pas de 0.2 dex en
abondance conduisant à 21 valeurs possibles de [X/Fe], pour chaque combinaison de Teff ,
log(g), [M/H] et [α/Fe]. Cela conduit a une grille 5D composée de 478 400 spectres (sauf
pour les grilles de Ca, Fe et Ti qui contiennent 590 750 spectres).
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Figure 5.1: Distribution dans l’espace des paramètres quadridimensionnel de la grille de
référence GSP-Spec, qui contient les 51 373 spectres synthétiques adoptés pour la paramé-
trisation stellaire. Le code couleur fait référence au nombre de spectres disponibles dans
chaque projection 2D. Pour la dérivation de l’abondance chimique d’un élément chimique
donné X, 21 spectres sont calculés pour la plupart des combinaisons des quatre paramètres
atmosphériques en faisant varier l’abondance individuelle de X (12 espèces di�érentes ont
été prises en compte : N, Mg, Si, S, Ca, Ti, Cr, Fe, Ni, Zr, Ce,Nd). Source : Recio-Blanco et al.
[2022].

5.1.2 Détermination des paramètres stellaires et des abondances chi-
miques

Comme nous l’avons dit précédemment, le module GSP-Spec a déterminé environ 5.6
million de paramètres atmosphériques et d’abondances chimiques grâce aux algorithmes
MATISSE et GAUGUIN, qui seront présentés brièvement dans cette section. A noter qu’une
autre procédure basée sur un Arti�cial Neural Networks (ANN) a permis de déterminer 5
524 387 paramètres atmosphériques. Cependant cette procédure ne sera pas développée
dans ce Chapitre car ces paramètres moins précis n’ont pas été considérés dans nos étude.
Nous renvoyons à Recio-Blanco et al. [2022] pour une description plus détaillée des di�é-
rentes procédures.

La procédure MatisseGauguin pour déterminer les paramètres et les abondances indi-
viduelles est résumée dans la Fig. 5.2, qui provient de Recio-Blanco et al. [2022].
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Figure 5.2: Vue schématique de la procédure MatisseGauguin pour estimer les paramètres
atmosphériques et les abondances individuelles. Source : Recio-Blanco et al. [2022].
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Paramètres atmosphériques : Méthodes MATISSE et GAUGUIN

A�n d’initialiser la procédure MatisseGauguin, une première estimation est faite grâce
au code DEGAS Bijaoui et al. [2010], qui est un algorithme de type arbre de décision et qui
considère l’ensemble de la grille 4D.

Le code MATISSE [Recio-Blanco et al., 2006] est ensuite appliqué de manière itérative.
Ce dernier est une méthode de régression multi-linéaire résultant de la projection du spectre
observé sur des vecteurs issus de la phase d’apprentissage (les fonctions Bf sur la Fig. 5.2).
Ces derniers prennent en compte la sensibilité (à chaque point en longueur d’onde) du
�ux aux variations des paramètres atmosphériques et sont calculés avec les grilles de réfé-
rences 4D (calculées sans bruit). La projection MATISSE, appliqué aux solutions initiales de
DEGAS, permet de dériver de nouveaux paramètres atmosphériques. Cette procédure est
répétée jusqu’à convergence, avec un maximum de 10 itérations.

Ensuite, l’algorithme GAUGUIN [Bijaoui, 2012, Recio-Blanco et al., 2016b] est employé
autour de la solution fournie par MATISSE. GAUGUIN est un algorithme d’optimisation
utilisant la méthode de Gauss-Newton basée sur une linéarisation locale autour d’un en-
semble de paramètres associé à une grille de spectres de référence. Son but est de trouver
la direction dans l’espace des paramètres ayant le gradient le plus négatif en fonction de la
distance (di�érence de �ux entre le spectre observé et synthétique). Une fois la direction
trouvée, le gradient est recalculé de manière itérative en modi�ant les paramètres initiaux
a�n de fournir une nouvelle estimation des paramètres. A la �n de la procédure, la solution
MatisseGauguin fournit les 4 paramètres atmosphériques : Teff , log(g), [M/H], [α/Fe].

Les solutions des paramètres trouvées par les algorithmes sont utilisées pour estimer
à nouveau le placement du continu, ce qui est particulièrement important pour les étoiles
froides qui possèdent un pseudo-continu. Le placement du continu et les étapes de norma-
lisation sont décrites en détail dans [Santos-Peral et al., 2020]. Le spectre observé (O) est
comparé à un spectre 1D provenant de l’interpolation de la grille 4D de référence (S) avec
les bons paramètres atmosphériques. Les points les plus appropriés du résidu (dé�ni comme
S / O) sont sélectionnés en utilisant une procédure itérative incluant une régression linéaire
et un σ-clipping. Le résidu est ensuite �t avec un polynôme du troisième degré. En�n, le
spectre observé est divisé par ce polynôme pour obtenir un spectre re-normalisé. Les para-
mètres atmosphériques vont ensuite être à nouveau estimés en utilisant ce nouveau spectre
normalisé.

Estimation des abondances : Méthode GAUGUIN

Une fois les paramètres atmosphériques et le spectre normalisé obtenus, l’abondance
d’un élément X peut être obtenue après avoir sélectionné les raies spectrales à analyser (33
raies ont été étudiées dans le cadre de la DR3 Gaia comme nous le verrons plus bas).

Pour chaque raie associée à un élément chimique X, un spectre de référence 1D est
calculé. Ce dernier est interpolé à partir de la grille de référence 5D avec les paramètres at-
mosphériques de l’étoile. La valeur de l’abondance de l’élément X peut varier, comme nous
pouvons le voir sur la Fig. 5.3 qui montre un exemple de variation de l’abondance de Ce sur
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un spectre synthétique 1D. Ensuite, une seconde normalisation autour de la raie est faite
[Santos-Peral et al., 2020]. Puis, un minimum de la distance quadratique entre le spectre
observé et le spectre 1D est obtenu donnant ainsi une première estimation de la valeur de
l’abondance (A0(X)). L’abondance �nale est obtenue avec la méthode GAUGUIN qui va ité-
rer jusqu’à ce que la di�érence entre deux itérations consécutives soit plus petite qu’une
valeur seuil. Un schéma de la procédure GAUGUIN pour l’estimation des abondances chi-
miques est donné dans la �gure 5.4.

Figure 5.3: Variation de l’abondance de Ce (en dex) pour un spectre synthétique 1D calculé
avec les mêmes outils qur le module GSP-Spec : Teff = 4000 K, log(g) =0.5, [M/H] =-0.5,
[α/Fe] =0.1 et une abondance de Ce variant de -2.0 à 2.0 dex

Figure 5.4: Représentation schématique des étapes implémentés dans l’algorithme GAU-
GUIN. Source : Thèse de Guillaume Guiglion.
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Sélection des raies

L’analyse GSP-Spec repose sur la liste de raies présentée dans le chapitre précédent.
Cependant, la majorité des raies sont trop faible et/ou mélangées avec d’autres raies pour
permettre une détermination précise des abondances. Par conséquent, des raies spéci�ques
(ainsi que les domaines de normalisation correspondants) doivent être sélectionné.

En inspectant visuellement à haute (R∼ 100 000) et moyenne résolution spectrale (celle
du RVS : 11 500) les spectres d’Arcturus, µ Leo, le Soleil et Procyon (4 des 6 étoiles de ré-
férences utilisées dans le Chapitre précédent), une sélection de 130 raies appartenant à 12
atomes di�érents et 11 raies de CN ont été sélectionnées. Les raies avec d’éventuels mé-
langes et celles peu sensibles aux changements d’abondance sur les spectres synthétiques
ont été retirées.

Un domaine de longueur d’onde autour de chaque raie a été dé�ni a�n de faire la seconde
normalisation (placement local du pseudo-continu). Des tests sur 10 000 spectres RVS ont
été faits pour optimiser ces domaines. A noter que pour les raies du triplet de calcium, le
cœur des raies a été retiré car ce dernier est soumis à des e�ets NLTE/chromosphériques
non pris en compte par les grilles de référence GSP-Spec. La sélection des raies a également
été optimisée pour minimiser la dispersion raie à raie.

Au �nal, 33 raies ont été adoptées pour la détermination d’abondances chimiques par le
module GSP-Spec. La liste de ces raies se trouve dans Tab. B.1. de Recio-Blanco et al. [2022].

5.1.3 Spectres RVS

Avant d’être analysés par le module GSP-Spec une estimation de la vitesse radiale des
spectres RVS [Katz et al., 2023] est déterminée par la DPAC/CU6. A noter également que
le vrai domaine spectral observé par le RVS s’étend de 845 à 872 nm mais que les spectres
sont analysés uniquement entre 846 et 870 nm a�n de minimiser les e�ets de bord, comme
nous pouvons le voir sur la Fig. 5.5 qui provient de Cropper et al. [2018] et qui compare
le spectre public RVS de l’étoile HIP 86564 avec un spectre Narval (convolué à la même
résolution spectrale que le RVS).

De plus, avant analyse, les spectres sont normalisés avec un pseudo-continu local et sont
ré-échantillonnés avec un pas initial de 0.01 par la DPAC/CU6 (conduisant à 2400 wlp) puis
0.03 nm par GSP-Spec conduisant à des spectres RVS ayant 800wlp permettant d’augmenter
le S/N d’un facteur

√
3 (sans pour autant dégrader la résolution spectrale grâce au sur-

échantillonnent du RVS).

A noter que le placement du continu est re-déterminé par le module GSP-Spec au cours
de l’analyse des spectres RVS avec les méthodes précédemment décrites. De plus, seuls les
spectres RVS ayant un S/N >20 ont été analysés pour la DR3 Gaia.

En�n, l’analyse faite par le module GSP-Spec est exécutée au Data Processing Centre C,
hébergé par le Centre National d’Etudes Spatiales (CNES) à Toulouse. Au total, 6.9 millions
de spectres ont été traités pendant environ 110 000 heures de calcul, nécessitant 25 à 30 GB
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Figure 5.5: Panneau supérieur : Spectre RVS de l’étoile HIP 86564 (avec une identi�cation
des principales raies) avec S/N =125. Un spectre NARVAL pris à Observatoire Pic du Midi
et convolué à la résolution du RVS est montré à titre de comparaison dans le panneau
inférieur. Source : Cropper et al. [2018].

de RAM.

5.2 Principaux résultats de la paramétrisation GSP-Spec

Pour jusqu’à 5 594 205 étoiles, le module GSP-Spec a déterminé :

— La température e�ective Teff (que nous pouvons retrouver sous le nom teff_gspspec
dans la Table AstrophysicalParameters de l’archive Gaia 4).

— La gravité de surface log(g) (logg_gspspec).

— La métallicité moyenne de l’étoile [M/H] (mh_gspspec). Elle est dé�nie comme les
abondances de tous les éléments chimiques plus lourds que l’hélium et mise à l’échelle
des abondances Solaires de Grevesse et al. [2007].

— L’enrichissement en élémentsα (Sect. 2.4.2) par rapport au fer [α/Fe] (alphafe_gspspec).

— Les abondances individuelles de N, Mg, Si, S, Ca, Ti, Cr, Fe i, Fe ii, Ni, Zr, Ce, Nd
(Xfe_gspspec où X est l’espèce chimique considérée), le nombre de raies analysées
ainsi que la dispersion raie à raie (Xfe_gspspec_nlines).

— La largeur équivalente et autres paramètres reliés à la Di�use Interstellar Band (DIB)
localisée autour de 862 nm (la largeur équivalent est donné par dibew_gspspec),

4. https://gea.esac.esa.int/archive/
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— Une abondance di�érentielle de CN (cnew_gspspec) indiquant des variations de C et
de N car les spectres sont paramétrés en supposant des valeurs de [C/Fe] et [N/Fe] =
0 dex (l’échelle Solaire).

— Un paramètre indiquant la qualité du �t (sur l’ensemble du domaine du RVS) entre le
spectre synthétique interpolé aux paramètres atmosphériques de l’étoile et le spectre
observé : goodness-of-�t (logchisq_gspspec)

— Une chaîne de �ags (�ags_gspspec) reliés à la paramétrisation ou aux abondances
individuelles. Nous décrirons brièvement ces derniers dans la Sect. 5.2.1.

Le moduleGSP-Spec fournit également des incertitudes qui sont déterminées pour chaque
étoile par 50 réalisations Monte-Carlo de leurs spectres RVS, en considérant les incertitudes
du �ux. Pour chaque réalisation, une analyse complète des paramètres est faite de nouveau.
Grâce à ces réalisations Monte-Carlo, des valeurs inférieures et supérieures (su�xes _upper
et _lower) sont déterminées et dé�nies comme les 84e et 16e quartile de la distribution des
abondances et des paramètres obtenus.

Comme nous pouvons le voir sur la Fig. 1.16, environ 4000 étoiles paramétrées ont
des magnitudes G <6 et les étoiles paramétrées les plus faibles en magnitude environ des-
cendent jusqu’à G ∼ 16.

5.2.1 Flag de qualité : �ags_gspspec

Nous allons décrire brièvement les �ags_gspspec proposés par le module GSP-Spec, que
l’on retrouve dans la Fig. 5.6. Ces �ags seront employés par la suite. Une description détaillée
de ces �ags se trouve dans Recio-Blanco et al. [2022].

Flag de paramétrisation : vbroad et vrad

Nous rappelons que les grilles de spectres synthétiques de référence sont calculés sans
inclure la rotation stellaire ni la vitesse de macroturbulence. Par conséquent, des biais pour-
raient se glisser dans la détermination des paramètres atmosphériques. Des tests ont été
faits en supposant que la valeur de vbroad fournie par la CU6 est dominée par la rotation
stellaire. Des estimations de biais en fonction des valeurs de vitesse de rotation ont conduit
à la création de trois �ags : vbroadT pour les biais sur Teff , vbroadG pour log(g) et vbroadM
pour [M/H]. Par exemple, le �ag vbroadT prend 4 valeurs : 0 si les biais causent des di�é-
rences de température plus petite que 250K, 1 pour des variations entre 250 et 500K, 2 entre
500 et 2000K et 9 au-delà.

De manière similaire, des éventuelles erreurs de VRad allant de 0 à 10 km/s ont été testées
produisant les �ags vradT , vradG et vradM .
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Figure 5.6: Liste des �ags_gspspec. Source : Tab. 2 de Recio-Blanco et al. [2022].

Flag de paramétrisation : extrapol

En raison de l’extrapolation, la solution des paramètres GSP-Spec peut se situer en de-
hors de l’espace des paramètres de la grille de spectres synthétiques de référence (Sect.
5.1.1), pour un ou plusieurs des paramètres. En outre, les entraînements censurés se pro-
duisent près des limites de la grille. A�n de signaler ces résultats extrapolés, pour lesquels
la paramétrisation est moins �able, un �ag spéci�que (extrapol) a été implémenté. Une dé-
�nition complète de ce �ag est donnée dans les Tab. C.5 et Tab. C.6 de Recio-Blanco et al.
[2022].
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A noter que les étoiles sans gof , avec une valeur de Teff en dehors de l’intervalle 2500 à
9000 K ou des valeurs de log(g) en dehors de l’intervalle -1 à 6 dex ont été �ltrées (extrapol
= 9) pendant le post-traitement et n’apparaissent pas dans le catalogue �nal GSP-Spec.

Flag de paramétrisation : KMgiantPar

La paramétrisation des étoiles froides dont la température e�ective est inférieure à 4 000
K est connue pour être complexe en raison de leurs spectres grouillant de raies atomiques et,
surtout, moléculaires. Cela aggrave les problèmes de normalisation et les dégénérescences
des paramètres, en particulier pour les étoiles riches en métaux pouvant conduire à des
erreurs de paramétrisation.

Un �ag spéci�que a été mis en place : KMgiantPar (dé�ni dans la Tab C.8 de Recio-
Blanco et al. [2022]). Pour les étoiles avec une valeur non-null de ce �ag, une valeur de
Teff et de log(g) a été arbitrairement �xée à 4250 K et 1.5, respectivement.

Autres �ags de paramétrisation

La paramétrisation peut également être a�ectée par des incertitudes sur le �ux des
spectres mais également par des points en longueurs d’ondes où la valeur du spectres est
NaN ou négative ou encore des raies d’émissions détectées dans les spectres. Des �ags dé-
diés à ces di�érents problèmes potentiels ont été implémentés par le module GSP-Spec.

Flag sur les abondances

Pour chaque élément chimique, deux �ags (dont les su�xes sont Uncer et UpLim) ont
été implémentés.

Le �ag dont le nom termine par UpLim est un indicateur de la profondeur de la raie
par rapport au niveau de bruit, ce qui correspond à la limite de détectabilité dé�nie comme
limite supérieure. Plus cet indicateur est petit, meilleure est la mesure.

Le �ag terminant par Uncer est dé�ni comme la �abilité de l’incertitude de l’abondance
compte tenu des paramètres atmosphériques et du S/N . En e�et, l’incertitude de mesure
pour les spectres ayant un S/N donné peut être sous-estimé puisque la valeur d’abondance
maximale autorisée dans les grilles de référence est [X/Fe] = 2.0 dex. Ceci exlu a priori
les valeurs plus élevées dans la distribution d’abondance associée aux réalisations Monte-
Carlo. Cet e�et dépend de la détectabilité de la raie et du rapport signal/bruit.

5.2.2 Calibrations proposées par GSP-Spec

Les abondances GSP-Spec ne sont pas calibrées. En plus des paramètres atmosphériques,
des abondances individuelles et des di�érents �ags, le module GSP-Spec fourni des calibra-
tions potentielles, pour contrer certains biais par rapport à la littérature. Il est important de
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noter que d’autres méthodes ont aussi leur lot de biais du à leur techniques, méthodologies
ou approches qui peut être di�érence (modèle d’atmosphère, code de transfert radiatif, liste
de raies di�érents).

Pour donner la calibration de log(g) (sous forme de polynômes), les paramètres détermi-
nés par la module GSP-Spec avec ceux d’APOGEE DR17 [Abdurro’uf et al., 2022b], GALAH
DR3 [Buder et al., 2021] et RAVE DR6 [Steinmetz et al., 2020b], en �ltrant avec les incer-
titudes sur Teff , log(g), [M/H] et les di�érents �ags. Il en résulte les calibrations suivantes
pour les valeurs de log(g) :

log(g)calib = log(g) +
2∑
i=0

pi.log(g)i (5.1)

et pour la métallicité :

[M/H]calib = [M/H] +
4∑
i=0

pi.log(g)i (5.2)

où les coe�cients pi sont donnés dans la Table 3 de Recio-Blanco et al. [2022]. La calibration
en métallicité est faite avec les valeurs de log(g) non calibrées.

Des calibrations de [α/Fe] et d’abondances de nombreux éléments (à l’exception de Zr,
Ce et Nd) sont également proposées (Tab. 4 de Recio-Blanco et al. [2022]).

En�n, toutes les calibrations GSP-Spec sont résumées ici : https://www.cosmos.
esa.int/web/gaia/dr3-gspspec-metallicity-logg-calibration.

5.2.3 Histogramme des abondances GSP-Spec

Parmi les∼ 5.6 millions d’étoiles paramétrées par le module GSP-Spec, jusqu’à 13 abon-
dances chimiques individuelles ont été �nalement déterminées. La Fig. 5.7 montre un his-
togramme des abondances GSP-Spec. Les di�érentes couleurs décrivent di�érentes combi-
naisons de �ags_gspspec(donnés dans la description de la �gure). Parmi ces éléments, trois
d’entre eux sont formés via le processus s (Sect. 2.5.1) : zirconium, cérium et néodyme. Les
deux prochains chapitres seront dédiés à l’étude du contenu en cérium dans la Voie Lactée
et aux abondances de Ce et Nd dans les étoiles AGB également paramétrées par GSP-Spec.

Avant toute exploitation, nous dé�nissons des échantillons de travail, en utilisant une
combinaison spéci�que de �ags_gspspec. Ces étapes de notre travail sont présentées
dans Contursi et al. [2023] et [Contursi et. al, accepted].

5.3 Echantillon de Cérium

Les abondances de cérium sont déterminées à partir d’un triplet de raies Ce ii cen-
trées autour de 851.375 nm (dans le vide). La Tab. 5.1 présente les données atomiques de ce
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Figure 5.7: Nombre d’étoiles paramétrées par GSP-Spec avec des abondances di�érents élé-
ments chimiques (ainsi que CN et DIB). Pour chaque élément, l’histogramme en bleu clair
correspond à l’échantillon global. Les autres correspondent aux étoiles avec des �ags de
paramétrisation et d’abondances égaux à zéro mais avec un "upper limit �ag" ≤ 1 (barre
centrale) ou égal à zéro (barre en bleu foncé). Source : Recio-Blanco et al. [2022].

triplet adoptées pour l’analyse : longueurs d’onde dans l’air et dans le vide, énergie d’ex-
citation du niveau inférieur et force de l’oscillateur. Il convient de noter que ces données
atomiques n’ont pas été calibrées d’un point de vue astrophysique. De plus, pour certaines
combinaisons spéci�ques de paramètres atmosphériques, ce triplet de cérium pourrait être
légèrement mélangé par une faible raie CN dont la longueur d’onde centrale est d’environ
851,25 nm. Un exemple de la raie de Ce est montré dans la Fig. 5.8 pour l’étoile Gaia DR3
1434412634690504192. A noter que l’abondance de Ce déterminée par GSP-Spec ([Ce/Fe] =
0.26 dex) est compatible avec l’abondance déterminée par Forsberg et al. [2019] à partir de
spectres à haute résolution ([Ce/Fe] = 0.22 dex) , con�rmant la qualité de la paramétrisation.

Table 5.1: Données atomiques adoptées pour les raies de Ce.

Element λair λvac E log(gf )
(nm) (nm) (eV)

Ce II 851.1337 851.3676 0.357 -2.530
Ce II 851.1473 851.3812 2.004 -2.120
Ce II 851.1521 851.3859 0.328 -2.840

La détectabilité du triplet de cérium est illustrée dans la Fig. 5.9 qui présente un dia-
gramme de Kiel codé en couleur avec l’abondance minimale de cérium (en dex) qui peut
être mesurée pour des métallicités variant entre -1.0 et 0.0 dex (la raie devient très di�cile-
ment détectable pour [Fe/H] < -1 dex). Cette abondance a été estimée à partir de la grille de
spectres synthétiques dans lesquels nous avons recherché l’abondance de Ce correspondant
à une diminution de �ux normalisé de 0,5% au cœur de la raie Ce ii par rapport à un spectre
de référence ayant [Ce/Fe] = -2.0 dex (c’est-à-dire pas de Ce et l’abondance de cérium la
plus faible dans la grille de spectres de référence). Nous constatons que les raies du cérium
sont plus facilement détectables dans les étoiles AGB et RGB ([Ce/Fe] > 0.0 dex), alors que
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Figure 5.8: Comparaison entre le spectre RVS de l’étoile Gaia DR3 1434412634690504192
(en bleu) avec des spectres synthétiques interpolés aux paramètres atmosphériques de cette
étoile. Le spectre vert est calculé avec [Ce/Fe] =0.22 dex (abondance déterminée par GSP-
Spec) tandis que les traits oranges correspondent à -2.0 dex (presque pas de Ce), 0.02 et 0.42
dex (± 0.2 dex par rapport à l’abondance de Ce). Source : Recio-Blanco et al. [2022].

des abondances de cérium plus élevées sont nécessaires pour une détection possible dans
les étoiles naines. Cela peut conduire à des biais d’observation qui sont discutés dans le
prochain chapitre. En�n, nous rappelons que, selon Lawler et al. [2009], le cérium possède
quatre isotopes stables principaux et que deux d’entre eux sont dominants (88,45 % pour
140Ce et 11,11% pour 142Ce). Ainsi, 0,19% et 0,25% de Ce sont trouvés dans 146Ce et 138 Ce,
respectivement.

Parmi les 5.6 millions d’étoiles paramétrées par GSP-Spec, 103 948 ont une abondance
de Ce (sans considérer aucun �ags_gspspec). Nous appellerons cet échantillon le Complete
Ce sample. Puisque le but du prochain chapitre est de décrire l’échantillon le plus large avec
des abondances de Ce les plus précises possibles, nous allons comparer les abondances de
Ce produites par GSP-Spec avec des valeurs de la littérature et construire dans les sections
suivantes l’échantillon de travail pour ces abondances de Ce

5.3.1 Comparaison avec des catalogues d’abondances de cérium de
la littérature

A�n de valider les abondances de cérium de GSP-Spec, elles sont comparées aux abon-
dances de APOGEE-DR17 [Abdurro’uf et al., 2022b], Forsberg et al. [2019] (APOGEE et
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Figure 5.9: Diagramme de Kiel coloré selon la plus faible abondance de cérium (en dex) qui
pourrait être détectée dans un spectre dont le �ux normalisé au cœur de la raie est 0.5% plus
profond que celui d’un spectre de référence avec [Ce/Fe] = -2.0 dex. Pour chaque combinai-
son de température e�ective et de gravité de surface, nous avons estimé cette abondance
de cérium minimale pour trois valeurs de [M/H] : 0.0, -0.5 et -1.0 dex (de haut en bas et de
gauche à droite dans chaque petit carré).

F19 ci-après, respectivement) et GALAH DR3 Buder et al. [2021]. Nous remarquons tout
d’abord qu’il n’y a pas d’étoiles GALAH en commun avec F19 après avoir appliqué les va-
leurs recommandées des �ags GALAH (snr_c3_iraf > 30, flag_sp == 0, flag_fe_h == 0
et flag_Ce_fe == 0). Néanmoins, nous comparons ci-dessous nos abondances GSP-Spec de
cérium avec celles de GALAH dans la Sect. 5.3.3.

Les abondances de Ce de GALAH sont dérivées à partir d’une raie située à 477.3941 nm
(dans l’air) et de spectres avec R∼ 28 000. Notez qu’une calibration au point zéro a été appli-
quée, contrairement à ce qui a été adopté par GSP-Spec. En utilisant ces �ags recommandés,
nous avons trouvé 278 163 abondances de cérium dans le catalogue GALAH.

L’échantillon d’abondances de cérium F19 est composé de 336 étoiles observées à haute
résolution (R ∼ 67 000). Leurs abondances sont obtenues à partir d’une raie de Ce ii située
à 604,3373 nm dans l’air, en adoptant la composition Solaire de Grevesse et al. [2015].

Les abondances de cérium d’APOGEE sont dérivées de spectres avec R ∼ 22,500 et
S/N> 100, en utilisant plusieurs raies de cérium. Pour notre comparaison, nous avons
sélectionné les meilleures abondances de Ce non calibrées d’APOGEE. Nous avons en-
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Table 5.2: Comparaison entre les abondances de Ce GSP-Spec et celles de F19, APO-
GEE et GALAH pour di�érents échantillons (dé�nis dans le texte associé). Les valeurs
[Ce/Fe] moyennes sont calculées dans le sens (littérature - GSP-Spec). Ncomp indique le
nombre d’étoiles trouvées pour la comparaison et NCe est le nombre total d’étoiles GSP-Spec
avec des abondances de Ce lors de l’application de la sélection des �ags correspondante.

Sélection Stricte low-uncertainty Ce sample Sample Complet
F19 APO GLH F19 APO GLH F19 APO GL

moyenne 0.03 -0.06 - 0.00 -0.16 -0.31 0.00 -0.27 -0.44
écart-type 0.05 0.09 - 0.15 0.25 0.20 0.15 0.30 0.32
Ncomp 9 2 0 105 101 44 122 187 333
NCe 493 29,991 103,948

suite �ltré toutes les étoiles ayant les �ags APOGEEE ANDFLAGs, ASPCAPFLAGs,
RV _FLAGs et STARFLAGs di�érent de 0. Nous avons également supprimé les étoiles
dont le troisième chi�re binaire de l’indicateur EXTRATARG n’était pas nul et dont
les sixième et vingt-sixième chi�res binaires de chaque membre du tuple PARAMFLAG
n’étaient pas nuls. En�n, nous n’avons conservé que les abondances de cérium APOGEE
dont l’incertitude est inférieure à 0.2 dex et nous avons trouvé 53 310 étoiles respectant ces
di�érents critères.

Les échantillons F19 et APOGEE peuvent être comparés entre eux. Nous avons trouvé
32 étoiles avec des abondances de Ce de haute qualité en commun. Elles ont une di�érence
moyenne de -0.14 dex, dans le sens (APOGEE - F19), ce qui indique que les deux études ne
sont probablement pas exactement sur la même échelle. Nous notons que les abondances
calibrées d’APOGEE conduisent à une di�érence plus importante de -0.20 dex. Nous ne
considérons donc que les abondances APOGEE non calibrées dans la comparaison qui suit.
Les abondances Ce de F19 sont en e�et presque toujours plus grandes que celles d’APO-
GEE. Cette di�érence est encore plus importante pour certaines étoiles APOGEE pauvres
en cérium qui sont ∼ 0.3 - 0.4 dex plus enrichies en Ce dans F19, bien qu’il n’y ait pas de
di�érences signi�catives dans les paramètres atmosphériques. Néanmoins, l’écart-type des
di�érences d’abondance de Ce entre les deux échantillons est égal à 0,13 dex, ce qui révèle
un assez bon accord entre les deux études. Nous notons que des di�érences systématiques
similaires (échelles de référence di�érentes) des abondances de cérium à la métallicité So-
laire ont déjà été rapportées par F19 en comparant leurs propres abondances avec celles de
Battistini and Bensby [2016].

5.3.2 Dé�nition de l’échantillon de travail : le low-uncertainty Ce sample

Nous comparons ensuite dans le Tab. 5.2, les di�érences entre les abondances de cérium
de GSP-Spec et celles de F19, APOGEE et GALAH pour trois sélections �ags_gspspec pos-
sibles. Nous indiquons également le nombre d’étoiles (Ncomp) utilisées pour la comparaison
ainsi que le nombre total d’étoiles GSP-Spec sélectionnées (NCe) en appliquant les �ags
considérés.
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Nous montrons d’abord dans la colonne de gauche cette comparaison en adoptant des
étoiles ayant (i) tous leurs �ags_gspspec = 0 (y compris ceux liés aux abondances de Ce), (ii)
des incertitudes de Ce inférieures à 0.2 dex (estimées à partir de simulations Monte-Carlo,
comme décrit plus haut dans ce Chapitre), (iii) vbroad ≤ 13 km/s (puisque l’estimation
des abondances chimiques précises peut devenir di�cile pour les étoiles à forte rotation)
et (iv) Teff ≤ 5400 K (des tests avec des spectres synthétiques montrent que les raies Ce
deviennent trop faibles pour être détectées dans les spectres d’étoiles plus chaudes). (v)
log(g) ≤ 3.5 (des tests avec des spectres synthétiques ont révélé que la raie Ce devient
di�cile à analyser dans les étoiles naines). Nous trouvons �nalement 493 étoiles satisfaisant
ces critères (appelés sélection "stricte" ci-après). Parmi elles, nous n’avons trouvé que 9, 2
et 0 étoiles en commun avec F19, APOGEE et GALAH, respectivement. Un excellent accord
entre les valeurs de [Ce/Fe] GSP-Spec, F19 et APOGEE est trouvé.

A titre de comparaison, nous fournissons dans la colonne de droite du Tab. 5.2 une
comparaison similaire mais en considérant l’échantillon complet d’abondances de Ce. Le
nombre d’étoiles en commun est beaucoup plus important et l’accord entre GSP-Spec et F19
est toujours très bon (pas de biais et dispersion égale à 0.15 dex). En revanche, l’accord avec
APOGEE et GALAH est moins bon. Le biais important peut être expliqué par le fait que les
abondances GSP-Spec de Ce, APOGEE et GALAH ne sont pas sur la même échelle (comme
c’est aussi le cas pour F19 et APOGEE comme mentionné dans la sous-section précédente).
La dispersion est également plus grande, peut-être en raison du fait que certaines des étoiles
APOGEE trouvées dans GSP-Spec sont moins lumineuses que celles de F19.

Sur la base de ces considérations et a�n de sélectionner un échantillon su�samment
large mais toujours précis d’abondancesGSP-Spec de Ce, nous avons dé�ni une combinaison
spéci�que des �ags_gspspec en assouplissant les �ags extrapol et KMgiantPar ainsi que
les �ags reliés aux abondances de Ce. (CeUpLim et CeUncer).

Le low-uncertainty Ce sample est �nalement composé de 29 991 étoiles et dé�ni comme
suit :

— Incertitudes de Ce inférieures à 0.2 dex
— vbroad ≤ 13 km/s
— Teff ≤ 5400 K
— log(g) ≤ 3.5
— CeUpLim ≤ 2, CeUncer ≤ 1 et extrapol ≤ 1. De plus, nous gardons les étoiles avec

un KMgiantPar ≤ 1 si le gof est inférieur à -3.75.
— Tous les autres �ags_gspspec ont été mis à 0 pour assurer une bonne paramétrisation

stellaire.

Nous notons cependant que cette sélection retire une étoile naine (Gaia DR3 5373254711531881728,
Teff =4775.0 K, log(g) =4.21, [M/H] =-0.24 dex,S/N =81) qui semble enrichie en Ce ([Ce/Fe]≥ 2.0
dex, avec 2.0 dex étant la limite maximale de Ce dans les grilles GSP-Spec). Aucun signe de
binarité n’a été trouvé pour cette étoile dans le catalogue Gaia de binaire ni les donnés as-
trométriques de Gaia. Aucune abondance d’autres éléments lourds n’a été trouvée dans la
littérature pour cette étoile.
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5.3.3 Comparaison du low-uncertainty Ce sample avec la littérature

Parmi cet échantillon (low-uncertainty Ce sample), nous avons trouvé 105, 101 et 44
étoiles en commun avec F19, APOGEE et GALAH, toutes ayant un S/N GSP-Spec supérieur
à 55. Les comparaisons entre ces études sont illustrées dans la Fig. 5.10.

Nous pouvons voir que l’accord entre le low-uncertainty Ce sample de GSP-Spec et F19
est excellent (aucun biais et dispersion de 0.15 dex) alors que la comparaison avec APOGEE
est bonne mais avec un biais identique à celui entre F19 et APOGEE ainsi qu’une plus grande
dispersion (0.25 dex). Nous notons que la plupart des abondances faibles de Ce dans GALAH
et APOGEE semblent être systématiquement sous-estimées par rapport à celles de GSP-
Spec et F19. L’accord avec GALAH et APOGEE est en e�et bien meilleur lorsque l’on rejette
les abondances de Ce les plus basses : garder seulement les étoiles GALAH et APOGEE avec
[Ce/Fe]> - 0.15 dex conduit à une di�érence moyenne par rapport à GSP-Spec égale à -0.09
et -0.22 dex, respectivement. L’écart-type par rapport à GSP-Spec devient égal à 0,18 et 0,18
dex, respectivement.

L’excellent accord entre GSP-Spec et F19 peut être expliqué par la haute qualité de ces
spectres : haute résolution spectrale etS/N pour F19 et hautS/N pourGSP-Spec. Les étoiles
APOGEE en commun avec GSP-Spec ont un S/N un peu plus faible.

En outre, nous notons que les di�érences de Ce signalées ne peuvent pas être expliquées
par des di�érences sur les paramètres atmosphériques adoptés puisque ces quatre études
ont adopté des Teff et des log(g) assez cohérents, comme nous pouvons le voir sur la Fig. 5.10.
En e�et, les moyennes ∆Teff et ∆log(g) sont égales à 106 K et 0.22, respectivement entre
les données GSP-Spec et APOGEE et 30 K et 0.06 entre les données GSP-Spec et GALAH.
A noter que des conclusion similaires peuvent être tirées en comparant les abondances
de Ce provenant de l’analyse GSP-Spec et en provenance du catalogue BAWLAS [Hayes
et al., 2022]. En�n, la comparaison entre GSP-Spec et F19 permet à nouveau de conclure
que les deux études sont sur la même échelle de référence (ce qui n’est pas le cas pour
APOGEE) et qu’aucune calibration n’est nécessaire pour l’interprétation des [Ce/Fe] de
GSP-Spec. L’analyse de cet échantillon en terme d’archéologie galactique est présenté dans
le Chapitre 6.

5.4 Echantillon de Néodyme

Les abondances de néodyme ont été estimées à partir d’une seule raie de Nd ii située
à 859.389 nm dans le vide (859.153 nm dans l’air). L’énergie d’excitation de son niveau
inférieur et la force d’oscillation ont été �xées à 1,357 eV et -1,650, respectivement [Den
Hartog et al., 2003]. Nous rappelons que le néodyme possède sept isotopes stables : 142Nd
(27,13 %), 143Nd (12,18 %), 144 Nd (23,80 %), 145Nd (8.30 %), 146 Nd (17.19 %), 148 Nd (5.76 %), et
150 Nd (5,64 %). Tous ces isotopes ont été considérés dans le calcul des spectres synthétiques
de référence. Un exemple de la raie de Nd est donné dans la Fig. 5.11.

La contribution du processus s pour le Nd est d’environ 60% [Arlandini et al., 1999, Bis-
terzo et al., 2016, Prantzos et al., 2018, 2020]. Nous notons en�n que cette raie de Nd n’a
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Figure 5.10: Comparaison entre l’abondance du cérium du low-uncertainty Ce sample et les
valeurs de la littérature en fonction de la métallicité GSP-Spec (les croix se réfèrent aux don-
nées APOGEE, les cercles à F19, et les diamants à GALAH. Les carrés et les marqueurs plus
se réfèrent aux neuf et deux étoiles en commun entre l’échantillon strict pour F19 et APO-
GEE, respectivement). Les points sont codés en couleur avec la di�érence en log(g), et leur
taille est proportionnelle aux di�érences en Teff . Les barres d’erreur verticales indiquent
l’incertitude de l’abondance GSP-Spec de Ce. La moyenne et l’écart-type des di�érences
d’abondance du cérium entre GSP-Spec et F19 sont également indiqués. Pour APOGEE et
GALAH, nous fournissons des di�érences statistiques similaires pour l’ensemble de l’échan-
tillon de comparaison et lorsque seules leurs étoiles avec [Ce/Fe] - 0.15 dex sont prises en
compte. Nous avons utilisé les paramètres atmosphériques GSP-Spec et APOGEE calibrés.

pas été calibrée astrophysiquement par Contursi et al. [2021] en raison du manque d’abon-
dances de Nd de haute qualité dans les étoiles de référence. Elle pourrait être légèrement mé-
langée pour certaines combinaisons spéci�ques de paramètres atmosphériques et d’abon-
dances chimiques par une faible raie CN mais, grâce à des véri�cations avec des spectres
synthétiques, cette contribution s’est avérée négligeable pour les étoiles plus froides que
4000 K (tant que l’atmosphère stellaire n’est pas enrichie en carbone, voir Sect. 7.2.1).

Cette raie de Nd pourrait aussi être légèrement mélangée avec quelques raies faibles de
TiO dans des étoiles plutôt riches en métaux et plus froides que 4000 K. Cependant, l’oxy-
gène et le titane étant tous deux des éléments α, la contribution de TiO devrait être assez
bien modélisée dans les spectres synthétiques de référence car les abondances de [α/Fe] sont
déterminées par le module GSP-Spec avant l’estimation des abondances individuelles (les
abondances de Ti et d’O étant supposées varier comme [α/Fe]).
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Figure 5.11: Comparaison autour de la raie de Nd ii entre le spectre RVS public de Gaia
DR3 582056033834312320 (en noir) et un spectre synthétique calculé avec les paramètres
déterminés par le module GSP-Spec (en rouge). Les spectres en cyan sont les spectres calcu-
lés avec une abondance de ± 0.2 dex autour de l’abondance de Nd adoptée. Les paramètres
(calibrés) de l’étoile sont : S/N = 1110, Teff = 3825 K, log(g) = 0.37, [Fe/H] = -0.74 dex,
[α/Fe] = 0.12 dex, [Nd/Fe] = 0.12 dex and [Ce/Fe] = 0.14 dex.

De manière analogue à la �gure 5.9, la Fig. 5.12 montre l’abondance la plus faible de Nd
qui peut être mesurée pour des métallicités variant entre -1.0 et 0.0 dex dans un diagramme
de Kiel. Nous remarquons que la raie de Nd est plus facile à détecter dans les étoiles AGB
que dans les étoiles naines, pour lesquelles de très fortes abondances de Nd sont nécessaires
pour détecter éventuellement la raie.

5.4.1 Dé�nition de l’échantillon de Nd

Parmi les ∼ 5.6 millions d’étoiles paramétrées par GSP-Spec, 55 722 ont une abondance
de Nd (quelque soit la valeur des �ags). Nous allons donc dé�nir, de manière analogue au
cérium, un low-uncertainty Nd sample avec des abondances précises de Nd. Garder tous les
�ags_gspspec =0 (même ceux reliés aux abondances de Nd) conduirait à un échantillon très
faible de seulement 5 étoiles. Par conséquent, une combinaison spéci�que de �ags doit être
dé�nie pour avoir un nombre conséquent d’étoiles tout en gardant une haute qualité des
abondances de Nd. Nous avons donc adopté la même combinaison de �ags_gspspec que pour
le low-uncertainty Ce sample. Cependant, nous ne gardons que les étoiles avec [Nd/Fe]≥ 2.0
dex (nous rappelons que 2.0 dex est la valeur maximale de Nd simulée dans la grille de
spectres de référence) que si KMgiantPar = 0 et NdUpLim = 0. Pour ces étoiles, une
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Figure 5.12: Identique que la Fig. 5.9 mais pour le Nd.

abondance de [Nd/Fe] =2.0 dex est adoptée, bien que leur abondance peut être plus élevée.
Le low-uncertainty Nd sample est composé de 3510 étoiles avec une grande qualité d’abon-
dance de Nd. A noter que 3490 de ces étoiles ont une température e�ective inférieure ou
égale à 4000 K, ce qui motivera d’étudier les abondances de Nd (ainsi que de Ce) dans les
AGB paramétrées par le module GSP-Spec dans le Chapitre 7.

5.4.2 Validation des abondances de Nd

A�n de valider les abondances de Nd, nous avons recherché dans la littérature des abon-
dances de Nd publiées par d’autres études. Nous n’avons trouvé que très peu d’étoiles en
commun avec des études précédentes (aucune étude dédiée aux AGB qui représentent la
majorité du low-uncertainty Nd sample, comme nous le verrons dans la Chap. 7) : six en
commun avec Tautvaišienė et al. [2021] et neuf avec Hayes et al. [2022]. La �gure 5.13
illustre la di�érence des abondances GSP-Spec de Nd et de la littérature en fonction de la
métallicitéGSP-Spec, codée en couleur avec la Teff . Malheureusement, seulement neuf de ces
étoiles ont des paramètres atmosphériques proches des nôtres (di�érences en Teff , log(g) et
[M/H] valant 150K, 0.50 et 0.30 dex, respectivement).

Bien que nos abondances de Nd semblent être systématiquement plus grandes que celles
trouvées dans la littérature, nous avons décidé de ne pas les calibrer en raison de la trop pe-
tite taille de l’échantillon de comparaison. Néanmoins, comme notre échantillon n’est com-
posé que d’étoiles géantes, nous avons analysé le spectre observé d’Arcturus Hinkle et al.
[2000] avec le pipeline GSP-Spec pour estimer son abondance en Nd, en adoptant les para-
mètres atmosphériques de la Tab. 4.1. L’abondance de [Nd/Fe]plus élevée de GSP-Spec dans
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Figure 5.13: Di�érence des abondances GSP-Spec de Nd et de la littérature en fonction de
la métallicité GSP-Spec, codée en couleur avec la Teff

Arcturus étant con�rmée par rapport à la valeur rapportée par Fanelli et al. [2021] (qui
ont adopté des paramètres atmosphériques similaires aux nôtres), nous avons forcé notre
[Nd/Fe] dans Arcturus à être égal au leur ([Nd/Fe] = - 0.03 dex dans l’échelle Solaire de Gre-
vesse et al. [2007]). Nous avons calibré toutes les autres abondances de Nd en conséquence.

5.5 Bilan

Nous avons vu dans ce chapitre comment les paramètres atmosphériques et les abon-
dances chimiques sont produites par GSP-Spec. Parmi les di�érents résultats, des abon-
dances de Ce et de Nd sont disponibles pour des milliers d’étoiles. Nous avons dé�ni un
échantillon d’abondances de Ce et de Nd de haute qualité. Nous étudierons dans le pro-
chain chapitre le contenu de Ce dans le disque (et le halo) de la Voie Lactée, puis nous
étudierons dans le chapitre 7, les abondances de Ce et de Nd dans les AGB paramétrées par
le module GSP-Spec.
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Contenu en cérium de la Voie lactée ré-
vélé par les abondances Gaia/GSP-Spec
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Parmi les nombreux résultats de la mission Gaia, nous avons vu que jusqu’à 5.6 millions
d’étoiles possèdent des paramètres atmosphériques et des abondances individuelles, parmi
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lesquelles il y a plus de 103 000 étoiles avec des abondances de Cérium.

Nous avons dé�ni dans la Sect. 5.3, pour cet élément du second pic s, un échantillon
de travail en appliquant une combinaison spéci�que de �ags_gspspec. Nous allons, dans ce
chapitre, présenter et discuter le contenu en cérium de la Voie Lactée.

A noter que ce travail a déjà été publié dans le journal Astronomy & Astrophy-
sics en janvier 2023 : The cerium content of theMilkyWay as revealed by Gaia DR3
GSP-Spec abundances, G. Contursi, P. de Laverny, A. Recio-Blanco et. al. La version
publiée se trouve dans l’Annexe B.
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6.1 Propriétés chimiques, cinématiques et dynamiques
des abondances GSP-Spec de cérium

Dans cette section, nous présentons les propriétés spatiales, cinématiques, dynamiques
et chimiques du low-uncertainty Ce sample dé�ni dans la Sect. 5.3. Le calcul des positions
stellaires (coordonnées cartésiennes galactocentriques X, Y, Z) ainsi que le rayon galacto-
centrique (R) et les vitesses cylindriques (VR , VZ et Vφ) est présenté dans Gaia Collabora-
tion, Recio-Blanco et al. [2022] et est basé sur les distances Gaia EDR3 de Bailer-Jones et al.
[2021]. Le calcul des paramètres orbitaux (excentricités, actions, apocentres, péricentres et
Zmax) est décrite dans Palicio et al. [2023].

6.1.1 Distribution chimique

Nous présentons tout d’abord sur la Fig. 6.1 le diagramme de Kiel (panneaux supérieurs)
des étoiles du low-uncertainty Ce sample avec un code couleur pour le nombre d’étoiles, la
métallicité et l’abondance du cérium (panneaux supérieur, central et inférieur, respective-
ment). Nous voyons que cet échantillon est principalement composé d’étoiles de la Branche
des Géantes Rouges et de la Branche des Géantes Asymptotiques (RGB et AGB, resp. ci-
après) avec un log(g) <3.5. Ceci résulte du fait que la raie de Ce est plus facilement dé-
tectée dans les géantes froides. De plus, les étoiles avec une raie de Ce détectée dans le
low-uncertainty Ce sample plus froides (et avec un log(g) plus faible) sont plus pauvres en
métaux. Les abondances de cérium ont en e�et été calculées pour toutes les métallicités,
y compris Solaires, dans les étoiles situées dans la phase RGB, alors que seules les étoiles
dont la métallicité est inférieure à ∼-0.5 dex sont présentes au sommet de la phase AGB.
Ceci résulte à nouveau de la di�culté de mesurer correctement la raie Ce dans les spectres
d’étoiles froides qui deviennent de plus en plus encombrées par les raies moléculaires à
mesure que la température e�ective diminue.

Ceci est également illustré dans le panneau de droite de la Fig. 6.1 montrant que seules
les étoiles AGB les plus froides (Teff <3 800 K) ayant des abondances de cérium relativement
élevées ([Ce/Fe]& 0.60 dex) ont été mesurées. De même, seules les étoiles riches en cérium
plus chaudes que Teff& 4800 K sont détectées. Ces biais observationnels sont discutés dans
la section 6.2.1. Nous remarquons également un manque d’étoiles autour de Teff ∼ 4000 K.
Cette caractéristique est dûe à la complexité des spectres des géantes les plus froides. Cela
pourrait conduire à des erreurs de paramétrisation qui ont été en partie résolus grâce au
�ap KMgiantPar (Sect. 5.2.1 et Gaia Collaboration, Recio-Blanco et al. [2022]), même si
cela implique de rejeter une partie de ces étoiles AGB.

Les panneaux inférieurs de la Fig. 6.5 présentent la tendance des abondances de cérium
en fonction de la métallicité, codée par le nombre d’étoiles (panneau inférieur gauche) et
par les abondances de calcium (panneau inférieur droit). Notons que, ci-après, nous avons
adopté les abondances de Ca calibrées (Sect. 5.2). Pour toutes les étoiles du low-uncertainty
Ce sample, les �ags CaUpLim et CaUncer sont égaux à zéro et les incertitudes sur les
abondances [Ca/Fe] sont inférieures à 0.06 dex. Nous pouvons voir que, sur une gamme
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de métallicité de 1.5 dex, nous avons trouvé une forme de banane qui peut être expliquée
par un biais de détection. Par exemple, les étoiles pauvres en métaux et pauvres en Ce
sont mal représentées dans notre échantillon car la raie du Ce devient trop faible pour être
détectée dans de telles atmosphères stellaires. De même, les abondances de Ce faibles sont
plus di�ciles à dériver dans les spectres riches en métaux encombrés.

D’autre part, nous pouvons voir dans le panneau inférieur droit que l’échantillon est
composé d’étoiles plus riches en Ca lorsque la métallicité diminue, une conséquence du
comportement des élémentsα avec [M/H] dans la Voie Lactée. Dans le régime le plus pauvre
en métallicité, nous trouvons principalement des étoiles riches en Ca ([Ce/Fe] & 0.5 dex)
avec des abondances élevées en calcium ([Ca/Fe] & 0.3 dex).

Nous notons en�n un excès d’étoiles avec des abondances [Ce/Fe] et [Ca/Fe] assez
faibles autour de [M/H]=-0.5 dex. Comme expliqué dans Gaia Collaboration, Recio-Blanco
et al. [2022], ces étoiles sont pour la plupart massives et jeunes (voir leur Fig. 8) et sont
situées dans les bras spiraux de la Voie Lactée. Ceci est con�rmé par les travaux récents de
Poggio et al. [2022] (voir leur Fig. B.1.). Leur échantillon A est un sous-échantillon contenant
la majorité de l’échantillon d’étoiles massives dé�ni dans la Fig. 8 de Gaia Collaboration,
Recio-Blanco et al. [2022]. Nous constatons que ces étoiles ont un âge très jeune (< 500
Myr) et sont massives. Il y a aussi d’autres étoiles avec un faible [Ce/Fe] et un [Ca/Fe] So-
laire qui appartiennent probablement au disque puisqu’elles ont une distribution spatiale
et une cinématique similaires à celles des autres étoiles du disque.

6.1.2 Répartition spatiale

Nous illustrons sur la Fig. 6.2 la distribution spatiale des étoiles du low-uncertainty Ce
sample. Trois cartes dans le plan (X, Y) sont montrées dans les panneaux supérieurs. Ces
cartes sont colorées en fonction du nombre d’étoiles, de la métallicité médiane et du [Ce/Fe]
médian (de gauche à droite). Les panneaux inférieurs de la Fig. 6.2 montrent le même échan-
tillon d’étoiles dans le plan (R, Z). Nous remarquons tout d’abord que la couverture spatiale
est assez large (environ 7 kpc en X, Y et Z) même si la majeure partie de l’échantillon est
concentrée dans le voisinage Solaire. Cependant, il est intéressant de noter que, selon cette
�gure (et en la comparant aux panneaux de Kiel de la Fig. 6.1), les étoiles les plus riches en
métaux et préférentiellement un log(g) plus grand se trouvent plus près du Soleil, alors que
les plus pauvres en métaux sont plus géantes et peuvent être observées à de plus grandes
distances. Ceci résulte de certains biais d’observation qui sont traités dans la section 6.2.1.

En dehors de ces biais possibles, nous pouvons constater que les étoiles les plus proches,
qui sont plus riches en métaux et plus pauvres en Ce que les étoiles plus éloignées, appar-
tiennent probablement au disque mince puisqu’elles sont principalement concentrées à ±
0.5 kpc du plan Galactique. De plus, leur Zmax est inférieur à 0.8 kpc pour environ 90%
d’entre elles. Il pourrait donc y avoir une petite contribution des étoiles du disque épais
ou du halo dans cet échantillon. D’autre part, les étoiles avec des abondances de Ce plus
élevées sont plus pauvres en métaux (voir Fig. 6.1) et sont préférentiellement situées en de-
hors du voisinage Solaire et/ou à de plus grandes distances du plan Galactique. Une partie
de cette population ne devrait pas appartenir au disque mince puisqu’elle est située à |Z| >1

161



Chapitre 6

Figure 6.1: Panneaux supérieurs : Diagramme de Kiel des étoiles du low-uncertainty Ce
sample coloriées en fonction du nombre d’étoiles (panneau de gauche), la métallicité
moyenne par point (panneau central) et les abondances moyennes de cérium (panneau de
droite). Panneaux inférieurs : Distribution [Ce/Fe] vs [M/H] coloriée en fonction du nombre
d’étoiles (panneau de gauche) et les abondances médianes calibrées de calcium (panneau
de droite).

kpc. Ceci est en accord avec leur métallicité et leur abondance en Ca (voir panneau inférieur
droit de la �gure 6.1).

6.1.3 Propriétés chimico-cinématiques et chimico-dynamiques

Grâce aux paramètres cinématiques et orbitaux présentés dans Palicio et al. [2023], nous
montrons dans le panneau supérieur gauche de la Fig. 6.3 les abondances de Ce en fonction
de la métallicité, codées en couleur avec l’excentricité médiane de leur orbite Galactique.
Nous remarquons que les étoiles avec des abondances de Ce plus élevées sont sur des or-
bites plus excentriques. Cela con�rme que ces étoiles n’appartiennent probablement pas
au disque mince. Au contraire, les étoiles plus riches en métaux avec une abondance de Ce
sont sur des orbites presque circulaires avec une valeur de Zmax plus petites que 800 pc,
typique des étoiles du disque mince.

Ces tendances sont con�rmées par le diagramme de Toomre des étoiles de l’échantillon
de faible incertitude (panneau inférieur gauche de la Fig. 6.3), codées avec la médiane de
[Ce/Fe]. Les étoiles enrichies en Ce sont pour la plupart en dehors de l’anneau de 150 km/s,
ce qui suggère qu’elles appartiennent au halo Galactique et/ou au disque épais. Nous pou-
vons également constater qu’une grande majorité de ces étoiles (95.4 %) présentent des
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Figure 6.2: Distributions Galactiques des étoiles du low-uncertainty Ce sample. Les pan-
neaux supérieurs montrent les distributions en coordonnées cartésiennes (X, Y), avec un
code couleur de gauche à droite pour les nombres d’étoiles, les métallicités médianes et
les abondances médianes de cérium. Les panneaux inférieurs montrent les distributions en
coordonnées cartésiennes (R, Z) avec un code couleur similaire à celui des panneaux supé-
rieurs.

propriétés cinématiques de disque puisque elle ont une vitesse totale toujours inférieure à
∼ 100 km/s. Ceci est con�rmé par le fait que leur Zmax est inférieur à 800 pc pour environ
85% du low-uncertainty Ce sample. Malgré cette dominance de la population des disques, il
est intéressant de noter qu’une plus petite proportion d’étoiles du halo, y compris avec des
objets sur des orbites rétrogrades, sont également présentes.

En�n, les panneaux de droite montrent l’énergie totale E (rééchelonnée en termes de
V2
�) en fonction de la composante verticale du moment angulaire LZ (dé�ni comme positif

dans la direction de la rotation Galactique), codée en couleur en nombre d’étoiles (panneau
supérieur) et en abondances de [Ce/Fe] (panneau inférieur). Ces graphiques con�rment à
nouveau que la grande majorité des étoiles du low-uncertainty Ce sample sont situées dans
le disque Galactique, et en particulier près du Soleil (indiqué par une étoile blanche sur
la �gure). En outre, des étoiles du halo à faible moment angulaire peuvent être observées.
Certaines de ces étoiles appartiennent à des sous-structures du halo déjà identi�ées comme
Gaia-Enceladus-Sausage [GES ; cf. Belokurov et al., 2018, Helmi et al., 2018, Myeong et al.,
2018, Feuillet et al., 2020, 2021] à faible |LZ | et -2.8 V2

� . E . -2.0V2
�. Ces étoiles seront

discutées dans la section 6.4.1, en étendant l’analyse à l’échantillon complet de cérium.
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Figure 6.3: Panneau supérieur gauche : Distribution du cérium en fonction de la métallicité
pour les étoiles du low-uncertainty Ce sample, codée en couleur avec l’excentricité de leurs
orbites. Panneau inférieur gauche : Diagramme de Toomre colorié avec [Ce/Fe]. Les lignes
circulaires en pointillés correspondent à VTot = 50, 100 et 150 km/s. Panneaux de droite :
plan énergie-moment angulaire (E, LZ ) coloré en fonction de la densité (panneau supérieur)
et avec l’abondance moyenne du cérium (panneau inférieur). L’étoile blanche indique le
voisinage Solaire (LZ = L�, E ∼ -2.88 V2

�).

6.2 Le cérium dans le disque Galactique

Dans cette section, nous discutons de l’évolution chimique du cérium dans le disque
Galactique à partir de ces données GSP-Spec. Pour cela, il faut tenir compte du fait que le
low-uncertainty Ce sample dé�ni dans la section 5.3 pourrait être biaisé par certains e�ets
de la fonction de sélection comme, par exemple, la distribution spatiale et les limitations
sur les paramètres stellaires. En particulier, la raie de cérium de GSP-Spec ne peut pas être
détectée et mesurée pour toutes les combinaisons de paramètres atmosphériques stellaires.
Les abondances de Ce ne sont en e�et disponibles que pour les étoiles géantes, comme le
montre la �gure 6.1. De plus, seules les étoiles AGB les plus brillantes situées loin du voi-
sinage Solaire peuvent avoir une estimation de [Ce/Fe]. De même, nous avons déjà vu que
les abondances de cérium sont mesurées avec di�culté dans les spectres riches en raies
d’étoiles riches en métaux et/ou très froides. Cela pourrait favoriser la détection d’étoiles
enrichies en Ce, ces étoiles n’étant pas toujours représentatives du contenu Galactique du
milieu interstellaire. Ceci s’explique notamment car les abondances en surface en éléments
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s sont modi�ées lors de l’évolution des étoiles de faible masse causée par la production
interne. Pour tenir compte de ces biais, nous dé�nissons un nouveau sous-échantillon stel-
laire (appelé high-quality sample, ci-après) a�n de discuter des gradients et des tendances
du Ce Galactique. L’évolution Galactique de cet élément formé par captures de neutrons
est ensuite interprétée grâce à un modèle d’évolution chimique. En�n, nous explorons les
abondances de [Ce/Fe] dans les amas ouverts, traçant des gradients Galactiques complé-
mentaires aux étoiles de champ.

6.2.1 Echantillon d’abondances de Ce de haute qualité

Pour considérer les abondances de Ce les plus précises (faibles incertitudes et meilleure
paramétrisation stellaire) et éviter les biais de détection vers les étoiles plus riches en Ce,
nous avons sélectionné seulement les étoiles avec S/N > 300 et une incertitude sur les
abondances de Ce≤ 0.10 dex. Ensuite, comme la raie Ce est plus facilement détectée dans les
étoiles froides, nous n’avons gardé que les étoiles avec 3800≤ Teff≤ 4800K (comme discuté
à partir de la Fig. 6.1 et le texte associé). D’une part, les spectres des étoiles plus chaudes ont
une raie Ce très faible et presque indétectable (comme déjà montré dans la Fig. 5.9), donc
seulement les étoiles riches en Ce peuvent être mesurées à de telles températures. D’autre
part, la coupure à basse Teff rejette les étoiles AGB les plus froides de l’échantillon, la plupart
d’entre elles étant pauvres en métaux et riches en Ce (voir les panneaux supérieurs de la
Fig. 6.1). Ces étoiles sont probablement enrichies en Ce en raison de leur nucléosynthèse
interne et de leur mélange. Leurs propriétés seront discutées au Chapitre 7.

Finalement, ce high-quality sample est composé de 7397 étoiles principalement situées à
moins de 1 kpc du Soleil en coordonnées (X - Y). Le panneau gauche de la �gure 6.4 montre
leur position dans le plan (Rg - Zmax). Seules quelques-unes d’entre elles se trouvent à |Zmax|
> 0.7 kpc (∼ 10% de l’échantillon).

Leurs vitesses Galactiques sont compatibles avec une appartenance au disque comme
nous pouvons le déduire du diagramme de Toomre présenté dans le panneau de droite de
la Fig. 6.4 où l’on voit qu’environ 85% d’entre eux ont une vitesse totale inférieure à ∼70
km/s et une valeur de Zmax inférieure à 700 pc.

6.2.2 Tendances de [Ce/Fe] en fonction de [M/H]

A�n de valider cet échantillon de haute qualité, nous illustrons la tendance [Ce/Fe] en
fonction de la métallicité dans le panneau supérieur de la Fig. 6.5. Nous trouvons une ten-
dance plutôt plate à un niveau moyen de [Ce/Fe]∼0.2 dex pour des métallicités variant entre
∼ -0.7 jusqu’à ∼ +0.3 dex. Un comportement similaire et un niveau moyen de [Ce/Fe] sont
rapportés par Forsberg et al. [2019] (F19, ci-après), basé sur 277 étoiles soit un échantillon
environ 30 fois plus petit que le nôtre (triangles rouges dans la Fig. 6.5, panneau supérieur).
Cette tendance plate avec la métallicité est également en accord avec Reddy et al. [2006] (178
étoiles), Battistini and Bensby [2016] (365 étoiles) et Delgado Mena et al. [2017] (diamants
orange dans la Fig. 6.5, panneau supérieur, 653 étoiles). Notons que ces étoiles ont Teff> 5300
K et S/N> 100 selon leur Sect. 4), bien que ces auteurs rapportent un niveau [Ce/Fe] plus
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Figure 6.4: Panneau de gauche : Distribution Galactique dans le plan (Rg - Zmax) des étoiles
du high-quality sample, codée en couleur avec les abondances médianes de cérium par point.
Panneau de droite : Diagramme de Toomre des mêmes étoiles.

faible (environ +0.0 dex), résultant probablement de calibrations et/ou d’échelles de réfé-
rence di�érentes. En�n, il convient de noter que, dans le régime de faible métallicité ([M/H]
. -0,8 dex), le high-quality sample n’est probablement pas statistiquement représentatif.

Le panneau inférieur de la Fig. 6.5 montre le rapport d’abondance [Ce/Ca] en fonction
de [Ca/H]. Les points oranges illustrent à nouveau l’abondance moyenne de [Ce/Ca], en
utilisant des intervalles de 0.07 dex dans [Ca/H]. Les barres d’erreur représentent l’écart-
type associé à chaque intervalle. Pour des valeurs de [Ca/H] supérieures à ∼ -0.7 dex (la
faible statistique brouille la tendance à des métallicités plus faibles), nous avons trouvé une
légère augmentation de [Ce/Ca] avec l’augmentation de [Ca/H] : δ[Ce/Ca]/δ[Ca/H] = 0.087
± 0.013, similaire à la tendance de la population high-Ia de Gri�th et al. [2021] (cette po-
pulation représentant leur distribution de faible [Mg/Fe] dans les disques minces). Il est
important de noter que Gri�th et al. [2021] ont utilisé les abondances de Mg provenant des
données APOGEE DR16, alors que l’élément α de référence est le Ca dans notre étude 1.
Cette augmentation continue de [Ce/Ca] pourrait être la conséquence de la contribution
plus tardive des étoiles AGB (principales productrices d’éléments s, comme le cérium) dans
l’histoire de l’évolution chimique de la Galaxie par rapport aux supernovæ de type II (pro-
duisant des éléments α comme le Ca). De plus, nous soulignons que nous avons également
trouvé une distribution plutôt plate du rapport [Ce/Ca] pour [Ca/H] > 0.1 dex alors que
Gri�th et al. [2021] rapportent une forte diminution. Ceci est dû aux di�érentes tendances
de nos abondances de Ca et de leurs abondances de Mg. En fait, leur [Mg/Fe] reste constant
pour les métallicités positives, contrairement à la diminution continue de notre [Ca/Fe],
comme nous pouvons le voir sur la Fig.25 de Gaia Collaboration, Recio-Blanco et al. [2022].

1. Nous avons adopté Ca au lieu de Mg car plusieurs étoiles du high-quality sample n’ont pas d’abondance
de magnésium GSP-Spec.
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Cette diminution continue est plus en accord avec les modèles d’évolution Galactique qui
prédisent une diminution similaire de tous les rapports [α/Fe] avec [M/H]. Nous notons
également que notre [Ce/Ca] est systématiquement plus élevé que celui de Gri�th et al.
[2021], probablement en raison des di�érentes échelles de référence adoptées. En�n, nous
soulignons que cette Fig. 6.5 et nos conclusions ne sont pas modi�ées par l’adoption des mé-
tallicités calibrées proposées par Gaia Collaboration, Recio-Blanco et al. [2022] (voir Sect.
5.2). Nous décidons donc de ne pas calibrer [M/H] par la suite.

Figure 6.5: Panneau supérieur : Rapport des abondances de cérium et de fer pour le high-
quality sample en fonction de la métallicité. Les triangles rouges et les diamants oranges
sont les rapports [Ce/Fe] moyens pour les étoiles de F19 et Delgado Mena et al. [2017],
respectivement (calculés par tranche de 0,07 dex). Les points bleus ciel sont la moyenne de
nos données par tranche de 0.07 dex en [Ca/H]. Panneau inférieur : [Ce/Ca] en fonction
de [M/H]. Les points oranges correspondent à la moyenne des mesures par tranche de 0.07
dex et les barres d’erreur correspondent à l’écart-type dans chaque tranche.

6.2.3 Gradients radiaux de l’abondance de cérium dans le disque
Galactique

Les gradients radiaux d’abondance de Ce dans le disque Galactique ont été calculés en
utilisant un ajustement Theil-Sen des tendances du high-quality sample par rapport i) à la
distance radiale au centre Galactique R, et ii) au rayon guide (Rg, estimé avec la moyenne des
distances orbitales de l’apocentre et du péricentre). Notons que les erreurs sont calculées
en adoptant un niveau de con�ance de 0.95.

Tout d’abord, nous avons examiné les gradients radiaux de [Ce/Fe] et nous avons trouvé
des gradients plats par rapport à R ou Rg . Les ajustements correspondants sont : δ[Ce/Fe]/δR
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= -0.001 ±0.004 dex/kpc pour le rayon Galactique, et δ[Ce/Fe]/δRg = -0.001 ±0.005 dex/kpc.
Nous constatons donc que le contenu en [Ce/Fe] du milieu interstellaire est constant pour
Rg allant de 7.5 à 9.5 kpc du centre Galactique. Ce gradient plat à l’intérieur du disque
Galactique a une pente plus faible (bien que presque en accord dans les barres d’erreur) par
rapport au gradient de Rg rapporté par Tautvaišienė et al. [2021], en supposant que leurs
distances galactocentriques moyennes sont équivalentes à notre Rg . En ne considérant
que leurs étoiles du disque mince, ils ont en e�et trouvé un gradient radial de 0.015±0.007

dex/kpc sur une gamme similaire de Rg . Nous avons trouvé 32 étoiles en commun entre le
high-quality sample et Tautvaišienė et al. [2021], avec une di�érence moyenne en [Ce/Fe]
et un écart-type de -0.25 et 0.16 dex, respectivement. Il y a donc un bon accord entre les
deux études, bien qu’elles ne soient pas sur la même échelle de référence. Cependant, cette
di�érence d’échelle n’a�ecte pas la détermination du gradient de cérium. En conséquence,
nous pensons que la di�érence entre les deux gradients dérivés pourrait s’expliquer par la
statistique plus faible de Tautvaišienė et al. [2021], ne s’appuyant que sur 424 étoiles (c’est-
à-dire moins de 6% de l’échantillon GSP-Spec). En conséquence, les biais de la fonction de
sélection pourraient être plus importants dans cette dernière étude.

Deuxièmement, les gradients radiaux de [Ce/H] ont été dérivés et se sont avérés mar-
ginalement négatifs : δ[Ce/H]/δR = -0.028 ±0.017 dex/kpc et δ[Ce/H]/δRg = -0.051 ±0.007

dex/kpc. Ces gradients radiaux sont parfaitement cohérents avec les gradients horizontaux
[Ce/H] et [La/H] (δ[Ce/H]/δR = -0.024 ±0.003 dex/kpc et δ[La/H]/δR = -0.020±0.003 dex/kpc)
dérivés des Céphéides par da Silva et al. [2016] sur une gamme plus large de distances galac-
tocentriques (4-18 kpc). Notre résultat est également en accord avec les gradients radiaux
négatifs rapportés par les données Gaia [Gaia Collaboration, Recio-Blanco et al., 2022].

6.2.4 Gradients verticaux de l’abondance de cérium

D’une part, le gradient vertical de [Ce/Fe] a été calculé en fonction de la distance absolue
au plan Galactique |Z|. Une tendance positive a été trouvée avec δ[Ce/Fe]/δZ = 0.122±0.016

dex/kpc. D’autre part, le gradient par rapport à la distance orbitale maximale au plan, Zmax,
fournit une valeur assez similaire : δ[Ce/Fe]/δZmax = 0.086 ±0.011 dex/kpc. Ces deux gra-
dients ne sont pas a�ectés par le rejet des étoiles situées à des distances supérieures à∼600
pc du plan. Une tendance opposée a été trouvée par Tautvaišienė et al. [2021] (-0.034 ±
0.027 dex/kpc) pour leur gradient de disque mince, probablement en raison des biais de la
fonction de sélection discutés ci-dessus.

Néanmoins, nous notons que ces auteurs ont trouvé un gradient positif pour La dans le
disque mince (δ[La/Fe]/δRg = 0.030 ±0.025 dex/kpc) qui est en meilleur accord avec notre gra-
dient vertical et contraste de manière surprenante avec leur gradient Ce. En�n, nous avons
trouvé des gradients verticaux [Ce/H] décroissants : δ[Ce/H]/δZ = -0,453±0.035 dex/kpc et
δ[Ce/H]/δZmax = -0.297 ±0.021 dex/kpc. Ces valeurs sont liées au gradient vertical de métal-
licité que nous avons dérivé : δ[M/H]/δZ = - 0.614±0.032 dex/kpc.
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6.2.5 Le cérium dans les amas ouverts

Pour tracer le contenu en Ce du disque Galactique, nous avons également recherché
des étoiles appartenant à des amas ouverts Galactiques (OC). Comme relativement peu
de’étoiles appartenant à dex OC ont été trouvées dans le high-quality sample, nous avons
adopté ici le low-uncertainty Ce sample. Pour la sélection des étoiles membres d’OC, nous
avons procédé comme dans Gaia Collaboration, Recio-Blanco et al. [2022] en adoptant les
propriétés des OC et, en particulier les âges, de Cantat-Gaudin et al. [2020], Castro-Ginard
et al. [2022], Tarricq et al. [2021]. Ces paramètres ont été dérivés d’étoiles avec une probabi-
lité d’appartenance≥ 0.7. Les distances galactocentriques adoptées pour les amas sont celles
de la Gaia Collaboration, Recio-Blanco et al. [2022]. Nous avons trouvé 82 étoiles avec des
estimations de [Ce/Fe] appartenant à 53 OC di�érents. Parmi celles-ci, 36 OC n’ont qu’un
seul membre, 12 OCs ont deux membres et 5 OCs ont trois membres ou plus. La Table 6.1
contient les moyennes de [M/H], [Ce/Fe], [Ca/Fe] et le nombre d’étoiles pour nos 53 amas
ouverts.

Comparaison de la métallicité des OC avec celle de la littérature

Tout d’abord, la métallicité moyenne de chaque amas et l’écart-type associé ont été
calculés. La Fig. 6.6 compare pour chacun d’entre eux les métallicités moyennes de GSP-
Spec avec celles des catalogues mentionnés ci-dessus. Comme ces [M/H] moyens ont été
estimés à partir des étoiles avec une abondance de Ce, cet ensemble de OC est biaisé par
la détection de la raie de Ce : par exemple, nous voyons un dé�cit d’amas riches en mé-
taux. Dans tous les cas, un excellent accord est trouvé, avec une di�érence de métallicité
moyenne de 0.04 dex et un écart-type de 0.09 dex, con�rmant une fois de plus la haute qua-
lité de l’analyse chimique du module GSP-Spec. Seuls trois amas ouverts ont une métallicité
di�érant de plus de 0.2 dex par rapport à la valeur de référence, parmi lesquels deux n’ont
qu’un seul membre (leur di�érence de métallicité étant d’environ 0.3 dex). Dans la suite,
nous n’avons gardé que les 46 OC ayant une di�érence [M/H] par rapport à la littérature
de ± 0.15 dex. Ces bonnes métallicités devraient être associées à nos meilleures valeurs de
[Ce/Fe]. Nous notons également que l’application de la calibration en métallicité proposée
dans le Tab. 3 de Gaia Collaboration, Recio-Blanco et al. [2022] améliore très légèrement
l’accord global en [M/H] montrée dans la Fig. 6.6 mais pas la précision. Nous avons décidé
donc de ne pas calibrer ces métallicités par la suite.

Comparaison des abondances de Ce avec la littérature

La Fig. 6.7 compare les valeurs d’abondance Ce de GSP-Spec avec celles de la littéra-
ture sur les OC : Maiorca et al. [2011] (cercles rouges), Reddy et al. [2012] (cercle vert),
Casamiquela et al. [2021] (cercles violets) et Sales-Silva et al. [2022] (cercles bleus). Les dif-
férences entre ces études bibliographiques et les abondances de cérium de GSP-Spec sont les
suivantes ∆[Ce/Fe] = 0.07 ± 0,00, -0.19 ± 0,0, -0.11 ± 0,21 et -0.17± 0.13, respectivement.
Nous remarquons que nous avons trouvé un accord relativement bon pour nos abondances
de cérium même si le niveau de référence de Reddy et al. [2012] et Sales-Silva et al. [2022]
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Figure 6.6: Di�érence entre les métallicités des amas ouverts de la littérature et de GSP-
Spec (calculée comme la moyenne [M/H] de leurs étoiles membres ayant une abondance
de Ce) pour les OC ayant au moins une étoile membre. Les points bleus, verts et rouges
indiquent le nombre d’étoiles appartenant à chaque OC (1, 2 ou plus de 2 membres, res-
pectivement). Les deux lignes horizontales à ± 0.15 dex indiquent les OC avec de bonnes
métallicités qui sont conservées pour une analyse plus approfondie.

semble être di�érent que les nôtres. Ce dernier travail est en e�et à la même échelle que
les données d’APOGEE DR16 (les auteurs ont trouvé une di�érence moyenne entre leurs
valeurs de [Ce/H] et celles d’APOGEE DR16 de 0.05 ± 0.16). Nous notons que l’échelle
de référence de Maiorca et al. [2011] est proche de la nôtre mais la di�érence de 0.07 dex
entre les données de GSP-Spec et celles de Maiorca et al. [2011] pourrait être expliquée par
la di�érence des valeurs Solaires de [Ce/H]. Nous notons que ces auteurs ont trouvé des
abondances super-Solaires de Ce (et d’éléments principalement produits par le processus s,
tels que Y, Zr et La) pour leur OC plus jeune (avec un âge < 1.5 Gyr).

Relation entre les abondances de Ce et l’âge des amas ouverts

Nous illustrons le comportement de ces abondances moyennes de [Ce/Fe] dans la Fig.
6.8. Le panneau de gauche montre [Ce/Fe] en fonction de [M/H], avec un code de couleur
correspondant à l’âge des amas. Nous remarquons tout d’abord que les OCs plus anciens
semblent plus enrichis en Ce que les plus jeunes, contrairement à ce qui a été trouvé dans
Sales-Silva et al. [2022]. Ceci pourrait être causé par les biais GSP-Spec induits lors de l’ana-
lyse des raies de Ce. Cette analyse favorise en e�et la sélection d’étoiles froides enrichies
en Ce dans le low-uncertainty Ce sample, comme cela a déjà été montré dans la Fig. 6.1.
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Figure 6.7: Di�érence entre la littérature (les cercles bleus sont des OC de Sales-Silva et al.
[2022], les cercles violets de Casamiquela et al. [2021], les cercles rouges de Maiorca et al.
[2011] et les cercles verts de Reddy et al. [2012] et les abondances de Ce dans les amas
ouverts de GSP-Spec (calculée comme la moyenne [Ce/Fe] de leurs membres) pour les OC
ayant au moins une abondance de cérium.

Notons que le fait de ne sélectionner que des étoiles du high-quality sample (20 étoiles ap-
partenant à 14 amas ouverts) n’a�ecte pas la relation que nous avons trouvée entre [Ce/Fe]
et l’âge. L’élimination des étoiles AGB ou des étoiles dont vbroad < 9 km/s (43 étoiles) n’af-
fecte pas la relation que nous avons trouvée. Néanmoins, les jeunes étoiles peuvent être
a�ectées par l’activité chromosphérique [Spina et al., 2020]. Nous ne trouvons cependant
aucun signe d’activité chromosphérique pour ces étoiles selon les données de Gaia DR3
(activityindex_espcs dans gaiadr3.astrophysical_parameters).

Gradient de Ce dans le disque et abondances [Ce/Ca]

Le panneau central présente les abondances moyennes de [Ce/Fe] dans les OC en fonc-
tion de leur rayon guide, colorées en fonction de l’âge. Sur un rayon guide variant entre
∼ 7.2 kpc et 10.5 kpc, nous avons trouvé un gradient radial avec une très faible pente :
δ[Ce/Fe]/δRg = 0.05 ±0.09 dex/kpc. Nous soulignons que cette valeur est en accord (dans la
barre d’erreur) avec le gradient plat rapporté dans Sect. 6.2.3 à partir de l’analyse des étoiles
du champ dans le disque. Nous notons que la suppression de l’amas le plus éloigné ne modi-
�e pas de manière signi�cative le gradient d’OC (δ[Ce/Fe]/δRg = 0,00 ±0.07 dex/kpc). A titre
de comparaison, Sales-Silva et al. [2022] rapportent un gradient croissant (δ[Ce/Fe]/δR =
0.014 ±0.007 dex/kpc) sur une plus grande gamme de R (∼ 6 - 15 kpc) qui est compatible
avec les nôtres à l’intérieur des barres d’erreur. En�n, notons que notre gradient radial de
l’OC considérant [Ce/H] (δ[Ce/H]/δRg = -0.01 ±0.15 dex/kpc) est compatible dans les barres
d’erreurs avec celui de Sales-Silva et al. [2022] δ[Ce/H]/δRg = -0.070 ±0.007 dex/kpc.
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Figure 6.8: Panneau de gauche : [Ce/Fe] vs [M/H] codés en couleur avec les âges de l’OC.
Chaque valeur de [Ce/Fe] et [M/H] est la moyenne de tous les membres de l’OC. Les
barres d’erreur verticales correspondent à la dispersion moyenne des abondances de cé-
rium (dispersion d’étoile à étoile), tandis que les lignes horizontales relient les [M/H] de
GSP-Spec aux valeurs de référence. Panneau central : Abondances [Ce/Fe] par rapport au
rayon guide, codées en couleur en fonction de l’âge. La ligne en pointillé illustre le gradient
radial dérivé. Panneau de droite : rapport [Ce/Ca] par rapport à la métallicité, colorié avec
l’âge.

En�n, le panneau de droite montre le rapport [Ce/Ca] en fonction de la métallicité,
colorié avec l’âge. Aucune tendance claire entre [Ce/Ca] et [M/H] n’est visible en raison de
la grande dispersion. Les OC les plus jeunes semblent présenter des valeurs [Ce/Ca] plus
faibles, en contradiction avec ce qui a été trouvé dans Sales-Silva et al. [2022] par exemple.
En conclusion, une étude plus approfondie des biais de nos jeunes amas ouverts pourrait
être utile pour mieux comprendre le comportement que nous avons obtenu.

6.3 Comparaison avec lesmodèles d’évolution chimique

La comparaison entre les modèles d’évolution chimique et les observations permet de
contraindre l’histoire de la formation stellaire (SFH), la nucléosynthèse stellaire et les échelles
de temps pour la formation des galaxies. Les principaux ingrédients pour fabriquer des mo-
dèles d’évolution chimiques sont :

— Les conditions initiales : composition chimique du gaz primordial ainsi que la nature
du système (fermé ou ouvert, infall ou out�ow).
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— Taux de formation des étoiles à partir du gaz et de leur spectre de masse (SFR pour
Star Formation Rate) et dépend de la fonction initiale de masse (IMF)

— Les yields stellaires. Les éléments sont produits dans les étoiles et restitués dans le
milieu interstellaire. Cependant, comme nous l’avons vu dans le Chapitre 2, toutes
les étoiles ne forment pas les mêmes éléments.

— Les �ux de gaz (infall, out�ow, �ux radial).

Il existe également di�érents types de modèles :

— La Galaxie est modélisée par un épisode d’accrétion qui dure toute la durée de vie de
la galaxie, où le halo, le disque épais et le disque mince se forment successivement
comme un processus continu. La limite évidente de cette approche est qu’elle ne nous
permet pas de prédire le chevauchement observé de la métallicité entre les étoiles du
halo et du disque épais et entre les étoiles du disque épais et du disque mince. Cepen-
dant, ce type de modèle donne une représentation �dèle de notre Galaxie [Matteucci
and Francois, 1989].

— Approche parallèle : Dans ce modèle, les di�érentes composantes Galactiques se forment
simultanément et à partir du même gaz, mais évoluent à des rythmes di�érents [Pardi
et al., 1995]. Ce modèle prédit le chevauchement des étoiles appartenant aux di�é-
rentes composantes mais implique que le disque épais s’est formé à partir du gaz re-
jeté par le halo et que le disque mince s’est formé à partir du gaz rejeté par le disque
épais, ce qui est en contradiction avec la distribution du moment angulaire stellaire
par unité de masse [Wyse and Gilmore, 1992], qui indique que le disque ne s’est pas
formé à partir du gaz rejeté par le halo. Un exemple d’application de ce modèle pour
les abondances de cérium se trouve dans Grisoni et al. [2017].

— Approche stochastique. Ici il est supposé est que dans les premières phases du halo
([Fe/H] < -3.0 dex), le mélange n’était pas e�cace et, par conséquent, nous devrions
observer, dans les étoiles du halo de faible métallicité, les e�ets de la pollution par
des supernovæ [Tsujimoto et al., 1999, Oey, 2000]. Ces modèles prédisent une grande
dispersion pour [Fe/H] < -3.0 dex pour tous les éléments α, ce qui n’est pas observé,
comme le montrent des données avec des métallicités allant jusqu’à -4.0 dex [Cay-
rel et al., 2004]. Cependant, des inhomogénéités pourraient expliquer la dispersion
observée des éléments s et r à de faibles métallicités.

— Modèle "Two-infall" : Dans ce scénario, le halo et le disque se sont formés à par-
tir de deux épisodes d’e�ondrement distincts (le chevauchement de la métallicité est
également prévu) [Chiappini et al., 1997, Alibés et al., 2001]. Le premier épisode d’ef-
fondrement n’a pas duré plus de 1 à 2 milliards d’années alors que le second, où le
disque mince s’est formé, a duré beaucoup plus longtemps, avec une échelle de temps
pour la formation du voisinage Solaire de 6-8 milliards d’années [Chiappini et al.,
1997, Boissier and Prantzos, 1999]. Spitoni et al. [2019] a mis à jour ce modèle a�n
de reproduire les données APOKASC (les abondances APOGEE combinées aux ages
astérosismologies de Kepler, Pinsonneault et al. [2014]) avec un délai plus long entre
les deux infalls, con�rmé ensuite par Spitoni et al. [2020, 2021].
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6.3.1 Modèle three-infall

Comme évoqué précédemment, les données spectroscopiques de la mission Gaia ont
mis en avant une population jeune d’étoiles, motivant la possibilité d’un modèle d’évolution
chimique incluant un troisième infall [Spitoni et al., 2023]. Ce dernier est notamment évoqué
par les travaux la SFR de Ruiz-Lara et al. [2020].

Le taux de gaz qui s’e�ondre s’écrit donc :

Ii(t) = χ1,iAe
−t/τ1 + θ(t− tmax)χ2,iBe

−(t−tmax)/τ2 + θ(t− tmax2)χ3,iCe
−(t−tmax2)/τ2 (6.1)

où chaque membre de cette addition correspond à un infall de gaz. τ1, τ2 et τ3 sont les
échelles de temps des trois di�érents infall de gaz. θ est la fonction d’Heaviside et χ1,i, χ2,i et
χ3,i sont les abondances par unité de masse de l’élément chimique i dans le premier, second
et troisième infall de gaz, respectivement. tmax et tmax2 sont les temps Galactiques associés
au taux d’in�ux maximal du second et troisième épisode d’accrétion, respectivement. A, B
et C sont donnés dans les équations 2, 3 et 4 de Spitoni et al. [2023]. Ce modèle permet de
reproduire cette jeune population d’étoiles détectée dans les abondances des éléments α de
GSP-Spec mais aussi de reproduire les données APOGEE DR17. Nous allons présenter une
application de ce modèle "three-infall" pour les abondances de Ce dans la section suivante.

6.3.2 Modèle d’évolution chimique du Ce

Dans cette section, nous montrons les prédictions de ce modèle à trois infall pour l’évo-
lution chimique de Ce. Nous rappelons que Ce est formé par les processus s et r [Arlandini
et al., 1999, Prantzos et al., 2020] :

— Comme discuté dans les sections 2.4.2 et 2.3, la majeure partie du Ce synthétisé via le
processus s est crée dans des étoiles AGB de faible masse soit M ∼ 1.3-3 M�(comme
nous le verrons dans le Chapitre suivant). Les yields adoptés sont ceux de Cristallo
et al. [2009, 2011].

— La contribution du processus s des étoiles massives en rotation a également été prise
en compte dans ce modèle. Cette contribution a tout d’abord été mise en œuvre par
Cescutti et al. [2013], Cescutti and Chiappini [2014], Cescutti et al. [2015] en considé-
rant les prescriptions de nucléosynthèse de Frischknecht et al. [2012]. Ici les yields de
Frischknecht et al. [2016] ont été inclus, comme indiqué dans le tableau 3 de Rizzuti
et al. [2019]. Nous avons également testé les yields produits par des étoiles massives
en rotation comme proposé par Limongi and Chie� [2018].

— Les yields en Ce produits par le processus r ont été calculés en mettant à l’échelle les
rendements en Eu selon les rapports d’abondance observés dans les étoiles riches en
éléments r [Sneden et al., 2008]. Pour la nucléosynthèse de Eu, nous avons inclus la
production de Eu à partir des fusions d’étoiles à neutrons (NSM). Suivant les pres-
criptions de Matteucci et al. [2014] et Cescutti et al. [2015], la valeur des yields des
NSM est de 2.10−6 M� et le délai dû à la coalescence des deux étoiles à neutrons est
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égal à 1 Myr. Nous renvoyons le lecteur à la section 3.2.2 de Grisoni et al. [2020] pour
plus de détails.

Dans la Fig. 6.9, nous comparons les prédictions de ce modèle pour le rapport d’abon-
dance [Ce/Fe] en fonction de [M/H] dans le voisinage Solaire avec les étoiles de l’échantillon
de haute qualité dé�ni ci-dessus. Ici, nous ne considérons que les étoiles ayant un rayon di-
recteur Rg ∈ [8.1, 8.4] kpc, en accord avec les échantillons stellaires de Spitoni et al. [2023].

Tout d’abord, nous rappelons que Grisoni et al. [2020] ont suivi l’évolution des disques
épais et minces Galactiques avec une approche parallèle [Grisoni et al., 2017] au moyen de
deux épisodes d’infall distincts évoluant séparément (c’est-à-dire deux traces d’évolution
chimique distinctes dans le [Ce/Fe] par rapport à [Fe/H]). Les prédictions de notre modèle
sont en accord avec les résultats rapportés dans la Fig. 2 de Grisoni et al. [2020] pour la
séquence high-α, bien que moins d’étoiles riches en Ce soient prédites par rapport aux
observations de GSP-Spec (voir discussion ci-dessous). D’autre part, pour les étoiles de la
séquence low-α, la dilution chimique dûe aux épisodes d’accrétion de gaz (qui créent deux
boucles dans le plan du rapport [Ce/Fe] en fonction du rapport [M/H]) n’est pas présente
dans la prédiction de Grisoni et al. [2020].

L’événement de dilution le DR3 plus récent, qui a commencé il y a ∼ 2,7 Gyr, a pour
principal e�et d’appauvrir la métallicité des populations stellaires les plus jeunes [Gaia Col-
laboration, Recio-Blanco et al., 2022] et nous permet également de bien prédire la population
jeune à des valeurs sub-Solaires de [Ce/Fe] et [M/H] comme nous le voyons sur la Fig. 6.9.

De plus, nous avons testé les e�ets sur le modèle de di�érentes valeurs pour les échelles
de temps de l’accrétion de gaz dans la séquence high-α en supposant : 0.1 Gyr (comme dans
Spitoni et al. [2023]) et 0.8 Gyr. Nous notons qu’une échelle de temps plus longue permet de
mieux reproduire les données en prédisant des valeurs de [Ce/Fe] plus élevées, comme ob-
servé. Di�érentes prescriptions de nucléosynthèse a�n d’améliorer encore l’accord entre le
modèle à trois infall et les [Ce/Fe] observés - en particulier certaines étoiles avec des valeurs
de [Ce/Fe] plus élevées - seront examinées dans un travail futur. Mais nous pouvons déjà
conclure que le modèle d’évolution chimique à trois infall reproduit bien les abondances
de [Ce/Fe] observées si l’on considère une échelle de temps plus longue pour la dernière
accrétion de gaz.

En�n, nous soulignons que nos résultats sont également en accord avec les prédictions
du modèle de Prantzos et al. [2018] où les yields des étoiles massives de Limongi and Chie�
[2018] pondérés par une fonction dépendant de la métallicité des vitesses de rotation ont été
considérés. Dans la Fig. 6.9, nous montrons également les résultats pour un "cas extrême".
Nous avons supposé le même paramètre que dans Spitoni et al. [2023], mais en considérant
la contribution des étoiles massives en rotation de Limongi and Chie� [2018] où toutes les
étoiles tournent avec la vitesse de rotation initiale de 300 km/s. Nous sommes conscients
que ce choix pour toutes les étoiles formées à toutes les métallicités n’est pas physique-
ment motivé. Cependant, dans la �gure 6.9, il est possible de remarquer qu’une plus grande
contribution des étoiles à plus haute vitesse pourrait améliorer l’accord avec les données
présenté dans ce travail. Néanmoins, comme le montrent Rizzuti et al. [2019], cette prescrip-
tion de nucléosynthèse " extrême " a tendance à prédire des rapports d’abondances [Ba/Fe]
et [Sr/Fe] trop élevés.
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Figure 6.9: Prédictions du modèle "three-infall" pour l’évolution chimique de Ce dans le
plan [Ce/Fe] en fonction de [M/H] (high-quality sample). Le trait bleu représente le modèle
supposant les mêmes paramètres que ceux de Spitoni et al. [2023]. Dans ce cas, l’échelle de
temps de l’accrétion de gaz pour la séquence high-α est τ1 = 0.1 Gyr. Le trait rouge montre le
cas avec τ1 = 0.8 Gyr. Le trait gris représente le modèle où les yields de Limongi and Chie�
[2018] pour les étoiles massives en rotation en supposant que toutes les étoiles tournent
avec la vitesse initiale de 300 km/s ont été considérés. Les étoiles GSP-Spec avec des rayons
guide Rg entre 8.1 et 8.4 kpc, sont indiquées par des points gris. Les contours entourent des
fractions de 0.95, 0.90, 0.75, 0.60, 0.45, 0.30, 0.20 et 0.05 du nombre total d’étoiles observées
sont indiqués.

6.4 Le cérium dans le halo Galactique

Comme nous l’avons déjà mentionné dans la Sect. 6.1, certaines étoiles GSP-Spec avec
des abondances de cérium appartiennent au halo Galactique. Nous explorons ici les pro-
priétés de certaines d’entre elles.

6.4.1 Le cérium dans les étoiles accrétées

Les orbites et cinématiques stellaires de Gaia ont dévoilé une proportion importante
de débris de fusion dans le halo [Helmi et al., 2018], maintenant mélangés avec des objets
formés in-situ. Comme déjà mentionné ci-dessus, une petite fraction des étoiles du low-
uncertainty Ce sample présente des caractéristiques chimico-cinématiques et dynamiques
caractéristiques d’étoiles du halo. Gaia Collaboration, Recio-Blanco et al. [2022] ont exploré
les diagnostics chimiques d’accrétion dans la Gaia DR3, en analysant la métallicité et les
abondances [α/Fe] des étoiles de plusieurs surdensités dans le diagramme (E-LZ), comme
nous pouvons le voir sur la Fig.6.10. Pour compléter cette première étude, le présent travail
explore le contenu en cérium de ces systèmes externes.
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Figure 6.10: Map de densité dans le plan (E - LZ) à partir des étoiles GSP-Spec. Source : Gaia
Collaboration, Recio-Blanco et al. [2022]

A�n de rechercher des étoiles accrétées avec des abondances de cérium dérivées et
d’augmenter les statistiques, nous adoptons dans cette section l’échantillon complet et
avons rejeté toutes les étoiles ayant le �ag KMgiantPar égal à l’unité et un gof > -3.80
pour éviter tout problème de paramétrisation.

Ensuite, après un croisement avec l’échantillon d’étoiles dans les surdensités dyna-
miques du halo présenté dans Gaia Collaboration, Recio-Blanco et al. [2022], nous avons
trouvé un total de 17 étoiles candidates avec des abondances de Ce GSP-Spec, parmi les-
quelles deux, six et neuf au sein de Thamnos [Helmi, 2020, Koppelman et al., 2019], la
Helmi Stream [Helmi et al., 1999] et la sous-structure Gaia-Enceladus-Sausage (GES) [Be-
lokurov et al., 2018, Helmi et al., 2018, Myeong et al., 2018, Feuillet et al., 2020, 2021], res-
pectivement. Une seule d’entre elles se trouve dans le low-uncertainty Ce sample (Gaia DR3
1294315577499064576 appartenant à Thamnos), les autres ayant des incertitudes [Ce/Fe]
plus grandes, comme attendu pour ces objets plus faibles. Nous avons également véri�é
qu’aucune de ces étoiles candidates n’est a�ectée par les biais observationnels discutés ci-
dessus qui pourraient favoriser la détection d’étoiles enrichies en Ce.

Parmi ces 17 candidates, deux étoiles du courant Helmi ont déjà des abondances chi-
miques publiées dans la littérature, et leur nature accrétée a déjà été rapportée. She�eld
et al. [2012] fournissent pour Gaia DR3 816615227344979328 des paramètres atmosphé-
riques très similaires à ceux de GSP-Spec avec des di�érences de Teff , log(g) et [M/H] de 16K,
0.08 et 0.17 dex, respectivement. Ils ont con�rmé sa nature accrétée grâce aux vitesses ra-
diales combinées à des diagnostics chimiques (cette étoile a un rapport d’abondance [Ti/Fe]
plus faible que les étoiles à disque). Nous avons également un excellent accord pour les pa-
ramètres atmosphériques de Gaia DR3 1275876252107941888 : les plus grands di�érences
de Teff , log(g), [M/H]étant (100 K, 0,3, 0,10 dex), respectivement, par rapport à Ishigaki et al.
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[2013], Burris et al. [2000], Mishenina and Kovtyukh [2001]. Notre abondance de cérium
([Ce/Fe] = 0.27± 0.15 dex) est également entièrement compatible (dans les barres d’erreur)
avec celle de Mishenina and Kovtyukh [2001] ([Ce/Fe]=0.16 dex) et avec d’autres études
déjà publiées comme le baryum et le lanthane rapportés dans Burris et al. [2000] ([Ba/Fe] =
0.08, [La/Fe] = 0.15 dex) et Ishigaki et al. [2013] ([La/Fe] = 0.25). De plus, Gull et al. [2021]
ont récemment identi�é cette étoile comme appartenant au Helmi Steam et l’ont classée
comme étant modérément enrichie en éléments r.

Pour con�rmer chimiquement la nature accrétée des 15 autres étoiles de notre échan-
tillon, nous utilisons les abondances de [Ca/Fe], comme déjà réalisé dans Gaia Collabora-
tion, Recio-Blanco et al. [2022]. La Fig. 6.11 présente les 17 étoiles candidates dans le plan
([Ca/Fe] - [M/H]), codées en couleur avec les abondances [Ce/Fe]. A titre de comparaison,
le graphique de la densité d’arrière-plan illustre une sélection d’abondances de calcium de
haute qualité dans le cylindre Solaire, telles que dé�nies dans la section 7 de Gaia Collabo-
ration, Recio-Blanco et al. [2022]. Ces étoiles de comparaison ont des incertitudes typiques
de [Ca/Fe] inférieures à 0.05 dex. Grâce à cette �gure, nous pouvons voir que onze des
étoiles candidates sont pauvres en métaux ([M/H] < -0.9 dex) et ont de faibles valeurs de
[Ca/Fe] ([Ca/Fe] < 0.3 dex) par rapport aux valeurs typiques du halo, comme prévu pour
les étoiles formées dans des systèmes satellites. Les limites supérieures [M/H] et [Ca/Fe] de
notre sélection sont dé�nies par l’étoile Helmi Stream Gaia DR3 816615227344979328, qui
a une nature accrétée con�rmée par la littérature.

La Tab. 6.3 présente les paramètres atmosphériques, les abondances de [Ca/Fe] et de
[Ce/Fe] des onze étoiles accrétées sélectionnées. Grâce à cet échantillon d’étoiles accrétées,
nous calculons la moyenne et l’écart-type de [M/H], [Ca/Fe] et [Ce/Fe] pour chaque système
(voir Tab. 6.3). Pour l’échantillon actuel (bien que basé sur une faible statistique) et dans les
barres d’erreur, les trois systèmes accrétés ont une métallicité moyenne assez similaire et
des valeurs moyennes de [Ca/Fe] extrêmement proches. De plus, Thamnos et GSE semblent
avoir des valeurs de [Ce/Fe] assez similaires, et donc des valeurs proches pour leur rapports
[Ce/Ca] (autour de ∼ 0.3 dex), ce qui pourrait suggérer une histoire d’évolution chimique
assez similaire.

Au contraire, la Helmi Stream semble être moins enrichi en cérium et son rapport
[Ce/Ca] est beaucoup plus faible (∼ 0.07 dex) que pour les deux autres systèmes. Il y a
très peu d’études antérieures sur les abondances des éléments s dans ces systèmes accrétés.
D’une part, Aguado et al. [2021] rapportent une abondance moyenne de barium pour GSE
inférieure à notre rapport [Ce/Fe] d’environ 0.7 dex. D’autre part, Matsuno et al. [2021] ont
trouvé certaines étoiles de GSE enrichies en Ba et en La, en accord avec nos abondances en
cérium (avec des abondances variant de -0.2 à 1.1 dex et des moyennes de [Ba/Fe] et [La/Fe]
proches de 0.4 et 0.2 dex). En�n, Recio-Blanco et al. [2021] ont analysé les abondances de Y
et Eu dans les galaxies satellites de la Voie Lactée, les étoiles du halo et les amas globulaires.
Ces auteurs montrent que les abondances d’un autre élément s [Y/Fe] dans les satellites de
faible masse pourraient être légèrement inférieures à celles des satellites de masse plus éle-
vée dans le régime de métallicité intermédiaire. En supposant un comportement similaire
pour Ce, nos abondances [Ce/Fe] plus faibles pour les étoiles du Helmi Stream pourraient
suggérer une masse plus faible du système parent de cette sous-structure par rapport aux
deux autres. Il est intéressant de souligner qu’en e�et, Koppelman et al. [2019] fournissent
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une estimation de la masse du progéniteur du Helmi Stream d’environ 108 M�, alors que
l’estimation de la masse de GES à partir des simulations serait six fois plus importante
[Helmi, 2020].

Figure 6.11: [Ca/Fe] en fonction de [M/H] colorié avec les abondances de [Ce/Fe] pour les
étoiles accrétées candidates identi�ées. Les cercles, les étoiles et les diamants représentent
les étoiles appartenant à Thamnos, Helmi Stream et GSE, respectivement. Les symboles
remplis se réfèrent aux étoiles sélectionnées comme de bons candidats membres en raison
de leur faible [Ca/Fe] tandis que les symboles vides sont les étoiles candidates rejetées. Le
graphique de densité en arrière-plan représente les étoiles du voisinage Solaire (voir le texte
pour plus de détails).

6.4.2 L’amas globulaire M4

Nous avons également recherché les abondances de cérium dans les étoiles appartenant
aux amas globulaires Galactiques (GC). Nous avons suivi la même procédure que dans Gaia
Collaboration, Recio-Blanco et al. [2022]. Tout d’abord, nous avons croisé le catalogue de
Harris [1996] avec les données GSP-Spec (échantillon complet) en utilisant une séparation
maximale dans le ciel de 0.5 degrés. Ensuite, nous avons rejeté tous les membres potentiels
d’amas globulaires ayant une vitesse radiale s’écartant de plus de 20 km/s par rapport à la
valeur médiane de chaque GC.

Par cette méthode, nous avons identi�é deux étoiles appartenant à M4 (NGC 6121) (Gaia
DR3 6045464990827780608 et 6045463719528135808) et nous en avons ajouté deux autres
(6045464166204745344 et 6045490623204749824) trouvées dans Yong et al. [2008], qui ont
également étudié les deux premières étoiles. Pour ces quatre étoiles, nous avons véri�é
que leurs mouvements propres, qui sont bien en accord avec ceux de M4 et nous avons
trouvé une métallicité moyenne de -1.20 dex. Cette métallicité moyenne est entièrement
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compatible avec les travaux de Carretta et al. [2009] et Yong et al. [2008] avec des di�érences
de métallicité inférieures à 0.10 dex. Les valeurs GSP-Spec de Teff et log(g) pour ces quatre
étoiles sont également entièrement compatibles avec celles de Yong et al. [2008].

Les valeurs moyennes et l’écart-type des di�érences entre les valeurs de GSP-Specet de
Yong et al. [2008] est de 1±45 K et de -0.08± 0.08, respectivement. Les abondances [Ce/Fe]
de GSP-Spec sont également en accord avec celles de Yong et al. [2008] avec une di�érence
moyenne de -0.05 dex, dans le sens (GSP-Spec- Yong et al. [2008]), et un écart-type de 0,11
dex.

Nous avons alors trouvé un rapport d’abondance [Ce/Fe] moyen pour M4 égal à 0.46±
0.07 dex. Cette valeur est en accord avec celle trouvée par Yong et al. [2008] pour leurs onze
membres ([Ce/Fe] = 0.50 ± 0.10 dex). Nous notons que Yong et al. [2008] ont également
trouvé une sur-abondance des éléments du processus s (Ce, Ba, Pb) dans M 4 par rapport à
M 5, un amas globulaire dont les abondances en éléments s et r sont similaires à celles des
étoiles du champ du halo. Ceci pourrait révéler que les sources contribuant au processus
s di�èrent entre ces deux amas globulaires et pourrait suggérer que M 4 pourrait avoir
eu une origine chimique et une évolution di�érentes en comparaison avec M 5 et d’autres
étoiles du halo. Nous notons que la métallicité moyenne de M 4 et l’abondance [Ce/Fe] sont
relativement similaires à celles de Gaia-Sausage-Enceladus. La valeur moyenne de [Ca/Fe]
est également similaire (0.28 dex). En�n, notre [Ce/Fe] est également pleinement compatible
(dans les barres d’erreur) avec d’autres abondances d’éléments du processus s rapportées
par Brown and Wallerstein [1992] à partir de l’analyse de trois étoiles ([Ba/Fe] = 0.57 dex
et [La/Fe] = 0.43 dex). En résumé, notre travail con�rme donc l’enrichissement de M 4 en
éléments du processus s par rapport au fer.

6.5 Bilan

L’objectif de ce chapitre était d’explorer la teneur en cérium du disque de la Voie Lactée,
en utilisant les données chimiques dérivées par le module GSP-Spec. Nous avons d’abord
validé les abondances LTE de cérium GSP-Spec avec les données GALAH DR3, APOGEE
DR17 et Forsberg et al. [2019] dans la Sect. 5.3. Nous avons trouvé un bon accord global
même si GALAH et APOGEE ne semblent pas être à la même échelle que GSP-Spec et F19.
Nous avons ensuite sélectionné des échantillons d’abondances de Ce de bonne qualité en
utilisant di�érentes combinaisons de �ags_gspspec.

Les propriétés Galactiques générales des étoiles sélectionnées ont été présentées et dis-
cutées. Nous avons constaté que la majorité de ces étoiles sont situées à moins de 1 kpc du
Soleil et que l’échantillon est composé uniquement d’étoiles géantes. Elles appartiennent
principalement au disque car plus de 95% d’entre elles ont une vitesse totale dans le dia-
gramme de Toomre et un Zmax inférieur à 800 pc. Néanmoins, notre échantillon contient
également des étoiles pauvres en métaux et riches en cérium appartenant au halo, comme
nous pouvons conclure à partir de leur vitesse, excentricité, abondance de calcium et de leur
distribution spatiale. Nous avons également trouvé une jeune population d’étoiles pauvres
en cérium, comme cela a déjà été mentionné dans Gaia Collaboration, Recio-Blanco et al.
[2022].
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Nous avons ensuite étudié l’évolution chimique du cérium dans le disque Galactique.
Pour ce faire, nous avons sélectionné un échantillon d’étoiles de haute qualité dans la
gamme de paramètres dé�ni par la sensibilité de la raie de Ce en excluant les étoiles AGB
froides éventuellement polluées par la production interne d’éléments s. Sur la base de ces
di�érents échantillons, nos principaux résultats sont les suivants :

— Les gradients radiaux et verticaux de [Ce/Fe] et [Ce/H] dans le disque ont été estimés.
Nous avons trouvé un gradient radial plat de [Ce/Fe] adoptant à la fois le rayon galac-
tocentrique et le rayon directeur, en accord avec les résultats précédents. Le gradient
radial de [Ce/H] est fortement négatif, en accord avec le gradient radial de métallicité.

— Nous avons également trouvé un fort gradient vertical positif pour [Ce/Fe] et un
gradient vertical négatif dans [Ce/H]. De plus, nous avons trouvé une légère aug-
mentation de [Ce/Ca] en fonction de [Ca/H] jusqu’à [Ca/H] < -0.1 dex, montrant la
contribution ultérieure des étoiles AGB dans l’évolution chimique de la Galaxie par
rapport à la SN II, qui sont les principaux producteurs de processus s et d’éléments
α, respectivement.

— Les abondances de Ce peuvent être bien reproduites par un nouveau modèle d’évolu-
tion chimique Galactique à trois infalls comme proposé par Spitoni et al. [2023]. Dans
ce modèle, une échelle de temps pour la dernière accrétion de gaz d’environ 0.8 Gyr
est privilégiée.

— 82 étoiles ayant des abondances de Ce appartenant à 53 amas ouverts di�érents ont
été identi�ées. Les métallicités moyennes dérivées des OC GSP-Spec estimées à partir
des étoiles avec des abondances de Ce sont en excellent accord avec celles de la litté-
rature. Les relations entre les [Ce/Fe] moyens, les métallicités et les âges de l’OC ont
été discutés. Le gradient radial dérivé des OC en [Ce/Fe] est compatible avec celui
dérivé des étoiles de champ (dans les barres d’erreur). Une grande proportion de nos
amas ouverts sont très jeunes (< 1 Gyr) et montrent une grande dispersion dans les
abondances de cérium.
Nous avons ensuite exploré le contenu en Ce du halo Galactique :

— Le rapport d’abondance moyen [Ce/Fe] dans l’amas globulaire M 4 a été estimé grâce
à l’identi�cation de quatre de ses membres. Cet amas est enrichi en Ce par rapport
au fer.

— Les abondances de cérium dans trois sous-structures accrétées du halo Galactique
(Helmi Stream, Thamnos et GSE) ont ensuite été discutées. Deux des étoiles de GSP-
Spec trouvées dans la Helmi Stream avec une abondance de Ce étaient déjà connues
dans la littérature. Leurs paramètres atmosphériques ainsi que leur abondance en
cérium sont entièrement compatibles avec ceux dérivés par GSP-Spec. Notre échan-
tillon permet d’estimer le contenu moyen en [Ce/Fe] dans ces systèmes accrétés. Nous
avons trouvé que le courant Helmi pourrait être légèrement sous-abondant en cérium,
comparé aux deux autres systèmes.

Tous ces résultats con�rment l’excellente qualité des données Gaia et de la paramétri-
sation physico-chimique de GSP-Spec pour un élément chimique bien particulier et dont
l’analyse n’était pas prévue par les travaux préparatoires à la mission Gaia.

Dans le prochain chapitre, nous allons étendre cette analyse aux étoiles AGB de GSP-
Spec (mentionnées dans ce Chapitre) en examinant leur production en éléments s comme
le Ce et le Nd.
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Table 6.1: Moyenne de [Fe/H], [Ce/Fe], [Ca/Fe] pour nos 52 amas ouverts. Le nombre
d’étoiles à partir duquel nous avons calculé ces moyennes est indiqué dans la première
colonne.

Cluster Name Stars [Fe/H] [Ce/Fe] [Ca/Fe]
Alessi Teutsch 8 1 -0.170 -0.110 -0.140

Stock 2 8 -0.131 -0.081 0.229
UBC 394 1 -0.290 -0.050 0.000

NGC 2632 3 0.120 -0.133 0.177
Alessi 44 1 -0.170 -0.110 0.020
Roslund 7 1 -0.200 -0.130 -0.200

COIN-Gaia 30 1 -0.300 -0.070 0.120
Trumpler 2 2 -0.265 -0.065 -0.070

UPK 431 1 -0.190 -0.080 0.020
NGC 2281 1 -0.250 -0.070 0.150

IC 2488 1 -0.230 -0.080 -0.010
NGC 5316 1 -0.210 -0.050 -0.100
NGC 2168 2 -0.140 -0.035 -0.010
ASCC 111 1 0.000 0.090 0.280
ASCC 11 1 -0.300 -0.070 0.030
NGC 2682 1 -0.290 0.080 0.150
NGC 5749 1 -0.290 -0.060 -0.120
NGC 2477 1 -0.360 0.060 0.070
NGC 7082 1 -0.220 -0.130 -0.170
NGC 2506 1 -0.650 0.150 0.350
NGC 6633 1 -0.240 -0.060 0.100
UPK 167 1 -0.150 -0.140 -0.180

NGC 2669 1 -0.180 -0.030 -0.050
ASCC 23 1 -0.190 -0.080 0.060
UPK 53 1 -0.180 -0.120 -0.060

Alessi Teutsch 11 1 -0.190 -0.060 0.150
UBC 4 1 -0.230 -0.060 0.170

NGC 1750 2 -0.245 -0.075 -0.080
NGC 1545 2 -0.300 -0.045 0.005
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Table 6.2: Suite de la Tab. 6.1

Cluster Name Stars [Fe/H] [Ce/Fe] [Ca/Fe]
ASCC 71 1 -0.260 -0.110 -0.120
NGC 6475 2 -0.115 -0.090 -0.130

COIN-Gaia 26 1 -0.180 -0.120 0.000
NGC 6124 5 -0.218 -0.094 -0.086
NGC 2447 2 -0.355 -0.015 0.005
NGC 2287 2 -0.255 -0.070 -0.030
NGC 3532 3 -0.190 -0.080 0.140

Stock 1 1 0.030 -0.110 0.110
Collinder 350 1 -0.290 -0.030 0.030

NGC 5662 1 -0.320 -0.060 0.000
NGC 3114 3 -0.223 -0.163 -0.037

UPK 7 1 -0.220 -0.030 -0.080
NGC 6819 1 -0.350 0.180 0.500

Ruprecht 147 2 -0.075 -0.065 0.125
NGC 6281 2 -0.160 -0.065 0.070
NGC 1662 1 -0.230 -0.060 0.090
Platais 8 1 -0.040 -0.090 0.280
UBC 183 2 -0.295 -0.050 -0.025

Gulliver 21 1 -0.010 -0.120 -0.230
IC 4725 1 -0.050 0.030 -0.120

NGC 7789 2 -0.435 0.105 0.230
Collinder 258 1 -0.300 -0.040 0.200

NGC 1647 1 -0.240 -0.100 -0.140
Collinder 463 2 -0.180 -0.125 -0.085
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Table 6.3: S/N , Teff , log(g), [M/H], [Ca/Fe], [Ce/Fe] (et leurs incertitudes associées) pour
les 11 étoiles accrétées. Pour les trois systèmes accrétés, nous indiquons la moyenne et
l’écart-type de leurs abondances chimiques.

Gaia DR3 Id S/N Teff (K) log(g) [M/H] (dex) [Ca/Fe] (dex) [Ce/Fe] (dex)
Thamnos -1.26 ± 0.13 0.26 ± 0.01 0.59 ± 0.03
1294315577499064576 657 4309 1.09 -1.13 ± 0.01 0.27 ± 0.01 0.56 ± 0.08
6423592399737133184 102 4180 0.53 -1.39 ± 0.09 0.26 ± 0.02 0.62 ± 0.22
Helmi Stream -1.18 ± 0.27 0.25 ± 0.04 0.32 ± 0.05
816615227344979328 174 3916 0.68 -0.91 ± 0.02 0.29 ± 0.02 0.37 ± 0.17
1275876252107941888 410 4391 0.70 -1.45 ± 0.01 0.21 ± 0.01 0.27 ± 0.15
Gaia-Sausage-Enceladus -1.16 ± 0.12 0.28 ± 0.08 0.53 ± 0.13
4454379718774068736 221 4432 0.68 -1.35 ± 0.01 0.23 ± 0.02 0.42 ± 0.18
4231500087527853696 214 4314 0.80 -1.25 ± 0.01 0.26 ± 0.01 0.42 ± 0.14
810961091879119616 93 4319 0.94 -1.01 ± 0.04 0.21 ± 0.03 0.77 ± 0.21
2744053785077163264 197 4141 0.76 -1.01 ± 0.15 0.06 ± 0.02 0.41 ± 0.19
3232875420468258432 97 4250 1.50 -1.11 ± 0.07 0.24 ±0.03 0.54 ± 0.17
921352299825726208 89 4126 0.66 -1.20 ± 0.04 0.30 ± 0.02 0.44 ± 0.21
614044052605639936 195 4263 0.79 -1.23 ± 0.03 0.29 ± 0.02 0.68 ± 0.19
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Production d’éléments sdans les étoiles
AGB

7.1 L’échantillon GSP-Spec d’étoiles AGB avec des abondances d’élé-
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Comme nous l’avons évoqué dans les chapitres précédents, notamment la Sect. 2.3, le
troisième relevé de la mission spatiale Gaia contient des données spectroscopiques parmi
lesquelles des abondances de cérium et de néodyme. Ces espèces chimiques sont des élé-
ments produits par capture lente de neutrons. Également évoqué dans les Sections 2.3 et
2.5.1, les étoiles AGB sont parmi les principales productrices de ces éléments lourds. Nous
allons donc étudier dans ce Chapitre les abondances de Ce et Nd dans les AGB paramétrées
par le module GSP-Spec. Nous dé�nirons des échantillons de Ce et de Nd, qui se basent sur
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les échantillons dé�nis dans les sections 5.3 et 5.4 et donnerons quelques informations sur
les AGB GSP-Spec dans la Sect. 7.1

Nous explorerons les propriétés générales de ces échantillons dans la Sect. 7.2 avant de
discuter dans la Sect. 7.3 du contenu observé en Ce et Nd dans les AGBs en le comparant
aux prédictions d’élements s par des modèles d’AGBs.

A noter que ce travail a été accepté en septembre 2023 au journal Astronomy
& Astrophysics : "Production of s -process elements in AGB stars as revealed by
Gaia/GSP-Spec abundances", G.Contursi, P. De Laverny, A. Recio-Blanco, P.A. Pali-
cio, C. Abia" La version acceptée de ce papier se trouve dans l’Appendix B.
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7.1 L’échantillon GSP-Spec d’étoiles AGB avec des abon-
dances d’éléments s

Nous rappelons que, parmi les ∼ 5.6 millions d’étoiles paramétrées par le module GSP-
Spec, 103 948 étoiles ont une abondance de Ce et 55 722 ont une abondance de Nd, quelque
soit leur type stellaire. Ce premier échantillon de 55 722 abondances de Nd est appelé ci-
après l’échantillon complet de Nd. Ces nombres incluent des abondances dérivées dans
des étoiles AGB mais aussi d’étoiles moins évoluées, comme nous l’avons vu au chapitre
précédent. L’objectif de cette section est de présenter le meilleur échantillon de travail de
ces abondances d’éléments du processus s pour les étoiles AGB les mieux paramétrées.

Nous rappelons tout d’abord que le module GSP-Spec fournit des �ags de qualité (Sect.
5.2.1). Sans considérer aucune restriction sur ces �ags_gspspec nous avons trouvé 174 104
étoiles avec Teff ≤ 4000 K et log(g) ≤ 2.0. A noter que toutes les valeurs de log(g) et
[M/H] évoquées dans ce chapitre sont calibrées (Sect. 5.2). Ces sélections de paramètres
atmosphériques ont été adoptés a�n de garantir la nature AGB des étoiles, nature qui
a été con�rmée par leur magnitude absolue en bande K (voir ci-dessous). Ensuite, nous
n’avons considéré que les étoiles les mieux paramétrées en (i) mettant tous les 13 premiers
�ags_gspspec à zéro sauf le �ag extrapol qui est �xé à≥ 1 et (ii) en ne sélectionnant que
les étoiles ayant un S/N > 100 ou un gof < -3.5 (nous rappelons que ces deux derniers
critères sont liés à la détection du Ce et du Nd dans les spectres analysés). L’échantillon
restant de 128 335 étoiles géantes froides est appelé best-parameterised AGB, ci-après.

Le panneau supérieur de la Fig. 7.1 montre le diagramme de Kiel de ces étoiles AGB
avec un code couleur correspondant à leur métallicité moyenne. Nous remarquons que les
étoiles les plus pauvres en métaux ont des gravités plus faibles. Nous observons également
un dé�nit d’étoiles autour de Teff ∼ 3730 K. Ces biais résultent de la di�culté à paramé-
trer les étoiles AGB plus riches en métaux et/ou plus froides ayant des spectres complexes
encombrés de raies moléculaires. Ceci a été exploré avec le �ag KMgiantPar (nous rap-
pelons que les étoiles avec une valeur non nulle de ce drapeau ont des valeurs dé�nies de
Teff et log(g)). A�n de rejeter ces cas complexes, nous rappelons que nous avons adopté
comme critère de sélection KMgiantPar = 0.

A�n de con�rmer la nature de ces étoiles best-parameterised AGB, nous avons ensuite
estimé leur magnitude absolue de bande K (MK). Pour cela, nous avons adopté leur pho-
tométrie apparente en bande K de 2MASS Skrutskie et al. [2006] et les distances photo-
géométriques de Bailer-Jones et al. [2021]. Nous avons ensuite calculé la magnitude K ab-
solue pour 120 032 étoiles (93,5% de l’ensemble de l’échantillon) ayant un Renormalized
Unit Weight Error (RUWE) inférieur à 1.4 et un facteur de �délité astrométrique pour leur
solution astrométrique (�delity_v2) supérieur à 0.5 Rybizki et al. [2022], garantissant une
bonne solution astrométrique Gaia. Nous notons que, en suivant cette procédure, nous né-
gligeons l’extinction interstellaire et donc, nous dérivons une limite inférieure de MK (les
étoiles sont vraisemblablement plus brillantes que notre estimation). Nous avons trouvé
qu’environ 89% de nos étoiles sont plus brillantes que MK < -4. Ceci con�rme bien leur
nature AGB comme proposé par Abia et al. [2022], qui ont montré dans leurs diagrammes
Gaia-2MASS que les étoiles AGB sont typiquement plus brillantes que MK ∼ -4 à -5 mag
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(en tenant compte de l’absorption du milieu interstellaire et en fonction de leurs couleurs
intrinsèques Gaia et 2MASS). Cependant, nous ne pouvons pas complètement exclure que
notre échantillon puisse être pollué par des étoiles S, CH ou R extrinsèques, qui auraient
des magnitudes MK similaires Abia et al. [2022].

Le panneau inférieur de la Fig. 7.1 montre le diagramme de Kiel de ce best-parameterised
AGB, colorées avec leur magnitude absolue K. Nous pouvons voir que les étoiles les plus
froides ont des gravités plus basses et des MK plus grands, ce qui con�rme indépendamment
de l’analyse GSP-Spec leur nature AGB. Nous pouvons voir que les étoiles plus froides ont
des gravités plus basses et des MK plus grands, ce qui est en accord avec leur nature AGB.
En�n, nous notons que 97% de l’échantillon de travail des étoiles AGB avec des abondances
de Ce et de Nd (s-process AGB sample dé�ni ci-dessous) a MK < - 4 mag (les 3% restants
ayant MK < - 3.2 mag).

Figure 7.1: Diagramme de Kiel des étoiles du best-parameterised AGB, colorées en couleur
avec leur métallicité (panneau supérieur) et leur magnitude K absolue (en négligeant l’ex-
tinction, panneau inférieur). Cette �gure utilise les valeurs de log(g) et [M/H] calibrées.
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7.2 Propriétés globales du s-process AGB sample

Nous rappelons que les échantillons de Ce et de Nd sont décrits respectivement dans les
sections 5.3 et 5.4. Cependant, ces échantillons ne sont pas limités aux AGB. Par conséquent,
nous devons dé�nir des échantillons d’AGB avec des abondances d’éléments s.

Parmi le best-parameterised AGB, 46 144 et 34 838 étoiles ont des abondances de Ce et
Nd, respectivement (sans restrictions sur les �ags liés aux abondances). En appliquant les
�ags_gspspec proposés dans la Sect.5.3 sur le best-parameterised AGB, nous obtenons un
échantillon de 17 765 AGB avec des abondances de Ce, que nous appellerons le Ce AGB
sample. Les abondances de Ce de cet échantillon varient entre -0.17 et 1.10 dex. De ma-
nière similaire, nous obtenons 3 492 best-parameterised AGB avec des abondances de Nd,
ce que nous appellerons le Nd AGB sample. Nous dé�nissons également le s-process AGB
sample composé de 19 544 étoiles avec des abondances de Ce et/ou de Nd (1713 étoiles ont
une abondance de Ce et de Nd).

7.2.1 Types stellaires et nature riche en oxygène

Nous avons déjà con�rmé dans la section 7.1 la nature AGB des 19 544 étoiles qui com-
posent le s-process AGB sample grâce à une estimation de leur magnitude absolue dans la
bande K. De plus, 445 de ces étoiles ont été classées comme Variables à Longue Période (LPV)
par Lebzelter et al. [2022] grâce aux observations de l’époque photométrique de Gaia/DR3,
conduisant à nouveau à une con�rmation indépendante de leur nature AGB pour certaines
d’entre elles. Leur période moyenne est d’environ 95 jours et les périodes les plus longues
atteignent les 600 jours (les données Gaia/DR3 favorisant la détection des LPV ayant les
périodes les plus courtes).

Ensuite, nous avons cherché à déterminer le type stellaire de ces étoiles du s-process
AGB sample. En particulier, nous nous sommes intéressés à leur éventuel enrichissement
atmosphérique en carbone résultant des événements de mélange caractérisant cette étape
spéci�que de l’évolution des étoiles de masse faible et intermédiaire. La présence d’étoiles
riches en carbone (C) dans cet échantillon pourrait être problématique car leur analyse chi-
mique a été réalisée en supposant des atmosphères stellaires riches en oxygène et un rap-
port C/O à l’échelle Solaire dans le module GSP-Spec. Ceci pourrait a�ecter les paramètres
stellaires et les abondances chimiques associées si des rapports C/O di�érents avaient été
adoptés. Dans tous les cas, une telle recherche d’étoiles riches en C a d’abord été e�ectuée
en véri�ant le paramètre cnew_gspspec qui est un indicateur d’un possible enrichissement
(ou appauvrissement) en CN dans l’atmosphère stellaire (les spectres d’étoiles riches en C
étant caractérisés par la présence d’une forte raie CN analysée par GSP-Spec). Nous ren-
voyons le lecteur à la Sect. 5.2.1 et à Recio-Blanco et al. [2022] pour une dé�nition complète
de ce paramètre. Parmi les 19 544 étoiles qui composent notre échantillon, 13 873 étoiles ont
une valeur publiée de cnew_gspspec et toutes ont ce paramètre proche de 0, ce qui indique
qu’elles ont une abondance de CN proche de celle Solaire. Elles ne sont donc pas enrichies
en CN, ce qui con�rme que leur atmosphère est probablement riche en oxygène.

De plus, nous avons également recherché des étoiles potentiellement riches en carbone
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en regardant le �ag C-rich proposé par Lebzelter et al. [2022], qui ont publié une liste d’en-
viron un demi-million de candidates LPV potentiellement enrichies en carbone. Seules 14
étoiles parmi les 19 544 de notre échantillon peuvent être suspectées d’être de type C sui-
vant cette classi�cation. Cependant, ce nombre doit être considéré avec prudence car ce
�ag C-rich pourrait conduire à une détection erronée (voir Messineo [2023], qui a rapporté
environ 1% de fausses détections et voir aussi la discussion dans Sanders and Matsunaga
[2023]). D’autre part, nous avons également croisé notre échantillon avec la liste compilée
par Abia et al. [2022] qui ont examiné les caractéristiques des étoiles carbonées Galactiques
déjà identi�ée grâce aux données Gaia eDR3. Ces auteurs ont également présenté un ca-
talogue d’environ 2700 nouvelles étoiles carbonées Galactiques candidates. Aucune de nos
étoiles n’a été trouvée riche en carbone dans cette compilation mais 18 d’entre elles étaient
déjà connues comme étant de type spectral S (c’est-à-dire que leur rapport C/O est proche
de l’unité mais qu’elles sont encore riches en oxygène).

En�n, pour con�rmer indépendamment la nature riche en O de notre échantillon d’étoiles,
nous montrons le Nd AGB sample dans le diagramme Gaia-2MASS (Fig. 7.2) avec un code
couleur pour la métallicité (panneau de gauche) et l’abondance Nd (panneau de droite). Une
�gure très similaire est obtenue pour le Ce AGB sample. Ce diagramme montre la magni-
tude K absolue par rapport à une combinaison particulière de la photométrie Gaia et 2MASS
exprimée par la fonction de Wesenheit sans rougissement Soszyński et al. [2005]. Cette re-
lation est dé�nie par : WRP,BP−RP = GRP - 1.3(GBP - GRP ) et WK,J−K = K - 0.686(J - K) par
Lebzelter et al. [2018]. Nous pouvons clairement voir que presque toutes les étoiles de cet
échantillon sont situées en dehors du régime riche en carbone, con�rmant leur nature riche
en O. Plusieurs d’entre elles apparaissent également légèrement plus faibles que les étoiles
AGB typiques, mais cela pourrait s’expliquer par l’extinction négligée lors du calcul de leur
magnitude absolue. Nous remarquons en�n que grâce à ce diagramme Gaia-2MASS, nous
avons pu avoir un indice des masses stellaires, qui semblent privilégier des étoiles de masse
faible. Ce point sera discuté plus tard dans la section 7.3.

Grâce à toutes ces véri�cations, nous sommes con�ants quant à la nature AGB et riche
en oxygène du s-process AGB sample, ce qui renforce la qualité de la détermination des
abondances de Ce et de Nd.

7.2.2 Propriétés cinématiques et dynamiques

Les caractéristiques du s-process AGB sample ont été explorées en utilisant leurs co-
ordonnées stellaires cartésiennes, rayons galactocentriques et vitesses cylindriques, adop-
tées à partir de Gaia Collaboration, Recio-Blanco et al. [2022] et les paramètres orbitaux
(tels que Zmax et l’excentricité) de Palicio et al. [2023]. Ces paramètres peuvent se trouver
sur la table Performance veri�cation/gaiadr3.chemical_cartography dans l’archive Gaia :
https://gea.esac.esa.int/archive/.

La grande majorité du s-process AGB sample présente des propriétés similaires à celle
du disque : 81% des étoiles ont un |Zmax| < 1 kpc et environ 88% de l’échantillon présente
des valeurs d’excentricité plus petites que 0.25. Les valeurs d’excentricité les plus élevées
correspondent aux métallicités les plus faibles ([M/H] < -0.70 dex) et donc aux abondances
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Figure 7.2: Diagramme Gaia-2MASS pour leNdAGB sample, coloré avec la métallicité (pan-
neau de gauche) et l’abondance de Nd (panneau de droite). Le trait courbe délimite la limite
théorique entre les étoiles AGB riches en O (côté gauche) et les étoiles AGB riches en C (côté
droit). Les lignes en pointillés séparent les sous-groupes d’étoiles comme indiqué dans la
�gure.

de Ce et de Nd les plus élevées (voir Fig. 7.4 commentée dans la sous-section suivante).
En�n, environ 88% des étoiles présentent une vitesse totale (somme quadratique de leurs
trois composantes de vitesse) inférieure à 80 km/s, ce qui con�rme que la majorité du s-
process AGB sample présente des propriétés cinématiques du disque.

7.2.3 Propriétés chimiques

Nous présentons dans cette section les abondances du processus s de ces étoiles, d’abord
en nous concentrant séparément sur le Ce AGB sample et Nd AGB sample, puis sur le sous-
échantillon de 1713 étoiles AGB ayant à la fois des abondances Nd et Ce.

Echantillons de Ce et de Nd

La �gure 7.3 montre les diagrammes de Kiel pour le Ce AGB sample (panneaux supé-
rieurs) et leNdAGB sample (panneaux inférieurs) coloré avec le nombre d’étoiles (panneaux
de gauche) et la métallicité (panneaux centraux). Nous remarquons que la métallicité des
étoiles de notre échantillon diminue vers les valeurs plus petites de log(g). Ce biais obser-
vationnel est une caractéristique générale de l’échantillon GSP-Spec d’AGBs, comme nous
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l’avons déjà discuté plus haut (voir Fig. 7.1 et le texte associé). Les panneaux de droite
montrent les diagrammes de Kiel coloré avec Ce (panneau supérieur) et Nd (panneau in-
férieur). Nous remarquons qu’à métallicité constante (donc un log(g) plutôt constant), les
abondances de néodyme et de cérium sont plus importantes pour les étoiles plus froides et
plus lumineuses. De telles caractéristiques peuvent également être observées en examinant
la deuxième et dernière colonne de la Fig. 7.4 qui présente les abondances de Ce (panneau
supérieur) et de Nd (panneau inférieur) en fonction de la métallicité colorée avec Teff et
MK , respectivement. Ceci peut également être con�rmé en regardant la Fig. 7.2, où des
abondances de Nd plus importantes sont trouvées pour les étoiles plus lumineuses. C’est
ce que l’on attend de l’évolution des étoiles AGB. En e�et, les TDU successifs qui caracté-
risent cette phase évolutive amènent la matière formée dans la He-intershell vers la surface
et, par conséquent, changent la composition de l’enveloppe. Initialement enrichie en O,
l’enveloppe devient plus riche en éléments s et en carbone primaire, ce qui augmente l’opa-
cité radiative et provoque ainsi des changements importants dans la structure physique de
l’enveloppe AGB. Cela a un impact sur le rayon stellaire, la luminosité, la perte de masse, la
température e�ective ainsi que sur la formation d’espèces moléculaires telles que CN, HCN,
C2 Marigo [2002], Cristallo et al. [2009]. Pour une métallicité et un log(g) donnés, une AGB
plus froide a subi plus de TP (donc plus de TDU) que lorsqu’il était moins évolué sur l’AGB
et donc légèrement plus chaud, conduisant à une enveloppe plus enrichie en éléments s
comme nous pouvons le voir sur la Fig. 7.3.

Corrélation entre les abondances de Ce et Nd

Nous étudions également la corrélation entre le Ce AGB sample et le Nd AGB sample.
Nous avons trouvé 1713 étoiles ayant à la fois des abondances de Nd et de Ce de haute
qualité. Comme nous pouvons le voir sur la Figure 7.5, une forte corrélation positive est
observée entre ces deux abondances (coe�cient de corrélation de Pearson = 0.75). La dis-
persion associée est assez importante puisqu’elle est dominée par les incertitudes de mesure
du Nd, la raie de Nd ii étant plus di�cile à analyser. Une telle corrélation con�rme à nou-
veau la qualité des abondances dérivées puisqu’elle est en fait attendue puisque ces deux
éléments appartiennent au second pic du processus s et ont donc une origine nucléosyn-
thétique similaire. A noter que nous avons également essayé de faire des �ts en séparant
l’échantillon en deux parties mais aucun changement de pente signi�catif n’a été trouvé,
ce qui conforte le fait que la corrélation entre le Ce et le Nd est stable quelle que soit la
métallicité. Le taux relatif de production de ces deux éléments par les AGB ne semble donc
pas dépendre de la métallicité. Nous remarquons également que le codage couleur de cette
corrélation avec Teff montre clairement l’augmentation des abondances de Ce et de Nd pour
les étoiles plus froides, c’est-à-dire pour les étoiles plus évoluées sur l’AGB, comme cela a
déjà été illustré dans les Fig. 7.3 et 7.4.

7.2.4 Abondances de Nd dans le Halo Galactique

Même si la majorité des étoiles du Nd AGB sample semblent appartenir au disque, une
petite fraction d’entre elles appartiennent au halo Galactique. En suivant la même procédure
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Figure 7.3: Diagrammes de Kiel du Ce AGB sample (panneaux supérieurs) et du Nd AGB
sample (panneaux inférieurs) colorés avec le nombre d’étoiles (panneaux de gauche), la
métallicité (panneaux centraux) et l’abondance du processus s correspondant (panneaux
de droite).

que dans Gaia Collaboration, Recio-Blanco et al. [2022], nous étudions donc les abondances
de néodyme dans ces étoiles du halo (systèmes accrétés et amas globulaires). Nous rappelons
qu’une étude similaire pour le cérium dans les étoiles du halo a déjà été présentée dans le
chapitre précédent.

Le néodyme dans les amas globulaires

Tout d’abord, aucune étoile n’a été trouvée en croisant notre échantillon du Nd AGB
sample avec la compilation des amas globulaires du catalogue Harris Harris [1996]. Néan-
moins, nous avons trouvé une étoile (ID=1821609090431019392) appartenant à l’amas glo-
bulaire M71 lors du croisement avec l’échantillon Nd complet (nous rappelons que cet
échantillon correspond aux 55 722 étoiles ayant des abondances Nd mais sans aucune res-
triction de �ags_gspspec). Nous notons que nous avons utilisé une séparation maximale
dans le ciel de 0.5 degré et véri�er que la vitesse radiale des étoiles est compatible avec celle
de M71 en considérant une di�érence inférieure à 0.5 km/s par rapport à la valeur estimée
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Figure 7.4: Panneaux supérieurs : [Ce/Fe] en fonction de la métallicité, coloré (de gauche à
droite) par le nombre d’étoiles, Teff , log(g) et MK . Panneaux inférieurs : Idem mais pour les
abondances de Nd.

Figure 7.5: Corrélation entre les abondances de Ce et de Nd pour les étoiles AGB trouvées
à la fois dans le Ce AGB sample et le Nd AGB sample, colorées par leur Teff . La pente de la
droite rouge vaut 1.91 tandis que l’écart-type est de 0.44 dex. Le coe�cient de corrélation
de Pearson est également indiqué.
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par Baumgardt and Hilker [2018]. La métallicité (calibrée) de cette étoile ([M/H] = -0.72 ±
0.05 dex) est compatible avec les estimations de la littérature de M71 (-0.82 dex trouvé dans
Carretta et al. [2009] et -0.80 dex trouvé dans Boesgaard et al. [2005]). Les paramètres atmo-
sphériques de cette étoile sont également très compatibles avec les estimations de Sneden
et al. [1994], Gerber et al. [2020], avec une di�érence moyenne de Teff et de log(g) de 70 K
et 0.22 dex, respectivement. Nous avons trouvé une abondance de Nd de 0.95 ± 0.22 dex
alors qu’aucune abondance de Ce n’a été trouvée pour cette étoile. Cette valeur est plus
élevée que la moyenne de [Ce/Fe] de M71 trouvée dans Masseron et al. [2019] (0.27 dex)
ou la moyenne de [Ba/Fe] (0.34 dex) et [La/Fe] (0.20 dex) trouvée dans Ramírez and Cohen
[2002]. Cela pourrait être dû à la nature AGB de cette étoile spéci�que qui pourrait ne pas
être entièrement représentative de l’abondance de Nd de cet amas globulaire et dont l’at-
mosphère est déjà bien enrichie en éléments s, à cause des phases de Dredge-Up qu’elle
aurait déjà subies.

Le néodyme dans les systèmes accrétés

Nous avons également exploré les abondances Nd dans les systèmes accrétés, identi�ées
comme des surdensités dans le diagramme énergie versus moment angulaire vertical (E - Lz)
dans Gaia Collaboration, Recio-Blanco et al. [2022]. Comme aucune étoile appartenant à un
système accrété dans le Nd AGB sample n’a été trouvée, nous étudions à nouveau l’échan-
tillon Nd complet et rejetons toutes les étoiles ayant une valeur KMgiantPar supérieure
à l’unité ainsi que toutes les valeurs non nulles pour tous les �ags de paramétrisation. Nous
avons ensuite trouvé une étoile appartenant à Thamnos [Helmi, 2020, Koppelman et al.,
2019], quatre dans le Helmi Stream [Helmi, 2020], une dans Sequoia [Myeong et al., 2019]
et une dans Gaia-Enceladus-Sausage (GES, voir Belokurov et al. [2018], Helmi et al. [2018],
Myeong et al. [2018], Feuillet et al. [2020, 2021]). Aucune étude bibliographique physico-
chimique n’a été trouvée pour ces étoiles à l’exception d’une dans Helmi Stream (ID =
1591836174070974592) dont les paramètres atmosphériques GSP-Spec sont proches de ceux
de Jönsson et al. [2020], avec une di�érence en Teff , log(g), [M/H], [α/Fe]= 31K, 0.32, 0.18
dex et 0,02 dex, respectivement. Cependant, aucune abondance de Ce n’a été publiée pour
cette étoile). A�n d’étudier la nature accrétée de ces étoiles, nous n’avons gardé que celles
avec [M/H] < - 0.7 dex ou ayant un faible [Ca/Fe] ([Ca/Fe] < 0.3 dex), de manière similaire
à la procédure adoptée dans le chapitre précédent. Cette sélection élimine trois étoiles can-
didates de la Helmi Stream. Cette erreur d’identi�cation est dûe à la proximité du courant
Helmi avec le voisinage Solaire dans le diagramme E-Lz .

La Tab. 7.1 montre le Gaia DR3 Id et le système accrété correspondant aux quatre étoiles
sélectionnées ainsi que leurs paramètres atmosphériques, et les abondances de Nd et de Ce.

Tout d’abord, la métallicité des étoiles appartenant aux systèmes GES et Helmi est si-
milaire, comme déjà montré dans le Chapitre précédent. Nous remarquons une métallicité
beaucoup plus faible pour l’étoile appartenant au système Sequoia par rapport à celle des
trois autres systèmes accrétés. Une métallicité moyenne plus faible pour Sequoia que pour
GES a déjà été trouvée dans Feuillet et al. [2021].

Nous avons également trouvé une abondance [Ca/Fe] assez élevée pour l’étoile appar-
tenant au système Sequoia. Même si des abondances [Mg/Fe] plus faibles ont été trouvées
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dans Sequoia que dans GSE par Feuillet et al. [2021], Matsuno et al. [2022] ont trouvé des
étoiles à haute abondance [Mg/Fe] appartenant au système Sequoia.

De plus, nous remarquons que l’étoile appartenant à GES présente une valeur de [Nd/Fe]
plus élevée que celle du Helmi Stream ([Nd/Fe]= 0.83 dex), du système Sequoia ([Nd/Fe] =
0.35 dex) et de Thamnos ([Nd/Fe] =0.27 dex). Comme l’ont déjà suggéré Recio-Blanco et al.
[2021] avec [Y/Fe] et Contursi et al. [2023] avec les mesures de [Ce/Fe], une valeur plus éle-
vée de [Nd/Fe] peut suggérer une masse plus élevée du progéniteur du système. Cela est en
accord avec les estimations de masse de ces systèmes accrétés par Koppelman et al. [2019].
Nous notons que Matsuno et al. [2022] ont également trouvé une abondance plus élevée
pour les éléments du processus s (Y et Ba) dans GES que dans Sequoia. En�n, nous notons
que l’abondance du cérium de l’étoile du système Thamnos suggère une masse similaire
du progéniteur à celle du Helmi Stream. Cependant, il est important de noter que pour les
étoiles de Thamnos et du Helmi Stream, les estimations [Nd/Fe] et [Ce/Fe] sont compatibles
à l’intérieur des barres d’erreur. Nous rappelons que nos suggestions sont basées sur une
seule étoile et doivent être prises avec précaution en raison des �ags_gspspec associés au
Ce et au Nd. Il est également important de noter que cette étoile du Helmi Stream peut
ne pas être totalement représentative de la chimie du courant en raison de sa nature AGB
(puisqu’elle est probablement très enrichie en surface en Nd).

Table 7.1: Propriétés physico-chimiques (et leurs incertitudes associées) pour les quatre
étoiles accrétées candidates. Notons que les log(g), [M/H] et [Ca/Fe] sont calibrés.

Gaia DR3 Id System S/N Teff log(g) [M/H] [Ca/Fe] [Nd/Fe] [Ce/Fe]
(K) (dex) (dex) (dex) (dex)

2410346779070638720 GES 68 4846 2.02 -0.98 0.16 1.12 ± 0.24 -
1591836174070974592 Helmi 101 3806 0.95 -0.73 0.37 0.73 ± 0.21 0.57 ± 0.20
5282079908816150912 Sequoia 407 4407 1.32 -1.53 0.47 0.25 ± 0.19 0.36 ± 0.20
1294315577499064576 Thamnos 657 4309 1.51 -1.01 0.27 0.17 ± 0.19 0.56 ± 0.08

7.3 Contraintes liées aux yields de l’AGBetmodèles d’évo-
lution

Le s-process AGB sample présenté ci-dessus est un ensemble unique au vu de la statis-
tique et de la qualité des abondances. Il permet de contraindre notre compréhension sur
l’évolution des étoiles de masse faible et intermédiaire dans l’AGB. En particulier, leurs
yields en éléments s du second pic et leur rôle dans l’évolution chimique Galactique de ces
espèces peuvent être étudiés. Dans ce qui suit, nous comparons nos abondances avec les
yields prédits par FRUITY 1 [Cristallo et al., 2009, 2011, 2015] et les modèles Monash [Kara-
kas and Lugaro, 2016, Lugaro et al., 2012, Fishlock et al., 2014, Karakas et al., 2018]. Ces deux
ensembles de modèles sont les plus complets en termes de masses et de métallicités explo-
rées et permettent une discussion sur l’impact de leurs di�érentes hypothèses physiques
qui pourraient a�ecter leur prédiction de yields.

1. disponible en ligne via :http://fruity.oa-teramo.inaf.it/
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7.3.1 Modèles d’évolution d’AGB

Modèles FRUITY

Les modèles FRUITY (FUNS Repository of Updated Isotopic Tables and Yields) sont
calculés en considérant simultanément l’évolution stellaire et la nucléosynthèse. Dans ces
modèles, la poche de 13C est formée de manière auto-consistante et sa masse est liée à
une fonction de vitesse exponentielle décroissante qui inclut un paramètre de dépassement
libre β. Ce paramètre est �xé de manière à maximiser la poche de 13C et, par conséquent,
la production d’éléments du processus s. Un overshoot convectif dépendant du temps à la
base de l’enveloppe est également inclus.

Dans la suite, nous n’avons considéré que des modèles FRUITY non rotatifs (nos étoiles
ont toutes un vbroad < 13 km/s). Nous avons également adopté des modèles FRUITY avec
une poche de 13C "standard". A�n de couvrir la gamme de métallicité du s-process AGB
sample, nous avons considéré cinq métallicités (Z = 0.002, 0.003, 0.006, 0.010 et 0.014 corres-
pondant à [M/H] = -0.85,-0.67, -0.37, -0.15 et 0.00 dex, respectivement) et huit masses (1.30,
1.50, 2.00, 2.50, 3.00, 4.00, 5.00 et 6.00 M�) 2.

Modèles Monash

La nucléosynthèse des modèles Monash est calculée grâce à un post-traitement basé
sur les modèles évolutionnaires de Karakas and Lattanzio [2014b]. Ils incluent un pro�l
d’abondance des protons en décroissance exponentielle dans les couches supérieures de la
He-intershell plutôt que d’inclure directement le mélange de protons dans la He-intershell
(comme fait dans les modèles FRUITY). Nous rappelons que cette ingestion de protons a
un impact capital sur la formation de la poche de 13C (donc les abondances de surface
du processus s) car ces protons sont capturés par le 12C présent pour former du 13C. Par
conséquent, la taille de la poche de 13C dans les modèles Monash est liée à un paramètre
Mmix (dé�ni comme la masse de protons qui sont partiellement mélangés sur une étendue
de masse dans la He-intershell). Pour chaque masse et métallicité du modèle Monash, nous
avons adopté les valeurs standard de Mmix fournies dans les Tab. 2 et 3 de Karakas and
Lugaro [2016]. Notons qu’aucune rotation ni aucun champ magnétique ne sont inclus dans
ces yields. Pour la comparaison avec les abondances observées, nous avons considéré trois
métallicités (Z = 0.0028, 0.007, et 0.014 correspondant à [M/H] = -0.70, -0.30 et 0.00 dex,
respectivement) et les mêmes masses que pour FRUITY, sauf que pour Monash, les masses
les plus faibles considérées sont 1.0 et 1.25 M� (et non 1.3 M�).

Nous notons que dans les deux ensembles de modèles, la théorie de la convection ba-
sée sur la "mixing-length theory" est utilisée et qu’aucun overshoot convectif n’est mis en
œuvre avant la phase AGB. Les calculs sont arrêtés lorsque l’enveloppe atteint une masse
critique, mais les relations de perte de masse adoptées di�èrent. En�n, nous notons que ces
codes ne supposent pas les mêmes abondances Solaires : FRUITY adopte l’échelle Solaire
de Lodders [2003] alors que les modèles de Monash sont basés sur les abondances Solaires

2. Aucune de masse inférieure n’étant disponible
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de Asplund et al. [2009]. A�n de comparer leurs prédictions à nos données, nous les avons
mis à l’échelle des abondances Solaires de GSP-Spec [Grevesse et al., 2007].

7.3.2 Abondances de Ce comme indicateur du contenu en éléments
s

Lorsque les étoiles commencent leur phase AGB et avant le premier TDU (voir Sect. 2.3),
les abondances de Ce et de Nd n’ont pas été a�ectées par les précédents DU. Ces espèces
sont donc toujours à l’échelle Solaire, c’est-à-dire [Nd/Ce]= 0 dex. Ensuite, les TDU suc-
cessifs enrichissent l’atmosphère AGB en ces deux éléments. Nous avons étudié l’évolution
de ce rapport [Nd/Ce] le long de l’AGB grâce aux prédictions des modèles FRUITY et Mo-
nash, a�n de véri�er si l’abondance des deux éléments reste proche l’une de l’autre. Pour
cela, nous montrons sur la Fig. 7.6 le rapport [Nd/Ce] prédit par les deux modèles à la sur-
face des AGBs de di�érentes masses et métallicités avant que leur atmosphère ne devienne
riche en carbone. Cela correspond aux plus grands enrichissements en Nd et Ce prédits dans
un AGB riche en O. Nous pouvons constater que, pour les deux ensembles de modèles, la
valeur absolue du rapport [Nd/Ce] maximal, avant de devenir un AGB riche en carbone,
reste dans les 0.15 dex, quelles que soient les masses et les métallicités. Ceci illustre que
le taux de production [Nd/Ce] est relativement constant dans les di�érents types d’AGB.
Cela con�rme donc la corrélation observée entre les deux éléments (voir Fig. 7.5 et le texte
associé). Nous avons donc décidé de nous concentrer uniquement sur le Ce ci-après a�n
d’éviter que nos conclusions ne soient brouillées par les incertitudes plus importantes as-
sociées à nos abondances de Nd. De plus, nos résultats pour Ce seront également valables
pour le Nd.

Figure 7.6: Production de [Nd/Ce] prédite par les modèles FRUITY (cercles remplis) et Mo-
nash (diamants remplis) en fonction de la masse stellaire et de la métallicité. Le code couleur
correspond à la production maximale de [Nd/Ce] juste avant que les étoiles ne deviennent
riches en carbone.
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7.3.3 Prédiction des modèles d’AGB pour l’enrichissement en élé-
ments du processus s

A�n d’explorer l’enrichissement de l’atmosphère en éléments du processus s le long de
l’AGB, nous montrons sur la Fig. 7.7 le rapport d’abondance maximal [Ce/Fe] d’une AGB
riche en oxygène de manière similaire à la Fig. 7.6. Nous pouvons remarquer que pour les
deux ensembles de modèles, les étoiles AGB de masse initiale comprise entre 2 et 4 M� et
de métallicité comprise entre -0.80 dex et -0.10 dex présentent le plus grand enrichissement
en Ce à leur surface, dépassant [Ce/Fe] ∼ 0.70 dex.

En bref, nous rappelons que, pour de telles masses (mais cela s’applique également à
des masses inférieures), les éléments s du second pic (tels que Ce et Nd) sont produits à
l’intérieur des AGB, dans ce que l’on appelle He-intershell qui est principalement composée
de He et de 12C. Les pénétrations successives de l’enveloppe convective riche en H (appelée
TDU) dans cette couche remontent à la surface le matériau formé dans l’enveloppe de He,
ce qui modi�e radicalement la composition chimique des couches supérieures. Pendant
l’interpulse, les protons laissés par le retrait de l’enveloppe convective sont capturés par le
12C présent dans la He-intershell. Cela produit du 13C par la réaction 12C(p, γ)13N(β−ν)13C
et forme ce que l’on appelle la poche de 13C. Cette poche de 13C est ensuite convertie en
16O par la réaction 13C(α,n)16O et fournit une quantité importante de neutrons, qui activent
�nalement la production du processus s [Straniero et al., 1995]. Une autre source de 13C est
présente dans les couches supérieures de la coquille d’hydrogène, car elle est produite dans
la coquille brûlant de l’hydrogène. Cependant, cette source a un impact négligeable sur la
production d’éléments s puisque la plupart des neutrons produits sont capturés par le 14N
qui est très abondant.

Il convient de noter que les poches 14N et 22Ne sont également formées et qu’elles re-
couvrent partiellement la poche de 13C. Comme le 14N est un poison neutronique en raison
de la réaction 14N(n,p)14C, la nucléosynthèse du processus s se produit dans la queue plus
interne de la poche de 13C où la quantité de 14N est faible [Cristallo et al., 2009].

Tous ces éléments formés dans l’enveloppe de He sont remontés dans l’enveloppe convec-
tive par les TPs et TDUs suivants. De plus, le TDU a son e�cacité maximale pour cette
gamme de masse entre 2 et 4 M� [Cristallo et al., 2015]. Comme l’ont déjà remarqué Cris-
tallo et al. [2011], nous soulignons également que, puisque les étoiles AGB de masse in-
termédiaire ont la plus grande production de Ce, elles devraient contribuer largement à
l’enrichissement du milieu interstellaire, en particulier celles ayant une masse autour de 2
M� car elles sont également plus nombreuses et fournissent ainsi un bon équilibre entre la
fonction de masse initiale de la Galaxie et le taux de production de Ce par les AGB [Karakas
and Lugaro, 2016].

Nous notons également que, bien que leurs conclusions globales sur la production de
Ce soient assez proches, nous pouvons constater que les modèles de Monash (à n’importe
quelle masse et métallicité) prédisent une production de Ce légèrement plus importante que
FRUITY. Par exemple, pour toutes les masses inférieures à 4 M�et une métallicité autour de
-0,35 dex, les modèles de Monash prédisent une production de Ce supérieure de 0.32 dex à
celle de FRUITY. Ceci est dû à un plus grand nombre de TP prédits dans les modèles Monash
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que dans FRUITY, résultant des di�érentes relations de perte de masse adoptées [Karakas
and Lugaro, 2016].

D’autre part, nous remarquons également dans cette Fig. 7.7 que, pour les deux plus
grandes masses considérées (5 et 6 M�), la production de Ce prédite est beaucoup plus
faible que pour les AGBs moins massives (à toutes les métallicités et quelque soient les
modèles). Dans ces étoiles massives, la source de neutrons 22Ne(α,n)25Mg commence en
e�et à être activée lorsque des températures plus élevées sont atteintes à la base de la zone
convective de l’AGB. Comme indiqué dans Cristallo et al. [2015], l’exposition aux neutrons
de 22Ne(α,n)25Mg est plus petite que celle de la source 13C(α,n)16O. Il y a donc une réduction
considérable de la production du deuxième pic d’éléments du processus s. Une diminution
de l’e�cacité du TDU accentue encore ce phénomène. En e�et, comme la masse du noyau H
épuisé est plus importante, cela implique une plus grande compression des couches H épui-
sées et une coquille d’hydrogène plus �ne et plus chaude. Par conséquent, il faut moins de
temps pour atteindre les conditions d’allumage nécessaires à l’activation de la réaction 3α,
ce qui conduit à un épisode d’interpulse plus court et donc à un TDU moins e�cace [Stra-
niero et al., 2003, Cristallo et al., 2009]. Cependant, il est intéressant de noter que presque
aucun Ce n’est produit dans les AGBs de masse plus élevée des modèles Monash alors que
les modèles FRUITY prédisent des abondances légèrement plus élevées d’environ 0.15 dex
pour des masses initiales entre 5 et 6 M�. Ceci est dû au fait qu’aucune poche de 13C n’est
incluse dans les modèles de Monash alors qu’elle est incluse pour les masses plus faibles. Par
conséquent, la source de neutrons dans ces modèles est uniquement 22Ne(α,n)25Mg, ce qui
crée de préférence les éléments du premier pic s. La réaction 22Ne(α,n)25Mg est également
plus e�cace dans le dernier TP (alors que la réaction 13C(α,n)16O est plus active dans les
premiers TP, voir Karakas and Lugaro [2016]). Tout ceci explique l’absence de production
de Ce dans les modèles de Monash pour des masses aussi élevées.

En ce qui concerne maintenant la dépendance de la production de Ce avec la métallicité,
nous remarquons que les AGB avec la métallicité la plus basse des modèles FRUITY considé-
rés dans ce travail (Z = 0,002 correspondant à [Fe/H] = -0.85 dex) enrichissent l’atmosphère
jusqu’à [Ce/Fe]< 0.30 dex (avant que l’atmosphère ne devienne riche en C) seulement, sauf
pour les masses entre 3 et 4 M� pour lesquelles [Ce/Fe] atteint 0.50 dex. A des métallicités
aussi faibles ([Fe/H] < 0.80 dex), il y a en e�et moins de noyaux lourds disponibles pour
capturer des neutrons, ce qui limite la production d’éléments lourds comme le cérium. Il
convient de noter que, pour des métallicités encore plus faibles, la production de Ce et de
Nd devrait être plus importante, car le nombre de neutrons disponibles par noyau de départ
(Fe) devient également plus élevé. Ces conditions favorisent également la production de Pb
et de Bi.

7.3.4 Comparaison des abondances de Ce observées et prédites

Nous comparons maintenant les abondances de Ce obtenues pour leCeAGB sample avec
les prédictions théoriques des modèles FRUITY et Monash de 5 et 6, 2.50 et 1.50 M�. Nous
rappelons que des résultats similaires peuvent être trouvés en utilisant le Nd AGB sample.

Nous commençons d’abord cette comparaison pour les étoiles ayant les deux masses les
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Figure 7.7: Identique que la Fig. 7.6 mais pour les abondances prédites de [Ce/Fe].

plus élevées. Comme déjà illustré et discuté dans la Fig. 7.7, les étoiles AGB les plus massives
dans les deux modèles ne produisent pas de rapports d’abondance [Ce/Fe] supérieurs à∼0.3
dex. Par conséquent, les abondances plus importantes observées doivent être expliquées
en invoquant des masses stellaires plus faibles. Ceci con�rme indépendamment l’absence
probable d’étoiles AGB massives dans notre échantillon, comme nous l’avons déjà remarqué
dans le diagramme Gaia-2MASS de la Fig. 7.2.

Nous nous concentrons ensuite sur les étoiles AGB avec une masse initiale de 2,50
M� puisque des conclusions similaires peuvent être obtenues pour les étoiles de masse
initiale entre 2 et 4 M�. La Fig. 7.8 montre pour FRUITY et Monash le rapport [Ce/Fe]
prédit après chaque TDU, coloré par le rapport d’abondance C/O. Nous remarquons tout
d’abord que presque aucune étoile de l’échantillon AGB Ce n’est prédite comme étant riche
en carbone, en accord total avec nos conclusions sur leur nature riche en oxygène. Nous
constatons alors que les rapports [Ce/Fe] prédits par les deux modèles sont parfaitement
compatibles avec les valeurs observées. Par conséquent, pour des métallicités comprises
entre -0.80 et 0.00 dex, les yields prédits par les deux modèles pour des AGBs ayant une
masse initiale de 2.50 M� sont entièrement compatibles avec les abondances de Ce obser-
vées par GSP-Spec (entre 0,00 et 0,80 dex).

La �gure 7.9 est similaire à la Fig. 7.8 mais pour une masse de 1.50 M�. Pour les métallici-
tés comprises entre -0,40 et -0.10 dex, aucune des étoiles du Ce AGB sample, ici encore, n’est
pas prédite comme étant C-rich. Cependant, pour des métallicités autour de -0,70 dex, nous
remarquons que les modèles de Monash prédisent que les AGBs sont encore riches en O
alors que les modèles de FRUITY prédisent une atmosphère riche en C. Comme nos étoiles
ne sont pas riches en C, il semble que les modèles de FRUITY prédisent une abondance de C
trop importante à la surface des AGBs de cette masse et de cette métallicité. Une conclusion
similaire peut être tirée en examinant les étoiles autour de la métallicité Solaire. Cependant,
nous notons que nous ne détectons aucune étoile avec une abondance de Ce entre 0.60 et
0.80 dex à la métallicité Solaire alors que les modèles de Monash prédisent des valeurs aussi
élevées pour les AGBs riches en O. Ceci pourrait s’expliquer par (i) la di�culté de détecter
automatiquement la raie Ce dans les spectres RVS bondés d’étoiles froides riches en métaux
et/ou (ii) une sur-production de Ce prédite par Monash qui n’est pas con�rmée par FRUITY.
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De plus, l’écart entre [Ce/Fe] et [M/H] pourrait s’expliquer par le fait que les étoiles AGB
de notre échantillon ont connu un nombre di�érent de TDU que celui prédit. Elles peuvent
également avoir une grande variété de masses et di�érentes valeurs de [α/Fe] pour une mé-
tallicité donnée. Ceci est également dû à la dispersion intrinsèque dans la formation de la
poche de 13C (pro�l et masses di�érents), même pour des étoiles de masse et de métallicité
similaires. En�n, une telle dispersion pourrait également être partiellement expliquée par
certaines étoiles qui peuvent être des étoiles Ba ou des étoiles CH, et donc, les dispersions de
Ce et Nd pourraient être le résultat de l’e�et de dilution de la matière accrétée dans l’étoile
secondaire.

Cependant, les seules abondances de Ce et de Nd ne su�sent pas à démêler cette grande
variété de paramètres stellaires. Par exemple, les étoiles AGB de faible métallicité ([Fe/H]<
-1 dex) et de faible masse (moins de∼ 3M�) produisent de grandes quantités de Pb ([Pb/Fe]
> 2 dex) [Lugaro et al., 2012, Cristallo et al., 2015, Fishlock et al., 2014]. D’autres contraintes
pourraient également être obtenues en examinant les éléments s légers tels que Sr, Y et Zr.
Par exemple, le rapport [Ce/Y] devrait diminuer avec l’augmentation de [Fe/H] en raison
de l’exposition aux neutrons dans la poche de 13C proportionnelle au rapport 13C/56Fe.
Le nombre de seeds de fer est proportionnel à la métallicité alors que 13C ne l’est pas en
raison de son origine primaire [Busso et al., 2001]. D’autre part, la production d’éléments
s légers devrait augmenter avec la masse en raison de l’activation de la source de neutrons
22Ne(α,n)25Mg. Des indications sur la source principale de neutrons (et donc sur la masse)
pourraient également être obtenues en examinant le rapport [Rb/Zr] [Karakas and Lugaro,
2016, Abia et al., 2001]. Si ce rapport est négatif, la source principale est 13C(α,n)16O qui
fournit une densité de neutrons relativement faible. Comme nous l’avons vu plus haut,
cette source est principalement active dans les étoiles AGB de faible masse. D’autre part, un
rapport [Rb/Zr] positif est causé par le 22Ne(α,n)25Mg qui produit une densité de neutrons
plus élevée, ce qui ouvre des points de branchement et produit du Rb.

7.4 Bilan

La production d’éléments s dans les étoiles AGB paramétrées par le module GSP-Spec à
partir de leurs spectres Gaia/RVS a été étudiée. Nous avons d’abord con�rmé la nature AGB
de ces étoiles en examinant leur magnitude absolue dans la bande K en utilisant les distances
photogéométriques Gaia [Bailer-Jones et al., 2021] et la photométrie 2MASS, ainsi que leur
localisation dans un diagramme Gaia-2MASS. Leur nature riche en oxygène a également
été con�rmée. Nous avons ensuite dé�ni un échantillon de haute qualité (s-process AGB
sample) de 19 544 étoiles AGB avec des abondances de Ce et/ou de Nd après avoir appliqué
une combinaison spéci�que de �ags_gspspec. Les abondances de Nd ont été calibrées grâce
à l’analyse du spectre d’Arcturus alors qu’aucune calibration n’a été appliquée pour les
abondances de Ce, comme nous l’avons vu dans la Sect. 5.3.

Nous avons ensuite étudié les propriétés cinématiques et dynamiques de ce s-process
AGB sample et nous avons trouvé que la majorité des étoiles semble être située dans le disque
Galactique. Elles ont en e�et une vitesse totale assez faible (< 80 km/s) et un Zmax inférieur
à 1.0 kpc. Nous avons également trouvé une étoile Halo appartenant à l’amas globulaire
M71. Ses paramètres atmosphériques sont entièrement compatibles avec les études de la
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Figure 7.8: Ce AGB sample coloré par le nombre d’étoiles. Les diamants remplis (modèles
Monash) et les cercles (modèles FRUITY) correspondent aux [Ce/Fe] prédits après chaque
TDU, colorés par le rapport C/O. La masse de l’AGB considérée ici est de 2.50M�.

littérature, mais l’abondance de Nd est plus élevée que l’abondance moyenne des éléments
s de l’amas M71. Ceci pourrait s’expliquer par la nature AGB de cette étoile, enrichie en
Nd par des événements Dredge-Up successifs. Nous avons également trouvé quatre étoiles
appartenant aux systèmes accrétés Helmi, Sequoia, GES et Thamnos. L’étoile de GES a une
abondance de Nd plus élevée que celle des autres systèmes. Cette abondance de Nd plus
élevée pourrait être liée à une masse plus élevée du progéniteur. Une telle corrélation entre
l’abondance des éléments s et la masse du progéniteur a déjà été mise en évidence avec Y
dans Recio-Blanco et al. [2021] et Ce dans Contursi et al. [2023].

Les propriétés chimiques de notre échantillon ont révélé que, pour une métallicité don-
née, les abondances de Ce et de Nd sont plus élevées pour les étoiles plus froides. Ceci est
une caractéristique attendue des étoiles AGB et montre l’enrichissement progressif de leur
atmosphère en éléments s lorsqu’il y a plus de TP et d’événements de mélange. De plus,
parmi les 19 544 étoiles du s-process AGB sample, 1 713 étoiles ont des abondances de Ce
et de Nd de haute qualité, qui sont très bien corrélées. Ceci est attendu car ces deux élé-
ments appartiennent au même pic du processus s et ont donc une origine nucléosynthétique
similaire, montrant une fois de plus la haute qualité des abondances GSP-Spec.

La comparaison entre les abondances du processus s de GSP-Spec et les yields d’AGBs
prédits par les modèles FRUITY et Monash a ensuite été présentée. Ces modèles ont d’abord
permis de con�rmer la bonne corrélation observée entre les abondances de Ce et de Nd.
Nous avons ensuite examiné les deux modèles et trouvé que les étoiles AGB de masse initiale
comprise entre ∼ 2 et ∼4 M� et de métallicité comprise entre ∼ -0.80 et ∼ -0.10 dex
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Figure 7.9: Identique à la Fig. 7.8 mais pour une masse de 1.50 M�.

sont les principaux producteurs de Ce, atteignant [Ce/Fe] > 0.70 dex. Dans ces étoiles et
dans celles de masse inférieure, la principale source de neutrons est 13C(α,n)16O et forme
préférentiellement des éléments du second pic s, tels que Ce et Nd. Cependant, les modèles
de Monash prévoient des abondances de Ce légèrement plus élevées que ceux de FRUITY en
raison d’hypothèses physiques et numériques di�érentes. En revanche, la production de Ce
dans les AGBs plus massives (∼ 5-6 M�) est beaucoup plus faible, car la principale source
d’énergie est 22Ne(α,n)25Mg, conduisant préférentiellement à la formation d’éléments s du
premier pic.

Ensuite, nous avons confronté ces modèles aux abondances de Ce duCe AGB sample (des
résultats similaires peuvent être obtenus pour le Nd AGB sample). La nature riche en oxy-
gène des étoiles de cet échantillon est en accord avec les prédictions des modèles bien que,
pour des métallicités autour de -0.70 dex et des masses autour de 1.50 M�, FRUITY pour-
rait prédire un enrichissement en carbone de surface trop élevé. Plus important encore,
les abondances de Ce prédites et celles de GSP-Spec sont totalement compatibles pour les
étoiles AGB ayant une masse initiale comprise entre M∼ 1.5 et∼ 2.5 M� et des métallicités
comprises entre [M/H] ∼ -0.5 et ∼ 0.0 dex.

En�n, tous ces résultats con�rment l’excellente qualité des données Gaia et des abon-
dances chimiques GSP-Spec, conduisant à un très large échantillon d’étoiles AGB avec des
éléments du processus s de second pic.

Cependant, aucune abondance d’éléments du troisième pic s comme le Pb n’est dispo-
nible dans les données Gaia, car il n’y a pas de raie exploitable dans le domaine du RVS. Or,
nous avons vu que notre étude pourrait être complétée par des abondances d’éléments s
du premier et troisième pics. Par conséquent, des données spectroscopiques au sol permet-
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traient de complémenter les abondances fournies par le module GSP-Spec, ainsi que leur
comparaison avec des modèles. C’est dans ce cadre que nous allons présenter dans le cha-
pitre suivant notre travail sur les abondances de plomb grâce au projet AMBRE (qui sera
présenté dans le prochain chapitre également).
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Nous avons analysé dans les deux chapitres précédents deux éléments du second pic
des éléments s grâce aux données Gaia : le cérium et le néodyme. Dans ce chapitre, nous
allons nous concentrer sur le plomb, un élément du troisième pic s, comme nous l’avons vu
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dans la Sect. 2.4.2. Comme nous le détaillerons, le plomb est un élément à très fort intérêt
astrophysique et en parallèle très peu étudié, en partie à cause de la complexité de l’analyse
des raies, majoritairement présentes dans le domaine ultraviolet du spectre des étoiles.

Dans le cadre du projet AMBRE, que nous détaillerons dans la Sect. 8.1, nous avons
étudié une raie de plomb pour un grand échantillon d’étoiles. Nous verrons dans la Sect.
8.2, les méthodes utilisées pour estimer les abondances. Nous avons ainsi obtenu le plus
grand catalogue d’abondances de plomb, qui est décrit dans la Sect. 8.3. Nous verrons dans
la Sect. 8.4 des perspectives au travail présenté dans les chapitres précédents.

Ce travail est en cours de publication et sera soumis au cours de l’automne 2023.
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Chapitre 8

8.1 Contexte de cette étude

8.1.1 Projet AMBRE

Le projet AMBRE (Archéologie avec Matisse Basée sur les aRchives de l’ESO, [de La-
verny et al., 2012c, 2013]) est un projet d’Archéologie Galactique né de la collaboration
entre l’ESO et l’Observatoire de la Côte d’Azur en 2009. Son but est de fournir les para-
mètres stellaires (comme Teff , log(g), [M/H], [α/Fe], S/N ) mais également des abondances
chimiques individuelles à partir de spectres d’archives provenant des instruments FEROS,
UVES, HARPS et GIRAFFE (soit plus de 326 000 spectres).

L’analyse des paramètres atmosphériques et des abondances chimiques est faite de ma-
nière homogène avec des outils similaires à ceux utilisés pour l’analyse des spectres RVS par
le module GSP-Spec (codes MATISSE, GAUGUIN) déjà décrits dans les Chapitres précédents

Parmi les derniers résultats du projet AMBRE, nous pouvons citer l’estimation des abon-
dances des éléments du pic du fer [Mikolaitis et al., 2017], les abondances de Li [Guiglion
et al., 2016] et le modèle d’évolution chimique qui en découle [Prantzos et al., 2017], les
abondances de trois éléments r : Eu, Gd et Dy [Guiglion et al., 2018], les abondances de
sou�re [Perdigon et al., 2021] ou encore les abondances de Mg [Santos-Peral et al., 2020].

8.1.2 Principales études sur le plomb

Nous allons étudier dans ce Chapitre les abondances de plomb dans le cadre du projet
AMBRE. L’étude du plomb est motivée par la très faible quantité d’abondances de cet élé-
ment publiés dans la littérature et notamment pour des étoiles de métallicité entre -1.5 et
0.5 dex, comme nous pouvons le voir sur la Fig. 8.1, provenant de Prantzos et al. [2018].
Nous allons brièvement décrire les études concernant le plomb dans cette sous-section.

Une des études principales sur le Pb est l’étude de Van Eck et al. [2001] qui ont étudié 3
étoiles pauvres en métaux (HD187861, HD196944 et HD224959) et découvert les abondances
de Pb très élevées. Ces fortes abondances s’expliquent par la contribution du processus s
à faible métallicité, alors que le processus r semblait être le principal contributeur du Pb à
ces valeurs de [M/H]. Cette étude a été complétée par plusieurs autres étoiles riches en Pb
[Van Eck et al., 2003].

Les autres études sur les abondances de Pb ne sont pas très nombreuses. Par exemple,
Jonsell et al. [2006], Lucatello et al. [2003], Sivarani et al. [2004], Ivans et al. [2005], Barbuy
et al. [2011] ont déterminé des abondances de Pb pour une seule étoile (HE 0024-2523, CS
29497-030, CS 29497-030, HE 0338-3945, CS 31082-001, respectivement). Ces étoiles sont
pour la plupart très pauvres en métaux ([M/H] < -2.0 dex), mettant en évidence la contri-
bution du processus s à faible métallicité. Des études sur des petits nombres d’étoiles ont
également été conduites. Aoki et al. [2002]ont étudié des étoiles pauvres en métaux (-2.7 <
[Fe/H]< -1.9 dex) et riches en carbone et ont trouvé une forte dispersion de [Pb/Ba]. Allen
and Barbuy [2006] ont étudié 26 étoiles de type Ba et trouvé que ces étoiles sont égale-
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ment enrichies en éléments r. Roederer et al. [2009] ont déterminé des abondances de Pb
(et d’autres éléments lourds) pour 27 étoiles pauvres en métaux (-3.1 < [Fe/H] < -1.4 dex)
et avec des enrichissements en éléments lourds. Roederer et al. [2014] ont fourni un cata-
logue de 313 étoiles pauvres en métaux pour lesquelles des paramètres atmosphériques et
des abondances (dont des abondances de Pb) ont été déterminées. Ce sont ces étoiles qui
représentent les points observationnels sur la Fig. 8.1. Mashonkina et al. [2012] ont fourni
des corrections NLTE pour certaines raies de Pb. Plus récemment, Roederer et al. [2020],
Peterson [2021] ont déterminé des abondances de Pb pour 3 et 4 étoiles, respectivement, en
utilisant des raies situées dans la partie UV du spectre.

Pour conclure, il n’y a que très peu d’étoiles ayant une abondance de plomb dans un do-
maine de métallicité allant de -1.0 à 0.5 dex. Ce manque criant de données observationnelles
est essentiel pour contraindre les modèles d’AGB (produisant de plomb) mais également les
modèles d’évolution chimique de la Galaxie pour cet élément. C’est dans ce cadre que notre
travail s’inscrit.

Figure 8.1: Abondances [X/Fe] de di�érents éléments lourds X en fonction de [Fe/H], com-
pilant plusieurs sources d’observations. Ces dernières sont comparés avec di�érents mo-
dèles d’évolution chimique. Voir pour plus de détails Prantzos et al. [2018].

8.2 Estimation des abondances de Pb

Les abondances de Pb vont être déterminées en comparant les spectres observés AMBRE
avec une grille de spectre synthétique spéci�que (Sect. 8.2.4) mais similaire à celle déve-
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loppée pour la détermination des abondances GSP-Spec. Pour cela, une ou des raies de Pb
doivent tout d’abord être sélectionnées.

8.2.1 Sélection de la raie de Pb

Plusieurs raies ont été analysées dans la littérature. Par exemple, dans le domaine UV
(non couvert par AMBRE), la raie de Pb ii située à 220.35 nm (dans l’air) 1 a été adoptée par
Roederer et al. [2020] dans trois étoiles pauvres en métaux, tandis que la raie de Pb i située
à 283.305 nm a été étudiée par Roederer et al. [2009], Peterson [2021], Roederer et al. [2016].

D’autres raies situées dans le domaine optique existent : 363.95, 373.99, 405.78 and 722.89
nm. Ces transitions ont été utilisées pour déterminer des abondances de Pb dans le Soleil [de
Jager and Neven, 1962, Grevesse, 1969, Hauge and Sørli, 1973]. Cependant, ces transitions
atomiques sont souvent mélangées ou trop faible dans le spectres des étoiles de type Solaire.
A�n d’éviter ce problème, nous avons sélectionné la raie de Pb i située à 368.346 nm, une
des raies relativement isolées dans le spectre d’étoiles froides et notamment pour les étoiles
naines. Les abondances Solaires récentes du Pb [Asplund et al., 2009, 2021, Grevesse et al.,
2015] ont été déterminées en utilisant cette raie.

8.2.2 Détermination de l’abondance de Pb avec GAUGUIN

Nous rappelons que pour estimer les abondances chimiques, l’algorithme GAUGUIN
construit d’abord un ensemble de spectres de référence avec des abondances de plomb va-
riables pour les paramètres atmosphériques de l’étoile analysée (appelé, ci-après, grille 1D).
Ces paramètres (Teff , log(g), [M/H] et [α/Fe]) sont fournis par la paramétrisation AMBRE.
Les spectres de référence de la grille 1D sont interpolés à partir de la grille 5D (quatre pa-
ramètres atmosphériques plus [Pb/Fe]) de spectres synthétiques, décrite ci-après. Ensuite,
les spectres observés sont automatiquement normalisés sur environ 4 nm et une seconde
normalisation est e�ectuée sur une plage plus petite autour de la raie (∼ 0.06 nm dans notre
cas) pour réajuster localement le continuum [Santos-Peral et al., 2020]. En�n, le minimum
des distances quadratiques entre les spectres observés et les spectres de référence est calculé
sur une gamme spectrale de 0.02 nm autour de la raie de plomb. Ceci fournit l’estimation
initiale de l’abondance du plomb, à partir de laquelle l’algorithme de Gauss-Newton obtient
la solution �nale.

Avec les abondances chimiques, GAUGUIN fournit également une valeur de la limite su-
périeure de l’abondance en dessous de laquelle la raie ne peut pas être détectée. Cette limite
supérieure dépend principalement du rapport signal sur bruit qui est également estimé par
la paramétrisation AMBRE. Cette limite supérieure est utilisée pour rejeter les détections
faibles et/ou douteuses.

En outre, pour chaque spectre, un bruit blanc gaussien (dont l’écart-type est propor-
tionnel au S/N du spectre d’entrée) est calculé N= 1 000 fois et ajouté au spectre initial,

1. A noter que dans ce chapitre, les longueurs d’onde sont données dans l’air uniquement, puisque le
projet AMBRE analyse des spectres collectés au sol.
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pour construire un spectre bruité. GAUGUIN détermine ensuite N valeurs de l’abondance
du plomb (pour chaque spectre observé) et calcule la valeur médiane (représentée par le
quartile 50, Q50 ci-après) ainsi que les quartiles Q84 et Q16 qui peuvent être utilisés pour
estimer l’erreur associée à la détermination de l’abondance du plomb. (voir section 8.3.3).
En�n, il faut noter que les abondances de plomb adoptées et discutées dans la suite sont
celles de Q50.

8.2.3 Préparation des spectres observés

Comme décrit précédemment, notre méthode compare les spectres synthétiques de ré-
férence et les spectres observés. Les deux ensembles de spectres doivent donc être adaptés
a�n d’avoir une résolution spectrale et un échantillonnage de longueurs d’onde similaires.

Tout d’abord, nous avons sélectionné des spectres AMBRE couvrant la raie Pb i choisie.
Notre échantillon de spectres observés a donc été collecté avec les spectrographes FEROS
et UVES (BLUE346 et BLUE390) déjà paramétrés dans le cadre du projet AMBRE [Worley
et al., 2012, 2016, respectivement]. Nous avons tout d’abord sélectionné les spectres ayant
un S/N> 20, 3500 K < Teff < 8000 K, 0.0 < log(g) < 5,5 (g en cm/s2) et dont l’indicateur de
qualité AMBRE vaut 0 ou 1 (c’est-à-dire une bonne ou très bonne paramétrisation ; suivant
la paramétrisation AMBRE). Cela a conduit à un échantillon de 5 998 spectres FEROS plus
1 508 et 1 202 spectres UVES des ensembles BLUE346 et BLUE390, respectivement.

GAUGUIN a donc analysé 8 708 spectres au total, mais le nombre d’étoiles est beau-
coup plus petit en raison de la présence d’un grand nombre de spectres répétés pour une
seule étoile. Pour pouvoir e�ectuer l’analyse chimique, les spectres observés ont d’abord
été corrigés du décalage de vitesse radiale (dont la valeur est également fournie par la pa-
ramétrisation d’AMBRE) et 4 nm autour de la raie de plomb ont été sélectionnés. Comme
la résolution spectrale des spectres FEROS et UVES di�ère légèrement (R∼48 000 et R∼ 40
000, respectivement), les spectres FEROS ont ensuite été dégradés à la plus petite résolu-
tion commune, c’est-à-dire celle d’UVES (R ∼ 40 000). Nous avons également adopté un
échantillonnage avec un pas de longueur d’onde de 0.02 nm a�n de satisfaire le critère de
Nyquist-Shannon.

8.2.4 Grille de référence et liste de raies adoptée

Grille AMBRE pour le Pb

Sur la base de la discussion précédente, nous avons calculé une grille de référence à
haute résolution spectrale avec un pas initial de longueur d’onde de 0.001 nm et couvrant
4 nm autour de notre raie de plomb sélectionnée. Cette grille a ensuite été convoluée pour
simuler une résolution spectrale de 40 000 et rééchantillonnée comme les spectres observés
(pas de 0.02 nm). Cette grille 5D est composée de 478 400 spectres. Les domaines couverts
par les paramètres atmosphériques sont 3600K ≤ Teff ≤ 8000K (par pas de 250K si Teff>
4000K, 200 K en dessous), +0.0 ≤ log(g) ≤ +5.5 (par pas de 0.5), et -2.5 dex ≤ [Fe/H] ≤
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+1,0 dex (par pas de 0.25 dex). Jusqu’à 13 valeurs de [α/Fe] ont été considérées pour chaque
valeur de la métallicité en fonction de la disponibilité des modèles MARCS (avec des pas
de 0.1 dex). Pour chaque combinaison de ces principaux paramètres atmosphériques, nous
avons calculé 21 spectres avec des abondances de plomb variant entre -2.0 dex≤ [Pb/Fe]≤
2.0 dex avec un pas de 0.2 dex, à l’identique des grilles 5D calculées pour GSP-Spec.

Pour ce calcul de grille, nous avons adopté la version 19.1.4 de TURBOSPECTRUM [Plez,
2012] qui calcule l’opacité du continuum et résout l’équation de transfert radiatif dans les
raies pour un modèle atmosphérique donné en supposant un équilibre thermodynamique
local. Nous avons également utilisé des modèles MARCS 1D [Gustafsson et al., 2008] cal-
culés sous deux géométries : plan-parallèle et sphérique (log(g) ≥ 3.5 et log(g) < 3.5, res-
pectivement) comme pour les grilles GSP-Spec. Nous avons adopté les abondances Solaires
et les compositions isotopiques de Grevesse et al. [2007] et une relation de vitesse de mi-
croturbulence qui dépend de Teff , log(g) et [Fe/H] en utilisant la deuxième version de la
relation empirique GES basée sur des déterminations de vitesse de microturbulence à partir
d’échantillons de la littérature (Bergemann et al., en prép.).

Nous avons également convolué la grille 5D avec un pro�l d’élargissement rotationnel
en supposant une vitesse de rotation de 2.0 km/s pour chaque spectre. En ce qui concerne la
vitesse macroturbulente, nous avons adopté la relation fournie par Doyle et al. [2014] (dont
le domaine de validité des températures est entre 5250 et 6400 K) pour tous les spectres de
naines ayant un log(g) supérieur à 3.7 et également pour les spectres ayant un log(g) < 4.0
lorsque Teff > 5250K. Pour les étoiles plus chaudes que 6400 K, nous avons adopté la vitesse
macroturbulence estimée pour cette valeur de Teff limite a�n d’éviter toute extrapolation.
Pour les étoiles géantes avec log(g) < 3.5, nous avons utilisé l’Eq. 2 de Hekker and Meléndez
[2007] en supposant que les classes de luminosité II, III et IV correspondent respectivement
à log(g) = 1.5, 2.5 et 3.5. Notons que cette relation est valable tant que la température ef-
fective est comprise entre 4000 K et 5100 K. Nous avons également utilisé cette relation
pour les géantes avec 3.5 < log(g) < 3.7 et Teff < 5250K. En�n, le pro�l macroturbulent est
gaussien. Selon Takeda and UeNo [2017], nous multiplions chaque vitesse macroturbulente
obtenue par un facteur 0.60 car les relations que nous avons utilisées supposent des pro�ls
d’élargissement radial-tangent. Nous renvoyons vers la Sect. 3.3.4 pour une présentation
plus détaillée des vitesses de macroturbulence.

Liste de raies adoptées

Une liste spéci�que de raies atomiques et moléculaires a été établie pour le calcul de
cette grille de spectres synthétiques. Comme l’échantillon stellaire AMBRE couvre une large
gamme de paramètres atmosphériques, une examination minutieuse des contributions ato-
miques et moléculaires au spectre a été faite.

Nous avons d’abord commencé par la liste des raies atomiques extraite de la base de
données des raies atomiques de la base de donnée VALD [Piskunov et al., 1995, Ryabchikova
et al., 2015]. Pour la raie Pb i, nous avons adopté les données atomiques de Biémont et al.
[2000] et la structure hyper�ne (hfs ci-après) ainsi que le décalage isotopique de Manning
et al. [1950]. Une liste de raies de plomb assez similaire a été, par exemple, utilisée par
Jonsell et al. [2006]. Pour les transitions moléculaires, nous avons adopté les listes de raies
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des espèces suivantes : 12CH et 13CH [Masseron et al., 2014], 12C12C, 12C13C, 13C13C[Brooke
et al., 2013], 12C14N 12C 15N et 13C14N [Sneden et al., 2014], 16OH (Masseron, comm. priv.),
AlH, SiH [Kurucz, 1992], VO [McKemmish et al., 2016] et le TiO (en prenant en compte les
isotopologues 46−50TiO) [McKemmish et al., 2019].

La Fig. 8.2 montre la contribution des molécules sur les spectres synthétiques autour de
la raie de Pb pour Arcturus (panneau de gauche) et le Soleil (panneau de droite), dont les
paramètres sont ceux de la Tab. 4.1. Nous remarquons de manière général que les principales
molécules contribuant au spectre sont OH, CN et surtout CH.

Figure 8.2: Contribution des di�érentes molécules autour de la raie de Pb sur les spectres
synthétiques convolués à R = 40 000 pour Arcturus (à gauche) et le Soleil (à droite). Les
spectres ont été calculés avec les paramètres de la Tab. 4.1

La raie de plomb sélectionnée est mélangée à une raie de fer dans l’aile rouge (autour
de 368.362 nm) et, dans l’aile bleue autour de 368,306 nm, à des contributions de raies de
Co i, Fe i et V i, comme nous pouvons le voir dans la Fig. 8.3 pour le Soleil et Arcturus (à la
résolution spectrale de UVES).

A�n d’améliorer les éventuels di�érences entre les spectres observés et synthétiques,
nous avons calibré astrophysiquement la force d’oscillateur de 13 contributions atomiques
principales sur 0.5 nm autour de la raie Pb en utilisant les spectres du Soleil et d’Arctu-
rus. Aucune calibration astrophysique des données atomiques de la raie du plomb n’a été
e�ectué en raison de leur haute qualité. Nous avons également privilégié une calibration
a posteriori des abondances de Pb lorsque cela s’avérait nécessaire (voir ci-dessous). Le
spectre observé du Soleil provient de Wallace et al. [2011] alors que nous avons adopté ce-
lui d’Arcturus de S4N [Allende Prieto et al., 2004]. Les deux spectres ont été dégradés à R =
100 000 et 40 000 pour la calibration. Les spectres synthétiques ont été calculés en adoptant
les paramètres atmosphériques et les abondances chimiques rapportées dans la Tab. 4.1.
La Tab. 8.1 présente les transitions atomiques calibrées ainsi que les données atomiques
utilisées pour la raie du plomb.
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Figure 8.3: Identique que la Fig. 8.2 mais pour les espèces atomiques autour de la raie de
Pb. Le trait vertical noir indique la position de la raie de Pb.

La Fig. 8.4 illustre la détectabilité de la raie de plomb sur un diagramme de Kiel, similai-
rement aux �gures 5.9 et 5.12. Nous remarquons que cette raie de Pb semble très facilement
détectable ([Pb/Fe] > 0.0 dex) pour les étoiles dont la température e�ective est inférieure
à 5500 K (pour les naines et les géantes) à métallicité Solaire, voire 6500 K pour les étoiles
pauvres en métaux ([M/H] = -1.0 dex).

8.2.5 Abondances de Pb pour des étoiles avec des paramètres hors
de la grille

Au cours de l’analyse, peu d’étoiles (environ 20) avec des paramètres atmosphériques
et/ou des abondances de Pb en dehors des limites de la grille 5D ont été identi�ées ([Pb/Fe]
> 2.0 dex et/ou [Fe/H] < -2.5 dex). Pour des raisons de temps de calcul et de mémoire RAM
allouée, il était impossible d’étendre la grille 5D pour analyser ces étoiles spéci�ques avec
des paramètres extrêmes. Nous avons donc décidé de traiter ces quelques cas séparément
et de dériver leurs abondances de plomb de manière classique, sans utiliser GAUGUIN. A
cette �n, nous avons calculé des spectres synthétiques avec les mêmes outils que ceux dé-
crits ci-dessus. Les modèles MARCS ont été interpolés avec les paramètres atmosphériques
d’AMBRE et les spectres synthétiques ont été calculés avec di�érentes abondances de plomb
a�n de trouver le meilleur accord entre les spectres normalisés observés (fournis par GAU-
GUIN) et les spectres simulés. Cette procédure a été validée avec quelques étoiles dont les
paramètres atmosphériques sont compris dans la grille et pour lesquelles les abondances de
Pb dérivées avec GAUGUIN et cette méthode plus méthode plus classique se sont révélées
identiques.
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Table 8.1: Liste des raies calibrées autour de la raie de Pb (non calibrée)

Élément Longueur d’onde (Air) E loggf Adopté
(nm) (ev) (dex)

Raies Calib.
Cr ii 368.4224 4.944 -1.200
Fe i 368.2167 2.998 -1.200
Fe i 368.2210 2.940 -0.200
Fe i 368.2212 3.301 -2.400
Fe i 368.2244 3.546 -0.000
Fe i 368.2738 3.301 -3.300
Fe i 368.3054 0.052 -2.700
Fe i 368.3582 3.960 -2.600
Fe i 368.3611 3.301 -2.300
Fe i 368.3629 2.484 -2.800
Fe i 368.4107 2.727 -0.500
Fe i 368.4137 3.301 -0.900
Fe ii 368.2658 4.479 -2.250
Raies de Pb
Pb i 368.3479 0.970 -2.342
Pb i 368.3470 0.970 -1.239
Pb i 368.3481 0.970 -1.683
Pb i 368.3442 0.970 -1.382
Pb i 368.3460 0.970 -0.754

8.3 Catalogue AMBRE d’abondances de Pb

Nous présentons dans cette section les di�érentes étapes qui ont été adoptées pour
construire le catalogue AMBRE des abondances de plomb, c’est-à-dire le traitement des
répétitions (car plusieurs spectres sont disponibles pour certaines étoiles), l’estimation des
incertitudes et la sélection des abondances les mieux dérivées.

8.3.1 Abondances de Pb dans le Soleil

Notre procédure automatique conduit à l’ajustement entre les spectres observés du So-
leil et les spectres synthétiques (après calibration de la liste des raies) présentés dans la Fig.
8.5. Nous rappelons que la grille synthétique a été calculée sans calibrer les données ato-
miques de la raie de plomb et en supposant les abondances chimiques Solaires de Grevesse
et al. [2007].

Pour cette validation, nous avons adopté les spectres Solaires de Wallace et al. [2011]
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Figure 8.4: Diagramme de Kiel coloré selon la plus faible abondance de plomb (en dex) qui
pourrait être détectée dans un spectre dont le �ux normalisé au cœur de la raie est 1% plus
profond que celui d’un spectre de référence avec [Pb/Fe] = -2.0 dex. Pour chaque combinai-
son de température e�ective et de gravité de surface, nous avons estimé cette abondance
de plomb minimale pour trois valeurs de [M/H] : 0.0, -0.5 et -1.0 dex (de haut en bas et de
gauche à droite dans chaque petit carré).

dégradés à R = 40 000. Cela conduit à A(Pb) 2 = 1.80 pour le Soleil. Cette abondance est entiè-
rement compatible avec les valeurs photosphériques de Pb Solaire publiées précédemment
par Anders and Grevesse [1989] (modèle 1D ; A(Pb)=1.85), Asplund et al. [2009] (modèle 3D ;
A(Pb)=1.75), Grevesse et al. [2015] (considérant leur valeur obtenue avec des modèles 3D
LTE ; A(Pb)=1.80). Néanmoins, nous notons que les abondances photosphériques Solaires
sont souvent plus faibles que les valeurs météoritiques obtenues à partir des chondrites car-
bonées CI Lodders et al. [2009] avec des di�érences atteignant environ 0.25 dex. La région
spectrale assez complexe sur laquelle se trouve la raie de plomb pourrait justi�er de tels
écarts dans les abondances. Les modèles atmosphériques sélectionnés ainsi que d’autres
hypothèses physiques (1D/3D, LTE/NLTE...) pourraient également expliquer de telles di-
vergences. Par exemple, Mashonkina et al. [2012] ont estimé une correction NLTE jusqu’à
0.20 dex pour le Soleil en adoptant la même raie Pb que la nôtre. En�n, notons que les ar-
ticles cités précédemment ont également favorisé la même raie Pb que celle étudiée dans ce
travail.

Pour conclure, notre méthode semble donner des résultats satisfaisants, avec une abon-
dance Solaire de A(Pb) = 1.80.

2. A(Pb) = [Pb/Fe] + A(Pb)�, où A(Pb)� = log(nPb/nH ) + 12 avec nPb étant le nombre d’atomes de Pb par
unité de volume.
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Figure 8.5: Comparaison entre le spectre observé de Wallace et al. [2011] et un spectre
synthétique (interpolé aux paramètres atmosphériques du Soleil provenant de la Tab. 4.1)
pour di�érentes valeurs de A(Pb) = 0.00, 1.80, 1.90 et 2.00

8.3.2 Sélection des meilleurs spectres

Dans certains cas, GAUGUIN n’a pas été en mesure de déterminer des abondances de
plomb exploitables en raison d’un rapport S/N trop faible, de raies de plomb trop faibles,
de spectres pollués par des rayons cosmiques. En outre, une raie de plomb trop faible peut
être indétectable dans les spectres stellaires à rotation élevée. Nous n’avons donc considéré
par la suite que les étoiles à rotation lente dans notre procédure en �ltrant avec le para-
mètre FWHMCCF (Full Width at Half Maximum of the Cross-Correlation Function) qui
est une quantité déterminée lors de la paramétrisation AMBRE et à partir de laquelle l’esti-
mation de la vitesse radiale (VRad ci-après) des spectres est e�ectuée. Ce paramètre prend
en compte plusieurs e�ets d’élargissement tels que la rotation et les vitesse de macrotur-
bulence. Nous avons sélectionné des spectres avec FWHMCCF < 15 km/s, en suivant les
études précédentes d’AMBRE [Guiglion et al., 2016, Perdigon et al., 2021]. Cette sélection
supprime 13.4 et 18.4% des spectres de l’échantillon initial de UVES (en considérant les deux
con�gurations) et de FEROS, respectivement (soit un total de 1467 spectres rejetés).

D’autre part, pour ne sélectionner que les meilleures abondances pour les spectres brui-
tés, nous avons systématiquement rejeté tous les spectres dont la valeur d’abondance est
inférieure à 2.3 fois la limite supérieure pour les géantes (dé�nie comme log(g)≤ 3.5) et 2.80
pour les naines (log(g) > 3.5). Pour sélectionner ces seuils, nous avons examiné plusieurs
spectres observés de di�érents types spectraux et choisi visuellement la valeur au-dessus
de laquelle la raie ne peut pas être confondue avec du bruit. De plus, il faut noter que la
limite supérieure théorique représente ici l’abondance la plus faible qui pourrait être dé-
terminée à partir des paramètres atmosphériques dérivés de la paramétrisation d’AMBRE
pour une valeur de S/N donnée. Cette valeur agit de manière analogue au �ap XUpLim
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de GSP-Spec que nous avons dé�ni dans la Sect. 5.2.1 et que nous avons utilisé dans les
Chapitres précédents. Finalement, nous avons sélectionné 1341 spectres stellaires (15.4% de
l’échantillon initial) avec nos critères très stricts de sélection.

8.3.3 Estimation des incertitudes

Di�érentes sources d’incertitudes ont un impact sur la détermination de l’abondance et
leur importance respective a été évaluée.

Tout d’abord, nous avons quanti�é l’impact du bruit spectral sur la détermination de
l’abondance. En utilisant la méthode décrite dans la section précédente, nous avons analysé
chaque spectre observé 1000 fois successivement. A notre connaissance, c’est le premier
travail qui étudie un si grand nombre d’étoiles autant de fois pour obtenir des abondances
et une estimation précise de leur erreur associée induite par le S/N . A partir des quartiles
Q84 et Q84 présentés dans la section 8.2.2, la dispersion autour de la valeur médiane (Q50)
et dé�nie comme :

σMC =
Q84 −Q16

2
(8.1)

σMC est notre estimateur d’erreur d’abondance adopté. Cela signi�e qu’il y a une probabilité
de 68% que l’abondance de plomb soit trouvée à l’intérieur de σMC . Cependant, nous avons
décidé de présenter Q84 et Q16 séparément pour chaque étoile dans la Sect. 8.3.4 car les
barres d’erreur ne sont pas toujours symétriques.

Sensibilité des abondances de Pb au S/N pour di�érents types stellaires

Parmi les 1341 spectres avec une abondance sélectionnée, 4% et 0.2% des spectres ont
un σMC plus grand que 0.10 et 0.20 dex, respectivement. Pour illustrer les erreurs typiques
induites par les spectres de bruit, nous reportons dans la Tab. 8.2 la variation moyenne
de [Pb/Fe] des spectres qui se rapprochent pour trois types stellaires principaux (géante
froide, naine froide et type Solaire) et pour deux valeurs de S/N (65 et 110). Les valeurs
présentées sont calculées dans un intervalle de ± 150 K autour de la température centrale
des trois types stellaires et± 15 autour du S /N indiqué. Le nombre de spectres (NS) utilisés
pour le calcul des quantités présentés est également indiqué. Comme prévu, σMC diminue
avec l’augmentation de S/N , conduisant à de faibles dispersions pour les spectres à fort
S/N (. 0.05 dex). Nous rappelons que σMC prend en compte certaines erreurs internes
possibles de l’ensemble de la procédure comme la normalisation du continuum, la qualité
des spectres, la correction des vitesses radiales.

Sensibilité des abondances de Pb aux incertitudes typiques sur les paramètres at-
mosphériques

Ensuite, nous avons estimé la sensibilité de l’abondance du plomb aux incertitudes ty-
piques des paramètres atmosphériques déterminés par l’analyse AMBRE. La Tab. 8.3 pré-
sente les incertitudes moyennes de [Pb/Fe] causées séparément par une di�érence de Teff ,
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Table 8.2: Sensibilité des abondances de Pb au S/N pour di�érents types stellaires. NS est
le nombre de spectres utilisées pour fournir la valeur de σMC , par type stellaire.

Naine froide Naine intermédiaire Type Solaire
Teff ∼ 4500 K ∼ 5100 K ∼ 5700 K
S/N ∼ 65 ∼ 110 ∼ 65 ∼ 110 ∼ 65 ∼ 110
σMC ± 0.05 ± 0.04 ± 0.05 ± 0.03 ± 0.05 ± 0.04
NS 28 9 17 21 35 50

log(g), [Fe/H] de ± 120K, 0.25 et 0.10 dex, respectivement, ainsi que la somme quadratique
de ces trois quantités (notée ∆Atm ci-après) pour les trois mêmes types stellaires décrits
dans le tableau précédent. Nous remarquons que [Pb/Fe] est plus sensible à l’incertitude
sur la température, en particulier pour les géantes froides. Même si les raies sont plus vi-
sibles dans les spectres de ces étoiles, le placement du niveau de continuum est fortement
impacté par la présence de nombreuses raies atomiques et moléculaires et peut conduire
à des profondeurs de raies mal dé�nies. En�n, nous notons que les erreurs de vmicro ±
1km/s et [α/Fe] ± 0.10 dex n’ont pas d’e�et signi�catif sur la valeur de l’abondance. Ce
dernier point peut s’expliquer par l’absence de raies d’éléments α comme le TiO dans le do-
maine spectral étudie, comme nous l’avons vu dans la Fig. 8.2. Nous notons également que
les erreurs obtenues en faisant varier Teff et log(g) incluent également les changements de
vitesse macroturbulence puisque sa valeur est modi�ée selon la relation évoquée ci-dessus.
En�n, ∆Atm a été calculé séparément pour chaque spectre d’étoile.

Table 8.3: Sensibilité des abondances de Pb aux incertitudes typiques sur les paramètres
atmosphériques

Naine froide Naine tiède Type Solaire
∆ Teff= ± 120 K ± 0.09 ± 0.06 ± 0.06
∆ log(g)= ± 0.25 ± 0.02 ± 0.04 ± 0.02
∆ [M/H]= ± 0.04 ± 0.04 ± 0.04 ± 0.04
∆Atm ± 0.10 ± 0.08 ± 0.07

8.3.4 Catalogue AMBRE �nal

Comme nous l’avons déjà évoqué, notre échantillon est composé d’un grand nombre
d’étoiles pour lesquelles plusieurs spectres sont disponibles. De manière similaire à la pro-
cédure adoptée par Santos-Peral et al. [2020], Perdigon et al. [2021], nous avons e�ectué un
recoupement entre Gaia ID [Gaia Collaboration et al., 2020] et le catalogue AMBRE. Parmi
les 1341 spectres ayant passé les critères de sélection présentés dans Sect. 8.3.2 (suppression
des forts rotateurs, trop faible S/N , pas de raies "détectées"), nous avons trouvé 698 étoiles
di�érentes dont 32.1% de géantes (log(g) < 3.5). La Fig. 8.6 montre ces étoiles sur un dia-
gramme de Kiel, codé en couleur par leur métallicité (panneau de gauche) et leur abondance
de Pb (panneau de droite).
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Par ailleurs, nous trouvons que 72.4 % des étoiles n’ont qu’un seul spectre alors que
3.5% ont plus de 10 répétitions. La gamme de métallicité des étoiles varie de ∼ -2.9 dex
à ∼ +0.6 dex avec des abondances de plomb allant de ∼ -0.7 dex à 3.3 dex. Pour chaque
étoile, nous avons véri�é que les répétitions ont un ensemble de paramètres stellaires très
cohérents entre eux. Nous avons en e�et systématiquement rejeté les étoiles dont l’écart-
type entre les répétitions sont supérieurs à 110K, 0.5 et 0.5 dex pour Teff , log(g) et [Fe/H],
respectivement.

Nous présentons le catalogue �nal AMBRE des abondances de plomb LTE dans la Tab.
8.4. Avec près de 700 étoiles, ce catalogue de plomb AMBRE est donc le plus important
jamais publié à ce jour dans une telle gamme de métallicité (comme nous l’avons déjà vu
sur la Fig. 8.1). Notons que qu’une comparaison de nos abondances de plomb LTE avec la
littérature est est présentée dans la section suivante.

Dans cette Tab. 8.4, nous présentons pour chaque étoile, le nombre de répétitions dis-
ponibles (c’est-à-dire le nombre de spectres ayant passé les critères de sélection), l’identi-
�ant de l’étoile (Gaia DR3 ou nom HD), le Teff log(g) [Fe/H] [α/Fe] et [Pb/Fe] (valeur Q50)
moyen). Pour chaque étoile, la moyenne de Q84 et Q16 (incertitudes sur le [Pb/Fe]) est éga-
lement donnée ainsi que le ∆Atm qui représente la somme quadratique des erreurs causées
par les incertitudes sur les paramètres atmosphériques comme décrit dans la section 8.3.3

En tenant compte de toutes les sources d’incertitude (somme quadratique des quantités
∆Atm et σMC), nous trouvons une moyenne (pour toutes les étoiles présentes dans le cata-
logue) d’environ 0.10 dex avec un écart-type de 0.04 dex. Nous avons également constaté
que la moyenne (sur toutes les étoiles) de la dispersion sur les mesures de plomb (pour les
étoiles ayant plus d’une répétition) est d’environ 0.04 dex. Nous pouvons donc conclure
que les abondances de plomb calculées présentent une très bonne cohérence et précision
des mesures entre-elles.

Table 8.4: Extrait du catalogue AMBRE des abondances de Pb.

Nspec Gaia DR3 Teff log(g) [Fe/H] [α/Fe] Q50 Q16 Q84 ∆

1 3884775555338292736 4562.8 1.16 -0.09 0.22 -0.33 -0.27 -0.35 0.06
1 3886926264506077312 5261.3 4.45 -0.56 0.24 -0.13 -0.08 -0.14 0.02
4 3890890484960606720 5683.2 4.43 -0.08 0.05 -0.03 -0.02 -0.07 0.11
1 3899919335146579840 5741.7 4.27 0.06 0.03 -0.13 -0.09 -0.17 0.02
1 3901957795343985152 5023.5 4.58 -0.05 0.07 -0.33 -0.31 -0.39 0.07
7 4109030160308317312 5092.6 4.77 -0.33 0.18 0.16 0.18 0.13 0.16
. . . . . . . . . .
. . . . . . . . . .

8.3.5 Premiers résultats

La Fig. 8.7 présente les abondances de plomb des étoiles du catalogue AMBRE Pb en
fonction de leur métallicité codé en couleur avec le nombre d’étoiles (panneau de gauche),
la Teff (panneau central) et log(g) (panneau de droite).
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Figure 8.6: Diagramme de Kiel codé en couleur par la métallicité (panneau de gauche) et
les abondances de Pb (panneau de droite).

Nous notons l’existence d’étoiles très enrichies en Pb et très pauvres en métaux ([M/H]
< -2.0 dex). Ces étoiles seront étudiées dans le futur en comparant certaines de ces étoiles
avec des abondances de Pb de la littérature.

Nous pouvons également remarquer une tendance relativement plate des abondances
de Pb jusqu’à [M/H] < -0.5 puis les abondances de Pb semblent décroître vers les métallicités
croissantes. Cette relation entre les abondances de Pb et la métallicité semble correspondre
au modèles d’évolution chimique de Prantzos et al. [2018], comme nous pouvons le voir sur
la Fig. 8.1. Cependant, cette comparaison préliminaire devra être développée en sélection-
nant un échantillon de travail ne représentant que le contenu en Pb de la Voie Lactée, car
nous relevons la présence de quelques étoiles AGB (une quinzaine). Par ailleurs, nous re-
marquons une tendance entre les abondances de Pb et Teff et log(g). Les étoiles plus froides
semblent plus pauvres en Pb, ce qui pourrait être relié à un soucis de détermination de
l’abondance de Pb au vu de leur spectre complexe. Nous étudierons ce point dans le futur.

En�n, une étude de ces abondances, complémentées avec des données dynamiques et
cinématiques (similairement à ce qui a été fait pour le Ce dans le Chap. 6) permettra de
séparer les étoiles des di�érentes composantes de la Galaxie (disque mince, disque épais,
halo Galactique) et étudier le contenu en Pb dans ces composantes.
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Figure 8.7: Distribution des abondances de Pb en fonction de la métallicité, codé en couleur
par Teff (panneau de gauche) et log(g) (panneau de droite). Un zoom pour les étoiles ayant
une métallicité supérieure à -1.5 dex est également montré.

8.3.6 Abondances de Pb dans les étoiles Gaia de référence

Parmi les étoiles de la Tab. 8.4, nous avons trouvé 14 étoiles Gaia de référence (GBS),
qui sont des étoiles couramment utilisées pour calibrer et/ou valider les relevés spectrosco-
piques puisque leurs paramètres atmosphériques ont été déterminés de manière précise.

Pour certains d’entre-elles, ces paramètres atmosphériques di�èrent légèrement de ceux
dérivés d’AMBRE car les techniques d’analyse et les données observées di�èrent. Par souci
de cohérence avec les valeurs déjà publiées, nous avons recalculé leur abondance en plomb
en adoptant les paramètres atmosphériques de Jofré et al. [2018]. Les résultats sont pré-
sentés dans la Tab. 8.5, qui est structuré de manière similaire à la Tab. 8.4. Notons que le
[α/Fe] adopté est la moyenne des abondances individuelles de Mg, Si, Ca et Ti de Jofré et al.
[2018]. A l’exception de HD120283, pour laquelle nous avons trouvé une di�érence [Pb/Fe]
de 0.15 dex par rapport à Tab. 8.4 et qui résulte d’une di�érence de Teff d’environ 220 K, nous
remarquons que ces nouvelles abondances [Pb/Fe] rapportées dans Tab. 8.5 ne di�èrent que
de quelques centièmes de dex par rapport à celles de la Tab. 8.4. Ces di�érences minimes
sont complètement expliquées par les petites di�érences sur les paramètres atmosphériques
AMBRE di�érents de ceux de Jofré et al. [2018].
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Table 8.5: Abondances de Pb pour les Etoiles Gaia de référence en adoptant les paramètres
atmosphériques de Jofré et al. [2018].

Star Gaia DR3 or HD NS Teff (K) log(g) [Fe/H] [α/Fe] [Pb/Fe] Q16 Q84

HD140283 6268770373590148224 1 5522 3.58 -2.36 0.03 1.06 0.91 1.17
18 Sco 4345775217221821312 4 5810 4.44 0.03 0.02 0.00 -0.05 0.01
α Tau HD29139 1 3927 1.11 -0.37 0.11 -0.15 -0.27 -0.01
β Hyi 4683897617110115200 3 5873 3.98 -0.04 -0.02 -0.03 -0.07 -0.01
ε Eri 5164707970261890560 210 5076 4.61 -0.09 0.03 0.20 0.19 0.24
ε For 5071514326764428544 4 5123 3.52 -0.60 0.33 -0.10 -0.13 -0.06
ε Vir 3736865265441207424 1 4983 2.77 0.15 -0.07 0.10 0.01 0.20
µ Ara 5945941905576552064 1 5902 4.30 0.35 0.00 -0.01 -0.09 0.00
τ Cet 2452378776434477184 13 5414 4.49 -0.49 0.23 -0.03 -0.05 -0.02

8.4 Bilan et perspectives

Dans ce chapitre, nous nous sommes concentrés sur les abondances de Pb dans le cadre
du projet AMBRE. Cet élément lourd du troisième pic des éléments s est extrêmement peu
étudié dans la littérature. Nous avons sélectionné une raie de Pb i (souvent utilisée pour
déterminer les abondances de Pb dans le Soleil) située à 368.346 nm. Nous avons calibré
la liste de raie atomique hormis celle du plomb pour laquelle les données atomiques de
Biémont et al. [2000] ont été adoptées, en se basant sur des spectres à haute résolution du
Soleil et d’Arcturus.

Nous avons ensuite créé une grille de spectres synthétiques grâce à laquelle les 5998
spectres observés provenant des instruments UVES et FEROS et qui paramétrés par AMBRE
avec des outils similaires à ceux utilisés par le module GSP-Spec dans le cadre de la mission
Gaia.

Puis nous avons sélectionné les meilleures abondances de Pb en �ltrant sur di�érents
paramètres (S/N , largeur à mi-hauteur des raies indiquant la vitesse de rotation stellaire,
distance par rapport à la limite de détection) et obtenu 1341 spectres avec une abondance
de Pb �able. Nous avons également dérivé les incertitudes sur l’estimation des abondances,
ces dernières pouvant être reliées à la sensitivité de la raie de Pb au S/N en fonction du
type spectral ou aux incertitudes typiques sur les paramètres atmosphériques.

Nous avons regroupé les spectres appartenant aux mêmes étoiles grâce à leur Gaia ID,
et nous obtenons ainsi les abondances de Pb pour 698 étoiles di�érentes avec un domaine
très large de métallicités allant de -2.9 dex à 0.6 dex avec des abondances de Pb allant de
-0.7 à 3.3 dex. Notre catalogue AMBRE d’abondances est donc le plus grand jamais publié
à ce jour.

A�n de �naliser ce projet, nous devons tout d’abord comprendre l’origine de la dépen-
dance des abondances de Pb en fonction de la température. Ceci va être analysé dans le
futur. Nous discuterons des perspectives de ce projet dans le prochain (et dernier) Chapitre
de ce manuscrit.
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Le but de cette thèse était d’étudier la Voie Lactée et les étoiles qui la compose, sous
le prisme de leurs composition chimiques (en particulier les éléments lourds formées par
capture e neutrons lents) grâce à l’analyse d’échantillons statistiquement signi�catifs.

Nous avons tout d’abord rappelé d’un point de vue historique et physique les travaux
expliquant pourquoi les étoiles brillent. Il a fallu attendre le XXe siècle pour comprendre que
la luminosité des étoiles provenait des réactions nucléaires dans leur intérieur. Cependant,
l’évolution et la durée de vie des étoiles dépend de plusieurs paramètres dont principale-
ment leur masse. De plus, toutes les étoiles ne produisent pas les mêmes éléments chimiques
car elles sont le siège de réactions nucléaires spéci�ques.
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Il existe di�érents processus de formation des espèces chimiques. La fusion nucléaire
(fusion de deux éléments plus légers en un élément plus lourd) fournit de l’énergie et est res-
ponsable de la luminosité des étoiles. Cette fusion nucléaire produit des éléments jusqu’au
pic du fer. Au delà, ces réactions deviennent endothermes. Par conséquent, les éléments
lourds sont principalement formés par capture de neutrons, qui deviennent alors des pro-
tons via la désintégration β, forment de nouvelles espèces atomiques. Les deux principaux
processus de formation des éléments lourds sont le processus s (pour les neutrons lents)
et r, s désignant "slow" et r "rapid" (pour les neutrons plus énergétiques), en comparaison
avec la décroissance β.

Les isotopes formés via le processus r sont fabriqués au cours d’évènements très éner-
gétiques et/ou avec des densités de neutrons très importantes comme les Supernovæ de
type II ou la collision d’étoiles à neutrons.

Au contraire, les éléments s sont principalement formés dans les étoiles massives et
les étoiles sur la branche asymptotique des géantes (AGB). En examinant la distribution des
abondances Solaires en fonction du numéro atomique, on remarque que ces éléments s sont
concentrés autour de trois pics : Sr-Y-Zr (premier pic), Ba-La-Ce (second pic) et un dernier
pic autour du Pb. Ce sont sur ces éléments s que nous nous sommes concentrés au cours
de cette thèse.

Pour cela, nous avons utilisé les abondances publiées dans le troisième relevé de la mis-
sion Gaia, mission dans laquelle j’étais impliqué en étant membre du Data Processing and
Analysis Consortium. Ce catalogue contient des paramètres atmosphériques et des abon-
dances chimiques, ainsi que des �ags de qualité : (les �ags_gspspec) pour jusqu’à 5.6 millions
d’étoiles paramétrées par le module GSP-Spec. Ces données proviennent de la comparaison
entre les spectres observés par le spectrographe à bord de Gaia (Radial Velocity Spectrome-
ter, RVS) et une grille de spectre synthétiques qui se base sur une liste de raies que nous
avons optimisée dans le cadre de cette thèse [Contursi et al., 2021].

Grâce à ces données spectroscopiques et notamment les abondances de Ce et Nd (élé-
ments s du second pic), publiées dans ce troisième relevé de la mission Gaia, nous avons
étudié le contenu en cérium de la Voie Lactée. Nous avons également investigué la produc-
tion de Ce et Nd dans les AGB paramétrées par GSP-Spec.

En�n, nous avons complété ces études avec l’analyse du plomb, un élément s du troi-
sième pic très peu étudié dans la littérature. Pour cela, nous avons analysé des spectres
collectés au sol grâce aux spectres de l’ESO, dans le cadre du projet AMBRE.

Nous rappelons dans la section suivante les principaux résultats obtenus grâce à cette
thèse et décrivons certaines perspectives de notre travail dans la Sect. 9.2.
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9.1 Principaux résultats présentés dans cette thèse

9.1.1 Liste de raies GSP-Spec pour l’analyse des spectres Gaia/RVS

L’analyse automatique des spectres Gaia-RVS réalisée par le module DPAC/GSP-Spec a�n
d’estimer les paramètres atmosphériques et les abondances chimiques individuelles des
étoiles s’appuie sur des grilles de spectres synthétiques de référence. Pour calculer ces grilles
de spectres, des données atomiques et moléculaires de bonne qualité sont nécessaires. Dans
le chapitre 4, nous avons présenté la liste de raies qui a été élaborée a�n d’être adoptée dans
le cadre du troisième relevé de la mission spatiale Gaia.

Pour quanti�er la qualité de cette liste de raies, nous avons utilisé six étoiles de référence
représentatives de di�érentes populations stellaires et ayant des paramètres connus avec
précision et des spectres publiques de très bonne qualité et à haute résolution spectrale.

Nous avons initié cette étude à partir de la liste de raies produite dans le cadre du Gaia-
ESO survey. Nous avons comparé les spectres observés et synthétiques calculés à l’aide des
modèles d’atmosphère calculés 1D LTE MARCS et le code TURBOSPECTRUM, pour ces six
étoiles de référence et trouvé un bon accord global bien que certaines raies présentent des
di�érences importantes.

Nous avons donc ensuite calibré "astrophysiquement" les données atomiques des raies
présentant les désaccords les plus importants a�n d’obtenir un meilleur accord pour nos six
étoiles de référence. Cette étape nous a conduit à modi�er la force d’oscillateur de 170 raies
atomiques. Ce travail a été publié dans le journal Astronomy & Astrophysics (voir Annexe
B) : GSP-Spec line list for the parametrisation of Gaia-RVS stellar spectra, Contursi
et al. [2021]

Cette nouvelle liste de raies a été adoptée pour la détermination des paramètres atmo-
sphériques et des abondances chimiques de 13 espèces di�érentes dans la DR3 de Gaia.
Parmi ces 13 espèces se trouve une raie de Fe ii, identi�ée lors de la calibration et dont
la nature a été con�rmée lors des validations de la DR3 Gaia. Les raies de trois éléments
formés par capture de neutrons (zirconium, cérium et néodyme) sont également présentes
dans la catalogue GSP-Spec et ont motivé l’étude du contenu en Ce de la Voie Lactée et la
production de Ce et Nd dans les AGB.

9.1.2 Contenu en cérium de la Voie lactée révélé par les abondances
Gaia/GSP-Spec

L’objectif du Chapitre 6 était d’explorer la teneur en cérium du disque de la Voie lactée,
en utilisant les données chimiques dérivées par le module GSP-Spec en sélectionnant un
échantillon d’abondances de Ce précises présentées dans le Chap.5.

Nous avons tout d’abord validé ces abondances LTE de cérium GSP-Spec avec les don-
nées GALAH DR3, APOGEE DR17 et Forsberg et al. [2019] dans la Sect. 5.3. Nous avons
trouvé un bon accord global même si GALAH et APOGEE ne semblent pas être sur la même
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échelle que GSP-Spec et Forsberg et al. [2019]. Nous avons ensuite sélectionné des échan-
tillons d’abondances de Ce de bonne qualité en utilisant di�érentes combinaisons des cri-
tères de qualité de GSP-Spec.

Les propriétés Galactiques générales des étoiles sélectionnées ont été présentées et dis-
cutées. Nous avons constaté que la majorité de ces étoiles sont situées à moins de 1 kpc du
Soleil et que l’échantillon est composé uniquement d’étoiles géantes. Elles appartiennent
principalement au disque car plus de 95% d’entre elles ont une vitesse totale dans le dia-
gramme de Toomre et un Zmax inférieur à 800 pc. Néanmoins, notre échantillon contient
également des étoiles pauvres en métaux et riches en cérium appartenant au halo, comme
on peut le conclure à partir de leur vitesse, excentricité, abondance de calcium et de leur
distribution spatiale. Nous avons également trouvé une jeune population d’étoiles pauvres
en cérium, comme cela a déjà été mentionné dans Gaia Collaboration, Recio-Blanco et al.
[2022].

Nous avons ensuite étudié l’évolution chimique du cérium dans le disque Galactique.
Pour ce faire, nous avons sélectionné un échantillon d’étoiles de haute qualité dans la
gamme de paramètres dé�ni par la sensibilité de la raie de Ce en excluant les étoiles AGB
froides éventuellement polluées par la production interne d’éléments s. Sur la base de ces
di�érents échantillons, nos principaux résultats sont les suivants :

— Les gradients radiaux et verticaux de [Ce/Fe] et [Ce/H] dans le disque ont été estimés.
Nous avons trouvé un gradient radial plat de [Ce/Fe] adoptant à la fois le rayon ga-
lactocentrique et le rayon guide, en accord avec les résultats précédents. Le gradient
radial de [Ce/H] est fortement négatif, en accord avec le gradient radial de métallicité.

— Nous avons également trouvé un fort gradient vertical positif pour [Ce/Fe] et un
gradient vertical négatif pour [Ce/H]. De plus, nous avons trouvé une légère aug-
mentation de [Ce/Ca] en fonction de [Ca/H] jusqu’à [Ca/H] < -0.1 dex, illustrant la
contribution ultérieure des étoiles AGB dans l’évolution chimique de la Galaxie par
rapport aux SN II, qui sont les principaux producteurs de processus s et d’éléments
α, respectivement.

— Les abondances de Ce peuvent être bien reproduites par un nouveau modèle d’évolu-
tion chimique Galactique à trois infalls comme proposé par Spitoni et al. [2023]. Dans
ce modèle, une échelle de temps pour la dernière accrétion de gaz d’environ 0.8 Gyr
est privilégiée.

— 82 étoiles ayant des abondances de Ce appartenant à 53 amas ouverts di�érents ont été
identi�ées. Les métallicités moyennes dérivées des OC GSP-Spec estimées à partir des
étoiles avec des abondances de Ce sont en excellent accord avec celles de la littérature.
Les relations entre les [Ce/Fe] moyens, les métallicités et les âges de l’OC ont été
discutés. Le gradient radial dérivé des OC en [Ce/Fe] est compatible avec celui estimé
à partir des étoiles de champ (dans les barres d’erreur). Une grande proportion de nos
amas ouverts sont très jeunes (< 1 Gyr) et montrent une grande dispersion dans les
abondances de cérium.

Nous avons ensuite exploré le contenu en Ce du halo Galactique :
— Le rapport d’abondance moyen [Ce/Fe] dans l’amas globulaire M 4 a été estimé grâce

à l’identi�cation de quatre de ses étoiles. Nous trouvons que cet amas est enrichi en
Ce par rapport au fer.
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— Les abondances en cérium de trois sous-structures accrétées du halo Galactique (Helmi
Stream, Thamnos et GSE) ont ensuite été discutées. Deux des étoiles deGSP-Spec trou-
vées dans la Helmi Stream avec une abondance de Ce étaient déjà connues dans la
littérature. Leurs paramètres atmosphériques ainsi que leur abondance en cérium sont
entièrement compatibles avec ceux dérivés par GSP-Spec. Notre échantillon permet
d’estimer le contenu moyen en [Ce/Fe] dans ces systèmes accrétés. Nous avons trouvé
que le courant Helmi pourrait être légèrement sous-abondant en cérium, comparé aux
deux autres systèmes, ce qui indiquerait une masse inférieure du progéniteur.

Tous ces résultats con�rment l’excellente qualité des données Gaia et de la paramétri-
sation physico-chimique de GSP-Spec pour un élément chimique bien particulier et dont
l’analyse n’était pas prévue par les travaux préparatoires à la mission Gaia. A noter que ce
travail a été publié dans le journal Astronomy & Astrophysics (Annexe B) : The cerium
content of the Milky Way as revealed by Gaia DR3 GSP-Spec abundances, Contursi
et al. [2023]

9.1.3 Production d’éléments s dans les étoiles AGB

La production d’éléments s dans les étoiles AGB paramétrées par le module GSP-Spec à
partir de leurs spectres Gaia/RVS a été étudiée dans le Chapitre 7. Nous avons d’abord
con�rmé la nature AGB de ces étoiles en examinant leur magnitude absolue dans la bande
K en utilisant les distances photogéométriques Gaia [Bailer-Jones et al., 2021] et la pho-
tométrie 2MASS, ainsi que leur localisation dans un diagramme Gaia-2MASS. Leur nature
riche en oxygène a également été con�rmée. Nous avons ensuite dé�ni un échantillon de
haute qualité (s-process AGB sample) de 19 544 étoiles AGB avec des abondances de Ce et/ou
de Nd après avoir appliqué une combinaison spéci�que de �ags_gspspec. Les abondances
de Nd ont été calibrées grâce à l’analyse du spectre d’Arcturus alors qu’aucune calibration
n’a été appliquée pour les abondances de Ce, comme on l’a vu précédemment dans la Sect.
5.3.

Nous avons ensuite étudié les propriétés cinématiques et dynamiques de cet échantillon
d’étoiles AGB et nous avons trouvé que la majorité des étoiles semble être située dans le
disque Galactique. Elles ont en e�et une vitesse totale assez faible (< 80 km/s) et un Zmax
inférieur à 1.0 kpc. Nous avons également trouvé une étoile Halo appartenant à l’amas glo-
bulaire M71. Ses paramètres atmosphériques sont entièrement compatibles avec les études
de la littérature, mais l’abondance de Nd est plus élevée que l’abondance moyenne des
éléments s de l’amas M71. Ceci pourrait s’expliquer par la nature AGB de cette étoile, enri-
chie en Nd par des événements Dredge-Up successifs. Nous avons également trouvé quatre
étoiles appartenant aux systèmes accrétés Helmi, Sequoia, GES et Thamnos. L’étoile de GES
a une abondance de Nd plus élevée que celles des autres systèmes. Cette abondance de Nd
plus élevée pourrait être liée à une masse plus élevée du progéniteur. Une telle corrélation
entre l’abondance des éléments s et la masse du progéniteur a déjà été mise en évidence
pour l’yttrium dans Recio-Blanco et al. [2021] et le cérium dans Contursi et al. [2023].

Les propriétés chimiques de notre échantillon ont révélé que, pour une métallicité don-
née, les abondances de Ce et de Nd sont plus élevées pour les étoiles plus froides. Ceci
est une caractéristique attendue des étoiles AGB et montre l’enrichissement progressif de

228



Conclusions et Perspectives

leur atmosphère en éléments s lorsqu’il y a plus de TP et d’événements de mélange. De
plus, parmi les 19 544 étoiles de l’échantillon initial, 1 713 étoiles ont des abondances de Ce
et de Nd de haute qualité. Ces deux abondances sont très bien corrélées. Ceci est attendu
car ces deux éléments appartiennent au même pic du processus s et ont donc une origine
nucléosynthétique similaire.

La comparaison entre les abondances du processus s de GSP-Spec et les yields d’AGBs
prédits par les modèles FRUITY et Monash a ensuite été présentée. Ces modèles ont d’abord
permis de con�rmer la bonne corrélation observée entre les abondances de Ce et de Nd.
Nous avons ensuite examiné les deux modèles et trouvé que les étoiles AGB de masse initiale
comprise entre ∼ 2 et ∼4 M� et de métallicité comprise entre ∼ -0.80 et ∼ -0.10 dex
sont les principaux producteurs de Ce, atteignant [Ce/Fe] > 0.70 dex. Dans ces étoiles et
dans celles de masse inférieure, la principale source de neutrons est 13C(α,n)16O et forme
préférentiellement des éléments du second pic s, tels que Ce et Nd. Cependant, les modèles
de Monash prévoient des abondances de Ce légèrement plus élevées que ceux de FRUITY en
raison d’hypothèses physiques et numériques di�érentes. En revanche, la production de Ce
dans les AGBs plus massives (∼ 5-6 M�) est beaucoup plus faible, car la principale source
d’énergie est 22Ne(α,n)25Mg, conduisant préférentiellement à la formation d’éléments s du
premier pic.

Ensuite, nous avons confronté ces modèles aux abondances de Ce. La nature riche en
oxygène des étoiles de cet échantillon est en accord avec les prédictions des modèles bien
que, pour des métallicités autour de -0.70 dex et des masses autour de 1.50 M�, FRUITY
pourrait prédire un enrichissement en carbone de surface trop élevé. Plus important encore,
les abondances de Ce prédites et celles de GSP-Spec sont totalement compatibles pour les
étoiles AGB ayant une masse initiale comprise entre ∼ 1.5 et ∼ 2.5 M� et des métallicités
comprises entre ∼ -0.5 et ∼ 0.0 dex.

En�n, tous ces résultats con�rment l’excellente qualité des données Gaia et des abon-
dances chimiques GSP-Spec, conduisant à un très large échantillon d’étoiles AGB avec des
abondances chimiques d’éléments du processus s de second pic.

A noter que ce travail a été soumis dans le journal Astronomy & Astrophysics (An-
nexe B) : Production of s-process elements in AGB stars as revealed by Gaia/GSP-
Spec abundances.

9.1.4 Le Plomb dans la Voie Lactée

Dans le Chap. 8, nous nous sommes concentrés sur les abondances de Pb dans le cadre
du projet AMBRE. Cet élément s du troisème pic a été très peu étudié dans la littérature
car ses faibles raies sont di�ciles à analyser. Pour cette étude, nous avons sélectionné une
raie de Pb i (souvent utilisée pour déterminer les abondances de Pb dans le Soleil) située à
368.346 nm. Nous avons calibré la liste des raies atomiques voisines de la raie de Pb, en se
basant sur des spectres haute résolution du Soleil et d’Arcturus.

Nous avons ensuite créé une grille de spectres synthétiques avec laquelle les 5998 spectres
observés provenant des instruments UVES et FEROS ont été analysés. Ces spectres avaient
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été au préalable paramétrés par AMBRE avec des outils similaires à ceux utilisés par le
module GSP-Spec dans le cadre de la mission Gaia.

Nous avons ensuite sélectionné les meilleures abondances de Pb en �ltrant sur di�érents
paramètres de qualité des mesures (S/N , FWHMCCF , distance par rapport à la limite su-
périeure) et obtenu 1341 spectres avec une abondance de Pb �able. Nous avons également
déterminé les incertitudes sur l’estimation des abondances, ces dernières pouvant être re-
liées à la sensitivité de la raie de Pb au S/N , ou bien en fonction du type spectral ou des
incertitudes typiques sur les paramètres atmosphériques.

Nous avons ensuite regroupé les spectres appartenant aux mêmes étoiles grâce à leur
Gaia ID. Nous avons obtenu ainsi les abondances de Pb pour 698 étoiles di�érentes, couvrant
un domaine très large de métallicités allant de -2.9 dex à 0.6 dex avec ds abondances de Pb
allant de -0.7 à 3.3 dex. Notre catalogue AMBRE d’abondances est donc le plus grand jamais
publié à ce jour.

9.2 Perspectives : production d’éléments lourds dans les
intérieurs stellaires et évolution chimique de ces élé-
ments dans la Voie Lactée

Nous avons étudié les abondances du cérium et du néodyme, deux éléments formés par
capture lente de neutrons et appartenant au second pic s. Pour cela, nous avons utilisé des
échantillons statistiquement très important et dont les paramètres ont été obtenus grâce au
travail du module GSP-Spec, dans le cadre du troisième relevé de la mission spatiale Gaia.

Ces éléments lourds sont très importants pour investiguer sur la formation d’étoiles
dans le disque et l’évolution chimique de notre Voie Lactée. Ces éléments lourds peuvent
également permettre d’analyser plus en détail d’un point de vue chimique les systèmes
accrétés.

Produits en partie par certaines étoiles AGB, ces éléments s permettent également d’étu-
dier la nucléosynthèse se déroulant dans les intérieurs stellaires et de contraindre les mo-
dèles de physique stellaire.

Cependant, bien que de nombreux résultats aient déjà été obtenus dans cette thèse,
le domaine de l’archéologie Galactique, notamment lorsqu’il est étudié sous le prisme de
l’abondance des éléments lourds est encore en plein essor, grâce aux futurs relevés et pro-
jets. Nous allons décrire certaines perspectives de cette thèse ci-dessous.

9.2.1 Abondances de Pb

Dans le Chapitre 8, nous avons obtenu un échantillon d’environ 700 étoiles avec une
abondance de Pb, ce qui est, de fait, le plus gros échantillon publié. Cependant, ce travail
est encore en cours et de nombreuses questions doivent encore être creusées.
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Premièrement, nous avons trouvé une dépendance des abondances de Pb en fonction de
la température. Cette dépendance devra être con�rmée et sera analysée dans le futur, a�n
de la corriger si nécessaire.

Nous allons également analyser le contenu de plomb de la Voie Lactée. Pour cela, il
faudra dé�nir un échantillon de travail composé des meilleures mesures d’abondances en
retirant les étoiles AGB, qui produisent elles-même du Pb et qui seront ensuite étudiées
séparément. Nous allons également calculer les orbites de ces étoiles, a�n de réaliser une
étude complète des abondances de plomb dans les di�érentes composantes de la Voie Lactée,
à l’image de ce qui a été fait dans le Chap. 6 pour ce cérium.

Une autre perspective à ce projet serait de comparer les abondances de Pb de ces étoiles
avec celles de Eu (élément r), ou d’autres éléments s du premier ou second pic. En e�et, le
Pb est un élément du troisième pic et la comparaison avec des éléments s ou des éléments r
en fonction de la métallicité permettrait de mieux comprendre les sites de la nucléosynthèse
à l’origine de ces di�érents éléments (c’est à dire la contribution respective des étoiles de
masse di�érente).

En�n, une autre perspective de ce projet serait de comparer nos observations avec un
modèle d’évolution chimique de la Voie Lactée. Ce projet pourrait être réalisé au cours de
l’année 2024 avec la collaboration de Gabriele Cescutti et Emanuele Spitoni notamment,
lors de mon séjour Post-Doctoral à l’Université de Trieste, dans le cadre d’un instrument
en cours de construction (CUBES).

9.2.2 Futurs catalogues Gaia

Le futur de l’archéologie Galactique est prometteur, en grande partie grâce aux futurs
catalogues de la mission Gaia. Basé sur 66 mois d’observation (contre 34 pour la DR3), la
DR4 de Gaia prévue pour �n 2025 et contiendra une très grande quantité d’informations
nouvelles. Pour la spectroscopie, l’observation de plus de spectres pour une même étoile
aura pour e�et d’augmenter le S/N et donc le nombre d’étoiles pour lesquelles des pa-
ramètres atmosphériques et des abondances chimiques pourront être dérivés (environ 33
millions d’étoiles pour la DR4 contre 5.6 millions pour la DR3). La DR5 Gaia, prévue pour
�n 2030, contiendra les données �nales du satellite Gaia, avec un nombre extrêmement
grandissant d’étoiles pour lesquels les paramètres pourront être estimés.

Les futurs catalogues Gaia contiendront assurément d’avantage d’étoiles lointaines ap-
partenant par exemple au halo, mais aussi des abondances de nouveaux éléments, comme
nous allons le décrire ci-dessous.

9.2.3 Abondances de nouveaux éléments lourds dans la DR4 Gaia

Dans le Chapitre 7, nous avons étudié la production de deux éléments s du second pic
(Ce et Nd) dans les AGB. Nous rappelons qu’à la �n de ce chapitre, nous avons proposé que
l’analyse d’autres éléments s du premier pic ou troisième pic (Pb) serait intéressant pour
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mieux contraire les yields prédites par les modèles d’AGB et les masses des AGB de notre
échantillon.

D’autre part, ces abondances de Ce et Nd pourraient être complétées avec des abon-
dances d’éléments lourds formés via capture rapide de neutrons.

Ces éléments lourds d’autres pics s ou éléments r pourraient provenir de relevés ou
de suivis au sol à l’aide de spectrographes à haute résolution à travers des demandes de
temps d’observation à l’ESO, mais également grâce aux futurs relevés spectroscopiques
(comme WEAVE, 4MOST). L’étude de l’abondance de ces éléments lourds sont également
directement relié à mon séjour Post-Doctoral à Trieste, pendant lequel je vais travailler
sur le spectrographe CUBES. Par exemple, Ernandes et al. [2023] ont récemment publié
une étude concernant les éléments lourds qui pourraient être détectés avec CUBES. Ce
spectrographe basé dans l’UV est extrêmement propice à l’étude de l’abondance de ces
éléments lourds, car une grand nombre de raies de ces éléments se trouvent dans le domaine
de longueurs d’ondes couvert par CUBES (300 - 400 nm). Les auteurs ont conclu que des
abondances d’éléments lourds comme le Ge, Hf, Bi et U pourraient être déterminées dans
certaines étoiles pauvres en métaux. De telles abondances complémenteraient idéalement
les études menées au cours de cette thèse.

De plus, l’estimation des abondances d’éléments r pourrait également être réalisées dans
le cadre de la DR4 Gaia. La Fig. 9.1 montre en e�et des tests réalisés sur les spectres synthé-
tiques dans le domaine du RVS pour une certaine combinaison de paramètres atmosphé-
riques. Avec une abondance en éléments r de [r/Fe] = +1.0 dex, nous voyons que certaines
raies de Sm et Gd pourraient être détectées sur les spectres RVS. Ces éléments r seraient un
excellent complément aux abondances d’éléments s déjà étudiés et permettraient d’étudier
une autre chaîne de nucléosynthèse stellaire. Des tests plus approfondis permettront de dé-
terminer en détail quels types d’étoiles sont principalement visées pour la détermination
de ces abondances d’éléments r pour la DR4 de Gaia. Ce travail de prospection qui sera
conduit d’ici �n 2023 pourra également être étendu aux autres éléments s du premier pic
(aucune raie de Pb n’est disponible dans le domaine spectral du Gaia/RVS).

9.2.4 Modèles d’évolution chimique incluant des yields du proces-
sus i

Nous rappelons qu’en complément des processus s et r, le processus i (pour intermé-
diaire) a été proposé pour la production de certains isotopes d’éléments chimiques formés
par captures de neutrons dans des milieux aux densités intermédiaires, entre celles produi-
sant les éléments via le processus s et r.

A ma connaissance, les modèles d’évolution chimiques n’incluent pas encore les yields
de ces éléments formés via ce processus i. Il serait intéressant de voir l’impact qu’aurait
cet ajout, notamment sur les éléments qui semblent concernés par ce processus comme le
tantale, le xénon ou encore le plomb, élément qui a été étudié en détail dans cette thèse.

232



Conclusions et Perspectives

Figure 9.1: Spectres synthétiques d’une étoile avec Teff =4250K, log(g) =0, [M/H] = 0.0 dex
(simulés avec les mêmes outils que ceux utilisés dans cette thèse) sur le domaine de longueur
d’onde du RVS en faisant varier les abondances des éléments r (Sm, Eu, Gd, Dy, Ho, Er, Tm,
Os, Ir, Pt, Au, Th, U) avec [r/Fe] = 0 (noir), 1 (rouge) et 2 (vert). La di�érence entre les spectres
synthétiques calculés avec [r/Fe] = +1.0 et 0.0 dex est montrée dans le panneau inférieur et
indique quelles raies pourraient être analysées pour la DR4 Gaia

9.3 Synthèse

Pour conclure, le futur de l’Archéologie Galactique est brillant. Grâce aux avancées tech-
nologiques au sol et surtout dans l’espace, des échantillons de plus en plus nombreux et
d’excellente qualité d’abondances chimiques de surface sont disponibles. Cela permet de
découvrir de nouvelles propriétés cinématiques, dynamiques et chimiques de di�érentes
composantes Galactiques. Egalement, ces nouvelles données conduisent à des contraintes
inédites pour les modèles de physique stellaire ou d’évolution chimique de la Galaxie.

Les futurs relevés spectroscopiques comme WEAVE, 4MOST et MOONS, ainsi que le
spectrographe CUBES ou encore les futurs relevés de la mission spatiale Gaia permettront
sans doute de révolutionner encore davantage notre compréhension de notre Galaxie et des
étoiles qui la compose.
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Figure A.1: Principales réactions du la combustion du carbone. Source : Arcones and Thie-
lemann [2023]
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Figure A.2: Principales réactions du la combustion de l’oxygène. Source : Arcones and
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ABSTRACT

Context. The Gaia mission is a magnitude-limited whole-sky survey that collects an impressive quantity of astrometric, spectro-
photometric and spectroscopic data. Among all the on-board instruments, the Radial Velocity Spectrometer (RVS) produces millions
of spectra up to a magnitude of GRVS ∼ 16. For the brightest RVS targets, stellar atmospheric parameters and individual chemical
abundances are automatically estimated by the Generalized Stellar Parametriser – spectroscopy group (GSP-Spec). These data will be
published with the third Gaia Data Release.
Aims. Some major ingredients of the determination of these stellar parameters include the atomic and molecular line lists that are
adopted to compute reference synthetic spectra, on which the parametrisation methods rely. We aim to build such a specific line list
optimised for the analysis of RVS late-type star spectra.
Methods. Starting from the Gaia-ESO line lists, we first compared the observed and synthetic spectra of six well-known reference
late-type stars in the wavelength range covered by the RVS instrument. We then improved the quality of the atomic data for the transi-
tions presenting the largest mismatches.
Results. The new line list is found to produce very high-quality synthetic spectra for the tested reference stars and has thus been
adopted within GSP-Spec. We note, however, that a couple of atomic line profiles, in particular the calcium infrared triplet lines, still
show some deviations compared to the reference spectra, probably because of the adopted line-transfer assumptions (local thermody-
namical equilibrium, hydrostatic, and no chromosphere). Future works should focus on such lines and should extend the present work
towards OBA and M-type stellar spectra.

Key words. stars: abundances – atomic data – line: identification – surveys – stars: fundamental parameters

1. Introduction

Launched in December 2013, the ESA Gaia mission is con-
tinuously surveying the sky to collect astrometric, spectro-
photometric and spectroscopic data with an unprecedented preci-
sion for stars brighter than a given magnitude (down to G ∼ 20.7
and ∼16 for astrometry and spectroscopy, respectively). The data
are then analysed by the Data Processing and Analysis Consor-
tium (DPAC hereafter), which publishes successive versions of
the Gaia catalogue (the last release being the early Data Release
3 catalogue; eDR3, Gaia Collaboration 2021). This eDR3 con-
tains positions, parallaxes, proper motions for about 1.5 billion
stars, their magnitude in the G band for around 1.8 billion stars,
and radial velocities for 7.2 million stars. The complete DR3
will be published in 2022. In particular, the spectroscopic part
will contain a larger catalogue of radial velocities. Stellar atmo-
spheric parameters, chemical abundances of several chemical
species, and an analysis of a diffuse interstellar band (DIB) will
be also published, thanks to the parametrisation of the Radial
Velocity Spectrometer data (RVS hereafter). This RVS instru-
ment is described in detail in Cropper et al. (2018). The collected
spectra cover about 25 nm around the calcium triplet infrared
lines (∼850 nm) at a resolution close to 11 500. These spec-
tra are produced within the DPAC/Coordination Unit 6, which
also derives the stellar radial velocities (Sartoretti et al. 2018).
? Full Table 4 is only available at the CDS via anonymous ftp to
cdsarc.u-strasbg.fr (130.79.128.5) or via http://cdsarc.
u-strasbg.fr/viz-bin/cat/J/A+A/654/A130

Then, the spectra of late-type stars are analysed by the Gen-
eralized Stellar Parametriser – spectroscopy (GSP-Spec) group
(see Recio-Blanco et al. 2016, and in prep.) within the DPAC
Coordination Unit 8 in order to estimate the stellar effective tem-
perature Teff , the surface gravity log(g), the global metallicity
[M/H], and the abundance of α-elements versus iron [α/Fe]. In
addition, individual abundances of several chemical species are
also derived. These stellar parameters and chemical abundances
are automatically estimated thanks to different algorithms as the
MATISSE and GAUGUIN methods (Recio-Blanco et al. 2006,
2016). Finally, an estimate of the Gaia DIB equivalent width is
also performed within GSP-spec, following a specific method-
ology presented in Zhao et al. (2021). These parametrisation
tools rely on grids of synthetic spectra that are used to train the
algorithms and/or for references. Therefore, the accuracy of the
derived stellar parameters depends on the quality of these refer-
ence spectra. A special effort was thus made within GSP-Spec to
compute late-type star synthetic spectra as realistic as possible.
In particular, producing high-quality synthetic spectra requires
a collection of complete and high-quality atomic and molecular
line data such as, for instance, line positions, oscillator strengths,
excitation energies, and broadening parameters.

Important databases such as the Vienna Atomic Line
Database (VALD hereafter, Piskunov et al. 1995, Ryabchikova
et al. 2015) or the National Institute of Standards and Tech-
nology Atomic Spectra Database (NIST, hereafter) provide a
huge amount of line data to synthetise stellar spectra. How-
ever, among the millions of lines that should be considered,
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only a small portion have precisely determined parameters. For
instance, several lines observed in the solar spectrum still remain
unidentified and/or are poorly synthetised. Over the years, many
efforts have been made to improve the quality of such line lists
by reducing the uncertainty of the transition probability (e.g.
Fuhr & Wiese 2006), or the broadening parameters (e.g. Barklem
et al. 2000). In this context and in order to improve the match
between observed and synthetic spectra, several groups have
already assembled high-quality line data to build specific line
lists devoted to late-type star studies. In particular, in the wave-
length range of the Ca II triplet covered by the RVS instrument,
an impressive work has already been completed within the con-
text of the Gaia ESO Survey (GES, Heiter et al. 2021) to build
complete and high-quality atomic and molecular line lists. Nev-
ertheless, the high quality and the huge quantity of RVS spectra
require a specific study to check and improve (if necessary) the
quality of the available line lists to infer good stellar parameters
and/or chemical abundances.

The goal of the present article is to (i) quantify the quality
of the available line data for modelling late-type star spectra in
the RVS spectral domain, and then (ii) present an improved ver-
sion of it. We first describe the adopted methodology to compare
observed and simulated spectra for well-defined reference stars
in Sect. 2. In Sect. 3, we quantify the quality of the GES line
list and discuss the spectral transitions that should be improved.
In Sect. 4, we outline how we improved the quality of the refer-
ence star synthetic spectra leading to the line list that has been
adopted within GSP-Spec for the stellar parametrisation. Finally,
we conclude our work in Sect. 5.

2. Selection of the reference stars: observed and
computed spectra

In order to quantify the quality of a line list for the analysis
of the Gaia-RVS spectra, we compare the spectra of six well-
known reference stars against synthetic models both at high (R ∼
100 000) and RVS spectral resolution (R∼ 11 500). The details of
the observed and synthetic spectra are explained in the following
sub-sections.

2.1. Reference stars and adopted atmospheric data

Most of the RVS observed stars with accurate radial velocity
estimates are of FGK spectral types. We therefore selected ref-
erence stars belonging to these types in order to check the line
list quality. These references must have very well-known atmo-
spheric parameters and individual chemical abundances together
with available high-resolution (R � 100 000) and high signal-
to-noise ratio (S/N � 100) observed spectra covering the RVS
spectral domain. We first looked for such stars in the Gaia
benchmarks sample of Jofré et al. (2018) and finally selected
six reference stars: µ Leo and Arcturus (two cool giant stars),
61 Cyg A, ε Eri, the Sun (three cool dwarfs), and Procyon (hot
dwarf) since they fulfil the above criteria. Their parameters are
summarised hereafter.

For the Sun, we chose the observed spectrum of Wallace
et al. (2011). This spectrum was collected at the McMath-Pierce
telescope with the Fourier Tranfrom Spectrometer (see Brault &
Mueller 1975; Brault 1978). It was collected over the integrated
solar disc with a S/N exceeding several hundreds over the whole
optical domain (from 295.8 to 925.0 nm). Its spectral resolution
is about 676 000 in our wavelength range.

The observed spectrum from Arcturus was taken from
Hinkle et al. (2000). This spectrum covers a wide wavelength
range from 372.7 to 930.0 nm with a resolution of 150 000 and a
S/N around 1000. It was collected with the Coude Feed telescope
on Kitt Peak using the spectrograph in the Echelle mode.

Procyon, 61 Cyg A, ε Eri, and µ Leo spectra were taken from
the PEPSI1 database. PEPSI (Strassmeier et al. 2015, 2018) is a
high-resolution (up to R ∼ 270 000) echelle spectrograph for the
2 × 8.4 m Large Binoculary Telescope. It covers the optical/red
domain from 383.0 to 907.0 nm and the collected spectra have
typical S/Ns of several hundreds.

These selected reference stars have well-known atmospheric
parameters (Teff , log(g), [Fe/H], [α/Fe]) and good data for their
chemical individual abundances, microturlulent (Vmicro), macro-
turbulent (Vmacro), and rotational (Vsin i) velocities. The adopted
values of these parameters together with their associated ref-
erence are reported in Table 1. They have been collected as
follows:

The atmospheric parameters were adopted from Jofré et al.
(2018). We remind the reader that in a series of articles these
authors (including several groups and different technics) deter-
mined the atmopsheric parameters and individual abundances
of the Gaia benchmark stars for ten chemical species from
high-resolution and S/N spectra. The chemical analysis was
performed by adopting independent methods and the effective
temperature and surface gravity from Heiter et al. (2015) and
metallicity from Jofré et al. (2014).

The broadening parameters (Vmicro, Vmacro and Vsin i) were
taken from different literature sources as indicated in the notes
of Table 1. For the two selected cool giants (Arcturus and µ
Leo), we adopted the parameters of Hekker & Meléndez (2007).
We considered those of Valenti & Fischer (2005) and Bruntt
et al. (2010) for the Sun and Procyon, respectively. Finally, for
61 Cyg A and ε Eri, we adopted the Vsin i estimated by Benz
& Mayor (1984) and Valenti & Fischer (2005), respectively; the
Vmicro of Jofré et al. (2015); and the estimated Vmacro from Eq. (1)
of Valenti & Fischer (2005) using our adopted Teff .

To compute accurate synthetic spectra, we also need good
individual chemical abundances and, in particular those of α-
elements and iron-peak elements, which are the main contribu-
tors to the spectral lines in our wavelength range. Most chemical
abundances (except a few exceptions for some stars, see below)
are from Jofré et al. (2018), taking into account that their solar
iron abundance is equal to −0.03 dex. We defined the [α/Fe]
ratio as the mean of the Mg, Si, Ca and, Ti abundances given in
this compilation. We also adopted their [Fe/H] values to derive
the [X/Fe] abundances since [X/H] is provided. Among the data
given in Table 1, we explicitly report the [Ca/Fe] abundances
used in the spectra calculation because of the presence of the
important Ca II IR triplet lines found in the RVS domain. If
not available in the above-cited article, we considered individual
abundances scaled to the adopted [Fe/H] and [α/Fe] values.

Ideally, we also need individual abundances of carbon and
nitrogen since CN is the most representative molecule in the RVS
domain for the parameters of our reference stars (see Fig. 3 of de
Laverny et al. 2012). Similarly, oxygen and titanium abundances
are required since we notice a small contribution of TiO, espe-
cially for cool dwarf stars. Finally, FeH molecular lines may also
marginally contribute to cool-star spectra. We remind the reader
that Ti and Fe abundances are reported by Jofré et al. (2018).

For Arcturus, we adopted C, N, and O abundances from
Ramírez & Allende Prieto (2011). These abundances were
1 https://pepsi.aip.de/
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Table 1. Atmospheric parameters and chemical abundances for our reference stars.

Star Cool giants Cool dwarfs Hot dwarf
Arcturus µ Leo 61 Cyg A ε Eri Sun Procyon

Teff (K) 4286 4474 4374 5076 5771 6554
log(g) (g in cm s−2) 1.60 2.51 4.63 4.61 4.44 4.00
[Fe/H] (dex) –0.55 0.22 –0.36 –0.12 0.00 –0.04
[α/Fe] (dex) 0.22 0.12 0.02 –0.01 0.00 –0.07
Vmicro (km s−1) 1.95 (a) 1.95 (a) 1.07 (b) 1.14 (b) 0.87 (c) 1.69 (d)

Vmacro (km s−1) 4.30 (a) 2.58 (a) 1.83 (c) 2.91 (c) 3.57 (c) 4.60 (d)

Vsin i (km s−1) 3.80 (a) 5.06 (a) 0.70 (e) 2.40 (c) 1.60 (c) 2.80 (d)

[C/Fe] (dex) 0.43 ( f ) –0.18 (g) 0.60 (h) –0.06 (h) 0.00 -0.05 (h)

[N/Fe] (dex) 0.00 0.37 (g) 0.00 0.00 0.00 0.00
[O/Fe] (dex) 0.50 ( f ) –0.13 (g) 0.47 (h) –0.17 (h) 0.00 0.14 (h)

[Ca/Fe] (dex) 0.12 0.03 –0.03 0.04 0.00 0.03
12C/13C 6.30 (i) 20.0 (i) 89.9 89.9 89.9 89.9

References. The data come from Jofré et al. (2018) or are assumed solar-scaled abundances except the following: (a)Hekker & Meléndez (2007),
(b)Jofré et al. (2015), (c)Valenti & Fischer (2005), (d)Bruntt et al. (2010), (e)Benz & Mayor (1984), ( f )Ramírez & Allende Prieto (2011), (g)Gratton &
Sneden (1990), (h)Luck (2017), and (i)Smith et al. (2013).

derived using atmospheric parameters that are in complete
agreement with those adopted in the present work. We note that
our adopted C abundance for Arcturus was derived from high-
excitation C I lines and differs by around 0.4 dex from other
estimations based on molecular lines (Smith et al. 2013). How-
ever, we did verify that our adopted carbon abundance leads to a
better fit of Arcturus in the RVS spectral range.

For µ Leo, we adopted the C, N, and O abundances from
Gratton & Sneden (1990). The atmospheric parameters adopted
by these authors are again completely consistent with those of
Table 1 (Teff differs by only 76 K and [Fe/H] by 0.09 dex), and
these abundances can therefore be safely adopted. We note that
the C abundance of these stars was estimated from molecular
features.

For the three reference dwarf stars, 61 Cyg A, ε Eri, and
Procyon, we adopted carbon and oxygen abundances from Luck
(2017), although their adopted atmospheric parameters slightly
differ between this study and the present work. Indeed, the effec-
tive temperatures reported by Luck (2017) are 107, 47, and 100 K
higher, respectively, whereas differences in surface gravity are
always lower than 0.05 dex and are thus completely compatible
with ours. As discussed below in Sects. 3.2 and 3.3, we point out
that for 61 Cyg A and ε Eri a slightly lower carbon abundance (by
about −0.2 dex) leads to a better agreement between the observed
and simulated spectra. Such a proposed lower carbon abundance
could result from the different adopted Teff in Luck (2017) and in
the present work. Since no nitrogen abundances were found for
these stars, we assumed that [N/H] is scaled to [M/H].

Finally, when computing the synthetic spectra, we adopted
the solar isotopic 12C/13C ratio for the dwarfs, whereas we used
the ratio derived by Smith et al. (2013) for the two cool giant
reference stars.

2.2. Computation of the reference stars synthetic spectra

In order to build the line list adopted for the spectral analysis con-
ducted within GSP-Spec, we adopted in the present work exactly
the same tools for computing the synthetic spectra. For that pur-
pose, we used version 19.1.2 of the TURBOSPECTRUM2 code

2 More recent versions, as the 19.1.3 that considered Stark line broad-
ening were not available when this work was performed.

(Plez 2012) that computes the continuous opacity and solves the
radiative transfer equation in the lines for a given model atmo-
sphere, an assumed chemical composition and lists of atomic and
molecular transitions. Line transitions are supposed to be formed
under local thermodynamic equilibrium (LTE) and hydrostatic
equilibrium is also assumed in the stellar atmosphere.

We adopted 1D MARCS (Gustafsson et al. 2008) model
atmospheres3. These models are fully compatible with TUR-
BOSPECTRUM and are computed with two types of geometry:
plane-parallel or spherical, depending on the stellar surface
gravity. Following Heiter & Eriksson (2006), we chose spher-
ical models for log(g) ≤ 3.5 (giant stars, g in cm s−2) and
plane-parallel geometry when log(g) > 3.5 (dwarf stars). For
each reference star of Sect. 2.1, we used the tool available on
the MARCS website in order to interpolate a specific model
atmopshere at the atmospheric parameters of Table 1.

On the other hand, the chemical abundances of each star
reported in Table 1 were considered in TURBOSPECTRUM. For
the Sun and as adopted in the MARCS models, we used Grevesse
et al. (2007) chemical abundances and isotopic compositions.
The code also takes into account the microturbulence param-
eter (Vmicro), whereas macroturbulent (Vmacro) and rotational
velocities (Vsin i) were considered afterwards by convolving the
computed spectra with the required broadening profiles. We
note that we used a radial-tangent profile for the macroturbu-
lence. References for these velocity parameters are also given in
Table 1.

The last (and for our purpose most important) ingredients
required to compute synthetic spectra are the atomic and molec-
ular line lists. As a first try, we started this study by adopting
the line lists provided by the line list group of the Gaia ESO
Survey Heiter et al. (2021). For the atomic lines, they started
with line data extracted from the VALD database4 and then
optimised the selected data for the analysis of FGK-type spec-
tra by generally favouring experimental atomic data. This line
list takes into account hyperfine structures (hfs), isotopic split-
ting, and up-to-date broadening due to collisions with neutral
hydrogen atoms. For the molecular transitions, we considered the
line lists from the following species (mostly from GES): 12CH
3 https://marcs.astro.uu.se/
4 http://vald.astro.uu.se
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Table 2. Quality-fit parameters (QFP) computed from the comparison between the synthetic and observed spectra at R = 11 500 (800 wlp) for the
GES line list, the complete GSP-Spec line list (GL), or rejecting the core of the calcium triplet lines (GLnoCaT).

Star Cool giants Cool dwarfs Hot dwarf
Arcturus µ Leo 61 Cyg A ε Eri Sun Procyon

GES/GESnoCaT GES/GESnoCaT GES/GESnoCaT GES/GESnoCaT GES/GESnoCaT GES/GESnoCaT

χ2 0.23/0.04 0.31/0.19 0.08/0.05 0.21/0.05 0.07/0.03 0.17/0.04
N5 17/0 18/7 0/0 11/0 4/0 6/0
N3 42/0 59/46 1/0 10/3 7/1 43/4
N1 210/123 390/286 306/196 273/146 96/50 176/84

Notes. See associated text in Sect. 3 for a definition of the QFP χ2, N1, N3, and N5.

and 13CH (Masseron et al. 2014), 12C12C (Brooke et al. 2013),
12C14N (Brooke et al. 2014), 12C15N and 13C14N (Sneden et al.
2014), CaH and ZrO (including the isotopologues 90−92,94,96Zr, B.
Plez, priv. comm.), OH (T. Masseron, priv. comm.), SiH (Kurucz
2010), and FeH (Dulick et al. 2003). We point out that, contrar-
ily to GES, we adopted the most recent, complete, and accurate
available line lists for VO (McKemmish et al. 2016) and TiO
(McKemmish et al. 2019, including its isotopologues 46−50TiO).
For this TiO line list, these authors indeed pointed out its bet-
ter quality with respect to previous ones for simulating cool star
spectra. The better quality of these TiO line data was recently
confirmed by Pavlenko et al. (2020) for cool stars in which these
lines become dominant. Of particular interest for RVS spectra,
they found substantial improvement in the 840–850 nm region.
Good improvements are also found in 850–880 nm, but they
noticed that new laboratory measurements with smaller uncer-
tainties in this region of the E-X 0-0 band could help to further
improve the present line list quality. Since no lines from 12C13C,
13C13C, NH, and 24−25−26MgH were found in the RVS domain,
these species were thus discarded. In total, our line list is com-
posed of millions of molecular lines and a couple of thousand
atomic lines. We point out that most of the adopted data are
mainly composed by empirically or theoretical (and therefore
not measured) atomic/molecular data and the quality of some of
them could therefore still be checked. We hereafter refer to this
line list as the ‘GES’ one since most data come from Heiter et al.
(2021).

Finally, we computed the reference stars’ synthetic spectra
with an initial wavelength step of 0.001 nm between 846.0 nm
and 870.0 nm in order to cover the RVS spectral range.
This led to synthetic spectra with 24 000 wavelength points
(wlp, hereafter). We then convolved them to produce high-
resolution (R = 100 000) and RVS-like resolution (R = 11 500)
spectra, assuming a Gaussian profile to mimic the instrumen-
tal effect. The RVS-like spectra have then been re-binned with
800 wlp to satisfy the Nyquist-Shannon sampling criterion.

3. Comparison between the observed and
computed spectra for the GES line list

We now compare the observed and simulated spectra at high
and low spectral resolutions (R = 100 000 and 11 500) over the
spectral domain [846.0–870.0 nm] with 24 000 and 800 wlp,
respectively. Choosing these two resolutions allowed us to (i)
quantify the consistency between the computed and observed
spectra for RVS-like data, (ii) more easily detect the problematic
lines since, thanks to the high resolution, blends are more eas-
ily identified, and (iii) improve the line list quality by calibrating
identified problematic lines if necessary (see next section).

In order to quantify the possible mismatches between
observed and computed spectra, they were compared in the vac-
uum with Gaia spectra for consistency. We point out that the
line list presented above contains air wavelengths and, thus, the
spectra are computed in the air. The air-to-vacuum conversion
of the fluxes was then done afterwards thanks to the relation
given in Birch & Downs (1994). To quantify the differences, we
introduced the following quality fit parameters (QFP):

First, the flux difference is quantified by χ2 =
∑Nwlp

i = 0 (M[i] −
O[i])2, with M and O being the synthetic and observed spectra,
respectively. Nwlp, the number of wlp, is equal to 24 000 or 800,
depending on the spectral resolution.

Then N1, N3, N5 are the number of wlp for which a dif-
ference between the synthetic and observed normalised fluxes
are between 1 and 3%, between 3 and 5%, and higher than 5%,
respectively.

Tables 2 and 3 present these QFP for the six selected ref-
erence stars computed at R = 11 500 and 100 000, respectively.
In both tables and for each star, the first column refers to the
QFP for the synthetic spectra computed with the GES line list
presented above in Sect. 2.2. In order to more easily identify
possible mismatches between observed and computed spectra,
we calculated these QFP with and without considering the cal-
cium triplet lines (GESnoCaT in the second columns of both
tables) since accurately simulating their core could be problem-
atic because of NLTE and/or chromospheric effects. For this
GESnoCaT case, we excluded a window of ∼2 nm width centred at
the core of the three Ca II lines. The discarded wavelength ranges
are (in vacuum and nm): [849.43–851.03], [853.73–855.73], and
[865.74–867.74].

In the present section, we mostly focus on the results pre-
sented in Table 2 for the Gaia-RVS spectral resolution but the
same tendency is also seen at higher resolution (Table 3). First,
we discuss the impact of the metallicity on the fit quality for
the two reference cool giant stars in Sect. 3.1 Then, we inspect
the importance of the temperature on the QFP by examining the
dwarf spectra in Sect. 3.2. Finally, we examine the effect of the
surface gravity on the fit quality by comparing spectra of dwarfs
and giants with close Teff (Sect. 3.3).

3.1. Cool giant stars

First of all, we notice that among the two cool giants, Arcturus
exhibits the best fit both at high and low spectral resolution. For
example, the χ2 and the number of wlp with a difference between
3 and 5% (N3) vary by more than a factor of two at high resolu-
tion between these two giant stars. The reason is that, although
their rather similar Teff and log(g), Arcturus’ spectrum exhibits
far fewer lines than µ Leo because it is more metal poor (µ Leo
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Table 3. Same as Table 2, but for R = 100 000 (24 000 wlp).

Star Cool giants Cool dwarfs Hot dwarf
Arcturus µ Leo 61 Cyg A ε Eri Sun Procyon

GES/GESnoCaT GES/GESnoCaT GES/GESnoCaT GES/GESnoCaT GES/GESnoCaT GES/GESnoCaT

χ2 10.94/3.45 25.94/18.86 4.71/3.09 10.67/3.23 4.34/2.00 7.92/2.43
N5 812/220 2711/2022 99/63 446/186 311/115 471/182
N3 1811/809 3581/2724 594/405 723/413 511/435 1585/305
N1 5816/3170 9079/6694 9392/6385 8972/5367 3854/1960 5399/2946

being ∼0.75 dex more metal rich, see Table 1). It is therefore
much easier to produce a more realistic spectrum and, hence,
better QFP for Arcturus.

Moreover, for both stars (but this is also true for any other
reference star), the large difference between N1 and N3 (or N5)
is mostly dominated by molecular transitions that are predomi-
nantly fainter. We point out that in these cool giant stars, the CN
molecule is the dominant species (TiO lines beginning to be vis-
ible only for Teff

<∼ 4100 K). We also checked that, for any cool
stars, atomic lines mostly contribute to the major mismatches
(N3 and N5). Therefore, the huge number of molecular transi-
tions that appear in the metal-rich spectrum of µ Leo explains
its much larger N1 with respect to other reference stars at low
resolution.

Furthermore, by looking for each star at the column
GESnoCaT of Table 2, it is remarkable that the calcium triplet
lines considerably impact the fit quality. For instance, if we do
not consider this triplet for Arcturus, the largest mismatches in
flux (N5 and N3) completely disappear at the RVS resolution,
although smaller differences (N1) are still present but they are
less numerous. However, there are still some large discrepancies
at higher resolution for Arcturus, mainly caused by atomic lines
that require some improvements (see Sect. 4). Similar conclu-
sions are obtained for the µ Leo spectrum when removing these
calcium lines.

3.2. Dwarf stars

First, when comparing the three coolest dwarf stars (61 Cyg A,
ε Eri, and the Sun), we notice that there is a very good agreement
between observed and synthetic spectra at the RVS resolution
both in terms of N5 and N3, particularly if one disregards the cal-
cium triplet lines. However, smaller flux differences (N1) are still
numerous and are again dominated mostly by molecular lines.

Then, since the surface gravities are similar and the metal-
licities almost do not differ among these dwarfs, the main
parameter that affects their fit quality is the effective temper-
ature that varies by about 1400 K. In particular, Teff plays a
crucial role since it governs the presence or absence of both
atomic and (most importantly for N1) molecular lines. Regard-
ing these molecular transitions, Fig. 1 (top panel) shows the
difference between a spectrum calculated with only CN and
TiO lines (including all their respective isotopes) at the low
effective temperatures for which molecular lines are important
in the stellar spectra (although still present but very weak at
∼5750 K). We remind the reader that these two molecules are the
most important ones for the selected reference stars and spec-
tral domain. These dwarf spectra differences were calculated
assuming [Fe/H] = [α/Fe] = 0.0 dex, log(g) = 4.5, and Vmicro =
1.0 km s−1 at the RVS resolution. No broadening due to Vmacro
and Vsin i were considered. When the difference between the

Fig. 1. Differences between synthetic spectra (normalised flux) com-
puted with only CN and TiO lines for five values of the effective tem-
perature. The spectra were computed adopting [Fe/H] = [α/Fe] = 0.0 dex
with R = 11 500 and 800 wlp for typical dwarf (log(g) = 4.5,
Vmicro = 1.0 km s−1) and giant stars (log(g) = 1.5, Vmicro = 2.0 km s−1), top
and bottom panels, respectively. Green and red background colours refer
to dominant contributions of TiO and CN, respectively.

CN and TiO contributions to the spectra is positive (nega-
tive), this means that the TiO lines contribute more (less) than
CN ones (green and red backgrounds, respectively). First, we
point out that for Teff

<∼ 4000 K and Teff
>∼ 4300 K, these two

molecules almost do not coexist in dwarf spectra: TiO being
present/absent (and CN absent/present) for these two tempera-
ture regimes, respectively. Moreover, it is noticeable that below
∼4000 K, TiO is by far the dominant absorbing species. On
the contrary, for larger Teff , the contribution of CN becomes
dominant and reaches a maximum around ∼5000 K, corre-
sponding to the effective temperature of ε Eri. This is the
main reason why this star has the worst fit with respect to
the two other cool dwarfs: far more molecular (CN) lines are
present in its spectrum. All of this can be explained by (i)
the smaller dissociation energy of TiO with respect to CN,
favouring the formation of CN at effective temperature hotter
than ∼4300 K; and (ii) at lower temperatures, the formation of
TiO is favoured since most carbon atoms are blocked onto CO
molecules and, with oxygen being more abundant than carbon,
almost no CN molecules can be formed. Finally, for even larger
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Teff (becoming closer to the solar value), the contribution of
the CN molecule decreases and becomes negligible since the
stellar atmopshere becomes too hot to favour molecular forma-
tion. Nevertheless, one also notices that, for ε Eri, a better fit
of the CN lines (and an improvement of all its QFP) would be
obtained by adopting a slightly lower carbon abundance (about
−0.2 dex). Decreasing the nitrogen abundance does not improve
the global fit as well. Such a proposed lower carbon abun-
dance would result from the slightly hotter Teff (with respect to
us) adopted in Luck (2017) when deriving their C abundance
in 61 Cyg A.

However, one can also see in both tables that N5 and N3 are
better for 61 Cyg A than for the hotter Sun. This is interpreted
by (i) the larger metallicity of the Sun leading to the formation
of more lines in its spectrum although its larger Teff , and (ii) the
better fit of the calcium IR triplet lines (including the wings) in
61 Cyg A. By looking at the GESnoCaT column of Tables 2 and 3,
it is noticeable that, without the calcium triplet lines, all the QFP
(except N3 and N5 at high resolution) become smaller for the Sun
than for 61 Cyg A. One can also see that the atomic lines in the
solar spectrum are rather well synthesised (very good N5 and N3
at 11 500). This probably results from the fact that atomic line
data are predominantly checked and/or optimised for this very
well-studied reference star.

Finally, it is well known that the effective temperature also
acts on the number of atomic lines in stellar spectra: a hot spec-
trum exhibits fewer atomic lines than a cooler one at constant
metallicity. It is therefore logical that a good fit of hot star spectra
should be easier to achieve with respect to cooler ones because of
the difficulty to obtain accurate atomic and molecular line data.
This is confirmed by the QFP reported in Tables 2 and 3, where
it is noticeable that Procyon shows a better fit than ε Eri (neglect-
ing the calcium triplet lines). If one neglects these three calcium
lines, the fit of Procyon becomes as good as the one of 61 Cyg A
and the Sun. It is, however, slightly worse than in the Sun since
some atomic lines predominantly formed in the hottest stellar
atmosphere (particularly seen at high resolution in N3 and N5)
still need to be improved.

3.3. Comparing dwarfs and giants of similar effective
temperatures

We now examine the effects of the stellar surface gravities on
the fit quality by comparing the QFP for 61 Cyg A and Arcturus,
which differ by about 3 dex in log(g) but have almost simi-
lar Teff and [Fe/H]. Looking at the first column for both stars
in Tables 2 and 3, we first notice that the largest mismatches
expressed through N3 and N5 are much larger in Arcturus than
in 61 Cyg A. Comparing for these two stars the second col-
umn of these tables, we can see that these large differences are
mainly caused by the rather bad fit of the calcium triplet lines.
Hence, removing them for the estimation of the QFP produces
at low resolution (especially for these two stars) a fit of very
good quality, except for the smallest flux differences (N1). These
smallest mismatches are more numerous for 61 Cyg A than for
Arcturus. By comparing the top (dwarfs) and bottom (giants)
panels of Fig. 1, one can see that, at the studied Teff (∼4300 K),
the contribution of CN is much stronger in giants than in dwarfs
(TiO being almost unformed in both stars). We note that, in the
bottom panel, we adopted log(g) = 1.5 and Vmacro = 2.0 km s−1

(the other parameters being similar to those adopted for dwarfs
in the top panel). However, although fainter in 61 Cyg A, we
checked that its CN lines are not as well fitted as in Arcturus

and produce its higher N1. This could again be solved by adopt-
ing a lower carbon abundance by about ∼0.2 dex in 61 Cyg A,
as we already proposed for ε Eri. Again, this proposed smaller
[C/Fe] could result from the hotter Teff adopted by Luck (2017).
Slightly decreasing the carbon abundance in this star leads to a
much better fit and a two-times-lower N1 (thus becoming smaller
than in Arcturus). Finally, we note that, apart from the calcium
triplet lines, the majority of the largest mismatches between the
observed and simulated spectra (especially at high resolution) for
these two cool stars are caused by atomic lines whose fit could
be improved.

4. The GSP-Spec line list

Although the global agreement between the observed and sim-
ulated spectra appears already rather good, there are still some
important local disagreements revealed by poorly synthesised
spectral lines. Apart from the calcium triplet lines, most of the
largest spectra differences (N3 and N5) for the reference stars are
caused by atomic transitions. To improve this situation, we there-
fore decided to build a new atomic line list, starting from the
one presented in Sect. 2.2. We remind the reader that we only
focus on the atomic transitions since they play a crucial role in
the atmospheric parameter and abundance derivations performed
within GSP-Spec. This new line list was created by (i) iden-
tifying the atomic transitions (and associated possible blends)
causing the largest mismatches between the observed and simu-
lated high-resolution spectra, and then (ii) calibrating the atomic
data of these identified lines. This new list is called the GSP-Spec
line list hereafter (GL).

4.1. Astrophysical calibration of some atomic lines

We started by identifying the atomic transitions leading to the
highest mismatches at both high and low resolution thanks to the
N3 and N5 QFP. Among the detected lines with uncertainties in
the line positions, we only had to slightly correct the wavelength
of the multiplet 6 of S I. We adopted 869.5524, 869.6319, and
869.7014 nm in vacuum (869.3137, 869.3931, and 869.4626 nm
in air), in perfect agreement with Wiese et al. (1969).

Then, for all the other identified lines, it appeared necessary
to only correct their oscillator strength (g f ) without changing
any other of their line data such as their broadening parameters.
These g f were first ‘astrophysically’ calibrated to improve the
fit quality (visual inspection of the fit and check of the QFP)
and match the solar spectrum as well as possible. We checked
that this calibration also improved the Arcturus and Procyon fits,
these being the best known stars among cool giants and hot
dwarfs. For this calibration, we always assumed the chemical
abundances reported in Table 1. Finally, as is shown Sect. 4.2,
these modified oscillator strengths improve the fit quality of all
of our other reference stars.

In total, we calibrated about 170 atomic oscillator strengths
belonging to about ten different atomic species (whatever their
isotope and ionisation state) among the ∼70 chemical elements
present in the line list. All these calibrated transitions are listed
in Table 4. The distribution of the differences between the initial
and calibrated oscillator strengths is shown in Fig. 2 (exclud-
ing the potential Fe II line discussed hereafter because of its
unknown real nature). The mean change in log(g f ) is 0.30 dex
and 50, 80, 95% of the lines were corrected by less than 0.15,
0.50, and 1.10 dex, respectively. Moreover, no systematic changes
for a given species are noticed. These corrections lead to changes
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Table 4. Calibrated atomic lines.

Element λair λvac E log(gf )GES log(gf )RVS
(nm) (nm) (eV)

Na I 864.8931 865.2307 3.191 –1.997 –2.040
Mg I 860.9727 861.2092 6.118 –2.810 –2.300
Si I 846.1482 846.3807 5.964 –2.757 –2.400
Si I 849.2077 849.4410 5.863 –2.742 –2.100
Si I 850.1544 850.3880 5.871 –0.817 –1.260
. . . . . .
. . . . . .

Notes. Column 1 indicates the element and its ionisation state; Cols. 2 and 3: air and vacuum wavelengths; Col. 4: lower excitation potential
which comes from GES line list; Col. 5: log(gf ) from the GES line list, whereas Col. 6 provides our calibrated value. The * close to the air
wavelengths indicate that they were slightly modified compared to those given in GES. The spectral lines are ordered by increasing atomic number
and increasing wavelength for each atomic species. The full table is available in electronic form at CDS.

Fig. 2. Distribution of the differences between the initial and adopted
oscillator strengths for the astrophysically calibrated lines of the GSP-
Spec line list.

of up to a few percent in the flux of some lines at the RVS
resolution. Regarding the three huge calcium triplet lines that
were causing the largest differences between observed and syn-
thetic spectra, we slightly decreased their oscillator strengths
by 0.024/0.037/0.027 dex, favouring the fit quality of the cal-
cium wings since they contribute to several blends. This led to
a well-improved wing fit, although it was not perfect in all the
reference stars since different behaviours in the line profiles are
seen among these stars. We note, however, that it was impos-
sible to simultaneously well fit both the core and the wings of
these calcium lines with the adopted physical assumptions since
these cores are probably subject to NLTE and/or chromospheric
effects. Perfectly fitting both the cores and the wings of these
CaT lines would indeed require a more realistic treatment of the
radiative transfer in these stellar atmospheres, which is beyond
the scope of the present work.

Finally, we remarked a line present in the observed spec-
trum of Procyon and also visible although fainter in the solar
spectrum (with a normalised flux of 0.95 and 0.97%, at the
RVS resolution, respectively). By looking at spectra of stars hot-
ter than Procyon, we verified that this line becomes stronger
for hotter Teff , suggesting that it belongs to an ionised element
and/or has a high excitation energy. This line is found in vac-
uum around 858.794 nm (∼858.558 nm in air) and is absent from
our synthetic spectra whatever the effective temperature is. This
unknown line is therefore missing in the GES line list or has

incorrect atomic parameters. In order to identify it, we searched
the VALD and NIST databases as well as in Kurucz website5

for all lines between 858.500 and 858.600 nm (in air). First, we
point out that Moore et al. (1966) identified this line as S I, but
since no such sulfur line was reported by line databases, we dis-
carded this proposition. Then, the most likely candidates found
were the Fe II (858.544 nm in air; 858.779 nm in vacuum) and
Sr III (858.552 in air; 858.788 nm in vacuum) lines. The exci-
tation energy of the latter (33 ev) seems to be too high to be
observed in stars of temperature smaller than 8000 K. The other
candidate lines being too distant in wavelength and/or too weak,
we therefore considered this line as corresponding to the Fe II
transition that was already present in the original GES list but
with a far too weak oscillator strength. In order to well fit our
hot reference star spectra, we had to calibrate its wavelength and
g f , which was increased by 8.786 dex. We also note that this
line seems to be blended by another unidentified line (around
858.850 nm in vacuum) that appears much weaker in Procyon
and solar spectra. Nevertheless, this tentative Fe II line was
adopted in our GSP-Spec line list and well improves the fit qual-
ity of the hot star spectra. Its Fe II-nature should be confirmed
later by comparison with the abundances derived from other
independent iron lines when analysing hot star spectra within
GSP-Spec.

4.2. Quality of the GSP-Spec line list

To quantify the quality of the new fits between the observed
and simulated spectra adopting the improved GSP-Spec line list,
Table 5 presents the new computed QFP at the RVS resolu-
tion. It is built as Table 2, to which it should be compared. The
first column for each reference star (‘GL’) refers to the QFP
corresponding to the final adopted line list (the spectra being
computed exactly as those described in Sect. 2.2). The second
column of each reference star (GLnoCaT) shows the QFP by dis-
regarding ∼2 nm at the core of the three Ca II lines as previously
done.

First, it can be clearly seen that a global improvement of
the fit quality of any reference star is obtained when adopt-
ing the GSP-Spec line list: the χ2 are smaller and most of the
mismatches previously reported have indeed disappeared. For
instance, if one disregards the CaT lines, N5 and N3 become

5 http://kurucz.harvard.edu/linelists/
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Table 5. Quality-fit parameters computed from the comparison between the synthetic and observed spectra at R = 11 500 (800 wlp) for the complete
GSP-Spec line list (GL) and rejecting the core of the Calcium triplet lines (GLnoCaT).

Star Cool giants Cool dwarfs Hot dwarf
Arcturus µ Leo 61 Cyg A ε Eri Sun Procyon

GL/GLnoCaT GL/GLnoCaT GL/GLnoCaT GL/GLnoCaT GL/GLnoCaT GL/GLnoCaT

χ2 0.20/0.03 0.26/0.14 0.08/0.06 0.17/0.04 0.04/0.02 0.14/ 0.03
N5 15/0 14/3 0/0 10/0 4/0 6/0
N3 32/0 43/29 0/0 5/1 2/0 22/0
N1 166/82 358/285 313/222 254/128 32/21 160/54

Fig. 3. Observed (blue) and synthetic (orange) spectra for Arcturus. Vertical green and orange dashed lines identify spectral lines differing by
between 3 and 5% and by more than 5% in relative flux, respectively. These spectra were computed adopting the final GSP-Spec line list and are
shown at the RVS spectral resolution with 800 wlp. We note that the wavelengths are shown in vacuum. Some line identifications are shown for
non-blended absorption lines with a normalised flux below 0.93. The lower yellow insets show the difference between the observed and synthetic
fluxes.

always null, except for a few wlp in µ Leo caused by molecu-
lar lines and only one wlp in ε Eri (a Si I line not well fitted only
in this star, suggesting a possible different Si abundance than the
one adopted). A gain of about a factor of two in N3 is obtained
for ε Eri, the Sun, and Procyon, considering the complete spec-
tral domain. The gain in N1 is also important, particularly for the
Sun.

The improved fit quality is also illustrated in Figs. 3–8, which
show the observed (in blue) and synthetic (in orange) spectra
for the six reference stars at the RVS spectral resolution (these
star global fits are ordered as in Table 1). One can again see
an excellent global match between both spectra, confirming the
good QFP reported in column GL of Table 5. Visually, the
Sun and 61 Cyg A exhibits the best fits, whereas µ Leo shows
the largest mismatches. We can also remark that the largest
mismatches (shown by green and red vertical dashed lines corre-
sponding to N3 and N5, respectively) originate from the calcium
triplet lines. Both the cores (for all the stars excepted 61 Cyg A)
and wings (especially for Procyon) are responsible for the main
discrepancies. However, we highlight the good fit of the wings
of triplet calcium lines for the Sun.

In summary, if one disregards the calcium triplet lines and
some faint molecular lines causing most of the small differ-
ences in the coolest stars, the derived GSP-Spec line list strongly
improves the fit quality for the studied reference stars. This
new line list can therefore be safely adopted for the analysis of
Gaia/RVS spectroscopic data.

5. Conclusion

The automatic analysis of Gaia-RVS spectra performed by the
DPAC/GSP-Spec group in order to estimate the atmospheric
parameters and individual chemical abundances of late-type
stars relies on synthetic spectra grids. To compute high-quality
spectra for such cool stars, good quality line data are required. In
this article, we thus present the line list that was adopted within
GSP-Spec.

In order to quantify the line list quality, we first selected
six very well-parametrised reference giant and dwarf stars with
effective temperatures ranging from ∼4200 to ∼6500 K, that
is, representing the typical Teff of the stars presently anal-
ysed within GSP-Spec. Observed high-resolution and high-S/N
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Fig. 4. Same as Fig. 3, but for µ Leo with an identified line with a depth lower than 0.85.

Fig. 5. Same as Fig. 3, but for 61 Cyg A with identified lines that have a depth lower than 0.96.

spectra covering the RVS spectral domain were retrieved for
these reference stars. Then, high-resolution synthetic spectra
were computed for these reference stars thanks to the TUR-
BOSPECTRUM v19.1.2 radiative transfer code and MARCS
model atmosphere.

Stellar synthetic spectra were first computed by adopting the
line list built by the Gaia-ESO Survey consortium. The quality
of this GES line list was quantified by comparing the observed
and simulated spectra at high (R = 100 000) and RVS-like spec-
tral resolution (R = 11 500). A rather good global agreement for
the six reference stars is found, although some important line

mismatches are reported. For instance, relative flux differences
larger than 3% are identified for 162 atomic transitions. Smaller
disagreements (typically of the order of 1%) are mostly caused
by molecular transitions. We find that most of the atomic line
mismatches can be solved by correcting the adopted atomic line
data and that the possible incompleteness of the line list has a
minor impact. We therefore carefully checked the quality of these
line data and, when necessary, we astrophysically calibrated sev-
eral atomic oscillator strengths (a couple of line positions were
also corrected) in order to fit the observed reference star spec-
tra as well as possible. The improvement of the flux fit quality
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Fig. 6. Same as Fig. 3, but for ε Eri with identified lines that have a depth lower than 0.96.

Fig. 7. Same as Fig. 3, but for the Sun, which has identified lines that have a depth lower than 0.97.

adopting this GSP-Spec line list was quantified and is found to be
important. This new line list produces still not perfect synthetic
spectra, however, for every type of star, since a few lines are
found to be sometimes not perfectly well reproduced. In partic-
ular, the ionised calcium triplet lines exhibit mismatches in their
core and/or wings, probably due to NLTE and/or chromospheric
effects not considered in the adopted synthesis tools.

Finally, since the new GSP-Spec line list is found to produce
better and more realistic synthetic spectra, it was adopted for

the GSP-Spec analysis performed for the thirst data release of
Gaia. This line list can be retrieved by contacting the authors
of the present article. However, we warn that it was optimised
in the MARCS models and TURBOSPECTRUM v19.1.2 con-
texts and should therefore be used with these same tools. Finally,
we notice that no optimisation of the molecular transitions were
performed, and the fit quality outside the 4000–8000 K effec-
tive temperature regimes was not checked. Future extensions of
the present work should first focus on these cooler and hotter
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Fig. 8. Same as Fig. 3, but for Procyon, which has identified lines with a depth lower than 0.97.

stars. More realistic physical assumptions such as NLTE and 3D
hydrodynamical simulations should also be investigated. Consid-
ering the Stark line broadening may also help to better reproduce
some line profiles such as the calcium triplet lines.
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ABSTRACT

Context. The recent Gaia third data release contains a homogeneous analysis of millions of high-quality Radial Velocity Spectrometer
(RVS) stellar spectra by the GSP-Spec module. This led to the estimation of millions of individual chemical abundances and allows us
to chemically map the Milky Way. The published GSP-Spec abundances include three heavy elements produced by neutron-captures
in stellar interiors: Ce, Zr, and Nd.
Aims. We study the Galactic content in cerium based on these Gaia/RVS data and discuss the chemical evolution of this element.
Methods. We used a sample of about 30 000 local thermal equilibrium Ce abundances, selected after applying different combinations
of GSP-Spec flags. Based on the Gaia DR3 astrometric data and radial velocities, we explore the cerium content in the Milky Way
and, in particular, in its halo and disc components.
Results. The high quality of the Ce GSP-Spec abundances is quantified through literature comparisons. We found a rather flat [Ce/Fe]
versus [M/H] trend. We also found a flat radial gradient in the disc derived from field stars and, independently, from about 50 open
clusters. This agrees with previous studies. The [Ce/Fe] vertical gradient was also estimated. We also report an increasing [Ce/Ca]
versus [Ca/H] in the disc, illustrating the late contribution of asymptotic giant branch stars with respect to supernovae of type II. Our
cerium abundances in the disc, including the young massive population, are well reproduced by a new three-infall chemical evolution
model. In the halo population, the M 4 globular cluster is found to be enriched in cerium. Moreover, 11 stars with cerium abundances
belonging to the Thamnos, Helmi Stream, and Gaia-Sausage-Enceladus accreted systems were identified from chemo-dynamical
diagnostics. We found that the Helmi Stream might be slightly underabundant in cerium compared to the two other systems.
Conclusions. This work illustrates the high quality of the GSP-Spec chemical abundances, which significantly contribute to unveiling
the heavy-element evolution history of the Milky Way.

Key words. Galaxy: abundances – stars: abundances – Galaxy: disk – Galaxy: halo – Galaxy: evolution

1. Introduction

Our understanding of the Milky Way has made a great leap for-
wards through the different data releases of the Gaia mission.
The third release (Gaia Collaboration 2023b) consists of a major
and unique step because it includes a large variety of new data
products, including, in particular, an extensive characterisation
of the Gaia sources. In this context, the module called general
stellar parametrizer from spectroscopy (GSP-Spec hereafter; see
Gaia Collaboration 2023a) has estimated atmospheric parame-
ters (effective temperature Teff , surface gravity log(g), global
metallicity [M/H], and abundances of α-elements with respect

to iron [α/Fe]) as well as individual chemical abundances of up
to a dozen elements1 for about 5.6 million stars that have been
observed by the Radial Velocity Spectrometer (RVS hereafter;
Cropper et al. 2018; Katz et al. 2023).

Three of these 13 chemical elements are produced by neu-
tron capture in the inner layers of some specific stages of stellar
evolution: zirconium (Z = 40), cerium (Z = 58), and neodynium
(Z = 60). According to the seminal work of Burbidge et al.

1 See https://www.cosmos.esa.int/web/gaia/iow_20210709.
These elements are N, Mg, Si, S, Ca, Ti, Fe I, Fe II, Ni, Zr, Ce, and
Nd.
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(1957), neutron capture occurs through two main processes: the
rapid (r-) and slow (s-) processes (slow and rapid referring to the
timescale of the neutron captures with respect to the β-decay).
The latter takes place in lower neutron densities and on longer
timescales than the r-process. The main formation sites of the
r-process elements are still under discussion: merging of neutron
stars or of neutron star - black hole binary systems (respectively
Freiburghaus et al. 1999; Surman et al. 2008), neutrino-induced
winds from the core-collapse of supernovae (Woosley et al.
1994), and/or rotating polar jets from core-collapse supernovae
(Nishimura et al. 2006).

The formation sites of the s-process, in contrast, are better
understood. The distribution of solar abundances shows three
peaks located around the atomic mass numbers A = 90, 138,
and 208. Sr, Y, and Zr represent the first peak, Ba, La, and Ce
the second peak, and Pb the third peak. Even though all these
elements are mainly formed via s-process (Prantzos et al. 2018),
their formation sites can differ. The s-process can be decom-
posed into three sub-processes, each of which populates a dif-
ferent peak (see Kappeler et al. 1989, and references therein).
First, massive stars (&8–10 M�) preferentially cause the so-
called weak process (especially producing first peak elements),
where neutrons are mainly provided by the 22Ne(α, n)25Mg
reaction in the convective He-burning core and C-burning shell
(Peters 1968; Lamb et al. 1977; Pignatari et al. 2010). On the
other hand, low- and intermediate-mass Asymptotic giant branch
stars at solar metallicity produce the so-called main s-process
such as Ce and Nd through neutrons that are mainly produced
by the 13C(α,n)16O reaction (Arlandini et al. 1999; Busso et al.
1999; Karakas & Lattanzio 2014; Bisterzo et al. 2011, 2015).
This reaction takes place in the so-called 13C-pocket, between
the H- and He-burning shells. This 13C pocket is formed
through a sequence reaction 12C(p,γ)13N(β+)13C through the
partial mixing of protons from the convective H-rich envelope
into the 12C region during the third dredge-up. The 22Ne(α,
n)25Mg reaction also contributes to the convective thermal
pulse. Moreover, we note that rotating massive stars at low
metallicity ([Fe/H]<−0.5 dex) seem to have an impact on the
main s- process elements (Prantzos et al. 2018). Finally, low-
metallicity low-mass AGB can produce elements of the third
peak (e.g. Pb) through the strong s-process (Clayton & Rassbach
1967; Gallino et al. 1998; Travaglio et al. 2001)

However, this rather simple picture is blurred by the fact
that neutron-capture elements can be produced by a combination
of the s- and r- processes. For instance, Arlandini et al. (1999)
found that at the epoch of the Solar System formation, cerium
could come at a level of 77% from s-process production. This
was later confirmed by Bisterzo et al. (2016) and Prantzos et al.
(2018), who report a s-process contribution of about 80%.

For all these reasons, studying the Ce content in the Milky
Way allows us to probe its different production sites and, in partic-
ular, the main s- process. Several studies of neutron-capture ele-
ments and more especially, of cerium abundances in the Galac-
tic disc, can be found in the literature, for instance, Reddy et al.
(2006), Mishenina et al. (2013), Battistini & Bensby (2016),
Delgado Mena et al. (2017), Forsberg et al. (2019), Griffith et al.
(2021) for field star studies, and Magrini et al. (2018), Spina et al.
(2021), Sales-Silva et al. (2022) for open clusters. Global flat
trends of [Ce/Fe] versus [M/H] were found in most works, even
though some report a small decreasing trend for high [Fe/H] val-
ues (Mashonkina et al. 2007). This trend agrees with chemical
models (Prantzos et al. 2018; Grisoni et al. 2020). Moreover, a
correlation between cerium abundances and ages has been pro-
posed based on open clusters (Sales-Silva et al. 2022), where

[Ce/Fe] appears to decrease with age up to 8 Gyr. A similar trend
was obtained for field stars (Battistini & Bensby 2016). They
additionally found an increase in [Ce/Fe] with ages older than
8 Gyr.

With the recent delivery of the third Gaia data release, these
studies can be extended to a much larger stellar sample. The aim
of the present paper is therefore to complement the first descrip-
tion of Ce based on the Gaia GSP-Spec abundances that was pre-
sented by Gaia Collaboration (2023a). This work is composed
as follows. Section 2 describes the selection of the sample of
Ce abundances, and Sect. 3 presents its spatial, chemical, and
dynamical properties. Section 4 presents the Galactic disc con-
tent in cerium with the derivation of radial and vertical gradients,
the comparison with a new chemical evolution model, and the Ce
content of open clusters. Then, Sect. 5 explores Ce abundances
in the Galactic halo and, in particular, in the M 4 globular cluster
and in accreted dwarf galaxies and stellar streams. Finally, the
conclusions of this work are presented in Sect. 6.

2. Sample stars of cerium abundances

This section presents the recently published Gaia DR3 cerium
abundances. We select the best working samples for further anal-
ysis (see Appendix A for the corresponding catalogue queries).

2.1. Gaia GSP-Spec local thermal equilibrium cerium
abundances

First, we briefly recall that the chemical analysis of the Gaia-
RVS spectra (R ∼ 11 500) was performed by the GSP-Spec mod-
ule (Recio-Blanco et al. 2023) through the GAUGUIN algorithm
(Bijaoui 2012; Recio-Blanco et al. 2016) and a specific grid of
synthetic spectra covering the whole stellar atmospheric param-
eters space and with varying Ce abundances. Briefly, to derive
chemical abundances, GAUGUIN builds a reference grid spec-
trum (1D) from this large 5D cerium grid that is interpolated
at the atmospheric parameters of the analysed star. These atmo-
spheric parameters are provided by the MatisseGauguin method
(see Sect. 6 of Recio-Blanco et al. (2023) for more details). The
observed spectrum of the analysed star is normalised, and a sec-
ond normalisation around the line is then performed to readjust the
continuum locally (Santos-Peral et al. 2020; Recio-Blanco et al.
2023). Finally, the minimum of the quadratic distance between
the observed and reference spectra is computed in a wavelength
range close to the line. This provides the initial guess of the Ce
abundance, from which the Gauss-Newton algorithm obtains the
final abundance. The second normalisation and abundance win-
dows from which the cerium abundances are derived are provided
in Table B.1. of Recio-Blanco et al. (2023). The derived local
thermodynamical equilibrium (LTE) abundances rely on the line
data of Contursi et al. (2021) and assume Grevesse et al. (2007)
solar abundances.

Cerium abundances are determined from a triplet of
Ce ii lines centred around 851.375 nm (in vacuum). Table 1
reports the atomic data of this triplet that we adopted for the
analysis: air and vacuum wavelengths2, excitation energy of the
lower level, and oscillator strength. These atomic data were not
calibrated astrophysically. Moreover, for some specific combi-
nations of atmospheric parameters, this cerium triplet might be
slightly blended with a weak CN line whose central wavelength
is about 851.25 nm.

2 The conversion between air and vacuum wavelength was made fol-
lowing Birch & Downs (1994).
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Table 1. Adopted cerium line data.

Element λair λvac E log(gf )
(nm) (nm) (eV)

Ce II 851.1337 851.3676 0.357 −2.530
Ce II 851.1473 851.3812 2.004 −2.120
Ce II 851.1521 851.3859 0.328 −2.840

An example of this cerium feature is provided in Fig. 9
of Recio-Blanco et al. (2023). The detectability of the cerium
triplet is illustrated in Fig. 1, which presents a Kiel diagram
colour-coded with the minimum cerium abundance (in dex) that
could be measured for metallicities varying between −1.0 to
0.0 dex. This was estimated from the grid of synthetic spectra
in which we searched for the Ce abundance corresponding to
a (normalised) flux decrease of 0.5% at the Ce line core with
respect to a reference spectrum with [Ce/Fe] =−2.0 dex (i.e. no
Ce and the lowest cerium abundance in the grid of reference
spectra). The cerium lines are more easily detectable in AGB and
RGB stars ([Ce/Fe]> 0 dex), whereas higher cerium abundances
are required for a possible detection in dwarf stars. This may
lead to the observational biases that are discussed in Sects. 3.1
and 4.1.

We recall that according to Lawler et al. (2009), cerium
has four main stable isotopes, and two of them are dominant
(88.45% for 140Ce and 11.11% for 142Ce). Then, 0.19% and
0.25% of Ce are found in 146Ce and 138Ce, respectively.

Together with other chemical abundances, GSP-Spec pro-
vides several quality flags that are recommended for select-
ing the best data. These flags are related to several effects that
could affect the stellar parametrisation, for instance, possible
biases induced by radial velocity uncertainties, rotational broad-
ening, or flux noise. Moreover, two flags specifically refer to the
determination of the cerium chemical abundance (CeU pLim and
CeUncer). The CeU pLim flag is an indicator of the line depth
with respect to noise level, which corresponds to the detectabil-
ity limit defined as the upper limit. The smaller this flag, the
better the measurement. The CeUncer flag is defined as the reli-
ability of the abundance uncertainty considering the atmospheric
parameters and S/N. We refer to Recio-Blanco et al. (2023) for
a complete definition of these flags.

Out of the ∼5.5 million stars parametrised by GSP-Spec,
103 948 have a cerium abundance, without considering any flag
restriction (we refer to this entire Ce catalogue as the complete
sample hereafter). As this study aims to describe the largest
possible sample with the most accurate Ce measurements, we
applied some flag restrictions to define our working samples and
compare the GSP-Spec [Ce/Fe] values with the literature values.

2.2. Comparison catalogues of cerium abundances

In order to validate the GSP-Spec cerium abundances,
they were compared to the abundances of APOGEE-
DR17 (Abdurro’uf et al. 2022), Forsberg et al. (2019;
APOGEE and F19 hereafter, respectively), and GALAH DR3
(Buder et al. 2021).

We first note that there are no GALAH stars in common
with F19 after the recommended GALAH flag values were
applied (snr_c3_ira f > 30, f lag_sp == 0, f lag_ f e_h == 0 and
f lag_Ce_ f e == 0). Nevertheless, we compare below our GSP-
Spec cerium abundances with the abundance from GALAH in

Fig. 1. Kiel diagram colour-coded with the lowest cerium abundance
(in dex) that could be detected in a spectrum whose (normalised)
line core flux is 0.5% deeper than that of a reference spectrum with
[Ce/Fe] =−2.0 dex. For each combination of effective temperature and
surface gravity, we estimated this lowest cerium abundance for three
values of [M/H]: 0.0, −0.5, and −1.0 dex (from top to bottom and left to
right in each small square).

Sect. 2.4. These GALAH Ce abundances were derived from
one cerium line around 477.3941 nm (air) from spectra with
R ∼ 28 000. A zero-point calibration was applied. Using
these recommended flags, we found 278 163 GALAH cerium
abundances.

The F19 cerium abundance sample is composed of 336 stars
observed at highweresolution (R ∼ 67 000). Their abundances
are obtained from a Ce ii line located at 604.3373 nm in the air,
adopting solar composition from Grevesse et al. (2015).

APOGEE cerium abundances were derived from spec-
tra with R ∼ 22 500 and S/N > 100, using multiple
cerium lines. For our comparison purpose, we selected the
best APOGEE non-calibrated Ce abundances. We then fil-
tered all stars with APOGEE ANDFLAGs, ASPCAPFLAGs,
RV_FLAGs, and STARFLAGs, 0. We also removed stars with a
non-zero third binary digit of the EXTRATARG flag and a non-
zero value for the sixth and twenty-sixth binary digits of each
member of PARAMFLAG tuple. Finally, we kept only APOGEE
cerium abundances with an uncertainty smaller than 0.2 dex and
found 53 310 stars. Our flag selection is the recommended opti-
mized version of APOGEE flags. The F19 and APOGEE sam-
ples can be compared between each other. We found 32 stars
with high-quality Ce abundances in common. They have a mean
difference of −0.14 dex, in the sense APOGEE minus F19, indi-
cating that the two studies are probably not at the same refer-
ence level. Calibrated APOGEE abundances lead to a larger dif-
ference of −0.20 dex. We therefore consider only non-calibrated
APOGEE abundances in the following. F19 Ce abundances are
indeed almost always higher than those from APOGEE. This
difference is even larger for some APOGEE cerium-poor stars
that are found to be ∼0.3–0.4 dex more enriched in Ce by F19,
although no significant differences in atmospheric parameters
are present. Nevertheless, the standard deviation of the Ce abun-
dance differences in the two samples is equal to 0.13 dex, reveal-
ing a rather good agreement between the two studies. We note
that similar systematic differences (different reference scales) of
cerium abundances at solar metallicity have been reported by
F19 when they compared their own abundances with those of
Battistini & Bensby (2016).
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Table 2. Comparison (mean and standard deviation of the differences) between GSP-Spec cerium abundances and those of F19, APOGEE, and
GALAH for different samples of Ce GSP-Spec abundances.

Strict Select. Low-Uncer. Samp. Complete Samp.
F19 APO GLH F19 APO GLH F19 APO GLH

Mean 0.03 −0.06 – 0.00 −0.16 −0.31 0.00 −0.27 −0.44
Std 0.05 0.09 – 0.15 0.25 0.20 0.15 0.30 0.32
Ncomp 9 2 0 105 101 44 122 187 333
NCe 493 29 991 103 948

Notes. The [Ce/Fe] mean values are computed in the sense literature minus GSP-Spec. Ncomp indicates the number of stars found for the com-
parison, and NCe is the total number of GSP-Spec stars with Ce abundances when the corresponding flag selection was applied (see text for
more details).

2.3. Definition of the low-uncertainty sample of GSP-Spec
Ce abundances

We then compare in Table 2 the differences between GSP-Spec
cerium abundances and those of F19, APOGEE, and GALAH
for three possible flags_gspspec selections. We also indicate the
number of stars (Ncol) used for the comparison, as well as the
total number of selected GSP-Spec stars (NCe) when the consid-
ered flags were applied.

We first show this comparison in the left column by adopt-
ing stars for which (i) all their flags_gspspec = 0 (including
those related to Ce abundances), (ii) Ce uncertainties smaller
than 0.2 dex (estimated from Monte Carlo simulations; see
Recio-Blanco et al. 2023), (iii) vbroad ≤ 13 km s−1 (since deriv-
ing accurate chemical abundances can become difficult for fast-
rotating stars)3, (iv) Teff ≤ 5400 K (tests with synthetic spectra
show that the Ce lines become too weak to be detected in hot-
ter star spectra), and (v) log(g)≤ 3.5 (tests with synthetic spectra
revealed that the Ce line becomes difficult to analyse in dwarf
stars)4. We finally found 493 stars that satisfied these criteria
(referred to as the strict selection hereafter). Among them, we
found only 9, 2 and 0 stars in common with F19, APOGEE and
GALAH, respectively. An excellent agreement between [Ce/Fe]
GSP-Spec, F19 and APOGEE values is found.

For comparison purpose, we provide a similar comparison
in the right column of Table 2, but considering the complete
sample of Ce abundances. The number of stars in common is
much larger, and the agreement between GSP-Spec and F19 is
still very good (no bias and dispersion equal to 0.15 dex). In con-
trast, the agreement with APOGEE and GALAH is worse. The
large bias can be explained by the fact that GSP-Spec, APOGEE,
and GALAH Ce abundances are not on the same scale (as is
also the case for F19 and APOGEE, as mentioned in the pre-
vious subsection). The dispersion is also larger, maybe because
the some of APOGEE stars found in GSP-Spec are fainter than
those in F19.

From these considerations and in order to select a large
enough but still accurate sample of Ce abundances, we defined
a specific combination of the GSP-Spec flags by relaxing the

3 This value is a good compromise between keeping a high number of
stars and good-quality abundances.
4 Nevertheless, we found a dwarf star (ID=5373254711531881728,
log(g) = 4.21, Teff = 4775.0 K, [M/H] =−0.24 dex, S/N = 81) that
appears to be strongly enriched in cerium. ([Ce/Fe]≥ 2.0 dex, 2.0 being
the Ce reference grid high-border value). No clear sign of binarity has
been found in the Gaia astrometric data for this star, which, moreover,
does not belong to the Gaia binary catalog. No abundance of other
heavy elements has been found in the literature for these stars either.

extrapol and KMgiantPar flags together with those specifi-
cally related to Ce abundances. Briefly, the extrapol flag indi-
cates if the GSP-Spec atmospheric parameters are extrapolated
beyond the limits of the reference grid and KMgiantPar refers to
extremely cool giant stars whose Teff and log(g) have been cor-
rected and set to given specific values because of parametrisation
issues. We again refer to Recio-Blanco et al. (2023) for a com-
plete definition of these flags. Our best combination was found
by adopting CeU pLim ≤ 2, CeUncer ≤ 1 and extrapol ≤ 1.
We also fixed KMgiantPar ≤ 1, which is associated with a
goodness of fit (referred as gof hereafter; see Recio-Blanco et al.
2023, for its definition) lower than −3.75. All the other flags
were set to 0 to ensure a good stellar parametrisation. As
for the strict selection sample, we also only selected stars
with vbroad ≤ 13 km s−1, Ce uncertainties ≤0.2 dex, Teff ≤

5400−1 K, and log(g)< 3.5. This low-uncertainty sample con-
tains 29 991 stars with accurate measurements of the Ce
abundances.

2.4. Comparison of the low-uncertainty sample with the
reference catalogues

In this low-uncertainty sample, we found 105, 101, and 44
stars in common with F19, APOGEE, and GALAH, all with a
GSP-Spec S/N higher than 55. The comparisons between these
studies are illustrated in Fig. 2. The agreement between this
low-uncertainty sample and F19 is excellent (no bias and dis-
persion of 0.15 dex), whereas the comparison with APOGEE
is good with a bias identical to the bias between F19 and
APOGEE, together with a larger dispersion of 0.25 dex. We note
that most of the GALAH and APOGEE low Ce abundances
seem to be systematically underestimated compared to those
from GS P − S pec and F19. The agreement with GALAH and
APOGEE is indeed much better when their lowest Ce abun-
dances are rejected: keeping only GALAH and APOGEE stars
with [Ce/Fe]>−0.15 dex leads to a mean difference with respect
to GSP-Spec equal to −0.09 and −0.22 dex, respectively. The
standard deviation with respect to GSP-Spec becomes equal to
0.18 and 0.18 dex, respectively.

The excellent agreement between GSP-Spec and F19 might be
explained by the high quality of these spectra: high spectral res-
olution, and S/N for F19 and high S/N for GSP-Spec. APOGEE
stars in common with GSP-Spec have a slightly lower S/N.

Furthermore, we note that the reported Ce differences can-
not be explained by differences in the adopted atmospheric
parameters since these four studies adopted rather consistent
Teff and log(g), as is shown in Fig. 2. The mean ∆ Teff and
∆ log(g) are equal to 106 K and 0.22, respectively, between
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Fig. 2. Comparison between GSP-Spec low-uncertainty sample cerium
abundance and literature values as a function of the GSP-Spec metal-
licity (crosses refer to APOGEE data, circles to F19, and diamonds
to GALAH. Squares and plus markers refer to the nine and two stars
in common between the strict sample and F19 and APOGEE, respec-
tively). The points are colour-coded with the difference in log(g), and
their size is proportional to differences in Teff . The vertical error bars
indicate the uncertainty of GSP-Spec Ce abundance. The mean and the
standard deviation of the cerium abundance differences between GSP-
Spec and F19 are also given. For APOGEE and GALAH, we provide
similar statistics differences for the whole comparison sample and when
only their stars with [Ce/Fe]>−0.15 dex are considered. We used cali-
brated GSP-Spec and APOGEE atmospheric parameters.

GSP-Spec and APOGEE data and 30 K and 0.06 between GSP-
Spec and GALAH data5.

Finally, the comparison between GSP-Spec and F19 allows
us to conclude that both studies are on the same reference scale
(which is not the case for APOGEE), and that no calibration is
required to interpret the GSP-Spec [Ce/Fe].

3. Chemo-kinematics and dynamical properties of
selected Gaia cerium abundances

In this section, we present the distribution of spatial, kinemati-
cal, dynamical, and chemical properties of the low-uncertainty
sample defined in the previous section. The computation of the
stellar positions (galactocentric Cartesian coordinates X, Y , Z)
as well as the galactocentric radius (R) and cylindrical velocities
(VR, VZ and Vφ) is presented in Gaia Collaboration (2023a) and
is based on the Bailer-Jones et al. (2021) Gaia EDR3 distances.
The orbital parameter calculation (eccentricities, actions, apoc-
enters, pericenters, and Zmax) is described in Palicio et al. (2023).

3.1. Chemical distribution

We first present in Fig. 3 the Kiel diagram (upper panels) of
the low-uncertainty sample stars, colour-coded in stellar counts,
metallicity, and cerium abundances (top, central, and bottom
panels, respectively). This sample is mainly composed of red
giant branch (RGB) and AGB stars with log(g)< 3.5. This results
from the fact that the studied cerium line is more easily detected
in cool giant stars. Moreover, the stars with a detected Ce line
in the low-uncertainty sample are increasingly more metal poor
the cooler the giants and the lower their gravity. Cerium abun-

5 A comparison of GSP-Spec Teff and log(g) with literature values is
commented on in Recio-Blanco et al. (2023).

dances were indeed derived for any metallicity including solar
in stars located on the RGB, whereas only stars with a metal-
licity lower than ∼–0.5 dex are present at the top of the AGB.
This again results from the difficulty of correctly measuring the
Ce line in cool star spectra that become more and more crowded
by molecular lines as Teff decreases. This is also illustrated in
the right panel of Fig. 3, showing that only the coolest AGB
stars (Teff . 3800 K) with relatively high cerium abundances
([Ce/Fe]& 0.60 dex) have been measured. Similarly, only Ce-
rich stars hotter than Teff & 4800 K are detected. These observa-
tional biases are discussed in Sect. 4.1. We also remark that there
is a lack of stars around Teff ∼ 4000 K. This feature is caused by
the complexity of the coolest giant spectra. This could lead to
some parametrisation issues that were partly fixed through the
KMgiantPar flag, even if this means rejecting part of these AGB
stars (see Recio-Blanco et al. 2023, for more details on this flag).

The lower panels of Fig. 3 present the trend of cerium
abundances with metallicity, colour-coded with stellar counts
(left bottom panel) and with calcium abundances (right bot-
tom panel). We adopted the calibrated Ca abundances accord-
ing to Table 4 of Recio-Blanco et al. (2023) below, using the
polynomial of degree 4 as a function of log(g) and a calibra-
tion for log(g) values outside the recommended gravity interval
set to those computed for the limiting values. For all the low-
uncertainty sample stars, their CaU pLim and CaUncer flags are
equal to zero, and their uncertainties in [Ca/Fe] are smaller than
0.06 dex. Over a metallicity range of 1.5 dex, we found a banana-
like shape that can be explained by some detection bias. For
example, low-Ce metal-poor stars are poorly represented in our
sample because the Ce line becomes too weak to be detected
in these stellar atmospheres. Similarly, low Ce abundances are
more difficult to derive in crowded metal-rich spectra.

On the other hand, the lower right panel shows that the sam-
ple is composed of stars that are more Ca-rich with decreasing
metallicity, a consequence of the behaviour of α-elements with
[M/H] in the Milky Way. In the most metal-poor regime, there
are predominantly Ce-rich stars ([Ce/Fe]& 0.5 dex) with high
calcium abundances ([Ca/Fe]& 0.3 dex).

We finally note an excess of stars with rather low [Ce/Fe] and
[Ca/Fe] abundances around [M/H] =−0.5 dex. As explained in
Gaia Collaboration (2023a), these stars are mostly massive and
young (see their Fig. 8) and are located in the spiral arms of the
Milky Way. This is confirmed by the recent work of Poggio et al.
(2022; see their Fig. B.1.). Their sample A is a sub-sample con-
taining the majority of the massive star sample defined in Fig. 8
of Gaia Collaboration (2023a). These stars present very young
ages (<500 Myr) and are massive.

There are also some other stars with low [Ce/Fe] and solar
[Ca/Fe] that probably belong to the disc because they have sim-
ilar spatial distribution and kinematics as other disc stars.

3.2. Spatial distribution

We illustrate in Fig. 4 the spatial distribution of the low-
uncertainty sample stars. Three maps in the (X,Y) plane are
shown in the top panels. These maps are colour-coded by stel-
lar counts, median metallicity, and median [Ce/Fe] (from left to
right). The bottom panels of Fig. 4 show the same sample stars
in the (R,Z) plane. We first remark that the spatial coverage is
quite large (about 7 kpc in X, Y and Z), even though most of the
sample is concentrated in the solar neighbourhood. However, it
is worth noting that this figure shows (and comparison of it to the
Kiel panels of Fig. 2) that the most metal-rich stars have prefer-
entially larger log(g) are found closer to the Sun, while the most
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Fig. 3. Upper panels: Kiel diagram of the low-uncertainty sample stars colour-coded with stellar counts (left panel), medium metallicity per point
(central panel), and medium cerium abundances (right panel). Lower panels: [Ce/Fe] vs. [M/H] distribution colour-coded in stellar counts (left
panel) and median calibrated calcium abundances (right panel).

Fig. 4. Galactic distributions of the low-uncertainty sample stars. The upper panels show the distributions in Cartesian coordinates (X,Y), colour-
coded from left to right by stellar counts, median metallicities, and median cerium abundances. The bottom panels show the (R,Z) distributions
with similar colour-coding as the top panels.

metal-poor stars are more likely to be giants and can be seen out
to larger distances. This results from some observational biases
that are treated in Sect. 4.1

In addition to these possible biases, the closest stars, which
are rather more metal rich and more Ce poor than the more dis-
tant stars, probably belong to the thin disc as they are mainly
concentrated within ±0.5 kpc from the Galactic plane. Moreover,

their Zmax is lower than 0.8 kpc for about 90% of them. There
could thus nevertheless be a small contribution from thick-disc
or halo stars in this sample. On the other hand, stars with higher
Ce abundances are found to be more metal poor (see Fig. 3)
and are preferentially located outside the solar neighbourhood
and/or at larger distances from the Galactic plane. Part of this
population probably does not belong to the thin disc because it
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Fig. 5. Left upper panel: distribution of cerium vs. metallicity for the low-uncertainty sample stars, colour-coded with the eccentricity of their
orbits. Left lower panel: Toomre diagram colour-coded with [Ce/Fe]. The circular dashed lines corresponds to VTot = 50, 100 and 150 km s−1.
Right panels: Energy-angular momentum (E, LZ) plane colour-coded by density (top panel), and medium cerium abundance (lower panel). The
white star indicates the solar neighbourhood (LZ = L�, E ≈ −2.88V2

�).

is located at |Z| > 1 kpc. This agrees with their metallicity and
Ca content (see the bottom right panel of Fig. 3).

3.3. Chemo-kinematics and chemo-dynamics

Based on the kinematical and orbital parameters presented in
Palicio et al. (2023), we show in the upper left panel of Fig. 5
the Ce abundances with respect to the metallicity, colour-coded
with the median eccentricity of their Galactic orbit. We remark
that the stars with higher Ce abundances orbit on more eccen-
tric orbits. This confirms that these stars probably do not belong
to the thin disc. In contrast, more metal-rich stars with a Ce
abundance are on almost circular orbits with Zmax smaller than
∼800 pc, which is typical of thin disc stars.

These trends are confirmed by the Toomre diagram of the
low-uncertainty sample stars (left bottom panel of Fig. 5) colour-
coded by the median [Ce/Fe]. Ce-enriched stars are mostly out-
side the annulus of 150 km s−1, suggesting that they belong to
the Galactic halo and/or thick disk. We can also see that a huge
majority of these stars (95.4%) exhibit disc kinematical proper-
ties since their total velocity is always lower than ∼100 km s−1.
This is confirmed by their Zmax, which is smaller than 800 pc for
∼85% of the low-uncertainty sample. Despite this dominance of
the disc population, it is worth noting that a smaller proportion of
halo stars, including objects on retrograde orbits, is also present.

Finally, the right panels show the total energy E (rescaled
in terms of V2

�) with respect to the vertical component of the
angular momentum LZ (fixed as positive in the direction of
Galactic rotation), colour-coded in stellar counts (upper panel)
and [Ce/Fe] abundances (lower panel). These plots again con-

firm that the large majority of the low-uncertainty sample stars
is located inside the Galactic disc, and especially close to the
Sun (indicated by the white star in the figure). In addition,
lower angular momentum halo stars can be observed. Some of
these stars fall into already identified halo substructures such
as the Gaia-Enceladus-Sausage (GES; see Helmi et al. 2018;
Belokurov et al. 2018; Myeong et al. 2018; Feuillet et al. 2020,
2021) at low |LZ | and −2.8V2

� . E . −2.0V2
�. These stars are

discussed in Sect. 5.1 by extending the analysis to the complete
sample.

4. Cerium in the Galactic disc

In this section, we discuss the chemical evolution of cerium in
the Galactic disc based on these GSP-Spec data. For this pur-
pose, it has to be taken into account that the low-uncertainty
sample defined in Sect. 2 could be biased by some selec-
tion function effects, for instance, spatial distribution and stel-
lar parameter limitations. In particular, the GSP-Spec cerium
line cannot be detected and measured for any combination
of stellar atmospheric parameters. Ce abundances are indeed
available only for giant stars, as already shown in Fig. 3.
Moreover, only the brightest AGB stars located far out-
side the solar neighbourhood can have a derived [Ce/Fe].
Similarly, we showed that cerium abundances are measured
with difficulty in crowded spectra of metal-rich and/or very
cool stars. This could favour the detection of Ce-enriched
stars, not always representative of the ISM Galactic con-
tent, due to the modification of the atmospheric s-element
abundances in evolved low-mass stars caused by the internal

A106, page 7 of 17



A&A 670, A106 (2023)

Fig. 6. Left panel: galactic distribution in the (Rg–Zmax) plane of the high-quality sample stars colour-coded with the median cerium abundances
per point. Right panel: Toomre diagram of the same stars.

production. To take these biases into account, we defined a new
stellar subsample (called high-quality sample, hereafter) in
order to discuss Galactic Ce gradients and trends. The Galac-
tic evolution of this neutron-capture element is then interpreted
based on a chemical evolution model. Finally, we explore the
[Ce/Fe] abundances in open clusters by tracing Galactic gradi-
ents complementary to field stars.

4.1. High-quality sample of Ce abundances

To consider the most accurate Ce abundances (low uncertainties
and best stellar parametrisation) and to avoid detection biases
towards more Ce-rich stars, we selected only results for S/N ≥
300 and [Ce/Fe] uncertainty ≤0.10 dex. Then, since the Ce line is
more easily detected in cool stars, we kept only stars with 3800 ≤
Teff ≤ 4800 K (as discussed from Fig. 3 and associated text).
On one hand, hotter star spectra have a very weak and almost
undetectable Ce line (as already shown in Fig. 1), thus only Ce-
rich stars can be measured at these temperatures. On the other
hand, the cut at low Teff rejects the coolest AGB stars of the
sample, most of them being metal poor and Ce rich (see the top
panels of Fig. 3). These stars are probably enriched in Ce due to
their internal nucleosynthesis and mixing. Their properties will
be discussed in a future article.

Finally, the high-quality sample is composed of 7397 stars
mainly located within 1 kpc from the Sun in X − Y coordinates.
The left panel of Fig. 6 shows their location in the (Rg–Zmax)
plane. Only a few of them have |Zmax|> 0.7 kpc (∼10% of the
sample). Their Galactic velocities are compatible with a mem-
bership to the disc, as can be deduced from the Toomre diagram
presented in the right panel of Fig. 6, which shows that ∼85%
of them have a total velocity lower than ∼70 km s−1 and a Zmax
smaller than 700 pc.

4.2. [Ce/Fe] versus [M/H] trends

In order to validate this high-quality sample, we illustrate
the [Ce/Fe] trend with respect to metallicity in the top panel

Fig. 7. Top panel: cerium and iron abundances ratio for the high-
quality sample with respect to the metallicity. Red triangles and
orange diamonds are mean [Ce/Fe] ratios for the stars of F19
and Delgado Mena et al. (2017), respectively (computed per bins of
0.07 dex). Sky blue points the mean of our data per bin of 0.07 dex in
[Ca/H]. Bottom panel: [Ce/Ca] vs. [M/H]. Orange dots correspond to
the mean of the measurements per bin of 0.07 dex, and the error bars
correspond to the standard deviation in each bin.

of Fig. 7. We found a rather flat trend at a mean level of
[Ce/Fe]∼ 0.2 dex for metallicities varying between ∼–0.7 up
to ∼+0.3 dex. A similar behaviour and mean level of [Ce/Fe]
is reported by F19, based on 277 stars (red triangles in
Fig. 7, top panel). This flat trend also agrees with Reddy et al.
(2006; 178 stars), Battistini & Bensby (2016; 365 stars), and
Delgado Mena et al. (2017; orange diamonds in Fig. 7, top
panel, 653 stars. These stars have Teff > 5300 K and S/N > 100,
according to their Sect. 4), although these authors report a lower
[Ce/Fe] level (∼+0.0 dex), probably resulting from different cali-
brations and/or reference scales. Finally, it is worth noting that in
the low-metallicity regime ([M/H].−0.8 dex), the high-quality
sample is probably not statistically representative.

The bottom panel of Fig. 7 shows the [Ce/Ca] abundance
ratio versus [Ca/H]. Orange dots again illustrate the running
mean [Ce/Ca] abundance in bins of 0.07 dex in [Ca/H]. Error
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bars are the associated standard deviation for each bin. For val-
ues of [Ca/H] higher than ∼–0.7 dex (low statistics blur the
trend at lower metallicities), we found a slightly increasing
[Ce/Ca] abundance with increasing [Ca/H] (δ[Ce/Ca]/δ[Ca/H]
= 0.087±0.013), similar to the trend of the high-Ia population
of Griffith et al. (2021; this population represents their thin-
disc low-[Mg/Fe] distribution). It is important to note that
Griffith et al. (2021) used Mg abundances from APOGEE DR16
data, while the α-element reference is Ca in our study6. This
continuous increase in [Ce/Ca] could be the consequence of the
later contribution of AGB stars (main producers of s-process
elements, such as cerium) in the Galactic chemical evolution
history with respect to SN II (producers of α-elements as Ca).
Moreover, we point out that we also found a rather flat dis-
tribution of the [Ce/Ca] ratio for [Ca/H]> 0.1 dex, whereas
Griffith et al. (2021) reported a strong decrease. This is due to
the different trend of our Ca and their Mg abundances. Their
[Mg/Fe] remains constant for positive metallicities, in contrast
to the continuous decrease in our [Ca/Fe], as shown in Fig. 25
of Recio-Blanco et al. (2023). This continuous decrease agrees
better with Galactic evolution models that predict a similar
decrease in any [α/Fe] ratios with [M/H]. We also note that
our [Ce/Ca] is systematically higher than that of Griffith et al.
(2021), probably because of the different reference scales that
were adopted.

Finally, we emphasize that this Fig. 7 and our conclusions
are not modified when the calibrated metallicities proposed by
Gaia Collaboration (2023a) are adopted. We therefore decide to
not calibrate [M/H] in the following.

4.3. Cerium abundance radial gradients.

The radial Ce abundance gradients of the Galactic disc were
computed using a Theil-Sen fit of the high-quality sample trends
with respect to i) the radial distance to the Galactic centre R,
and ii) the guiding radius (Rg, approximated by the mean of
the orbital apocentre and pericentre distances). Errors were com-
puted by adopting a confidence level of 0.95.

First of all, we examined the [Ce/Fe] radial gradients, and
flat gradients with respect to R or Rg were found. The corre-
sponding fits are δ[Ce/Fe]/δR = −0.001±0.004 dex.kpc−1 for the
Galactic radius, and δ[Ce/Fe]/δRg = −0.001±0.005 dex.kpc−1 for
the Galactic guiding radius.

We therefore find that the ISM [Ce/Fe] content is constant
for Rgwithin 7.5 and 9.5 kpc from the Galactic centre. This flat
gradient within the Galactic disc has a smaller slope (although it
almost agrees within the error bars) with respect to the gradient
in Rg reported by Tautvaišienė et al. (2021), assuming that their
mean galactocentric distances are equivalent to our Rg. Consid-
ering only their thin-disc stars, they indeed found a radial gra-
dient of 0.015±0.007 dex.kpc−1 over a similar range in Rg. We
found 32 stars in common between the high-quality sample and
Tautvaišienė et al. (2021), with a mean difference in [Ce/Fe] and
a standard deviation of −0.25 and 0.16 dex, respectively. The two
studies therefore agree well, although they are not on the same
reference scale. However, this different scale do not affect the
cerium gradient determination. As a consequence, the difference
between the two derived gradients might be explained by the
smaller number statistics of the Tautvaišienė et al. (2021) study,
which relied on only 424 stars (i.e. less than 6% of the GSP-Spec

6 We adopted Ca instead of Mg as several of the high-quality sample
stars lack GSP-Spec magnesium abundances.

sample). As a consequence, selection function biases might be
more important in this last study.

Secondly, the [Ce/H] radial gradients were derived and were
found to be marginally negative: δ[Ce/H]/δR = −0.028±0.017

dex.kpc−1 and δ[Ce/H]/δRg = −0.051±0.007 dex.kpc−1. They are
fully consistent with the [Ce/H] and [La/H]7 horizontal gradi-
ents (δ[Ce/H]/δR = −0.024±0.003 dex.kpc−1 and δ[La/H]/δR =
−0.020±0.003 dex.kpc−1) derived from Cepheids by da Silva et al.
(2016) over a wider range of galactocentric distances (4–18 kpc).
Our result also agrees with the negative radial metallicity gradi-
ents of the disc reported for Gaia data by (see Gaia Collaboration
2023a, Sect. 4).

4.4. Cerium abundance vertical gradients

On one hand, the [Ce/Fe] vertical gradient was derived with
respect to the absolute distance to the Galactic plane |Z|. A pos-
itive trend was found with δ[Ce/Fe]/δZ = 0.122±0.016dex.kpc−1.
On the other hand, the gradient with respect to the maximum
orbital distance to the plane, Zmax, provides a rather similar
value: δ[Ce/Fe]/δZmax = 0.086±0.011 dex.kpc−1. These two gradi-
ents are not affected when stars located at distances larger than
∼600 pc from the plane are rejected. An opposite trend was
found by Tautvaišienė et al. (2021; −0.034±0.027 dex.kpc−1) for
their thin-disc gradient, probably due to the selection func-
tion biases we discussed above. Nevertheless, we note that
these authors found a positive gradient for La in the thin disc
(δ[La/Fe]/δRg = 0.030±0.025 dex.kpc−1) in better agreement with
our vertical gradient and surprisingly in contrast with their Ce
gradient.

Finally, we found decreasing [Ce/H] vertical gradients:
δ[Ce/H]/δZ = −0.453±0.035 dex.kpc−1 and δ[Ce/H]/δZmax =
−0.297±0.021 dex.kpc−1. These are related to the vertical metal-
licity gradient that we derived: δ[M/H]/δZ = −0.614±0.032
dex.kpc−1.

4.5. Comparison with Galactic evolution models

Spitoni et al. (2023) presented a new chemical evolution model
designed to reproduce GSP-Spec [X/Fe] versus [M/H] abun-
dance ratios, where X stands for several α-elements in the solar
vicinity. This model is an extension of recent two-infall mod-
els (Spitoni et al. 2020, 2021) designed to reproduce APOKASC
and APOGEE data assuming that high- and low-α sequence stars
are formed by means of two independent episodes of gas infall.
However, Gaia Collaboration (2023a) clearly showed a young
chemical impoverishment in metallicity and with low [α/Fe] val-
ues. In the new model proposed by Spitoni et al. (2023), this
population is well traced when the low-α population is gen-
erated by two sequential infall episodes. It is worth mention-
ing that this model is also able to reproduce the star forma-
tion history as constrained by previous Gaia releases (Bernard
2017; Ruiz-Lara et al. 2020). In conclusion, an original three-
infall chemical evolution model for the disc components has
been proposed. This three-infall model is also motivated by the
recent work of De Cia et al. (2021), who highlighted the recent
infalling gas of pristine chemical composition in the interstel-
lar medium. Vincenzo & Kobayashi (2020) showed important
signatures of recent metal-poor gas accretion from Milky Way-
like simulations in the cosmological framework ( 0–2 Gyr ago).

7 La is a second-peak s-process element that shares a similar produc-
tion history as Ce (see e.g. Prantzos et al. 2018).
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Fig. 8. Model predictions for the chemical evolution of Ce in the
[Ce/Fe] vs. [M/H] plane (high-quality sample). The blue line stands
for the model assuming the same parameter as in Spitoni et al. (2023,
see their Table 2). In this case, the timescale of the gas accretion for
the high-α sequence is τ1 = 0.1 Gyr. The red line shows the case with
τ1 = 0.8 Gyr. The grey line represents the model where the yields of
Limongi & Chieffi (2018) for rotating massive stars assuming that all
stars rotate with an initial velocity of 300 km s−1 have been consid-
ered. GSP-Spec stars with guiding radii Rg between 8.1 and 8.4 kpc
are indicated with grey points. The contour lines enclose fractions of
0.95, 0.90, 0.75, 0.60, 0.45, 0.30, 0.20, and 0.05 of the total number of
observed stars.

We refer to Table 2 of Spitoni et al. (2023) for the values of the
adopted model parameters.

In this section, we show predictions of this three-infall model
for the chemical evolution of Ce. We recall that Ce is formed
from both the s- and r-process channels (Arlandini et al. 1999):

– The most part of the s-process in Ce is synthesised in low-
mass AGB stars in the mass range 1.3–3 M�, and the corre-
sponding yields are taken from Cristallo et al. (2009, 2011).

– The contribution of the s-process from rotating mas-
sive stars was also taken into account. First implemented
by Cescutti et al. (2013), Cescutti & Chiappini (2014),
Cescutti et al. (2015) considering the nucleosynthesis pre-
scriptions of Frischknecht et al. (2012), we included the
yields of Frischknecht et al. (2016), as indicated in Table 3
of Rizzuti et al. (2019). We also tested the yields produced
by rotating massive stars as proposed by Limongi & Chieffi
(2018).

– The Ce yields produced by the r-process have been com-
puted scaling the Eu yields according to the abundance ratios
observed in r-process-rich stars (Sneden et al. 2008). For
Eu nucleosynthesis, we included the production of Eu from
neutron star mergers (NSM). Following the prescriptions of
Matteucci et al. (2014) and Cescutti et al. (2015), the value
of the NSM yield is 2×10−6 M� and the time delay due to
the coalescence of the two neutron stars is equal to 1 Myr.
We refer to Sect. 3.2.2 of Grisoni et al. (2020) for further
details.

In Fig. 8 we compare our model predictions for [Ce/Fe] ver-
sus [M/H] abundance ratio in the solar vicinity with the high-
quality sample stars defined above. We also considered only

stars with guiding radii Rg ∈ [8.1, 8.4] kpc, consistent with the
Spitoni et al. (2023) stellar samples.

First, we recall that Grisoni et al. (2020) followed the evolu-
tion of the Galactic thick and thin discs with a parallel approach
(Grisoni et al. 2017) by means of two distinct infall episodes
evolving separately (i.e. two distinct chemical evolution tracks
in the [Ce/Fe] versus [Fe/H] space). Our model predictions agree
with the findings reported in Fig. 2 of Grisoni et al. (2020) for
the high-α sequence, although less Ce-rich stars are predicted
when compared to the GSP-Spec observations (see discussion
below). On the other hand, for low-α stars, the chemical dilution
from gas infall episodes (which create two loop features in the
[Ce/Fe] versus [M/H] ratio plane) is absent in the Grisoni et al.
(2020) prediction.

The most recent dilution event, which started ∼2.7 Gyr
ago, has the main effect of impoverishing the metallicity of
the younger stellar populations (see Gaia Collaboration 2023a)
and also allows us to predict the young population at subsolar
[Ce/Fe] and [M/H] values seen in Fig. 8.

In addition, we tested the effects on the model of different
values for the timescales of gas accretion in the high-α sequence
assuming 0.1 Gyr (as in Spitoni et al. 2023) and 0.8 Gyr. We note
that a longer timescale helps to better reproduce the data by
predicting higher [Ce/Fe] values, as observed. Different nucle-
osynthesis prescriptions to improve the agreement between the
three-infall model and the observed [Ce/Fe] even more, espe-
cially some stars with higher [Ce/Fe] values, will be considered
in a future work. But we can already conclude that the three-
infall chemical evolution model well reproduces the observed
[Ce/Fe] abundances if a longer results time-scale for the last gas
accretion is considered.

Finally, we stress that our results also agree with the model
predictions of Prantzos et al. (2018), who considered the yields
of massive stars of Limongi & Chieffi (2018) weighted by a
metallicity-dependent function of the rotational velocities. In
Fig. 8 we also show the results for an extreme case. We assumed
the same parameter as in Spitoni et al. (2023), but considering
the contribution of rotating massive stars of Limongi & Chieffi
(2018), where all stars rotate with the highest initial veloc-
ity of 300 km s−1. We are aware that this choice for all stars
formed at all metallicities is not physically motivated. However,
Fig. 8 shows that a larger contribution of the highest velocity
stars could improve the agreement with the data presented in
this work. Nevertheless, as shown in Rizzuti et al. (2019), this
extreme nucleosynthesis prescription overproduces the ratio of
[Ba/Fe] and [Sr/Fe] abundance ratios.

4.6. Cerium in open clusters

To trace the Ce content in the Galactic disc, we also searched
for stars belonging to Galactic open clusters (OC). Since rather
few OC members were found within the high-quality sample,
we adopted the low-uncertainty sample. To select the OC mem-
bers, we proceeded as in Gaia Collaboration (2023a) by adopting
OC properties and, in particular, ages, from Cantat-Gaudin et al.
(2020), Castro-Ginard et al. (2022) and Tarricq et al. (2021)
These parameters were derived from stars with a membership
probability ≥0.7. The adopted Galactocentric distances for the
clusters are those of Gaia Collaboration (2023a). We found 82
stars with [Ce/Fe] estimates belonging to 53 different OCs.
Thirty-six of these OCs have only one member in our sample,
12 OCs have two members, and 5 OCs have three or more mem-
bers. Table B.1 contains the mean [M/H], [Ce/Fe], [Ca/Fe], and
number of stars for our 53 open clusters.
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Fig. 9. Difference between literature and GSP-Spec open cluster metallicities (computed as the mean [M/H] of their member) for OC with at least
one cerium abundance. Blue, green, and red points indicate the number of stars belonging to each OC (one, two, or more than two members,
respectively). The two horizontal lines at ±0.15 dex indicate the OC with good metallicities that are kept for further analysis.

First, the mean metallicity and associated standard devi-
ation for each cluster were derived. Figure 9 compares the
GSP-Specmean metallicities for each of them with that of the
above-mentioned catalogues. Since these mean [M/H] were esti-
mated from the stars with a Ce abundance, this OC sample is
biased by the Ce line detection: for instance, there is a lack of
metal-rich clusters. In any case, an excellent agreement is found,
with a mean metallicity difference of 0.04 dex and a standard devi-
ation of 0.09 dex, which again confirms the high quality of the
GSP-Spec chemical analysis. The metallicity of only three open
clusters differs by more than 0.2 dex with respect to the reference
value, two of which have only one member (their metallicity dif-
ference is around 0.3 dex). In the following, we have kept only
the 46 OC with a [M/H] difference with respect to the literature
within ±0.15 dex. These good metallicities should be associated
with our best derived [Ce/Fe]. We also note that the global accu-
racy in [M/H] shown in Fig. 9 was very slightly improved when
we applied the calibration in metallicity proposed in Table 3 of
Recio-Blanco et al. (2023), but the precision remained the same.

We therefore decided to calibrate these metallicities no
longer. Fig. 10 compares the GSP-Spec [Ce/M] values with
OC literature measurements: Maiorca et al. (2011; red circles),
Reddy et al. (2012; green circle), Casamiquela et al. (2021; pur-
ples circles), and Sales-Silva et al. (2022; blue circles). The dif-
ferences between these literature studies and GSP-Spec cerium
abundances are ∆[Ce/Fe] = 0.07±0.00, −0.19±0.0, −0.11±0.21,
and −0.17±0.13, respectively. We remark that we found a rela-
tively good agreement for our cerium abundances, even though
the reference level of Reddy et al. (2012) and Sales-Silva et al.
(2022) seems to be different than ours. This last work is indeed
on the same scale as the APOGEE DR16 data (they found

a mean difference between their [Ce/H] values and that of
APOGEE DR16 of 0.05±0.16). We note that the reference scale
of Maiorca et al. (2011) is close to ours, but the difference
of 0.07 dex between GSP-Spec data and that of Maiorca et al.
(2011) could be explained by the different solar abundances they
adopted. They found super-solar abundances of Ce (and ele-
ments mainly produced by s- process, e.g., Y, Zr, and La) for
their younger OC (with age< 1.5 Gyr).

We illustrate the behaviour of these OC mean [Ce/Fe]
abundances in Fig. 11. The left panel shows [Ce/Fe] ver-
sus [M/H] colour-coded with the cluster ages. We first remark
that older OCs appear to be more enriched in Ce than younger
OCs,in contrast to what was found in Sales-Silva et al. (2022).
This might be caused by the GSP-Spec biases that are induced
when the Ce lines were analysed. This analysis indeed favours
the selection of Ce-enriched cool stars in the low-uncertainty
sample, as we showed in Fig. 3. When only stars from the
high-quality sample are selected (20 stars belonging to 14 OCs),
the relation we found between [Ce/Fe] and age is unaffected.
Removing AGB stars or stars whose vbroad < 9 km s−1 (43
stars) does not affect the relation we found either. Neverthe-
less, young stars may be affected by chromospheric activity
(Spina et al. 2020). We found no sign of chromospheric activity
for these stars according to Gaia DR3 data (activityindex_espcs
in gaiadr3.astrophysical_parameters), however.

The central panel presents the OC mean [Ce/Fe] abundances
with respect to their guiding radius colour-coded with age. Over
a guiding radius varying between ∼7.2 kpc and 10.5 kpc, we
found a radial gradient with a very small slope: δ[Ce/Fe]/δRg =

0.05±0.09 dex.kpc−1. We highlight that this value agrees (within
the error bar) with the flat gradient reported in Sect. 4.3 from
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Fig. 10. Difference between literature (blue circles are OC from Sales-Silva et al. 2022, purple circles from Casamiquela et al. 2021, red circles
from Maiorca et al. 2011, and green circles from Reddy et al. 2012) and GSP-Spec open cluster [Ce/M] (computed as the mean [Ce/Fe] of their
member) for OC with at least one cerium abundance.

Fig. 11. Left panel: [Ce/Fe] vs. [M/H] colour-coded with the OC ages. Each [Ce/Fe] and [M/H] value is the mean of all the OC members. Vertical
error bars are the mean dispersion in cerium abundances (star-to-star scatter), and the horizontal lines link the GSP-Spec [M/H] to the reference
values. Central panel: [Ce/Fe] abundances with respect to the guiding radius colour-coded with age. The dashed line illustrates the derived radial
gradient. Left panel: [Ce/Ca] ratio with respect to the metallicity colour-coded with the age.

the analysis of field disc stars. We note that removing the
most distant cluster does not change the OC gradient signif-
icantly (δ[Ce/Fe]/δRg = 0.00±0.07 dex.kpc−1). As a compari-
son, Sales-Silva et al. (2022) reported an increasing gradient
(δ[Ce/Fe]/δR = 0.014±0.007 dex.kpc−1) over a wider range of
R (∼6–15 kpc), which is compatible within the error bars with

our gradient. Finally, our OC radial gradient considering [Ce/H]
(δ[Ce/H]/δRg = −0.01±0.15 dex.kpc−1) is compatible within the
error bars with that of Sales-Silva et al. (2022), δ[Ce/H]/δRg =

−0.070±0.007 dex.kpc−1.
Finally, the right panel shows the [Ce/Ca] ratio as a function

of metallicity colour-coded with age. No clear trend between
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[Ce/Ca] versus [M/H] is seen because of the large scatter. The
youngest OC seem to present lower [Ce/Ca] values, which
contradicts with what found in Sales-Silva et al. (2022), for
instance. To conclude, a further investigation on the biases of our
young open clusters could be useful to understand the behaviour
we obtained.

5. Cerium in the Galactic halo

As already mentioned in Sect. 3, some GSP-Spec stars with
cerium abundances belong to the Galactic halo. We explore the
properties of some of them below.

5.1. Cerium in accreted stars

Gaia stellar orbits and kinematics have unveiled the consider-
able proportion of merger debris in the halo (e.g. Helmi et al.
2018, and references therein), now mixed up with in situ formed
objects. As already mentioned above, a small fraction of the low-
uncertainty sample stars has the chemo-kinematical and dynam-
ical characteristics of halo stars. Gaia Collaboration (2023a)
have explored the Gaia DR3 chemical diagnostics of accretion
by analysing the metallicity and [α/Fe] characteristics of stars
in several overdensities in the (E − LZ) diagram. To comple-
ment this first study, we explored the cerium content of these
external systems.

In order to search for accreted stars with derived cerium
abundances and to increase the statistics, we adopted the com-
plete sample and rejected all stars for which the KMgiantPar
flag was equal to unity and gof>−3.80 to avoid any parametri-
sation issue.

Then, after cross-matching with the sample of stars in
halo dynamical overdensities presented in Gaia Collaboration
(2023a), we found a total of 17 candidate stars with GSP-Spec
Ce abundances, two, six, and nine of which lie within the Tham-
nos (Koppelman et al. 2019; Helmi 2020), the Helmi Stream
(Helmi et al. 1999), and the Gaia-Enceladus-Sausage (GES,
Helmi et al. 2018; Belokurov et al. 2018; Myeong et al. 2018;
Feuillet et al. 2020, 2021) substructures, respectively. Only one
of them is found within the low-uncertainty sample (Gaia DR3
1294315577499064576 in Thamnos), the others have larger
[Ce/Fe] uncertainties, as expected for these fainter objects. We
also verified that none of these candidate stars is affected by the
observational biases discussed above, which might favour the
detection of Ce-enriched stars.

Two of these 17 candidates from the Helmi Stream
have already published chemical abundances from the liter-
ature, and their accreted nature has already been reported.
Sheffield et al. (2012) provided very similar atmospheric param-
eters for Gaia DR3 816615227344979328 to the GSP-Spec
ones with differences in Teff , log(g), and [M/H] of 16 K, 0.08,
and 0.17 dex, respectively. They confirmed its accreted nature
through radial velocities combined with chemical diagnos-
tics (this star has a lower [Ti/Fe] abundance ratio than disc
stars). We also have an excellent agreement for the atmo-
spheric parameters of Gaia DR3 1275876252107941888: the
highest ∆Teff , log(g), and [M/H] is 100 K, 0.3, and 0.10 dex,
respectively, with respect to Burris et al. (2000), Ishigaki et al.
(2013), Mishenina & Kovtyukh (2001). Our cerium abundance
([Ce/Fe] = 0.27±0.15 dex) is also fully compatible (within
the error bars) with that of Mishenina & Kovtyukh (2001;
[Ce/Fe] = 0.16 dex) and with other already published s-elements
abundances such as barium (Ba, Z = 56) and lanthanum
(La, Z = 57) reported by Burris et al. (2000; [Ba/Fe] = 0.08,

Fig. 12. [Ca/Fe] vs. [M/H] colour-coded with [Ce/Fe] abundances for
the identified candidate accreted stars. Circles, stars, and diamonds rep-
resent stars belonging to Thamnos, the Helmi Stream, and GSE, respec-
tively. The filled symbols refer to the stars that were selected as good
member candidates because of their lower [Ca/Fe], and the empty sym-
bols are the rejected candidates. The density plot in the background are
stars from the solar neighbourhood (see text for more details).

[La/Fe] = 0.15 dex) and Ishigaki et al. (2013; [La/Fe] = 0.25).
Moreover, Gull et al. (2021) recently identified this star as
belonging to the Helmi Stream and classified it as being mod-
erately r-process enhanced.

To chemically confirm the accreted nature of the other 15
stars in our sample, we used the Gaia [Ca/Fe] diagnostic,
as already performed in Gaia Collaboration (2023a) using the
[α/Fe] ratio. Figure 12 presents the 17 candidate stars in the
([Ca/Fe] – [M/H]) plane, colour-coded with [Ce/Fe] abundances.
For comparison purposes, the background density plot illustrates
a selection of high-quality calcium abundances in the solar cylin-
der, as defined in Sect. 7 of Gaia Collaboration (2023a). The
typical uncertainties in [Ca/Fe] of htese comparison stars are
lower than 0.05 dex. This figure shows that 11 of the candidate
stars are metal poor ([M/H]<−0.9 dex) and have low [Ca/Fe]
([Ca/Fe]< 0.3 dex) with respect to the standard halo values, as
expected for stars that formed in satellite systems. The upper
[M/H] and [Ca/Fe] boundaries of our selection are defined by
the Helmi Stream star Gaia DR3 816615227344979328, which
has a confirmed accreted nature in the literature. Table 3 presents
the atmospheric parameters and [Ca/Fe] and [Ce/Fe] abundances
of our finally selected 11 accreted stars.

Finally, based on this sample of accreted stars, we com-
puted the mean and standard deviation of [M/H], [Ca/Fe], and
[Ce/Fe] for each system (see Table 3). For this sample (although
based on low-statistics numbers) and within the error bars, the
three accreted systems have a rather similar mean metallicity
and extremely close mean [Ca/Fe] values. Moreover, Thamnos
and GSE appear to have rather similar [Ce/Fe] values, and thus
close values of [Ce/Ca] ratios around ∼0.3 dex, which might
suggest a rather similar chemical evolution history. In contrast,
the Helmi Stream appears to be less enriched in cerium, and
its [Ce/Ca] ratio is found to be much lower (∼0.07 dex) than
for the other two systems. There are very few previous stud-
ies on s-process abundances in these accreted systems. On one
hand, Aguado et al. (2021) reported a mean barium abundance
for GSE lower than our [Ce/Fe] abundance by about 0.7 dex.
On the other hand, Matsuno et al. (2021) found some GSE stars
enhanced in Ba and La, in agreement with our cerium abun-
dances (with abundances varying from −0.2 to 1.1 dex and mean
[Ba/Fe] and [La/Fe] close to 0.4 and 0.2 dex).

Finally, Recio-Blanco et al. (2021), who analysed Y and
Eu abundances on Milky Way satellite galaxies, halo stars,
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Table 3. S/N, Teff , log(g), [M/H], [Ca/Fe], and [Ce/Fe] (and their associated uncertainties) for the 11 accreted stars.

Gaia DR3 Id S/N Teff (K) log(g) [M/H] (dex) [Ca/Fe] (dex) [Ce/Fe] (dex)

Thamnos −1.26 ± 0.13 0.26 ± 0.01 0.59 ± 0.03
1294315577499064576 657 4309 1.09 −1.13 ± 0.01 0.27 ± 0.01 0.56 ± 0.08
6423592399737133184 102 4180 0.53 −1.39 ± 0.09 0.26 ± 0.02 0.62 ± 0.22
Helmi Stream −1.18 ± 0.27 0.25 ± 0.04 0.32 ± 0.05
816615227344979328 174 3916 0.68 −0.91 ± 0.02 0.29 ± 0.02 0.37 ± 0.17
1275876252107941888 410 4391 0.70 −1.45 ± 0.01 0.21 ± 0.01 0.27 ± 0.15
Gaia-Sausage-Enceladus −1.16 ± 0.12 0.28 ± 0.08 0.53 ± 0.13
4454379718774068736 221 4432 0.68 −1.35 ± 0.01 0.23 ± 0.02 0.42 ± 0.18
4231500087527853696 214 4314 0.80 −1.25 ± 0.01 0.26 ± 0.01 0.42 ± 0.14
810961091879119616 93 4319 0.94 −1.01 ± 0.04 0.21 ± 0.03 0.77 ± 0.21
2744053785077163264 197 4141 0.76 −1.01 ± 0.15 0.06 ± 0.02 0.41 ± 0.19
3232875420468258432 97 4250 1.50 −1.11 ± 0.07 0.24 ±0.03 0.54 ± 0.17
921352299825726208 89 4126 0.66 −1.20 ± 0.04 0.30 ± 0.02 0.44 ± 0.21
614044052605639936 195 4263 0.79 −1.23 ± 0.03 0.29 ± 0.02 0.68 ± 0.19

Notes. For these three accreted systems, we also report the mean and standard deviation of their chemical abundances in boldface.

and globular clusters, showed that the abundances of another
s-element [Y/Fe] in low-mass satellites could be slightly lower
than in higher-mass satellites in the intermediate-metallicity
regime. When a similar behaviour is assumed for Ce, our lower
[Ce/Fe] abundances for the Helmi Stream stars could suggest
a lower mass of the parent system of this substructure with
respect to the other two. It is interesting to point out that,
indeed, Koppelman et al. (2019) provided a mass estimate for
the Helmi Stream progenitor of about 108 M�, while the GES
mass estimate from simulations would be six times higher
(Helmi 2020).

5.2. Globular clusters: M 4 is Ce enriched

We also searched for cerium abundances in stars belonging to
Galactic globular clusters (GC). We followed the same proce-
dure as in Gaia Collaboration (2023a). First, we cross-matched
the Harris catalogue (Harris 1996) with GSP-Spec data (com-
plete sample) using a maximum separation in the sky of 0.5
degrees. Then, we rejected all potential GC members whose
radial velocity departed by more than 20 km s−1 from the median
value of each GC.

By this method, we found two stars belonging to
M 4 (NGC 6121: Gaia DR3 6045464990827780608
and 6045463719528135808), and we added two others
(6045464166204745344 and 6045490623204749824) found in
Yong et al. (2008), who also studied the two first stars. For these
four stars, we confirmed that their proper motions agree well
with that of M 4, and we found a mean metallicity of −1.20 dex
(and a standard 0.08 dex). This mean metallicity is fully com-
patible with the works of Carretta et al. (2009) and Yong et al.
(2008), with differences in metallicity smaller than 0.10 dex,
showing the excellent parametrisation of GSP-Spec for these
stars. GSP-Spec Teff and log(g) values of these four stars are
also fully compatible with that of Yong et al. (2008). The mean
and standard deviation of the differences between the GSP-Spec
and Yong et al. (2008) values are 1±45 K and −0.08±0.08,
respectively.

GSP-Spec [Ce/Fe] abundances also fully agree with those
of Yong et al. (2008) with a mean difference of −0.05 dex, in
the sense GSP-Spec minus Yong et al. (2008), and a standard
deviation of 0.11 dex.

As a consequence, we found a mean [Ce/Fe] abundance
ratio for M 4 equal to 0.46±0.07 dex. This value fully agrees
with that found by Yong et al. (2008) for their 11 members
([Ce/Fe] = 0.50±0.10 dex). We note that Yong et al. (2008) also
found an enhancement in s-process elements (Ce, Ba, and Pb)
in M 4 with respect to M 5, a globular cluster whose s- and
r-elements content is similar to that of halo field stars. This
could reveal that the contributing sources of the s-process dif-
fer between these two globular clusters and may suggest that
M 4 could have had a different chemical origin and evolu-
tion than M 5 and other halo stars. We note that our M 4
mean metallicity and [Ce/Fe] abundance are similar to those
of Gaia Sausage-Enceladus. The mean [Ca/Fe] value is also
similar (0.28 dex).

Finally, our [Ce/Fe] is also fully compatible (within the
error bars) with other s-process element abundances reported
by Brown & Wallerstein (1992) from the analysis of three stars
([Ba/Fe] = 0.57 dex and [La/Fe] = 0.43 dex). In summary, our
work therefore confirms the enrichment of M4 in s-process ele-
ments with respect to iron.

6. Conclusions

The aim of this paper was to explore the cerium content in the
Milky Way disc based on the Gaia GSP-Spec derived chemical
abundances. We first validated the LTE GSP-Spec cerium abun-
dances with GALAH DR3, APOGEE DR17, and Forsberg et al.
(2019) data. We found a good global agreement, even though
GALAH and APOGEE do not seem to be on the same scale as
GSP-Spec and F19.

We then selected good-quality samples of GSP-Spec cerium
abundances using different flag combinations. The general Galac-
tic properties of the selected stars were discussed. We found that
a majority of these stars are located within ∼1 kpc from the Sun,
and that the sample is only composed of giant stars. They belong
mainly to the disc as more than 95% of them have a rather low total
velocity in the Toomre diagram and a Zmax lower than 800 pc. Nev-
ertheless, our sample also contained some metal-poor and cerium-
rich stars belonging to the halo, as can be concluded from their
velocity, eccentricity, calcium abundances, and their spatial dis-
tribution. We also found a young cerium-poor population of stars,
as already mentioned in Gaia Collaboration (2023a).
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We studied the chemical evolution of cerium in the Galactic
disc. For this purpose, we selected a high-quality sample of stars
within the parameter range defined by the most sensitive detec-
tion degree of the Ce line we used, and excluding cool AGB stars
that might be polluted by internal s-element production. Based
on these different samples, our main results are listed below.

– The radial and vertical gradients of [Ce/Fe] and [Ce/H]
in the disc were estimated. We found a flat radial gradi-
ent in [Ce/Fe] by adopting both the galactocentric radius
and the guiding radius, in agreement with previous find-
ings. The radial gradient in [Ce/H] is found to be strongly
negative, consistent with the radial gradient in metallicity.
We also found a strong positive vertical gradient in [Ce/Fe]
and a negative vertical gradient in [Ce/H]. Moreover, we
found a slightly increasing [Ce/Ca] versus [Ca/H] up to
[Ca/H]<−0.1 dex, showing the later contribution of AGB
stars in the Galactic chemical evolution with respect to super-
novae II, which are the main producers of s-process and α-
elements, respectively.

– Our data can be well reproduced by a new three-infall Galac-
tic chemical evolution model (see Spitoni et al. 2023), in
which a timescale for the last gas accretion of about 0.8 Gyr
is favoured.

– Eighty-two stars with Ce abundances belonging to 53 dif-
ferent OCs have been identified. The derived OC GSP-Spec
mean metallicities estimated from stars with Ce abundances
agree excellenty with the literature metallicities. The rela-
tions between OC mean [Ce/Fe], metallicities, and ages were
discussed. The derived OC radial gradient in [Ce/Fe] is com-
patible with the one derived from field stars (within the error
bars). A large proportion of our OCs are very young (<1 Gyr)
and show a large dispersion in cerium abundances.
We then explored the Ce content in the Galactic halo. Our

results are again listed below.
– The mean [Ce/Fe] abundance ratio in the M 4 globular clus-

ter was estimated based on the identification of four of its
members. This cluster is found to be enriched in Ce with
respect to iron.

– The cerium abundances in three accreted substructures of
the Galactic halo (Helmi Stream, Thamnos, and GSE) were
then discussed. Two of the GSP-Spec Helmi Stream stars
with derived [Ce/Fe] were already known in the literature.
Their atmospheric parameters as well as their cerium abun-
dance are fully compatible with that derived by GSP-Spec.
Our sample allowed us to estimate the mean [Ce/Fe] content
in these accreted systems. We found that the Helmi Stream
could be slightly underabundant in cerium compared to the
two other systems.

All these results confirm the excellent quality of the Gaia data
and of the GSP-Spec physico-chemical parametrisation. This
study will be extended to the two other s-element abundances
estimated by GSP-Spec (Nd and Zr), in combination with the
analysis of Ce-rich AGB stars identified in this work.
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Appendix A: ADQL queries

SELECT source_id
FROM gaiadr3.astrophysical_parameters inner join

gaiadr3.gaia_source using(source_id)
WHERE
(rv_expected_sig_to_noise>0)
AND
(vbroad<=13)
AND
(teff_gspspec IS NOT NULL)
AND
(flags_gspspec LIKE ’0%’)
AND
(flags_gspspec LIKE ’_0%’)
AND
(flags_gspspec LIKE ’__0%’)
AND
(flags_gspspec LIKE ’___0%’)
AND
(flags_gspspec LIKE ’____0%’)
AND
(flags_gspspec LIKE ’_____0%’)
AND
(flags_gspspec LIKE ’______0%’)
AND
((flags_gspspec LIKE ’_______0%’) OR (flags_gspspec

LIKE ’_______1%’) )
AND
((flags_gspspec LIKE ’____________0%’) OR (

flags_gspspec LIKE ’____________1%’) )
AND
((flags_gspspec LIKE ’%0_____’) OR (flags_gspspec

LIKE ’%1_____’) OR (flags_gspspec LIKE
’%2_____’))

AND
((flags_gspspec LIKE ’%0____’) OR (flags_gspspec LIKE

’%1____’) )
AND
(logchisq_gspspec<-3.75)
AND
(teff_gspspec<=5400)
AND
(logg_gspspec<=3.5)
AND
(cefe_gspspec IS NOT NULL)
AND
( (cefe_gspspec_upper-cefe_gspspec_lower)<=0.4)

Listing 1. ADQL query for the low-uncertainty sample.

Appendix B: Open cluster data

Table B.1. Mean of [Fe/H], [Ce/Fe], [Ca/Fe] for our 52 open clusters.

Cluster Name Stars [Fe/H] [Ce/Fe] [Ca/Fe]

Alessi Teutsch 8 1 -0.170 -0.110 -0.140
Stock 2 8 -0.131 -0.081 0.229

UBC 394 1 -0.290 -0.050 0.000
NGC 2632 3 0.120 -0.133 0.177
Alessi 44 1 -0.170 -0.110 0.020
Roslund 7 1 -0.200 -0.130 -0.200

COIN-Gaia 30 1 -0.300 -0.070 0.120
Trumpler 2 2 -0.265 -0.065 -0.070
UPK 431 1 -0.190 -0.080 0.020

NGC 2281 1 -0.250 -0.070 0.150
IC 2488 1 -0.230 -0.080 -0.010

NGC 5316 1 -0.210 -0.050 -0.100
NGC 2168 2 -0.140 -0.035 -0.010
ASCC 111 1 0.000 0.090 0.280
ASCC 11 1 -0.300 -0.070 0.030
NGC 2682 1 -0.290 0.080 0.150
NGC 5749 1 -0.290 -0.060 -0.120
NGC 2477 1 -0.360 0.060 0.070
NGC 7082 1 -0.220 -0.130 -0.170
NGC 2506 1 -0.650 0.150 0.350
NGC 6633 1 -0.240 -0.060 0.100
UPK 167 1 -0.150 -0.140 -0.180

NGC 2669 1 -0.180 -0.030 -0.050
ASCC 23 1 -0.190 -0.080 0.060
UPK 53 1 -0.180 -0.120 -0.060

Alessi Teutsch 11 1 -0.190 -0.060 0.150
UBC 4 1 -0.230 -0.060 0.170

NGC 1750 2 -0.245 -0.075 -0.080
NGC 1545 2 -0.300 -0.045 0.005
ASCC 71 1 -0.260 -0.110 -0.120
NGC 6475 2 -0.115 -0.090 -0.130

COIN-Gaia 26 1 -0.180 -0.120 0.000
NGC 6124 5 -0.218 -0.094 -0.086
NGC 2447 2 -0.355 -0.015 0.005
NGC 2287 2 -0.255 -0.070 -0.030
NGC 3532 3 -0.190 -0.080 0.140

Stock 1 1 0.030 -0.110 0.110
Collinder 350 1 -0.290 -0.030 0.030

NGC 5662 1 -0.320 -0.060 0.000
NGC 3114 3 -0.223 -0.163 -0.037

UPK 7 1 -0.220 -0.030 -0.080
NGC 6819 1 -0.350 0.180 0.500

Ruprecht 147 2 -0.075 -0.065 0.125
NGC 6281 2 -0.160 -0.065 0.070
NGC 1662 1 -0.230 -0.060 0.090
Platais 8 1 -0.040 -0.090 0.280
UBC 183 2 -0.295 -0.050 -0.025

Gulliver 21 1 -0.010 -0.120 -0.230
IC 4725 1 -0.050 0.030 -0.120

NGC 7789 2 -0.435 0.105 0.230
Collinder 258 1 -0.300 -0.040 0.200

NGC 1647 1 -0.240 -0.100 -0.140
Collinder 463 2 -0.180 -0.125 -0.085

Notes. The number of the stars from which we computed these mean
values is indicated in the first column.
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ABSTRACT

Context. The recent parameterisation by the GSP-Spec module of Gaia/Radial Velocity Spectrometer stellar spectra has produced an
homogeneous catalogue of about 174,000 Asymptotic Giant Branch (AGB) stars. Among the 13 chemical elements presented in this
Gaia third data release, the abundance of two of them (cerium and neodynium) have been estimated in most of these AGB. These two
species are formed by slow neutron captures (s-process) in the interior of low- and intermediate-mass stars. They belong to the family
of second peak s-process elements.
Aims. We study the content and production rate of Ce and Nd in AGB stars, using the atmospheric parameters and chemical abun-
dances derived by the GSP-Spec module.
Methods. We define a working sample of 19,544 AGB stars having high-quality Ce and/or Nd abundances, selected by applying
a specific combination of the GSP-Spec quality flags. We compare these abundances with the yield production predicted by AGB
evolutionary models.
Results. We first confirmed that the majority of the working sample is composed of AGB stars by estimating their absolute magnitude
in the K-band and their properties in a Gaia-2MASS diagram. We also checked that these stars are oxygen-rich AGBs, as assumed
during the GSP-Spec parameterisation. A good correlation between the Ce and Nd abundances is found, confirming the high quality
of the derived abundances and that these species indeed belong to the same s-process family. We also found higher Ce and Nd
abundances for more evolved AGB stars of similar metallicity, illustrating the successive mixing episodes enriching the AGB surface
in s-process elements formed deeper in their stellar interior. We then compared the observed Ce and Nd abundances with FRUITY and
Monash AGB yields and found that the higher Ce and Nd abundances can not be explained by AGBs of mass higher than 5 M⊙. On
the contrary, the yields predicted by both models for AGB with an initial mass between ∼1.5 and ∼2.5 M⊙ and metallicities between
∼-0.5 and ∼0.0 dex are fully compatible with the observed GSP-Spec abundances.
Conclusions. This work, based on the largest catalogue of high-quality second-peak s-elements abundances in oxygen-rich AGB, al-
lows to constrain evolutionary models and confirms the fundamental role played by low- and intermediate-mass stars in the enrichment
of the Universe in these chemical species.

Key words. Galaxy: abundances, disc, halo, Stars: abundances, evolution, AGB and post-AGB

1. Introduction

Asymptotic Giant Branch stars (AGB, hereafter) correspond to
the late evolutionary stages of low (masses smaller than ∼3 M⊙)
and intermediate-mass (between ∼4 and ∼8 M⊙) stars. Due to
their specific internal structure, efficient mixing events and high-
mass loss rates, AGBs are among the main contributors to the
interstellar medium enrichment in several species. They hence
play a fundamental role in the chemical evolution of the Universe
(Ulrich 1973). Among all the elements produced by AGB, there
are neutron capture elements formed through the slow neutron-
capture process (so-called s-process) that are of special inter-
est. Indeed, Solar system abundances distribution of elements
formed through the s-process show three peaks located around
the atomic mass numbers A = 90, 138 and 208 (corresponding
to the magic number of neutrons: 50, 82 and 126). While mas-
sive stars (≳ 8-10 M⊙) and massive AGBs are the main contrib-
utors of first peak s-elements (Peters 1968; Lamb et al. 1977;
Pignatari et al. 2010; Limongi & Chieffi 2018), species of the
second peak such as Ce and Nd are mainly formed within AGB
stars of lower masses, in which the main neutron source is the

13C(α, n)16O reaction (Arlandini et al. 1999; Busso et al. 1999;
Karakas & Lattanzio 2014a; Bisterzo et al. 2011, 2015). Finally,
third peak s-process elements such as Pb are thought to be pre-
dominantly formed within low-mass and low-metallicity AGBs
(Gallino et al. 1998; Choplin et al. 2022).

We remind that the internal structure of an AGB stars (mass
≤ 8 M⊙) is made by a compact and degenerated C-O core, a
thin He-burning shell and an H-burning shell separated by a He-
intershell (composed of about 75% of He and 22% of C ac-
cording to Karakas et al. 2002). All these components are sur-
rounded by a convective H- (and He-) rich envelope which is
plagued by large mass-loss rates (from 10−8 to 10−4 M⊙/yr).
During the AGB phase, material formed in the internal layers
of the star (such as carbon and s−process elements) is brought to
the surface by successive penetration of the convective envelope
in the He-intershell. This phenomenon is known as the Third
Dredge-Up (TDU, hereafter) (see, e.g. Straniero et al. 2003).
During their lifetime, AGB stars experience several Thermal
Pulses (TP, hereafter) and hence several mixing episodes (re-
ferred as several TDU episodes, hereafter). However, the number
of TP strongly depends on the mass loss as well as on the initial
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mass and metallicity and affects the nucleosynthesis occurring
within AGB stars. Actually, theoretical predictions of the num-
ber of TP for a given star are still rather uncertain, since the
lifetime on the AGB is rather not well known.

Several stellar evolution models including nucleosynthe-
sis of s-process elements have been developed to interpret
the observed chemo-physical properties of AGB. The two
most complete AGB models published up to now are the
FRUITY(Cristallo et al. 2009, 2011, 2015) and the Monash mod-
els (Lugaro et al. 2012; Fishlock et al. 2014; Karakas & Lugaro
2016; Karakas et al. 2018). Both sets of models have their own
AGB nucleosynthesis prediction which may differ due to the dif-
ferent physical assumptions adopted during the model computa-
tion. The predicted yields are essential for the computation of
chemical evolution models, but also for the direct comparison
with the observed chemical composition of AGB. However, we
note that, because of the rather large number of free parameters,
AGB models are adjusted to match observations (Lugaro et al.
2016). Therefore, a precise comparison between observed and
predicted abundances is still mandatory to validate the different
assumptions adopted in these complex models.

On the observational side, rather few studies are devoted to
s-process element abundances in M-giant stars1, mostly because
of the complex analysis of such cool star crowed spectra. Smith
& Lambert (1985, 1986); Smith et al. (1987); Smith & Lam-
bert (1988); Lambert (1991); Lambert et al. (1995) analysed a
few hundred stars in total and found a correlation between the
12C and s-process abundances at the AGB surface, in agreement
with model predictions as both species are produced in the stel-
lar interior. However, neutron sources in AGB, and especially
in intermediate-mass (between ∼4 and ∼8M⊙), were still not
fully understood. For low-mass AGB, the main neutron source
is the 13C(α, n)16O reaction. Nevertheless, by looking at the s-
process element abundance distribution, some AGB stars show
a flatter distribution compared to Solar one which led Danziger
(1966) to suggest that much longer and/or larger density neutron
exposures could occur in some AGBs (Iben & Renzini 1983).
In fact, for intermediate-mass AGB, the main neutron source is
now known to be the 22Ne(α,n)25Mg reaction (Cameron 1960;
Iben 1975; Käppeler et al. 2011). Due to its higher neutron den-
sity, AGBs atmospheres can then be enhanced in Rb, 25Mg and
26Mg. However, some of these stars show no enhancement in Rb
and no Tc signatures2 are found which could be explained by
the absence of a 13C pocket Lugaro et al. (2016). This is theoret-
ically predicted by Goriely & Siess (2004); Herwig (2004) via
the so-called Hot Dredge Up (Straniero et al. 2023). In comple-
ment, some very specific studies concerning different sub-classes
of AGB stars brought some complementary information about
the AGB yields. One could, for instance, cite CH-stars (Vanture
1992; Cristallo et al. 2016), Ba-stars (Cseh et al. 2022), C-rich
stars (Utsumi 1970; Abia et al. 2002), .... But the sample statis-
tics were always rather small in all these studies. Therefore, there
is still a lack of very large samples of AGB stars with homo-
geneous s-process abundances in order to better understand the
yield productions of oxygen-rich AGB3.

In this context, the spectroscopic observations collected by
the ESA Gaia mission are of particular interest. Indeed, thanks
to the analysis of the Gaia/Radial Velocity Spectrometer (RVS)

1 We recall that the atmosphere of these M-type stars is still oxygen-
rich, as it was when they formed.
2 Tc is a key element to prove the AGB nucleosynthesis as its isotope
with the largest lifetime is 98Tc that rapidly decays after about 4.2 Myr.
3 Oxygen-richness being defined as C/O ratio smaller than unity

spectra by the General Stellar Parametrizer from Spectroscopy
module (Recio-Blanco et al. 2023, GSP-Spec hereafter), chemo-
physical parameters such as the effective temperature (Teff), the
surface gravity (log(g)), the global metallicity ([M/H]) and the
enrichment in α-elements with respect to iron ([α/Fe]), as well
as up to 13 individual chemical abundances, have been deter-
mined for 5.6 million stars, including a few hundred thousand of
AGB stars. Among those 13 chemical elements, three are formed
via neutron capture processes: zirconium (Z = 40), cerium (Z =
58), and neodymium (Z = 60). Although the Zr line found in the
RVS domain is not formed in cool star spectra, the Ce and Nd
lines are well detected in the spectra of huge number of AGB
stars, leading to the publication of a large catalogue of s-process
abundances in these evolved stars.

The scope of this article is to focus on these Ce and Nd abun-
dances in AGB stars analysed by the GSP-Spec module. We re-
call that GSP-Spec cerium abundances in less evolved stars have
already been presented in Contursi et al. (2023) to discuss the
Galactic content and chemical evolution in this element. The
present work is composed as follows. Section 2 presents the
selection of the sample of AGB stars with high-quality Ce and
Nd abundances, while Sect. 3 explores the general properties of
this sample. We also included in this section a short overview
of the Nd abundances in the Galactic Halo. We then discuss the
observed content in Ce and Nd of AGBs by comparison with
AGBs s-process model predictions. Finally, the conclusions of
this work are summarised in Sect. 5.

2. The GSP-Spec sample of AGB stars with s-process
element abundances

Among the 5.6 million stars published within the Gaia DR3
catalogue (Gaia Collaboration, Vallenari et al. 2022), the GSP-
Spec module (Recio-Blanco et al. 2023) has been able to derive
abundances of two second-peak s-process elements. In total, one
can indeed retrieve 103,948 and 55,722 stars with Ce and Nd
abundances, respectively, whatever the stellar type is. This first
sample of 55,722 Nd abundances is referred as the complete Nd
sample, hereafter. These numbers include abundances derived in
AGB stars but also in less evolved stars (see, for instance for Ce,
Contursi et al. 2023). The scope of this section is to present the
best working sample of these s-process element abundances for
the best parameterised AGB stars.

2.1. AGB stars parameterised by GSP-Spec

We first remind that the GSP-Spec module has published atmo-
spheric parameters and chemical abundances from the analysis
of the Gaia/RVS spectra (R ∼ 11,500). The individual chemical
abundances are estimated thanks to a specific grid of reference
synthetic spectra and the GAUGUIN algorithm (Bijaoui 2012;
Recio-Blanco et al. 2016) considering Local Thermodynami-
cal Equilibrium (LTE, hereafter), Solar abundances of Grevesse
et al. (2007) and the atomic and molecular line data of Contursi
et al. (2021).

Together with the parameters and individual chemical abun-
dances, GSP-Spec also provides quality flags (flags_gspspec,
hereafter) which are recommended to select the most accurate
parameters, including abundances. These flags can either be re-
lated to the stellar parametrization (induced, for instance, by pos-
sible biases caused by radial velocity uncertainties, flux noise or
rotational velocities) or to the derived chemical abundance of a
given element. The corresponding flags for the abundances of a
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X species are XU pLim and XUncer. We remind that the value
"0" for all these flags corresponds to the best measurements and
we refer to Recio-Blanco et al. (2023) for a more detailed de-
scription of these flags.

First, without considering any flag restriction and after ap-
plying the calibrations recommended by Recio-Blanco et al.
(2023) for the atmospheric parameters4, we found that, among
all the GSP-Spec parameterised stars, 174,104 of them have a
published Teff ≤ 4000 K and log(g) ≤ 2.0 (most stars cooler than
∼3650 K were disregarded for the DR3 analysis)5. These atmo-
spheric parameter cuts were adopted in order to ensure the AGB
nature of the selected stars, lately confirmed by their K-band
absolute magnitude (see below). Then, we considered only the
best-parametrized stars by (i) setting all the first 13 flags equal
to zero excepted the extrapol flag that is fixed to be ≤ 1 and (ii)
selecting only stars having a S/N>100 or a go f<-3.56 (these last
two criteria being linked to the detection of the Ce and Nd in the
analysed spectra. See Tab C.9, C.10 and C.11 of Recio-Blanco
et al. (2023)). The remaining sample of 128,335 cool-giant stars
is called best-parameterised AGB, hereafter.

The top panel of Fig. 1 shows the Kiel diagram of these AGB
stars colour-coded with their mean metallicity. It is noticeable
that more metal-poor stars are found to have smaller gravities.
We also remark a lack of stars around Teff ∼ 3730 K. These bi-
ases result from the difficulty to parameterised more metal-rich
and/or cooler AGB stars having complex spectra crowded by
molecular lines. This has been explored with the KMgiantPar
flag (stars with a non-null value of this flag have set values of
Teff and log(g), see Recio-Blanco et al. (2023)). In order to reject
such complex cases, we remind that we adopted for the selection
criteria KMgiantPar=0.

In order to confirm the AGB nature of these best-
parameterised AGB stars, we estimated their absolute K mag-
nitude value (MK). For that purpose, we adopted their appar-
ent 2MASS K-band photometry Skrutskie et al. (2006) and
the photo-geometric distances from Bailer-Jones et al. (2021).
We then computed the absolute K-magnitude for 120,032 stars
(93.5% of the whole sample) having a re-normalised unit weight
error (RUWE) smaller than 1.4 and an astrometric fidelity factor
for their astrometric solution ( f idelity_v2) larger than 0.5 (Ry-
bizki et al. 2022), assuring a good Gaia astrometric solution.
We note that, following this procedure, we neglect the interstel-
lar extinction and thus, actually, derive a lower limit of the real
MK (the stars are actually brighter than our estimate). We found
that about 89% of our stars are brighter than MK < -4. This well
confirms their AGB nature according to Abia et al. (2022) who
showed in their Gaia-2MASS diagrams that AGB stars are typ-
ically brighter than MK ∼ -4 to -5 mag (taking into account
the ISM absorption and depending on their intrinsic Gaia and
2MASS colours). Note that considering extinction only would
make the stars a bit brighter. The resulting sample would proba-
bly consists in AGB stars in a larger fraction than the current one.
However, we can not completely exclude that our sample may be
polluted by some extrinsic S-stars, CH-stars, R-stars7 or early-
AGB stars, that would have similar MK magnitudes (Abia et al.
2022). Such stars may not be enhanced in s-process elements and

4 see also https://www.cosmos.esa.int/web/gaia/
dr3-gspspec-metallicity-logg-calibration
5 We adopt here the median value of the published parameters.
6 The go f corresponds to the goodness-of-fit for the observed spec-
trum over the entire RVS spectral range.
7 R-stars spectra could be very similar to O-rich early-AGB or M stars

Fig. 1. Kiel diagram of the best-parametrized GSP-Spec AGB stars
colour-coded with their metallicity (top panel) and their absolute K
magnitude (neglecting the extinction, bottom panel). This figure uses
the calibrated log(g) and [M/H] as recommended by Recio-Blanco et al.
(2023).

may introduce some dispersion in the observed [Ce/Fe] and/or
[Nd/Fe] ratios with possibly negative values.

The bottom panel of Fig. 1 shows the Kiel diagram of
the best-parameterised AGB colour-coded with their absolute K
magnitude. We can see that cooler stars have lower gravities and
larger MK confirming again their AGB nature. Finally, we note
that 97% of the working sample of AGB stars with Ce and Nd
abundances (s-process AGB sample defined below) has MK< -
4 mag (the other 3% having MK< - 3.2 mag), confirming their
AGB nature.

2.2. High-quality GSP-Spec Ce and Nd abundances in AGB
stars

Among the best-parameterised AGB, GSP-Spec derived Ce and
Nd abundances for 46,144 and 34,838 of them, respectively
(without any abundance flags filtering). As the aim of this study
is to analyse the largest sample with the most accurate chemi-
cal abundances, we present below a specific flag combination to
build high-quality Ce and Nd working samples.
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2.2.1. Cerium

The description of the cerium line analysed by GSP-Spec and
the associated sample of Ce abundances are already presented in
Contursi et al. (2023). Briefly, high-quality Ce abundances were
retained only if (i) Ce abundance uncertainties are smaller than
0.2 dex, (ii) vbroad ≤13 km/s, (iii) the abundance flags being set
at CeU pLim ≤ 2 and CeUncer ≤ 1, (iv) extrapol ≤ 1 and, (v)
KMgiantPar ≤ 1 if go f < -3.75. We remind that the vbroad pa-
rameter provides information on the line broadening (rotational
velocity, macroturbulence, ...) whereas extrapol indicates if the
GSP-Spec atmospheric parameters are extrapolated beyond the
reference grid limits. We refer to Contursi et al. (2023); Recio-
Blanco et al. (2023) for a complete description of the choice of
these adopted filters. We also remind that it was found to be
unnecessary to calibrate these Ce abundances (see the discus-
sion in Contursi et al. 2023). In the following, we only keep the
best-parameterised AGB having the best Ce abundance as de-
fined above, leading to a working sample of 17,765 AGB stars
with high-quality cerium abundances (referred to Ce AGB sam-
ple, hereafter). Note that the Ce abundances of this sample vary
from -0.17 to 1.10 dex and that no higher Ce abundances were
found due to the cut in Teff . We also recall that the s-process
contribution for Ce is about 80% at the Solar System formation
epoch (Arlandini et al. 1999; Bisterzo et al. 2016; Prantzos et al.
2018, 2020).

2.2.2. Neodymium

Neodymium abundances were estimated from one single line
of Nd ii located at 859.389 nm in the vacuum (859.153 nm in
the air)8. Its lower level excitation energy and oscillator strength
have been fixed to 1.357 eV and -1.650, respectively (Den Har-
tog et al. 2003). We recall that neodymium has seven stable iso-
topes : 142Nd (27.13 %), 143Nd (12.18 %), 144Nd (23.80 %),
145Nd (8.30 %), 146Nd (17.19 %), 148Nd (5.76 %), and 150Nd
(5.64 %) (Den Hartog et al. 2003). All these isotopes have been
considered in the computation of the reference synthetic spectra.
The s-process contribution for Nd is about 60% (Arlandini et al.
1999; Bisterzo et al. 2016; Prantzos et al. 2018, 2020). We finally
note that this Nd line has not been astrophysically calibrated by
Contursi et al. (2021) because of lack of high-quality Nd abun-
dances in reference stars. It could be slightly blended for some
specific combinations of atmospheric parameters and chemical
abundances by a weak CN line but, thanks to checks with syn-
thetic spectra, this contribution has been found to be negligible
for stars cooler than 4000 K (as long as the stellar atmosphere is
not enhanced in carbon, see Sect. 3.1). This Nd line could also
be slightly blended by some weak TiO lines in rather metal-rich
stars cooler than 4000 K. However, O and Ti being both con-
sidered as α-elements, the TiO contribution is expected to be
rather well modelled in the reference synthetic spectra as [α/Fe]
abundances are determined by the GSP-Spec pipeline before the
estimation of the individual abundances (Ti and O abundances
being assumed to vary in lockstep with [α/Fe]).

First, as already presented by Contursi et al. (2023) for
cerium, we illustrate in Fig. 2 the smallest Nd abundance (in
dex) that could be measured for metallicities varying between
-1.0 to 0.0 dex in a Kiel diagram. As expected, the Nd line is
easier to detect in AGB stars (as far as [Nd/Fe]>∼0.4 dex) than in

8 The conversion between air and vacuum wavelength has been made
using the Birch & Downs (1994) relation.

Fig. 2. Kiel diagram colour-coded with the lowest neodymium abun-
dance (in dex) that could be detected in a spectrum whose (normalised)
line centre flux is 0.5% deeper than that of a reference spectrum com-
puted with [Nd/Fe] = -2.00 dex. For each combination of effective tem-
perature and surface gravity, each small square contains the estimate of
the lowest Nd abundance for three values of [M/H] : 0.0, -0.5, and -1.0
dex (from top to bottom and left to right).

dwarf stars (much higher Nd abundances are required to possibly
detect this line).

Then, we build a subsample of AGB stars with the most ac-
curate Nd abundances by applying the best combination of the
flags_gspspec, following a similar procedure as for Ce. We first
note that setting all flags_gspspec = 0 (including those related
to the neodymium abundances) results in a sample of five stars
only. This number can be substantially increased while maintain-
ing a high quality for the Nd abundances by relaxing some of
these flags_gspspec. For example, to build our working sample,
we applied the same flag combination as for the low-uncertainty
Ce sample (see Sect. 2.1.1). Note that we also kept stars with
[Nd/Fe]≥2.00 dex (abundance upper limit caused by border ef-
fects of the reference spectra grid) if their KMgiantPar = 0 and
NdU pLim = 0. For these stars, we adopted in the following
[Nd/Fe]=2.00 dex, although their abundances could be higher.
Our final working sample is then composed of 3,492 AGB stars
with high-quality Nd abundance (which is referred to as Nd AGB
sample, hereafter). An example of the ADQL query to retrieve
this sample can be found in Appendix A.

As a validation check of the quality of these selected abun-
dances, we look for literature Nd abundances for our Nd AGB
sample stars. We found only a few stars in common with previ-
ous studies since none were exclusively devoted to AGB stars:
six are in common with Tautvaišienė et al. (2021) (mainly
FGK-type stars) and nine with Hayes et al. (2022). Unfortu-
nately, only nine of them have literature atmospheric parameters
enough close to ours to allow a proper comparison of the Nd de-
rived abundances (adopting differences in Teff , log(g) and [M/H]
smaller than 150K, 0.50 and 0.30 dex, respectively). Although
our Nd abundances seemed to be systematically larger than the
few found in the literature, we decided not to calibrate them us-
ing a comparison sample due to the small number of stars. Nev-
ertheless, as our sample is composed of giant stars only, we anal-
ysed the observed spectrum of Arcturus (Hinkle et al. 2000) with
the GSP-Spec pipeline to estimate its Nd abundance, adopting
the atmospheric parameters of Contursi et al. (2021). The rather
larger GSP-Spec [Nd/Fe] in Arcturus being confirmed with re-
spect to the value reported by Fanelli et al. (2021) (who adopted
similar atmospheric parameters as us), we forced our [Nd/Fe]
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Fig. 3. Comparison around the Nd ii line between the RVS public spec-
trum of Gaia DR3 582056033834312320 (in black) and a model spec-
trum computed from its GSP-Spec parameters (in red). Cyan lines show
synthetic spectra with Nd abundance ± 0.2 dex around the adopted Nd
abundance. The calibrated parameters of this star are: S/N = 1110,
Teff = 3825 K, log(g) = 0.37, [Fe/H] = -0.74 dex, [α/Fe] = 0.12 dex,
[Nd/Fe] = 0.12 dex and [Ce/Fe] = 0.14 dex.

in Arcturus to be equal to theirs ([Nd/Fe]= - 0.03 dex in the
Grevesse et al. (2007) Solar scale) and calibrate all the other Nd
abundances accordingly.

Finally, to illustrate the GSP-Spec analysis of these Nd AGB
sample stars, we show in Fig. 3 a comparison between the
Gaia/RVS public spectrum and its associated synthetic spec-
trum, computed using the GSP-Spec atmospheric parameters and
chemical abundances, for a star representative of the Nd AGB
sample. As it can be seen, there is an excellent agreement be-
tween the observed (in black) and modelled spectra (in red), con-
firming the good determination of Nd-abundances in these AGB
stars.

3. Global properties of the s-process AGB sample

We describe here the properties of the s-process AGB sample
which is composed by the 17,765 and 3,492 stars (the Ce AGB
sample and Nd AGB sample, respectively). As 1,713 of them
have both Ce and Nd abundances, the s-process AGB sample is
actually composed by 19,544 stars.

3.1. Stellar types and oxygen-rich nature

We have already confirmed in Sect. 2.1 the AGB nature of the
19,544 stars that compose the s-process AGB sample thanks to
an estimation of their absolute magnitude in the K-band. More-
over, 445 of these stars have been classified as Long-Period Vari-
ables (LPV) by Lebzelter et al. (2023) thanks to Gaia/DR3 pho-
tometric epoch observations, leading to an independent confir-
mation of their AGB nature for a couple of them. Their mean
period is ∼95 days and the longest periods reach ∼600 days (Ga-
ia/DR3 data favouring the detection of LPV with the shortest
periods).

Then, we have looked for the stellar type of these s-process
AGB sample stars. In particular, we were interested in their possi-
ble atmospheric enrichment in carbon resulting from the dredge-
up events characterising this specific stage of the evolution of
low- and intermediate-mass stars. The presence of carbon (C-
rich) stars in this sample could be problematic since their chemi-
cal analysis has been performed by assuming oxygen-rich stellar

atmospheres and a Solar-scaled C/O ratio within the GSP-Spec
module. This may slightly modify the stellar parameters and as-
sociated chemical abundances if different C/O ratios would have
been adopted. In any case, such a search of C-rich stars has been
first conducted by checking the cnew_gspspec parameter which
is an indicator of a possible CN enrichment (or impoverishment)
in the stellar atmosphere (C-rich star spectra being characterised
by the presence of a strong CN line analysed by GSP-Spec).
We redirect the reader to Recio-Blanco et al. (2023) for a com-
plete definition of this CN-parameter. Among the 19,544 stars
that compose our sample, 13,873 stars of them have a published
cnew_gspspec value and all of them have this parameter close
to 0, indicating that they have a close to Solar CN-abundance.
Thus, they are not enriched in CN and this confirms their likely
oxygen-rich nature. Moreover, we have also searched for pos-
sible carbon stars by looking at the C-rich flag proposed by
Lebzelter et al. (2023), leading to a list of about half a million
of LPV candidates possibly enriched in carbon. Only 14 stars
among the 19,544 of our sample could be suspected as being
carbon-rich. However, this number should be considered with
caution since this C-rich flag could lead to erroneous detection
(see Messineo 2023, who reported about 1% of false detections
and see also the discussion in Sanders & Matsunaga (2023)).
On another hand, we also cross-matched our sample with the
list compiled by Abia et al. (2022) who examined the charac-
teristics of already well-known Galactic carbon stars thanks to
Gaia eDR3 data. These authors also presented a catalogue of
about 2700 new Galactic carbon star candidates. None of our
stars were found to be carbon-rich in this compilation but 18 of
them were already known as being of spectral type S (i.e. their
C/O ratio being close to unity but they are still oxygen-rich).

Finally, to independently confirm the O-rich nature of our
sample stars, we show the Nd AGB sample in the Gaia-2MASS
diagram (Fig. 4) colour-coded with the metallicity (left panel)
and the Nd abundance (right panel). A very similar figure is ob-
tained for the Ce AGB sample. This diagram shows the absolute
K magnitude with respect to a particular combination of the Gaia
and 2MASS photometry expressed through the reddening-free
Wesenheit function (Soszyński et al. 2005) defined as WRP,BP−RP
= GRP - 1.3(GBP - GRP ) and WK,J−K = K - 0.686(J - K) by
Lebzelter et al. (2018). We can clearly see that almost all the
stars of this sample are located outside the C-rich regime, con-
firming their O-rich nature. Several of them also appears slightly
fainter than typical AGB stars but this could be explained by the
neglected extinction when computing their absolute magnitude.
We finally remark that thanks to this Gaia-2MASS diagram, we
could have a hint of the stellar masses: they are found in the
low-mass regime. This will be discussed later in Sect 4.

From all of these checks, we are thus confident about the
real oxygen-rich and AGB nature of the s-process AGB sample,
strengthening the quality of their s-element abundance determi-
nation.

3.2. Kinematical and dynamical properties

These characteristics of the s-process AGB sample were ex-
plored by using their Cartesian stellar coordinates, Galactocen-
tric radii and cylindrical velocities, adopted from Gaia Collabo-
ration et al. (2023) and the orbital parameters (such as Zmax and
eccentricity) from Palicio et al. (2023). 9

9 These parameters can be found in the table Performance verifica-
tion/gaiadr3.chemical_cartography in the Gaia archive https://gea.
esac.esa.int/archive/).
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Fig. 4. Gaia-2MASS diagram for the Nd AGB sample colour-coded with
metallicity (left panel) and Nd abundance (right panel). The curved line
delineates the theoretical limit between O-rich (left-side) and C-rich
AGB stars (right-side). The dashed lines separate sub-groups of stars
as indicated in the figure.

The large majority of the s-process AGB sample exhibits
disc properties: 81% of the stars have |Zmax|<1 kpc and about
88% of our sample present eccentricities smaller than 0.25. The
highest eccentricity values correspond to the lowest metallicities
([M/H]<-0.70 dex) hence the highest Ce and Nd abundances (see
Fig. 6 commented in the next subsection). Finally, about 88% of
the stars present a total velocity (quadratic sum of their three
velocity components) smaller than 80 km/s confirming that the
majority of the s-process AGB sample exhibits disc kinematical
properties.

3.3. Chemical properties

We present in this section the s-process abundances of these
stars, first by focusing separately on the Ce AGB sample and Nd
AGB sample, and then, on the subsample of AGB stars having
both Nd and Ce abundances.

Fig. 5 first shows the Kiel diagrams for the Ce AGB sam-
ple (upper panel) and Nd AGB sample (lower panel) colour-
coded with the stellar counts (left panels) and the metallicity
(central panel). We remark that the metallicity of our sample
stars decreases with decreasing log(g). This observational bias
is a general feature of the GSP-Spec sample of AGBs as already
discussed above (see Fig. 1 and associated text). The right pan-
els show the Kiel diagrams colour-coded with Ce (upper panel)
and Nd (lower panel). It is noticeable that at constant metallic-
ity (hence a rather constant log(g)), the neodymium and cerium
abundances are found to be larger for cooler and more luminous
stars. Such features can also be observed by looking at the sec-
ond and last column of Fig. 6 which presents the Ce (top panel)
and the Nd abundances (lower panel) with respect to the metal-
licity colour-coded with Teff and MK , respectively. This can also
be confirmed by looking at Fig. 4, where larger Nd abundances
are found for more luminous stars. This is expected from AGB
star evolution. Indeed, the successive TDUs characterising this
evolutionary phase bring the material formed within the He-
intershell towards the surface and, hence change the composition
of the envelope. Initially enriched in O, the envelope becomes
richer in s-process elements and primary carbon, which increases
the radiative opacity and thus causes important changes in the
physical structure of the AGB envelope. This impacts the stellar
radius, luminosity, mass-loss, effective temperature as well as the
formation of molecular species such as CN, HCN, C2 (Marigo

2002; Cristallo et al. 2009). At a given metallicity and log(g), a
cooler AGB has experienced more TP (hence more TDU) than
when it was less evolved on the AGB and thus was slightly hot-
ter, leading to an envelope more enriched in s-process elements
as it can be seen in Fig. 5.

We also investigate the correlation between the Ce AGB sam-
ple and Nd AGB sample samples. We found 1,713 stars having
both high-quality Nd and Ce abundances. As it can be seen in
Fig. 7, a high positive correlation is found between those two
chemical species (Pearson correlation coefficient = 0.75)10. The
associated dispersion is rather large since it is dominated by the
Nd measurement uncertainties, the Nd ii line being more difficult
to analyse. Such a correlation confirms again the quality of the
derived abundances since it is actually expected as both elements
belong to the s-process second peak and hence have a similar
nucleosynthetic origin. We also remark that colour-coding this
correlation with Teff clearly shows the enhancement of the Ce
and Nd abundances for cooler stars, i.e. for more evolved stars
on the AGB, as already illustrated in Figs. 5 & 6.

3.4. Neodymium in the Galactic halo

Even though the majority of the Nd AGB sample seems to belong
to the disc, a small fraction of these stars belong to the Galactic
Halo. Following the same procedure as in Gaia Collaboration
et al. (2023), we therefore investigate neodymium abundances
in stars belonging to the halo component of the Milky Way (ac-
creted systems and globular clusters). We remind that a similar
study for cerium in halo stars has already been presented in Con-
tursi et al. (2023).

First, no stars in common were found by cross-matching
the globular cluster compilation of the Harris catalogue (Har-
ris 1996) with the Nd AGB sample. Nevertheless, we found one
star (ID=1821609090431019392) belonging to the M71 glob-
ular cluster when cross-matching with the lower-quality com-
plete Nd sample (we recall that this sample corresponds to the
55,722 stars having Nd abundances but without any flag restric-
tion). Note that we used a maximum separation in the sky of 0.5
degrees and check that the radial velocity of the stars is compati-
ble with that of M71 with a difference lower than 0.5 km/s com-
pared to the value estimated by Baumgardt & Hilker (2018). The
(calibrated) metallicity of this star ([M/H] = -0.72 ± 0.05 dex)
is compatible with M71 literature estimates (-0.82 dex found in
Carretta et al. (2009) and -0.80 dex found in Boesgaard et al.
(2005)). The atmospheric parameters of this star are also very
compatible with estimates of Sneden et al. (1994); Gerber et al.
(2020) with a mean Teff and log(g) differences of 70 K and
0.22 dex, respectively. We found a Nd abundance of 0.95 ± 0.22
dex while no abundance of Ce has been found for this star. Such a
value is higher than the mean [Ce/Fe] of M71 found in Masseron
et al. (2019) (0.27 dex) or the mean [Ba/Fe] (0.34 dex) and
[La/Fe] (0.20 dex) found in Ramírez & Cohen (2002). This could
be caused by the AGB nature of this specific star which may not
be fully representative of the Nd abundance of this globular clus-
ter and has an atmosphere already well enriched in s-elements.

We also explored the Gaia DR3 Nd abundances of accreted
systems, which have been identified as overdensities in the en-
ergy versus vertical angular momentum (E-Lz) diagram in Gaia
Collaboration et al. (2023). As no star was found to belong
to any accreted system in the Nd AGB sample, we again in-
vestigate the complete Nd sample and reject all stars having a

10 Note that there is a star having [Nd/Fe] = 0.23 dex and [Ce/Fe] =
0.80 dex. This outlier star is identified as S-Star.
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Fig. 5. Kiel diagrams of the Ce AGB sample (top panels) and the Nd AGB sample (bottom panels) colour-coded with the stellar count (left panels),
the metallicity (central panels) and the corresponding s-process abundance (right panels). Note that this figure is an hexbin plot.

KMgiantPar value larger than unity as well as all non-zero val-
ues for all parametrization flags. We then found one star belong-
ing to Thamnos (Koppelman et al. 2019; Helmi 2020), four in
the Helmi Stream (Helmi 2020), one in Sequoia (Myeong et al.
2019) and one in Gaia-Enceladus-Sausage (GES; see Helmi
et al. 2018; Belokurov et al. 2018; Myeong et al. 2018; Feuil-
let et al. 2020, 2021). No chemo-physical literature studies have
been found for those stars except for one in Helmi Stream (ID =
1591836174070974592) whose atmospheric GSP-Spec parame-
ters are close to that of Jönsson et al. (2020) (difference in Teff ,
log(g), [M/H], [α/Fe]= 31K, 0.32, 0.18 dex and 0.02 dex, re-
spectively, while no Ce abundance was provided). In order to
investigate the accreted nature of these stars, we also kept only
candidate stars with [M/H]< - 0.7 dex or having a low [Ca/Fe]
([Ca/Fe] < 0.3 dex), similarly to the procedure adopted by Con-
tursi et al. (2023). This selection removes three stars identified
as Helmi Stream members. This misidentification is due to the
proximity of the Helmi Stream to the solar neighbourhood in the
(E-Lz diagram). Table 1 shows the Gaia DR3 Id and the corre-
sponding accreted system of the four stars as well as their atmo-
spheric parameters, Nd and Ce abundances.

First, the metallicity of the stars belonging to GES and Helmi
systems are similar, as already found in Contursi et al. (2023).
We remark a much lower metallicity for the star belonging to
the Sequoia system compared to that of the three other accreted
systems. A lower mean metallicity for Sequoia than for GES was
already found in Feuillet et al. (2021).

We also found a rather high [Ca/Fe] abundance for the
star belonging to the Sequoia system. Even though smaller

[Mg/Fe]11 abundances have been found in Sequoia than in GES
by Matsuno et al. (2022), Feuillet et al. (2021) found high-
[Mg/Fe] stars belonging to Sequoia system.

Moreover, we remark that the star belonging to GES presents
a higher [Nd/Fe] value than that of the Helmi stream ([Nd/Fe]=
0.83 dex), Sequoia system ([Nd/Fe] = 0.35 dex) and Thamnos
([Nd/Fe] =0.27 dex). As already suggested by Recio-Blanco
et al. (2021) with [Y/Fe] and Contursi et al. (2023) with [Ce/Fe]
measurements, a higher value of [Nd/Fe] may suggest a higher
mass of the system progenitor. This follows the mass estima-
tions of these accreted systems by Koppelman et al. (2019). We
note that Matsuno et al. (2022) also found a higher abundance
for the s-process elements (Y and Ba) in GES than in Sequoia.
Finally, we note that the cerium abundance of the star from
Thamnos system would suggest a similar mass of the progen-
itor to Helmi Stream. However, it is important to note that for
the Thamnos and Helmi stream stars, the estimated [Nd/Fe] and
[Ce/Fe] are compatible within error bars. However, our sugges-
tions are based on only one star and should be taken carefully
because of the adopted Ce and Nd flags_gspspec. It is also im-
portant to note that this star of the Helmi stream may not be fully
representative of the chemistry of the stream due to its AGB na-
ture (being actually a producer of Nd).

11 Mg and Ca being both α-elements
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Fig. 6. Top panels : [Ce/Fe] with respect to metallicity colour-coded by (from left to right) stellar count, Teff log(g) and MK . Bottom panels: Same
but for Nd abundances.

Table 1. S/N, Teff , log(g), [M/H], [Ca/Fe], [Nd/Fe] and [Ce/Fe] (and their associated uncertainties) for the four candidate accreted stars. Note that
the log(g) and [M/H] and [Ca/Fe] are calibrated according to Recio-Blanco et al. (2023).

Gaia DR3 Id System S/N Teff log(g) [M/H] [Ca/Fe] [Nd/Fe] [Ce/Fe]
(K) (dex) (dex) (dex) (dex)

2410346779070638720 GES 68 4846 2.02 -0.98 0.16 1.12 ± 0.24 -
1591836174070974592 Helmi 101 3806 0.95 -0.73 0.37 0.73 ± 0.21 0.57 ± 0.20
5282079908816150912 Sequoia 407 4407 1.32 -1.53 0.47 0.25 ± 0.19 0.36 ± 0.20
1294315577499064576 Thamnos 657 4309 1.51 -1.01 0.27 0.17 ± 0.19 0.56 ± 0.08

Fig. 7. Correlation between Ce and Nd abundances for AGB stars found
in both the Ce AGB sample and Nd AGB sample, colour-coded by their
Teff . The slope of the red line is 1.91 while the standard deviation is 0.44
dex. The Pearson correlation coefficient is also reported.

4. Constraints to AGB yield and evolutionary
models

The s-process AGB sample presented above is an unique set
of abundances that allows to constrain our understanding of
the evolution of low- and intermediate-mass stars on the AGB.
In particular, their yields for second-peak s-elements and their
role on the Galactic chemical evolution of these species can be
explored. In the following, we compare our abundances with
yields predicted by FRUITY12 (Cristallo et al. 2009, 2011, 2015)

12 available online via: http://fruity.oa-teramo.inaf.it/

and Monash models (Lugaro et al. 2012; Fishlock et al. 2014;
Karakas & Lugaro 2016; Karakas et al. 2018). These two sets
of models are the most complete in terms of explored masses
and metallicities and allow an useful discussion on the impact of
their different physical assumptions that could affect their yield
prediction.

4.1. FRUITY and Monash models

FRUITY (FUNS Repository of Updated Isotopic Tables and
Yields) models are computed by considering simultaneously
both stellar evolution and nucleosynthesis. In these models, the
13C pocket is formed in a self-consistent way and its mass is
linked to an exponential decaying velocity function which in-
cludes a free overshoot parameter β. This parameter is set in
order to maximise the 13C pocket and hence the s-process el-
ement production. Time-dependent convective overshoot at the
base of the envelope is also included. In the following, we con-
sidered only non-rotating FRUITY models (as our stars have all
vbroad < 13 km/s). We also adopted FRUITY models with a
"standard" 13C pocket. In order to cover the metallicity range of
the s-process AGB sample, we considered five metallicities (Z =
0.002, 0.003, 0.006, 0.010 and 0.014 corresponding to [M/H] =
-0.85, -0.67, -0.37, -0.15 and 0.00 dex, respectively) and eight
masses (1.30, 1.50, 2.00, 2.50, 3.00, 4.00, 5.00 and 6.00 M⊙)13.

Monash model nucleosynthesis is computed thanks to a
post-processing calculation based on the evolutionary models

13 no lower masses being available
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Fig. 8. [Nd/Ce] production predicted by the FRUITY (filled circles)
and Monash models (filled diamonds) as a function of stellar mass and
metallicity. The colour code corresponds to the maximum [Nd/Ce] pro-
duction just before stars could become carbon-rich.

of Karakas & Lattanzio (2014b). They include an exponentially
declining profile of protons abundance in the top layers of the
He-intershell rather than directly including proton mixing into
the He-intershell (as made in the FRUITY models). We recall
that this proton ingestion has a capital impact on the formation
of the 13C pocket (hence the s-process surface abundances) as
these protons are captured by the present 12C to form 13C. There-
fore, the size of the 13C pocket in Monash models is linked to a
Mmix parameter (defined as the mass of protons that are partially
mixed over a mass extent in the He-intershell). For each Monash
model mass and metallicity, we adopted the standard values of
Mmix provided in Tab. 2 and 3 of Karakas & Lugaro (2016). Note
that no rotation nor magnetic fields are included in these pre-
dictions. For the comparison with the observed abundances, we
considered three metallicities (Z = 0.0028, 0.007, and 0.014 cor-
responding to [M/H] = -0.70, -0.30 and 0.00 dex, respectively)
and the same masses as for FRUITY, excepted that for Monash,
the lowest considered masses were 1.0 and 1.25 M⊙ (and not
1.3 M⊙).

We note that in both sets of models, the mixing-length the-
ory of convection is used and no convective overshoot is imple-
mented before the AGB phase. The computations are stopped
when the envelope reaches a critical mass but the adopted mass-
loss relations differ. Finally, we note that these codes do not
assume the same Solar abundances: FRUITY adopts the Solar
scale of Lodders (2003) whereas Monash models are based on
Asplund et al. (2009) Solar abundances. In order to compare
their predictions to our data, we scaled them to the Solar abun-
dances of GSP-Spec abundances (Grevesse et al. 2007).

4.2. Ce abundances as a proxy of the s-process content

When stars start their AGB phase and before the first TDU
episode, the Ce and Nd abundances were not affected by the pre-
vious dredge-up events. These species are thus still scaled to the
Solar ones, i.e. [Nd/Ce]=0 dex. Then, the successive TDU en-
rich the AGB atmosphere in both elements. We have investigated
the evolution of this [Nd/Ce] ratio along the AGB thanks to the
prediction of the FRUITY and Monash models, to check if the
abundance of both elements are kept close each-other. For that
purpose, we show in Fig. 8 the [Nd/Ce] ratio predicted by both
models at the surface of AGBs of different masses and metal-
licities before their atmosphere could become carbon-rich. This
corresponds to the largest predicted Nd and Ce enrichments in
an O-rich AGB. It can be seen that, for both sets of models, the

Fig. 9. Same as Fig. 8 but for [Ce/Fe] predicted abundances.

absolute value of the maximum [Nd/Ce] ratio, before becom-
ing a C-rich AGB, stays within 0.15 dex whatever the masses
and metallicities are. This illustrates the rather constant [Nd/Ce]
production rate in different types of AGB. This therefore con-
firms the correlation found observationally between both ele-
ments (see Fig. 7 and associated text). We thus decided to fo-
cus only on Ce hereafter in order to avoid our conclusions to be
blurred by the larger uncertainties associated with our Nd abun-
dances. Moreover, our results for Ce will be also valid for Nd.

4.3. AGB model prediction of s-process elements enrichment

In order to explore the atmosphere enrichment in s-process
elements along the AGB, we show in Fig. 9 the maximum
[Ce/Fe] abundance ratio of an oxygen-rich AGB in a similar way
as in Fig. 8. It can be remarked that for both sets of models, AGB
stars of initial masses between 2 and 4 M⊙ and metallicities be-
tween -0.80 dex and -0.10 dex present the largest Ce enrichment
at their surface, exceeding [Ce/Fe]∼ 0.70 dex.

Briefly, we recall that, for such masses (but this also applies
to lower ones), second-peak s-process elements (such as Ce and
Nd) are produced in the AGBs interiors, within the so-called He-
intershell (mainly composed of He and 12C). Successive pene-
trations of the convective H-rich envelope (the so-called TDU)
in this layer bring the material formed in the He-intershell to-
wards the surface, changing drastically the envelope chemical
composition. During the interpulse, protons left by the receding
convective envelope are captured by the 12C present in the He-
intershell. This produces 13C through the 12C(p, γ)13N(β+ν)13C
reaction and forms the so-called 13C pocket. This 13C is then
converted into 16O through the 13C(α,n)16O reaction and pro-
vides an important amount of neutrons, which finally activated
the s-process production (Straniero et al. 1995)14. Note that 14N
and 22Ne pockets are also formed and partially overlap the 13C
pocket. As 14N is a neutron poison because of the 14N(n,p)14C re-
action, the s-process nucleosynthesis occurs in the more internal
tail of the 13C pocket where the amount of 14N is low (Cristallo
et al. 2009). All these elements formed in the He-intershell are
brought up in the convective envelope by the subsequent TPs and
TDUs. Moreover, the TDU has its maximum efficiency for this
mass range between 2 and 4 M⊙ (Cristallo et al. 2015). As al-
ready noticed by Cristallo et al. (2011), we also highlight that,
since intermediate-mass AGB stars have the largest production
of Ce, they should play a large contribution to the interstellar

14 Another source of 13C is present in the top layers of the He-intershell
because it is produced in the H-burning shell. However, this source has
a negligible impact on the s-process production since most produced
neutrons are captured by the abundant 14N element.

Article number, page 9 of 13



A&A proofs: manuscript no. output

medium enrichment, especially those with a mass around 2 M⊙
because they are also more numerous and thus provide a good
balance between Initial Mass Function of the Galaxy and AGB
Ce production rate (Karakas & Lugaro 2016).

We also note that, although their global conclusions about
Ce production are rather close, it can be seen that Monash mod-
els (at any mass and metallicity) predict slightly larger Ce than
FRUITY. For instance, for all masses below 4 M⊙ and a metal-
licity around -0.35 dex, Monash models predict a Ce production
0.32 dex higher than FRUITY. This is caused by a larger number
of predicted TP in Monash models than in FRUITY, resulting
from the different adopted mass-loss relations (Karakas & Lu-
garo 2016).

On the other hand, we also remark in this Fig. 9 that, for
the two largest considered masses (5 and 6 M⊙), the Ce produc-
tion predicted by both sets of models is much lower than for less
massive AGBs (at all metallicities). In such massive AGB stars,
the 22Ne(α,n)25Mg neutron source indeed starts to be activated
as higher temperatures are reached at the base of the convec-
tive zone of the AGB. As indicated in Cristallo et al. (2015), the
neutron exposure of 22Ne(α,n)25Mg is smaller than that of the
13C(α, n)16O source. There is thus a considerable reduction of
the second peak s-process elements production. A decrease of
the TDU efficiency furthermore accentuates this phenomenon.
In fact, as the mass of the exhausted H-core is larger, this im-
plies a larger compression of the H-exhausted layers and a thin-
ner and hotter He-intershell. Therefore, a shorter time is needed
to reach the ignition condition for activating the 3α reaction,
leading to a shorter interpulse episode and hence a less efficient
TDU (Straniero et al. 2003; Cristallo et al. 2015). However, it is
interesting to note that almost no Ce is produced in the higher-
mass AGBs of Monash models whereas FRUITY models predict
slightly higher abundances by about 0.15 dex for initial masses
between 5 and 6 M⊙. This is due to the fact that no 13C pocket
is included in the Monash models for such high masses, whereas
it is included for smaller masses. Hence, the source of neutrons
in these models is only 22Ne(α,n)25Mg which preferentially cre-
ates first peak s-process elements. Such a reaction is also more
efficient in the latest TP (while the 13C(α, n)16O reaction is more
active in the first TPs, see Karakas & Lugaro 2016). All of this
explains the absence of Ce production in Monash models for
such high masses.

Regarding now the dependency of the Ce production with
metallicity, we remark that AGBs with the lowest metallicity of
the FRUITY models considered in this work (Z = 0.002 cor-
responding to [Fe/H]= -0.85 dex) enrich the atmosphere up to
[Ce/Fe]< 0.30 dex (before the atmosphere becoming C-rich)
only, except for the masses between 3 and 4 M⊙ for which
[Ce/Fe] reaches 0.50 dex. At such low metallicities ([Fe/H] <
- 0.80 dex), there are indeed less heavy seed nuclei available
for captured neutrons, which limits the production of heavy el-
ements like cerium. Note that, for even lower metallicities, the
production of Ce and Nd is predicted to be larger since the
number of available neutrons per seed nuclei (Fe) becomes also
larger. Such conditions also favour the production of Pb and Bi.

4.4. Comparing observed and model Ce abundances

We now compare the Ce abundances derived for the Ce AGB
sample with the theoretical predictions of FRUITY and Monash
models of 5 and 6, 2.50 and 1.50 M⊙, in light with the previ-
ous subsections describing both models. We recall that similar
results can be found using the Nd AGB sample.

We first begin this comparison for stars having the two high-
est masses. As already illustrated and discussed in Fig. 9, the
most massive AGB stars in both models do not produce [Ce/Fe]
abundance ratios larger than ∼0.3 dex. Therefore, the larger ob-
served abundances have to be explained by invoking lower stel-
lar masses. This independtly confirms the probable absence of
massive AGB stars in our sample as already noticed in the Gaia-
2MASS diagram shown in Fig. 4.

We then focus on the AGB stars with an initial mass of
2.50 M⊙ since similar conclusions can be obtained for stars of
initial mass between 2 and 4 M⊙. Fig. 10 shows for FRUITY
and Monash model the [Ce/Fe] ratio predicted after each TDU,
colour-coded by the C/O abundance ratio.We first remark that al-
most no Ce AGB sample stars are found where models predict the
formation of carbon-rich stars, in full agreement with our con-
clusions about the oxygen-rich nature of our sample stars.Then,
it can be seen that the [Ce/Fe] ratio predicted by both models
are fully compatible with the observed values. Therefore, for
metallicities between -0.80 and 0.00 dex, the yields predicted for
AGBs with an initial mass of 2.50 M⊙ by both models are fully
compatible with the observed GSP-Spec Ce abundances that are
found between 0.00 and 0.80 dex.

Fig. 11 is similar to Fig. 10 but for a mass of 1.50 M⊙. For
metallicities between -0.40 and -0.10 dex, none of the stars of
the Ce AGB sample is located where models predict that the
AGBs atmosphere is C-rich. However, for metallicities around
-0.70 dex, we remark that Monash models predict that the AGBs
are still O-rich whereas FRUITY models predict a C-rich atmo-
sphere. As our stars are not C-rich, it seems that FRUITY mod-
els predict a too-large C abundance at the surface of the AGBs
of this mass and metallicity. A similar conclusion can be drawn
by looking at stars around Solar metallicity. However, we note
that we do not detect any stars with Ce abundance between 0.60
and 0.80 dex at Solar metallicity whereas Monash models pre-
dict such high values for O-rich AGBs. This could be explained
by (i) either the difficulty of automatically detecting the Ce line
in RVS crowded spectra of cool metal-rich stars and/or (ii) some
Ce overproduction predicted by Monash that are not confirmed
by FRUITY. Moreover, the spread of our [Ce/Fe] vs [M/H] could
be explained because the AGB stars of our sample have experi-
enced a different number of TDUs. They may also have a large
variety of masses and different values of [α/Fe] for a given metal-
licity. This is also due to the intrinsic dispersion in the formation
of the 13C pocket (different profile and masses), even for samilar
mass and metallicity stars. Finally, such a spread could also be
partially explained by some stars which can be Ba-stars or CH-
stars, as mentioned in Sect. 2.1, and thus, the Ce and Nd dis-
persions could be the result of the dilution effect of the accreted
material in the secondary star.

However, heavy s-process elements such as Ce and Nd abun-
dances alone are not enough to disentangle this large variety of
stellar parameters. For instance, AGB stars of lower metallicities
([Fe/H]< -1 dex) and masses (less than ∼3M⊙) produce large
amount of Pb ([Pb/Fe] > 2 dex) (Lugaro et al. 2012; Straniero
et al. 2014; Fishlock et al. 2014; Cristallo et al. 2015). Other
constraints could also be obtained by looking at light s-elements
such as Sr, Y and Zr. For instance, the [Ce/Y] ratio should de-
crease with increasing [Fe/H] due to the neutron exposure in the
13C pocket is proportional to the 13C/56Fe ratio. The number of
iron seeds is scaled to the metallicity whereas the 13C is not be-
cause of its primary origin (Busso et al. 2001). On the other hand,
the production of light s-elements should increase with increas-
ing mass because of the activation of the 22Ne(α,n)25Mg neutron
source. Indications of the main neutron source (hence the mass)
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Fig. 10. Ce AGB sample colour-coded by stellar counts. Filled diamonds
(Monash models) and circles (FRUITY ones) correspond to the [Ce/Fe]
predicted after each TDU, colour-coded by the C/O ratio. The AGB
mass considered here is 2.50 M⊙.

Fig. 11. Same as Fig. 10 but for a mass of 1.50 M⊙.

could also be obtained by looking at the [Rb/Zr] ratio Abia et al.
(2001); Karakas & Lugaro (2016); Shejeelammal et al. (2020);
Roriz et al. (2021). If this ratio is negative, the main source is
13C(α, n)16O which provides a relatively low neutron density.
As already discussed above, this source is mainly active in low-
mass AGB stars. On the other hand, a positive [Rb/Zr] ratio is
caused by the 22Ne(α,n)25Mg which produces a higher neutron
density which opens branching points and produces Rb.

Therefore, further analysis of complementary s-process ele-
ment abundances in this s-process AGB sample may be useful
to better understand and constrain the nucleosynthesis and atmo-
spheric enrichment predicted by AGBs models.

5. Summary

The production of s-process elements in AGB stars parame-
terised by the GSP-Spec module from their Gaia/RVS spectra
has been studied. We first confirmed the AGB nature of these
stars by looking at their absolute magnitude in the K-band us-
ing the photo-geometric Gaia distances (Bailer-Jones et al. 2021)
and 2MASS photometry, and also their location in a Gaia-
2MASS diagram. Their oxygen-rich nature has also been con-

firmed. We then defined a high-quality sample (s-process AGB
sample) of 19,544 AGB stars with Ce and/or Nd abundances af-
ter applying a specific GSP-Spec flag combination. The Nd abun-
dances were calibrated thanks to the analysis of the Arcturus
spectrum while no calibration were applied for Ce abundances
according to Contursi et al. (2023).

We then investigated the kinematical and dynamical proper-
ties of this s-process AGB sample and found that the majority
of the stars seems to be located in the Galactic disc. They have
indeed a rather low total velocity (< 80 km/s) and a Zmax lower
than 1.0 kpc. We also found one Halo star belonging to the M71
globular cluster. Its atmospheric parameters are fully compatible
with literature studies but a higher Nd abundance than M71 mean
s-elements abundances is found. This could be explained by the
AGB nature of this star, enriched in Nd by successive Dredge Up
events. We also found four stars belonging to the accreted sys-
tems Helmi, Sequoia, GES and Thamnos. The GES star is found
to have a higher Nd abundance than those of the other systems.
This higher Nd abundance could be linked to a higher mass of
the progenitor. Such a correlation between s-process abundances
and progenitor mass was already highlighted with Y in Recio-
Blanco et al. (2021) and Ce in Contursi et al. (2023).

The chemical properties of our sample revealed that, at a
given metallicity, the Ce and Nd abundances are higher for
cooler stars. This is an expected feature of the AGB stars and
shows the progressive enrichment of their atmosphere in s-
process elements when more TP and mixing events occur. More-
over, among the 19,544 stars of the s-process AGB sample, 1,713
stars have both high-quality Ce and Nd abundances, that are
very well correlated. This is expected as those two elements be-
long to the same s-process peak and hence have a similar nu-
cleosynthetic origin, showing again the high-quality of the GSP-
Spec abundances.

The comparison between the GSP-Spec s-process abun-
dances and predicted AGBs yields by the FRUITY and Monash
models was then presented. These models allowed first to con-
firm the good correlation found observationally between Ce and
Nd abundances. We then examined both models and found that
AGB stars of initial mass between ∼2 and ∼4 M⊙ and metallic-
ities between ∼-0.80 and ∼-0.10 dex are the main Ce produc-
ers, reaching [Ce/Fe] > 0.70 dex. In such stars and in those of
lower mass, the main neutron source is 13C(α, n)16O and pref-
erentially forms second peak s-process elements such as Ce and
Nd. However, Monash models predict slightly higher Ce abun-
dances compared to FRUITY ones due to different physical and
computational assumptions. On the other hand, the Ce produc-
tion in more massive AGBs (∼5-6 M⊙) is much lower as the
main neutron source is 22Ne(α,n)25Mg, leading preferentially to
the formation of first-peak s-process elements.

Then, we confronted these models with the Ce abundances
of the Ce AGB sample (similar results can be drawn for Nd
AGB sample). The oxygen-rich nature of these sample stars is
in agreement with model predictions although that, for metal-
licities around -0.70 dex and masses around 1.50 M⊙, FRUITY
could predict a too-high surface carbon enrichment. More im-
portantly, the predicted and GSP-Spec Ce abundances are fully
compatible for AGB stars having an initial mass between ∼1.5
and ∼2.5 M⊙ and metallicities between ∼-0.5 and ∼0.0 dex.

Finally, all these results confirm the excellent quality of the
Gaia data and of the GSP-Spec chemical abundances, leading to
a very large sample of AGB stars with second peak s-process el-
ements abundances. Future studies may explore the abundances
of other chemical species such as Sr, Y, Zr, Rb and/or Pb to better
constrain the yield predictions.
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Appendix A: ADQL query

SELECT source_id
FROM gaiadr3.astrophysical_parameters inner join
gaiadr3.gaia_source using(source_id)
WHERE
(rv_expected_sig_to_noise>0)
AND
(vbroad<=13)
AND
(teff_gspspec IS NOT NULL)
AND
(teff_gspspec<=4000)
AND
(ndfe_gspspec IS NOT NULL)
AND
( (ndfe_gspspec_upper-ndfe_gspspec_lower)<=0.40)
AND
(flags_gspspec LIKE ’0%’)
AND
(flags_gspspec LIKE ’_0%’)
AND
(flags_gspspec LIKE ’__0%’)
AND
(flags_gspspec LIKE ’___0%’)
AND
(flags_gspspec LIKE ’____0%’)
AND
(flags_gspspec LIKE ’_____0%’)
AND
(flags_gspspec LIKE ’______0%’)
AND
((flags_gspspec LIKE ’_______0%’) OR (flags_gspspec
LIKE ’_______1%’) )
AND
(flags_gspspec LIKE ’________0%’)
AND
(flags_gspspec LIKE ’_________0%’)
AND
(flags_gspspec LIKE ’__________0%’)
AND
(flags_gspspec LIKE ’___________0%’)
AND
(flags_gspspec LIKE ’____________0%’)
AND
((flags_gspspec LIKE ’%0___’) OR (flags_gspspec
LIKE ’%1___’) OR (flags_gspspec LIKE ’%2___’))
AND
((flags_gspspec LIKE ’%0__’) OR (flags_gspspec LIKE
’%1__’) )
AND
NOT
((ndfe_gspspec>1.99) AND (flags_gspspec LIKE

’____________0%’) AND (flags_gspspec NOT LIKE
’%0___’))

Listing 1. ADQL query for the Nd AGB sample. Note that this query
returns non-calibrated log(g).
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