




Résumé

Les étoiles illuminent chaque nuit notre ciel des même constellations et fascinent l’Homme
depuis qu’il est Homme.

Pourquoi nous intéresser scientifiquement aux étoiles ? Parce que ces astres sont des consti-
tuants fondamentaux de l’Univers. Elles transforment l’hydrogène en hélium, puis en éléments
lourds, indispensables à la formation de systèmes planétaires et à l’apparition de la vie. Les étu-
dier revient alors à répondre à une infime partie de la si vaste question "D’où venons nous ?".
Même si elles semblent de prime abord statiques et éternelles à l’échelle humaine, elles naissent,
évoluent et meurent. Mais toutes ne sont pas nées au même moment, ni n’évoluent à la même
vitesse. Leurs durées de vie vont de quelques millions d’années pour les plus massives à plu-
sieurs milliards d’années pour les moins massives. Cette diversité d’étoiles fait de notre ciel une
véritable carte temporelle de l’évolution stellaire, et l’observation de millions d’entre elles à des
phases évolutives différentes nous permet d’étudier et de caractériser chacune de ces phases. Bien
que leur opacité ne permet pas l’observation directe de leur structure interne, certaines étoiles sont
le berceau de phénomènes énergétiques comparables à nos tremblements de Terre. L’étude de ces
oscillations se propageant dans des étoiles nous renseigne sur leur structure interne. Cette disci-
pline, appelée astérosismologie, est ainsi l’équivalent stellaire de la sismologie terrestre.

L’objectif de cette thèse réside en l’application de l’astérosismologie à la caractérisation des
étoiles variables pulsantes γ Doradus. De par la complexité et la diversité de leurs propriétés phy-
siques, ces étoiles de types spectraux A5-F0 constituent un challenge particulier dans l’étude de la
structure et de l’évolution stellaire.

En premier lieu, nous détaillons l’influence de certains ingrédients physiques sur la locali-
sation de la bande d’instabilité et sur la gamme de périodes d’oscillation de ces étoiles. Nous
concluons que seule l’efficacité du transport par convection dans leur enveloppe, clé de l’excitation
de pulsations dans ces étoiles, joue un rôle sur ces deux observables. Nous nous penchons ensuite
sur l’influence de l’interaction convection-pulsation sur les propriétés sismiques des γ Doradus.
Cette interaction ne modifie pas de manière significative l’emplacement de la bande d’instabilité
γ Doradus mais est indispensable à la compréhension du mécanisme responsable de leurs oscilla-
tions.

En deuxième lieu, nous évaluons s’il est possible de déterminer l’état évolutif d’une γ Doradus
par le biais de l’astérosismologie et montrons que les différences de structure interne entre les
phases d’évolution pré-séquence principale et séquence principale laissent des signatures astéro-
sismiques significatives. Toutes ces études ne tiennent cependant pas compte de l’influence de la
rotation sur les oscillations, pourtant essentielle dans ces étoiles dont les périodes de pulsation
peuvent être plus grandes que la période de rotation.

Dans l’avant dernier volet de cette thèse, nous étudions cette interaction au travers de l’approxi-
mation traditionnelle de la rotation et montrons que la force de Coriolis a un effet déterminant sur
la valeur des périodes et la stabilité de ces modes d’oscillation.

Pour finir, nous appliquons l’ensemble des connaissances et outils acquis durant cette thèse à
la modélisation de l’étoile HR 8799, γ Doradus remarquable entourée d’un système complexe de
disques de poussières et de planètes et/ou naines brunes, afin de tester l’influence de différentes
contraintes physiques et sismiques sur la caractérisation de cette étoile.





Abstract

Stars light up every night our sky with the same constellations, and fascinate mankind since
humans exist. Why do stars have a scientific interest ? Because they are fundamental constituents
of the Universe. They convert hydrogen into helium and heavy elements, essential for the plane-
tary system formation and the emergence of life. Then, their study contributes to answer the wide
question "Where do we come ?". Even if they seem, at first, static and ageless to the human scale,
they appear, evolve and die. But all are not born at the same time or evolve at the same velocity.
Their lifetimes range from a few million years for the most massive to several billion years for the
less massive. This diversity of stars makes our sky a real time map of stellar evolution, and the
observation of millions of them at different evolutionary states allows us to study and characterize
each of these phases. Although their opacity does not allow direct observation of their internal
structure, some stars are the cradle of energetic phenomena comparable to our earthquakes. The
study of these oscillations propagating in the star tells us about their internal structure. This disci-
pline, called asteroseismology, is the stellar equivalent to Earth seismology.

The goal of this thesis lies in the application of asteroseismology to the characterization of the
γ Doradus pulsating stars. Due to the complexity of their physical properties, these A0-F5 spectral
type stars are particularly challenging for the study of the stellar structure and evolution.

In a first time, we detail the influence of some input physics on the location of the instabi-
lity strip and the oscillation period range of these stars. We conclude that only the efficiency of
convective transport in their envelopes, which is a key to the pulsation excitation in these stars,
plays a role on these two observables. We then examine the influence of the convection-pulsation
interaction on their oscillation properties. This interaction does not change significantly the loca-
tion of the γ Doradus instability strip, but is essential to understand the mechanism responsible
for their oscillations. In a second time, we evaluate whether it is possible to determine the evolu-
tionary state of a γ Doradus through asteroseismology and we show that differences between the
pre-main sequence and the main sequence internal structures leave significantly different astero-
seismic signatures. However, all these studies do not take into account the influence of rotation
on the oscillations, which is essential in these stars whose pulsation periods may be higher than
their rotation period. In the penultimate part of this thesis, we study this interaction through the
traditional approximation of rotation and we show that the Coriolis force has a decisive effect on
both the period values and the stability of these pulsation modes. Finally, we apply the knowledge
and tools acquired during this thesis to model the remarkable γ Doradus star HR 8799 which is
surrounded by a complex system of dust disks and planets and/or brown dwarfs, in rder to test the
influence of different physical and asteroseismic constraints on the caracterization of this star.
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Introduction 3

1.1 Introduction à l’astérosismologie

Science, art, croyance : les étoiles, constituants fondamentaux de l’Univers, fascinent
l’Humanité depuis toujours. Elles émerveillent l’œil néophyte en donnant "vie" aux formes
si singulières des nébuleuses, autant qu’elles passionnent le scientifique en quête de ré-
ponses aux questions qu’il se pose sur ce qui l’entoure. Ainsi, la compréhension physique
de l’évolution et de la structure de ces astres a une place privilégiée dans la science mo-
derne. Cependant, deux défis majeurs entravent le chemin de l’astrophysicien. Notre So-
leil mis à part, les étoiles sont si lointaines qu’elles nous apparaissent ponctuelles, non
résolues, même aux yeux de nos plus puissants télescopes. Qui plus est, la matière stel-
laire est quasi entièrement opaque, et le rayonnement électromagnétique que l’on observe,
unique information nous provenant de ces astres, n’est issu que de leurs couches superfi-
cielles. Les étoiles se refusent à nous dévoiler a priori leur structure interne qui se dissi-
mule en deçà de leur atmosphère.

La frustration des astronomes ne pouvant satisfaire leur besoin de connaître les mys-
tères des intérieurs stellaires n’est pas nouvelle. À l’époque déjà, Sir Arthur Stanley Ed-
dington arguait dans son livre "The internal constitution of stars" (Eddington 1926) :

"At a first sight it would seem that the deep interior of the Sun and stars
is less accessible to scientific investigation than any other region of the
universe. Our telescope may probe farther and farther into the depths of
space ; but how can we ever obtain certain knowledge of that which is
hidden behind substantial barriers ? What appliance can pierce through
the outer layers of a star and test the condition within ?"

Comment, alors, révéler la structure interne des étoiles ? Quelles sont les "armes" de
l’astron-Homme face à la pudeur de ces dames célestes ?

Il est fort heureusement possible d’utiliser des lois universelles de la physique et, plus
particulièrement, de celles de l’hydrodynamique qui régissent la stabilité stellaire, afin de
comprendre la structure interne des étoiles. Mais toute théorie demande à être éprouvée et
la recherche d’opportunités permettant de tester, vérifier et contraindre une théorie reste
néanmoins un besoin récurrent de l’astrophysique stellaire.

Une telle opportunité réside en l’étude des étoiles variables pulsantes. Cette discipline
appelée astérosismologie - ou héliosismologie lorsque appliquée au Soleil - est analogue
dans son principe à la sismologie terrestre. Ces astres sont le berceau de phénomènes
énergétiques vibratoires, semblables aux tremblements de Terre, qui permettent à qui-
conque capable d’interpréter ces variations d’entrouvrir une fenêtre sur leur structure in-
terne. L’analogie avec la musique est évidente. Un son émis par un instrument de musique
est caractéristique à la fois de la manière de générer cette onde et de la cavité dans laquelle
elle se propage. Un violoniste, si bon soit il, ne pourra jamais jouer le son si caractéristique
d’un piano ou d’une trompette avec un violon, et inversement. Qui plus est, une oreille
avertie différenciera la note "do" jouée sur un Stradivarius ou un violon d’école, sur un
piano à queue ou un piano droit ; il en va de même pour les étoiles. Les caractéristiques
sismiques d’une étoile massive ne seront jamais identiques à celles d’une étoile naine
blanche. D’autre part, une étoile particulière ne montrera jamais exactement les mêmes
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fréquences d’oscillation qu’une étoile semblable, mais de structure légèrement différente.
Chaque mode d’oscillation a une fréquence bien précise, sonde une partie différente

de la structure stellaire et représente ainsi un outil unique permettant de caractériser une
région donnée de l’étoile. Il existe de nombreuses applications de l’astérosismologie, don-
nant de très beaux résultats, tels que la découverte d’oscillations solaires dans des étoiles
très différentes du Soleil (géantes rouges, étoiles B, etc.), la caractérisation d’étoiles hôtes
de planètes, la prédiction de pulsations dans les étoiles SdB quelques années avant leur
découverte observationnelle, etc. (cf., par exemple, la revue proposée par Kurtz 2006).

L’étude sismique du cas particulier qu’est notre Soleil, commencée lors de la décou-
verte d’oscillations de périodes d’environ 5 minutes par Leighton et al. (1962), a été
couronnée de très nombreux succès (cf, par exemple, la revue de Christensen-Dalsgaard
2002). Une image détaillée de la structure de notre étoile fut possible grâce à l’hélio-
sismologie. Elle permit en particulier de contraindre les profils de vitesse du son et de
densité, le taux de rotation interne et la détermination exacte de la profondeur de l’en-
veloppe convective. Cette dernière découverte eut une influence majeure sur la physique
stellaire en mettant en évidence la nécessité de tenir compte de la diffusion microscopique
dans les modèles (cf. Christensen-Dalsgaard et al. 1991, 1993 pour les détails).

Suite aux succès incombant à l’héliosismologie et à l’observation préalable d’autres
types d’étoiles pulsantes telles que, par exemple, les Céphéides ou les δ Scuti, d’impor-
tants efforts ont été fournis afin de détecter dans d’autres étoiles une telle variabilité spec-
troscopique et/ou photométrique, assimilable à des oscillations. Plusieurs classes d’étoiles
pulsantes aux propriétés physiques très diverses, de masses et d’état évolutifs variés, ont
été répertoriées.

Ces dernières années, l’astérosismologie est entrée dans une nouvelle ère avec l’avè-
nement de la photométrie spatiale dédiée à l’étude des oscillations stellaires, permettant
l’observation ininterrompue de cibles particulières durant plusieurs mois. Les satellites
MOST 1 (Warner et al. 2003), CoRoT 2 (Baglin & Fridlund 2006) et Kepler (Gilliland
et al. 2010) permettent la détection de fréquences de modes d’oscillation avec une pré-
cision jamais égalée. Cependant, alors que ces récentes avancées de l’astérosismologie
observationnelle nous permettent une détermination très précise des fréquences d’oscil-
lation de nombreuses étoiles, un nouveau challenge apparaît, commun à toute expérience
scientifique : la confrontation précise entre théorie et observations. Peut-on espérer un jour
contraindre la structure interne des étoiles avec autant de précision et de réussite que celle
de notre Soleil ? S’il existe des facteurs limitatifs évidents nous empêchant généralement
d’atteindre un tel objectif, l’astérosismologie ne doit pas pour autant être méconsidérée
car elle présente deux arguments de poids :

– Les différentes classes d’étoiles pulsantes échantillonnent remarquablement l’en-
semble du diagramme de Hertzsprung-Russel (HR), démontrant de la sorte que ce
phénomène est loin d’être marginal. Cet échantillonnage permet de sonder les ré-
gions internes d’astres représentatifs des grandes phases évolutives des étoiles.

– Les modes de pulsations excités au sein de ces étoiles sont de natures très variées.
En plus des modes de pression d’ordres radiaux élevés observés dans les couches
externes des étoiles de type solaire, d’autres types de modes nous permettent de

1. Microvariabilité et Oscillations STellaires
2. COnvection, ROtation et Transits planétaires
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sonder des régions différentes : les modes de pression d’ordres radiaux faibles, les
modes de gravité dont la force de rappel est la poussée d’Archimède, et des modes
présentant un caractère mixte pression-gravité. Si les modes de pression se pro-
pagent généralement dans les régions externes des étoiles, les modes de gravité
sondent les régions centrales et permettent une étude détaillée de la structure du
cœur des étoiles.

1.2 Introduction aux étoiles γ Doradus

Le nombre de classes d’étoiles pulsantes est si important, et ces classes présentent des
caractéristiques physiques si différentes, qu’il est impossible de travailler efficacement sur
l’ensemble d’entre elles dans une carrière d’astrophysicien, et moins encore dans le temps
imparti à l’élaboration d’une thèse de doctorat. Les travaux présentés dans cet ouvrage se
focalisent sur une classe d’étoiles variables pulsantes appelées étoiles γ Doradus.

Les γ Doradus sont des étoiles de masse intermédiaire, soit environ entre 1.2 et 2
masses solaires ( M⊙), et de types spectraux A et F. Elles se situent à la transition entre
les étoiles "froides", dans lesquelles la convection est très efficace, et qui possèdent donc
une enveloppe convective profonde, et les étoiles plus chaudes, possédant une enveloppe
convective très superficielle et pour lesquelles la quasi-totalité de l’énergie est transpor-
tée par radiation dans les régions au delà du cœur convectif. Entre les deux, la taille de
l’enveloppe convective varie très rapidement à mesure que l’on considère des étoiles plus
chaudes. Elles se situent également dans une région du diagramme HR où les étoiles
présentent de fortes variations de structure interne en fonction essentiellement de leurs
masses. Notamment, dans les étoiles de plus faibles masses (M . 1.2 − 1.3 M⊙) l’énergie
nucléaire est essentiellement générée par la chaîne de réaction p− p, alors que le cycle de
combustion CNO domine dans les étoiles plus massives. Ce phénomène a une influence
considérable sur la structure centrale des étoiles en séquence principale, puisque celles de
plus faibles masses ont un cœur totalement radiatif alors que le cœur des étoiles de masse
supérieure à 1.2 M⊙ est convectif. L’évolution de ce cœur convectif engendre l’apparition
d’un important gradient de poids moléculaire moyen à sa frontière. Enfin, la transition
entre les étoiles F et les étoiles A marque généralement la frontière entre les étoiles en
rotation modérée (étoiles F, 3rot . 100 km.s−1) et les rotateurs plus rapides (étoiles A,
pouvant atteindre des vitesses de rotation de 300 km.s−1, Abt & Morrell 1995; Royer
et al. 2007). La rotation peut induire un transport des éléments chimiques et de moment
cinétique dans les régions radiatives de ces étoiles, ce qui a également un effet sur leur
structure interne.

Les γ Doradus présentent une variabilité due à des modes de gravité sondant les ré-
gions les plus internes de ces étoiles. Ces modes ont des périodes allant typiquement de
0.3 à 3 jours et sont excités par la modulation du flux radiatif à la limite de l’enveloppe
convective (Guzik et al. 2000, Dupret et al. 2005a). Ainsi, ces modes sondent les régions
centrales de ces étoiles, très sensibles à l’évolution du cœur et leur stabilité est très forte-
ment liée à la profondeur de la base de l’enveloppe convective. Qui plus est, leurs périodes
d’oscillation sont comparables aux périodes de rotation de ces étoiles, ce qui laisse envi-
sager une influence considérable de la rotation sur leurs propriétés sismiques.
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1.3 Objectifs de cette thèse

Le lien entre l’observation de fréquences de pulsation et la compréhension de la struc-
ture interne des étoiles n’est pas direct et les stratégies développées en vue d’un tel objectif
sont diverses. Certaines des problématiques propres à l’étude des étoiles γ Doradus, abor-
dées dans la section précédente, se résument en une phrase : l’étude des influences de la
structure interne, de l’efficacité et du traitement de la convection, et de la rotation sur les
modes de pulsation des étoiles γ Doradus est une étape essentielle pour comprendre la
physique de ces étoiles.

Des études récentes ont déjà permis de belles avancées sur ces questions (cf., par
exemple, Dintrans & Rieutord 2000, Dupret et al. 2005a, Miglio et al. 2008, Ballot et al.
2010). L’objectif de cette thèse est de s’inscrire également dans cette dynamique et de
contribuer à une démarche d’étude globale des propriétés sismiques des étoiles γ Doradus
en abordant ce vaste sujet via une approche théorique. Les travaux présentés dans cet ou-
vrage apportent leurs lots de résultats aidant à une meilleure compréhension de comment
la structure interne de ces étoiles (que l’on cherche à contraindre) affecte les propriétés de
leurs spectres d’oscillations (que l’on observe) dans ces étoiles.

Présentons maintenant les différentes questions qui ont motivé cette thèse.

1.3.1 Caractérisation de l’échantillon des étoiles γ Doradus
La définition détaillée d’une classe d’étoiles pulsantes passe par la caractérisation pré-

cise des paramètres des membres appartenant à cette classe. Cette définition évolue à me-
sure que le nombre de données sur les étoiles membres augmente. De plus, la modélisa-
tion d’étoiles particulières nécessite également une caractérisation précise des paramètres
globaux et astérosismiques, de l’étoile afin de contraindre le plus fortement possible le
nombre de degrés de liberté du problème.

De nombreuses études ont permis de définir ou de préciser les paramètres de ces
étoiles. Cependant, ces dernières sont très éparses et il est souvent difficile de recouper
les informations propres à une étoile et de mettre à jour les données de cette classe. Nous
présentons, dans le chapitre 3 et le tableau en annexe C, une revue exhaustive de l’en-
semble des paramètres issus de la littérature des étoiles γ Doradus confirmées à ce jour.
Ce travail bibliographique nous permettra de proposer une base de données évolutive des
étoiles γ Doradus, augmentant à mesure que de nouvelles données et/ou étoiles sont éta-
blies, découvertes, publiées. Cette synthèse s’avérera très intéressante pour toute personne
voulant comparer les données qu’il détermine pour une étoile aux études antérieures ou
cherchant à modéliser une étoile et permettra également une étude statistique des caracté-
ristiques des étoiles γ Doradus à mesure que l’échantillon de bona fide grandira.

1.3.2 Étude des liens existant entre les paramètres physiques des étoiles
γ Doradus et leurs oscillations

Au delà de l’établissement des grandeurs observationnelles des étoiles γ Doradus, le
but ultime de l’astérosismologie est d’utiliser ces grandeurs afin d’en déduire la structure
interne des étoiles considérées. Pour cela, il est également nécessaire de comprendre quel
est le rôle joué par les différentes couches de l’étoile dans l’excitation et la propagation des
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modes d’oscillation. Ceci est particulièrement important dans le cas des étoiles γDoradus,
dont les modes sondent les régions internes, et sont donc particulièrement sensibles à la
structure de ces étoiles. Une telle approche revient à considérer le problème à l’inverse de
ce que l’on observe : appliquons une modification connue a priori à la physique de nos
modèles stellaires et voyons quelle est l’influence de cette dernière sur les propriétés sis-
miques des γ Doradus. Cette stratégie fut appliquée dans l’ensemble des études globales
exposées dans les chapitres suivants.

La première question que l’on se pose lorsqu’on établit, par exemple, une grille de mo-
dèles stellaires afin de modéliser une étoile particulière est : "Quels sont les paramètres
d’entrée du code d’évolution stellaire utilisé qui joueront un rôle discriminant dans l’éta-
blissement du meilleur modèle reproduisant cette étoile ?", ou en d’autres mots, quelle
est l’influence de ces ingrédients physiques sur les tracés évolutifs, la bande d’instabilité
et les fréquences de modes excités des étoiles γ Doradus ? C’est ce que nous évaluerons
dans la première partie du chapitre 4 (section 4.2). Si Dupret et al. (2005a) établirent, via
la valeur considérée du paramètre de longueur de mélange, l’importance de l’efficacité
de la convection sur la localisation en température de la bande d’instabilité des étoiles
γ Doradus, notre étude ira plus loin, via la considération d’autres ingrédients physiques.
Nous avons calculé différentes grilles de modèles stellaires à l’aide du code d’évolution
stellaire CLES 3 (Scuflaire et al. 2008b) et pour lesquelles nous avons fait varier les pa-
ramètres d’entrée et la physique considérée. L’influence de ces variations sur la bande
d’instabilité et les périodes de pulsations des étoiles γ Doradus y seront détaillées.

1.3.3 Influence du traitement de l’interaction convection-pulsation
sur les propriétés sismiques des étoiles γ Doradus

Si les ingrédients physiques des étoiles ont une influence évidente sur la structure
interne de ces dernières, donc sur leurs propriétés sismiques, le traitement des oscillations
en lui même est également essentiel à la compréhension de leur mécanisme d’excitation
et à l’estimation des fréquences des modes excités.

Dans le cas particulier des étoiles γ Doradus, la convection joue un rôle essentiel dans
le processus d’excitation des modes de pulsation. Ce rôle, d’abord mis en avant par Guzik
et al. (2000) à l’aide de l’approximation de la convection gelée, fut caractérisé par Dupret
et al. (2005a) en tenant compte de l’interaction convection-pulsation dépendant du temps.
Nous présenterons dans la seconde partie du chapitre 4 (section 4.3) la comparaison entre
ces deux traitements de l’interaction convection-pulsation, tous deux implémentés dans le
code de pulsations non-adiabatiques MAD (Dupret 2001, Grigahcène et al. 2005).

Nous établirons dans un premier temps l’influence de ces approximations sur la bande
d’instabilité et les gammes de fréquences de modes excités des étoiles γ Doradus. Dans
un second temps, nous détaillerons l’impact du traitement de l’interaction convection-
pulsation considéré sur la stabilité des modes γ Doradus. Enfin, nous redéfinirons le mé-
canisme d’excitation lui-même, tantôt actif, tantôt passif, selon si l’on se place sur le bord
bleu ou rouge de la bande d’instabilité.

3. Code Liégeois d’Évolution Stellaire
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1.3.4 Déterminer l’état évolutif d’une étoile γ Doradus à partir de
l’astérosismologie

Dans la continuité de l’étude de l’influence des paramètres physiques sur les oscilla-
tions γ Doradus, il est intéressant de considérer la capacité de l’astérosismologie à diffé-
rencier les états évolutifs d’une étoile pulsante. Bien que les études théoriques des étoiles
γ Doradus considèrent généralement des modèles de séquence principale (MS 4 - cf., par
exemple, Walker et al. 2003, Dupret et al. 2005a), l’existence possible d’étoiles γ Doradus
en pré-séquence principale (PMS 5) n’a jamais été exclue. Dernièrement, des étoiles can-
didates γ Doradus ont été observées dans des amas suffisamment jeunes pour que ces
étoiles soient potentiellement en pré-séquence principale (cf., par exemple, Saesen et al.
2010).

Les structures internes des étoiles PMS et MS, particulièrement dans les régions cen-
trales à la limite du cœur convectif, sont très différentes et devraient laisser, pour chacun
des états évolutifs, une signature distinctive dans le spectre des modes g, particulièrement
sensibles à de telles variations structurelles.

Notre étude a pour but d’estimer quelles sont les observables sismiques variant suffi-
samment pour être significatives dans les spectres observés et permettre la différenciation
d’une γ Doradus MS ou PMS. Pour se faire, nous nous sommes appuyés sur le travail
préliminaire proposé par Miglio et al. (2008) qui montrèrent que l’évolution du cœur
convectif lors de la MS laissait une signature significative sur l’espacement en période
(period-spacing) des modes de pulsation (section 5.4). Nous considérerons dans cette
étude à la fois des grandeurs adiabatiques, telles que la valeur asymptotique et la structure
du period-spacing, ainsi que des grandeurs non-adiabatiques telles que la position com-
parée des bandes d’instabilité théoriques des étoiles MS et PMS et la gamme de périodes
des modes excités (section 5.5).

1.3.5 Rôle de la rotation sur le comportement des oscillations γ Do-
radus

Comme nous l’avons spécifié dans la section 1.2, les modes g excités dans les étoiles
γ Doradus peuvent avoir des fréquences de pulsation de l’ordre de la fréquence de rotation
de ces étoiles. Dans une telle configuration, la force de Coriolis a un rôle majeur sur les
fréquences et la stabilité des modes g et une étoile, même en rotation modérée, ne peut
être la cible d’une étude astérosismique qui ne tient pas compte de ces effets.

Le but du chapitre 6 est d’appliquer une nouvelle version du code de pulsations non-
adiabatiques MAD dans lequel nous avons implémenté l’approximation traditionnelle de
la rotation, approche non-perturbative de l’interaction rotation-pulsation développée par
Eckart (1960) dans le contexte géophysique avant d’être adaptée à l’astérosismologie pour
la première fois par Lee & Saio (1987a).

Nous aborderons d’abord l’influence de la rotation sur les propriétés sismiques d’un
modèle donné (section 6.4), telles que l’évolution des périodes des modes, de leur sta-

4. Main Sequence
5. Pre-Main Sequence
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bilité ou du period-spacing avec la rotation, avant d’aborder, dans la section 6.4.3, les
effets de l’influence conjointe de la force de Coriolis et du mélange induit par la rotation
dans les régions radiatives sur le period-spacing. Enfin, nous généraliserons cette étude à
l’ensemble de la bande d’instabilité théorique des étoiles γ Doradus (section 6.5).

1.3.6 Modélisation astérosismique d’étoiles γ Doradus : application
à la caractérisation de systèmes exoplanétaires

L’astérosismologie et l’exoplanétologie observationnelles partagent certaines tech-
niques d’observation identiques, telles que la photométrie ou la spectroscopie. Le lien
entre ces deux volets de l’astrophysique est toutefois bien plus fort qu’une simple simili-
tude. Il faut, pour caractériser une planète ou l’ensemble d’un système planétaire, caracté-
riser l’étoile hôte de ce système. En ce sens, l’astérosismologie a cet avantage de pouvoir
contraindre les paramètres physiques de l’étoile hôte sans devoir pour autant tenir compte
du reste du système.

Le système HR 8799 est un objet très particulier de notre galaxie. Il abrite une étoile
centrale présentant des anomalies d’abondance (Gray & Kaye 1999) et des oscillations
de type γ Doradus (Rodriguez & Zerbi 1995). De plus, autour de cet astre orbitent trois
disques de débris concentriques (Su et al. 2009) et quatre objets de tailles supérieures à
Jupiter (Marois et al. 2010). Ce système complexe constitue à lui seul un formidable la-
boratoire permettant de contraindre les théories de formation et d’évolution des systèmes
planétaires et plus particulièrement d’avancer dans la compréhension de la formation et
de l’évolution de notre propre système solaire.

Pour ce faire, il est nécessaire de contraindre les paramètres physiques de l’ensemble
des objets observés, à savoir ceux de l’étoile (température, masse, rayon, vitesse de rota-
tion, etc.), ceux des disques (température, masse, taille, etc.), et ceux des planètes (posi-
tion, masse, température, etc.). En effet, la dynamique de tout système planétaire dépend
fondamentalement de ses propriétés intrinsèques : la formation, l’évolution et l’environ-
nement des exoplanètes sont influencés par leur étoile hôte. Notamment, l’estimation des
masses des objets orbitant est directement liée à l’âge du système, soit à celui de l’étoile.
Les modèles de refroidissement d’objets substellaires le montrent clairement : plus le sys-
tème est vieux, plus un objet d’une luminosité donnée est massif, ce qui a une influence
fondamentale sur la stabilité du système et implique des mécanismes de formation diffé-
rents. L’estimation de l’âge de HR 8799 fut la motivation de très nombreuses études impli-
quant un large panel de disciplines astrophysiques telles que la dynamique planétaire, la
dynamique des disques, la cinématique stellaire, la mesure d’activité, l’astérosismologie,
etc.

L’objectif de l’étude que nous présentons dans le chapitre 7 est de tester l’influence de
différents paramètres physiques et différentes contraintes astérosismiques sur la modélisa-
tion de cette étoile, en nous basant sur de nouvelles données sismiques observationnelles.
Nous utiliserons pour cela les conclusions issues des chapitres précédents et les outils
nouvellement disponibles, soit en particulier notre code de pulsation stellaires incluant
l’approximation traditionnelle de la rotation.
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2.1 Introduction

Le concept d’étoile variable apparaît très tôt dans l’histoire de l’astronomie avec la dé-
couverte de la variabilité de Mira Ceti par Fabricius (1596) et Algol (β Persei) par Mon-
tanari (1669), sans pour autant que des explications à ces phénomènes soient avancées.
Cependant, il faut attendre la fin du XIXème et le début du XXème siècle pour que les bases
physiques expliquant les variations de luminosité des étoiles apparaissent et mettent à jour
la multitude de phénomènes physiques à l’origine de la variabilité des étoiles. Certains
de ces phénomènes, comme les systèmes stellaires de binaires à éclipse, sont d’origine
externe ; d’autres, comme les variables apériodiques (par exemple les étoiles cataclys-
miques), sont d’origine interne. Les étoiles pulsantes font partie de ces étoiles intrinsè-
quement variables. Si le but ici n’est pas de présenter de manière exhaustive l’ensemble
des catégories d’étoiles variables, sans aucun rapport avec les travaux développés dans les
chapitres suivants, il est néanmoins important de s’arrêter sur le concept d’étoile pulsante,
cette notion étant à la base de l’étude présentée dans ce manuscrit. Nous introduirons
de manière succincte les aspects fondamentaux des principes physiques des étoiles va-
riables pulsantes, en ciblant les concepts utiles au développement des travaux que nous
exposerons ensuite. Les développements complets de cette théorie sont présentés dans les
ouvrages de Cox (1980), Unno et al. (1989) et Aerts et al. (2010), sur lesquels nous nous
sommes appuyés pour développer ce chapitre.

En premier lieu, nous ferons état des connaissances générales sur les étoiles pulsantes
dans la section 2.2, en revenant sur la naissance de l’astérosismologie et en décrivant les
principaux aspects physiques de cette discipline.

Les étoiles étant des systèmes complexes où de nombreuses échelles de temps inter-
viennent, allant de la milliseconde à plusieurs milliards d’années, nous ferons le point sur
ces échelles temporelles nécessaires à la compréhension de la physique stellaire et, plus
particulièrement, du phénomène de pulsation stellaire dans la section 2.3.

Nous dériverons ensuite l’ensemble des équations d’oscillations dans la section 2.4,
et présenterons les approximations que nous utiliserons dans les chapitres suivants dans
les section 2.5 à section 2.6. Enfin, nous aborderons dans la section 2.7 le traitement non-
adiabatique du problème des pulsations stellaires. Sans développer toutes les équations de
manière formelle, nous présenterons les différents mécanismes responsables des oscilla-
tions stellaires et définirons la notion de travail et de stabilité d’un mode.

2.2 Historique et principes des pulsations stellaires

Suite à l’observation d’étoiles variables intrinsèques et périodiques, la théorie des pul-
sations stellaires s’est développée dans la première moitié du XXème siècle (cf. la revue de
Rosseland 1949 sur le sujet) sur base des travaux sur la théorie des pulsations non-radiales
de Kelvin (1863) et la théorie des pulsations radiales développée par de Ritter (1879).

Cependant, il fallut attendre les années 1950 et les travaux de Ledoux (1951) et Le-
doux & Walraven (1958) sur les oscillations non-radiales dans l’étoile β Canis Majoris,
de la classe des β Céphéides, puis l’avènement de l’ère informatique dans les années 1960
permettant la résolution numérique des équations non-radiales non-adiabatiques pour des
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modèles stellaires réalistes pour arriver aux prémices d’identification des mécanismes
physiques responsables des pulsations de certaines classes d’étoiles (cf. la revue de Cox
1974).

Les oscillations dans les étoiles sont des perturbations de l’équilibre et se décomposent
en un ensemble de modes particuliers, appelés modes propres, ayant chacun une fréquence
propre. Ces modes sont analogues à ceux observés par exemple dans le cas de pendules
couplés, ou encore à ceux d’un tambour, à la différence près que les ondes parcourant une
étoile sont tri-dimensionnelles : toute l’étoile, du cœur à la surface, vibre.

Historiquement, deux catégories de pulsateurs ont été déterminées : ceux présentant
des pulsations radiales (les premiers observés) et ceux présentant des pulsations non-
radiales. Ce raisonnement est cependant physiquement erroné, les pulsations radiales
n’étant, comme nous le verrons par la suite, qu’un cas particulier des pulsations non-
radiales. Un mode radial est une contraction globale de toute l’étoile autour de sa position
d’équilibre, suivie d’une dilatation également globale ; cette oscillation conserve la symé-
trie sphérique du système. La théorie des pulsations radiales est développée en détail par
Cox (1980). À l’inverse, un mode non-radial ne conserve pas la symétrie sphérique de
l’étoile. La sphère présente un ensemble de déformations (creux et bosses) à des phases
différentes. Une formulation complète et rigoureuse des oscillations non-radiales est pro-
posée dans l’ouvrage de Unno et al. (1989).

Il est possible de décomposer géométriquement les oscillations stellaires sur la sphère
stellaire à l’aide de trois nombres : n, ℓ, et m. Le nombre n est un entier appelé ordre
radial et définit le nombre de nœuds de la fonction dans la direction radiale. Les grandeurs
ℓ et m expriment la dépendance angulaire des oscillations, soit la décomposition de ces
dernières sur la base des harmoniques sphériques Ym

ℓ , avec ℓ le degré de l’harmonique
sphérique, entier positif ou nul définissant le nombre de lignes nodales de la fonction, et
m son ordre azimutal, compris entre −ℓ et ℓ, dénombrant le nombre de lignes coupant
l’équateur. Le signe de m rend compte du sens de propagation prograde ou rétrograde de
l’onde par rapport au sens de rotation de l’étoile. Des exemples d’harmoniques sphériques
sont donnés dans la figure 2.1.

Les pulsateurs peuvent être classifiés selon le mécanisme d’instabilité permettant d’en-
tretenir leurs oscillations. La stabilité des étoiles réside dans la modulation particulière du
flux d’énergie pendant une oscillation, c’est à dire une absorption d’énergie par les régions
oscillantes lorsqu’elles sont au maximum de compression et une perte d’énergie à la fin
de leur phase de dilatation. Il existe des conditions physiques propices à la déstabilisation
de pulsations au sein d’une étoile, telles qu’une variation d’opacité favorable, la présence
d’une enveloppe convective dont la base se trouve à la bonne profondeur ou encore la
présence de réactions nucléaires.

L’ensemble des sujets abordés ici seront repris de manière rigoureuse et plus appro-
fondie dans les sections suivantes.

2.3 Les échelles temporelles de la physique stellaire

Les phénomènes physiques ayant lieu dans les étoiles s’échelonnent sur un grand
nombre d’échelles de temps. Celles-ci permettent non seulement d’introduire les bases
nécessaires à la compréhension de la physique stellaire, mais sont également liées à cer-
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Figure 2.1 – Projection d’harmoniques sphériques Ym
ℓ

en deux dimensions. Le degré ℓ varie avec
chaque ligne, allant, de haut en bas, de ℓ = 0 à ℓ = 4. L’ordre azimutal m varie avec chaque
colonne, de m = 0 à gauche à m = ±ℓ à droite. Les zones gris foncé sont les régions de la sphère
en expansion tandis que les zones gris clair sont les régions en contraction.

tains principes propres aux oscillations stellaires.

L’échelle de temps de relaxation thermique

Cette échelle correspond au temps qu’il faudrait à une couche stellaire dont la seule
source de rayonnement serait d’origine thermique pour se retrouver à l’équilibre. Elle est
définie en chaque couche de l’étoile par

τth,i ≃
∫
∆mi

cv
T
L

dm, (2.1)

où ∆mi est la masse entre la couche i et la surface de l’étoile, cv la chaleur spécifique à
volume constant et T la température. Cette échelle de temps est très grande au centre de
l’étoile (plusieurs milliards d’années) et décroît à mesure que l’on se dirige vers la surface
(quelques secondes).

L’échelle de temps de Kelvin-Helmoltz

En calculant le temps de relaxation thermique à la surface de l’étoile, nous obtenons
l’expression donnant l’ordre de grandeur du temps qu’il faudrait à une étoile pour refroi-
dir si l’équilibre thermique résultant de la compensation entre le taux d’énergie issu des
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réactions nucléaires et la dissipation d’énergie par rayonnement était rompu par la dis-
parition instantanée de la source de son énergie nucléaire. L’énergie de l’étoile viendrait
uniquement de son énergie interne et le temps de Kelvin-Helmoltz s’écrit :

τKH ≃
GM2

2LR
, (2.2)

où R, M et L sont le rayon, la masse et la luminosité de l’étoile respectivement, et G la
constante de gravitation universelle. τKH est de l’ordre de 50 millions d’années pour les
étoiles γ Doradus.

L’échelle de temps dynamique

Associée à la durée des phénomènes dynamiques au sein de l’étoile, cette échelle
temporelle est définie par

τdyn ≃
√

R3

GM
≈ 1
√

Gρ̄
, (2.3)

où ρ̄ représente la densité moyenne de l’étoile. Elle correspond au temps qu’il faudrait
à l’étoile pour réagir à une rupture d’équilibre entre les forces de gravité et de pression
la maintenant en temps normal en équilibre hydrostatique. Par son lien direct avec la
densité moyenne, cette échelle de temps est très différente pour chaque type d’étoile,
allant de quelques millisecondes pour une étoile à neutrons, jusqu’à plusieurs années dans
le cas d’une étoile supergéante froide. Les pulsations stellaires étant des phénomènes
dynamiques, leurs périodes de pulsations sont de l’ordre de τdyn de l’étoile dans laquelle
elles se propagent.

L’échelle de temps nucléaire

τnuc ≃
εHqMc2

L
. (2.4)

Cette échelle définit le temps nécessaire à une étoile pour convertir une fraction εH (en-
viron 0.7%) de l’hydrogène central contenu dans une fraction q de la masse 1 en énergie
durant sa vie sur la séquence principale, à une luminosité donnée. L’ordre de grandeur
de cette échelle de temps est bien plus grand que les autres, de l’ordre de 10 milliards
d’années pour le Soleil.

2.4 Les équations des oscillations stellaires

2.4.1 Équations générales de l’hydrodynamique
Les étoiles sont des milieux gazeux continus pour lesquels la théorie classique de la

gravitation de Newton s’applique en général. Les propriétés de leur structure sont régies
par les lois de l’hydrodynamique et de la thermodynamique. Considérant les étoiles de
symétrie sphérique et négligeant les effets de la rotation, de la viscosité et du champ

1. fraction de masse pouvant prendre part aux réactions nucléaires, généralement moins de 10%
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magnétique, ces dernières sont gouvernées par un ensemble d’équations présenté dans
cette section.

L’équation de conservation de la masse

Également appelée équation de continuité, elle exprime le taux de variation de la
masse m d’un volume donné en suivant le mouvement de vitesse 3⃗,

∂ρ

∂t
+
−→∇ · (ρ⃗3) = 0. (2.5)

L’équation de conservation du mouvement

Telle qu’exprimée ici, cette équation fait l’hypothèse d’un fluide idéal, sans dissipation
d’énergie. Elle s’exprime par :

ρ
d⃗3
dt
=

(
∂

∂t
+ 3⃗ · −→∇

)
3⃗ = −−→∇ p + f⃗ , (2.6)

où p est la pression totale, et f⃗ la force volumique. La seule force volumique considérée
est la force gravitationnelle par unité de volume ρg⃗, où l’accélération gravitationnelle g⃗
peut être exprimée comme fonction du potentiel gravitationnel ψ

g⃗ = −−→∇ψ.

L’équation de Poisson

Le potentiel gravitationnel ψ satisfait la loi de Poisson qui relie le champ gravitationnel
à la distribution de matière,

∇2ψ = 4πGρ, (2.7)

G définissant la constante universelle de gravitation.

L’équation de conservation de l’énergie

ρT
(
∂

∂t
+ 3⃗ · −→∇

)
S = ρε − −→∇ · −→F , (2.8)

où T est la température du gaz, S l’entropie, ε le taux de génération d’énergie par unité
de masse (principalement dû aux réactions nucléaires, ε ≃ εN) et F⃗ le flux d’énergie. Le
transfert d’énergie dans les intérieurs stellaires se fait essentiellement par radiation et par
convection, la conduction étant généralement négligeable. Ainsi, le flux d’énergie peut
s’écrire

−→
F =
−→
FR +

−→
FC avec

−→
FR le flux radiatif et

−→
FC le flux convectif.
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L’approximation de diffusion

En raison du très court libre parcours moyen des photons du cœur de l’étoile à la base
de son atmosphère, le traitement du transport radiatif dans ces régions est très bien décrit
sous l’approximation de diffusion :

−→
FR = −

4acT 3

3κρ
−→∇T = −K

−→∇T, (2.9)

où a est la constante de densité de radiation, c la vitesse de la lumière et κ l’opacité
moyenne de Rosseland du milieu. Le traitement de la convection est beaucoup plus com-
plexe et reste l’une des principales sources d’incertitude en modélisation stellaire du fait
du très grand nombre d’échelles temporelles et spatiales impliquées et de la caractéris-
tique très turbulente (nombre de Reynolds Re ≈ 1010) et hautement non-linéaire du régime
convectif. L’approche analytique du traitement de la convection consiste en la séparation
des mouvements convectifs turbulents et du mouvement moyen dû aux oscillations dans
les équations. Le flux convectif n’est alors plus négligé dans l’équation de conservation de
l’énergie. Cependant, relier le flux convectif à d’autres grandeurs n’est pas chose facile et
différentes approximations ont été développées à cette fin. L’approximation que nous uti-
liserons par la suite est celle de la théorie de la longueur de mélange (Böhm-Vitense 1958,
nous expliciterons cette théorie dans la section 4.3.1), qui donne l’expression suivante du
flux convectif dans le cas stationnaire

|−→FC | = ρcvT
√

p
ρ
α2 (∇ − ∇ad)3/2 , (2.10)

cv étant la capacité calorifique à volume constant, ∇ et ∇ad respectivement les gradients
de température réel et adiabatique de l’étoile et α le paramètre de longueur de mélange.

L’équation d’état

Afin de fermer le système d’équations à cinq inconnues scalaires (p, ρ, T , ψ, S ) et
une inconnue vectorielle (⃗3), il est nécessaire de définir une relation supplémentaire. Cette
dernière est l’équation d’état reliant la pression à la température et à la densité du milieu

p = p(ρ,T, χi), (2.11)

où χi représente la composition chimique. Il existe deux manières de calculer l’équation
d’état d’un gaz non-parfait : l’approche chimique et l’approche physique. La première
est basée sur la considération d’atomes, d’ions, etc. et inclue les effets physiques d’une
manière intuitive et heuristique. Cette approche est utilisée dans le calcul de nombreuses
équations d’état telles que, par exemple, CEFF (Christensen-Dalsgaard & Daeppen 1992).
La seconde approche fournit une méthode systématique permettant d’inclure les effets
non-idéaux dans l’équation d’état. Dans ce cas, l’état du gaz est dérivé en considérant
uniquement les éléments primaires (nucléons, électrons) interagissant les uns avec les
autres au travers de leur potentiel de Coulomb, et aucune hypothèse n’est faite à priori
sur les atomes et les ions. Cette approche est utilisée pour le calcul de l’équation d’état
OPAL2001 (Rogers & Nayfonov 2002). Ces deux équations d’état sont disponibles dans
le code d’évolution stellaire CLES (Scuflaire et al. 2008b) que nous utilisons.
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2.4.2 Structure à l’équilibre
Au cours de l’évolution stellaire, on peut supposer, en très bonne approximation,

qu’une étoile est à chaque instant donné à l’équilibre hydrostatique. Considérant ces hy-
pothèses, les équations (2.5) à (2.9) peuvent être réduites à

−→∇ p0 + ρ0
−→∇ψ0 = 0⃗, (2.12)

∇2ψ0 − 4πGρ0 = 0, (2.13)

ρ0(εN,0 + εgrav,0) − −→∇ · −→F0 = 0, (2.14)
−→
F0 + K0

−→∇T0 = 0⃗, (2.15)

où toute quantité annotée d’un ”0” est à l’équilibre. Les effets de la rotation étant négligés,
la structure n’est pas déformée par la force centrifuge et est considérée comme un système
à symétrie sphérique dont les grandeurs ne dépendent que de la distance au centre, r.
Les équations (2.12) à (2.15) sont alors remarquablement simplifiées. Désormais, nous
écrirons les grandeurs à l’équilibre sans l’indice ”0” afin d’alléger les équations.

Équation de l’équilibre hydrostatique

dp
dr
= −ρg = ρ

dψ
dr
= −ρGm

r2 , (2.16)

où m est la masse à l’intérieur de la sphère de rayon r.

Équation de la masse d’une couche d’épaisseur dr

dm
dr
= 4πr2ρ. (2.17)

Équation de la conservation d’énergie

dL
dr
= 4πr2ρ

(
ε − T

dS
dt

)
, (2.18)

où L = 4πr2F est la luminosité radiative à l’intérieur de la sphère de rayon r.

Équation de transfert radiatif

dT
dr
=

3κρLR

16πr2acT 3 . (2.19)

Par souci d’allègement de l’écriture, les indices ”0” ont été supprimés. Les conditions
aux limites de ce système sont données au centre par L(0) = 0 et m(0) = 0, et en surface
par le lien avec le modèle d’atmosphère utilisé. La résolution de ces équations mène à la
solution non-perturbée du système.
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2.4.3 Méthode des petites perturbations
Dans une étoile pulsante, l’ensemble des paramètres physiques la caractérisant va-

rie périodiquement autour d’une position d’équilibre. Les équations développées dans la
section 2.4.2 ne sont donc pas applicables, en l’état, à l’étude d’un système oscillant. Ce-
pendant, lorsque les oscillations stellaires correspondent à des déformations de très faible
amplitude par rapport à la structure à l’équilibre hydrostatique, il est possible de résoudre
le problème en les considérant comme de petites perturbations et en appliquant aux équa-
tions un développement de Taylor limité au premier ordre.

Formalismes

Il existe formellement deux façons équivalentes de décrire ces oscillations.
– Le formalisme eulérien qui représente la variation d’une quantité quelconque X en

un point fixe de l’espace r⃗

X′(⃗r, t) = X(⃗r, t) − X0(⃗r, t). (2.20)

– Le formalisme lagrangien qui représente la variation d’une quantité quelconque X
en suivant le mouvement d’un élément de masse m⃗

δX(m⃗, t) = X(m⃗, t) − X0(m⃗, t). (2.21)

Sous l’approximation linéaire, ces deux formulations sont liées par la relation suivante

δX = X′ + ∇X0
−→
δr. (2.22)

Linéarisation des équations

La linéarisation des équations (2.5) à (2.9) se fait en remplaçant chaque quantité phy-
sique par l’équivalent de (2.20) et/ou (2.21) au premier ordre. Les termes non-perturbés
disparaissent car ils satisfont aux équations d’équilibre (2.12) à (2.15), permettant ainsi
d’obtenir un système d’équations linéaires différentielles dont les variables sont les per-
turbations eulériennes ou lagrangiennes des quantités physiques.

La perturbation des équations (2.5) à (2.9) permet d’obtenir le système équations li-
néarisées suivant :

ρ′ +
−→∇ · (ρδ⃗r) = δρ + ρ−→∇ · δ⃗r = 0, (2.23)

∂2δ⃗r
∂t2 = −

−→∇ψ′ + ρ
′

ρ2

−→∇ p −
−→∇ p′

ρ
, (2.24)

∆ψ′ = 4πGρ′, (2.25)

T
dδS
dt
= T

(
dS ′

dt
+ 3⃗ · ∇S

)
= ε′ +

ρ′

ρ2

−→∇ · −→F − ∇ ·
−→
F ′

ρ
, (2.26)

−→
F′R =

(
3

T ′

T
− κ

′

κ
− ρ

′

ρ

)
−→
FR −

4acT 3

3κρ
−→∇T ′. (2.27)
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Séparation des variables

Les coefficients des équations de la section 2.4.3 sont des fonctions des quantités non-
perturbées qui, dans le cadre d’une étoile à symétrie sphérique, ne dépendent que de la
variable r. Il est ainsi possible de séparer les termes spatiaux et temporels des quantités
perturbées, et d’écrire ces dernières sous la forme

f ′nℓm(r, θ, ϕ, t) = f ′nℓm(⃗r)eiωnℓt = f ′nℓ(r)Ym
ℓ (θ, ϕ)eiωnℓt (2.28)

dans le cas des perturbations eulériennes, et

δ fnℓm(r, θ, ϕ, t) = δ fnℓm(⃗r)eiωnℓt = δ fnℓ(r)Ym
ℓ (θ, ϕ)eiωnℓt (2.29)

pour les perturbations lagrangiennes, où ωnℓ est la fréquence d’oscillation (constante com-
plexe, cf. section 2.7.1), et Ym

ℓ (θ, ϕ) une harmonique sphérique décrivant la dépendance
angulaire de l’oscillation.

Les harmoniques sphériques sont une famille infinie de fonctions défi-
nies sur une sphère par

Ym
ℓ (θ, ϕ) = (−1)m

√
2ℓ + 1

4π
(ℓ − |m|)!
(ℓ + |m|)! P|m|ℓ (cos θ)eimϕ, (2.30)

où P|m|ℓ est une fonction associée de Legendre. Ces fonctions sont les
fonctions propres de l’opérateur de Legendre P2

P2Ym
ℓ (θ, ϕ) = ℓ(ℓ + 1)Ym

ℓ (θ, ϕ). (2.31)

Les perturbations, écrites sous la forme des équations (2.28) ou (2.29),
représentent des modes normaux du système d’équations. Ils sont ca-
ractérisés par une fréquence propre ωnℓ, un vecteur propre f ′nℓ(r), deux
indices non-radiaux, le degré ℓ (entier positif ou nul) et l’ordre azimu-
tal m (entier compris entre −ℓ et ℓ), et un indice radial, l’ordre radial n.
Dans l’hypothèse d’une étoile sans rotation ni champ magnétique, c’est
à dire d’une étoile à symétrie sphérique, la fréquence propre et le vec-
teur propre de chaque mode, qui ne dépendent pas de m, sont dégénérés
2ℓ + 1 fois.

Dans le cas particulier où ℓ = 0, l’harmonique sphérique Y0
0 (θ, ϕ)eiωnℓt est une constante

et les perturbations s’écrivent sous la forme f ′nℓm(r, θ, ϕ, t) = f ′nℓ(r)Y0
0 et ne dépendent plus

des variables angulaires θ et ϕ. Les pulsations sont dites radiales et sont un cas particulier
des pulsations non-radiales.

La solution globale du système d’équations linéaires est une combinaison linéaire
(superposition) des modes propres telle que, prenant exemple du cas eulérien

f ′(r, θ, ϕ, t) =
∑
n,ℓ,m

Anℓm f ′nℓ(r)Ym
ℓ (θ, ϕ)eiωnℓt, (2.32)
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où Anℓm est un coefficient arbitraire dont la valeur peut être nulle ou positive, lié à l’am-
plitude du mode d’indices n, ℓ, m.

Il est possible de déterminer les fréquences et fonctions propres en résolvant le sys-
tème des équations différentielles linéaires du quatrième ordre obtenu suite à la séparation
des variables :

1
ρ

dp′

dr
+

g
ρc2 p′ + (N2 − ω2)ξr +

dψ′

dr
= g∇ad

ρT
p
δS , (2.33)

1
r2

d
dr

(
r2ξr

)
+

1
Γ1

d ln p
dr

ξr +

(
1 −

L2
ℓ

ω2

)
p′

ρc2 −
ℓ(ℓ + 1)
ω2r2 ψ′ = ∇ad

ρT
p
δS , (2.34)

1
r2

d
dr

(
r2 dψ′

dr

)
− ℓ(ℓ + 1)

r2 ψ′ − 4πGρ
(

p′

ρc2 +
N2

g
ξr

)
= −4πG∇ad

ρ2T
p
δS , (2.35)

iωρTδS = (ρεN)′ − 1
r2

d
dr

(
r2F′r

)
− ℓ(ℓ + 1)

r2 KT ′, (2.36)

K
dT ′

dr
= −F′r − K′

dT
dr
, (2.37)

δp
p
= pT

δS
cv
+ Γ1

δρ

ρ
(2.38)

où la fréquence propre ωnℓ est désormais notée ω par commodité d’écriture. Ces équations
contiennent les six inconnues obtenues par séparation des variables perturbées : p′(r) ou
δp(r), T ′(r) ou δT (r), ψ′(r), δS ′(r), ξr(r) et F′r(r). F′r(r) est la composante radiale de la
perturbation du flux radiatif et ξr(r) est la composante radiale du vecteur déplacement
lagrangien δ−→r défini sur la base orthonormale (−→er ,

−→eθ,−→eϕ) par

δ−→r =
(
ξr(r)−→er + ξθ(r, θ)−→eθ + ξϕ(r, θ, ϕ)−→eϕ

)
Ym
ℓ (θ, ϕ)eiωt (2.39)

=

(
ξr(r)−→er + ξh(r)

∂

∂θ
−→eθ + ξh(r)

1
sin θ

∂

∂ϕ
−→eϕ

)
Ym
ℓ (θ, ϕ)eiωt,

ξh(r) étant la composante horizontale du vecteur déplacement lagrangien telle que

ξh(r) =
1
ω2r

(
p′

ρ
+ ψ′

)
. (2.40)

Il est utile de rappeler les définitions de quelques quantités obtenues dans les équations
précédentes, telles que le coefficient thermodynamique

Γ1 =
∂ ln p
∂ ln ρ

∣∣∣∣∣
S
, (2.41)

la variation de pression à densité constante

pT =
∂ ln p
∂ ln T

∣∣∣∣∣
ρ

, (2.42)

la vitesse adiabatique locale du son, notée c

c2 =
Γ1 p
ρ
, (2.43)
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et la chaleur spécifique à pression constante

cp =
∂H
∂T

∣∣∣∣∣
p
, (2.44)

où H est l’enthalpie interne du milieu.
Ces équations permettent également la mise en évidence de deux fréquences particu-

lières jouant un rôle très important dans le cadre de la théorie des pulsations stellaires. Ce
rôle sera détaillé dans la section suivante.

La fréquence de Brunt-Väisälä

Cette grandeur définit la fréquence d’oscillation d’un élément de fluide déplacé verti-
calement dans un environnement statique stable

N2 =
Gm
r2

(
1
Γ1

d ln p
dr
− d ln ρ

dr

)
=
ρG2m2

pr4

χT

χρ

(
∇ad − ∇T + ∇µ

)
, (2.45)

où ∇µ représente le gradient de poids moléculaire moyen, χT et χρ les compressibilités
du gaz, respectivement à température et densité constantes. Il est possible de réécrire la
fréquence de Brunt-Väisälä pour un gaz parfait totalement ionisé comme

N2 ≃ g2ρ

p

(
∇ad − ∇T + ∇µ

)
. (2.46)

La fréquence de Lamb

Cette fréquence est définie, pour les modes de degré ℓ donné, par

L2
ℓ ≃

ℓ(ℓ + 1)c2

r2 . (2.47)

Elle correspond à l’inverse du temps de propagation d’une onde sonore horizontale à une
profondeur donnée. La vitesse du son étant proportionnelle à la température du milieu, la
fréquence de Lamb est grande dans les couches profondes de l’étoile et diminue lorsqu’on
considère des régions plus externes.

En raison du terme imaginaire de l’équation 2.36, les six inconnues de ce système
sont des quantités complexes, réduisant ainsi le problème des pulsations stellaires dans sa
forme linéarisée à la résolution d’un système de six équations complexes couplées.

2.5 Approximations adiabatique et de Cowling

2.5.1 Approximation adiabatique
Le système d’équations complexes obtenu dans la section 2.4.3 est compliqué à ré-

soudre numériquement. Il est cependant possible d’utiliser une approximation ne permet-
tant pas de juger de la stabilité des modes mais suffisante pour évaluer les fréquences et
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fonctions propres de ces derniers en supposant les oscillations comme adiabatiques. Cette
approximation, dite approximation adiabatique, consiste ainsi à négliger les échanges
entre l’énergie interne du milieu et l’énergie cinétique des mouvements de gaz dus aux
oscillations en imposant δS = 0 dans les équations (2.33) à (2.38). Le système de six
équations complexes se réduit alors à un système de trois équations réelles de la forme

1
ρ

dp′

dr
+

g
ρc2 p′ + (N2 − ω2)ξr +

dψ′

dr
= 0, (2.48)

1
r2

d
dr

(
r2ξr

)
+

1
Γ1

d ln p
dr

ξr +

(
1 −

L2
ℓ

ω2

)
p′

ρc2 −
ℓ(ℓ + 1)
ω2r2 ψ′ = 0, (2.49)

1
r2

d
dr

(
r2 dψ′

dr

)
− ℓ(ℓ + 1)

r2 ψ′ − 4πGρ
(

p′

ρc2 +
N2

g
ξr

)
= 0. (2.50)

Ce système de deux équations du premier ordre et d’une équation du deuxième ordre
équivaut à une seule et unique équation du quatrième ordre avec quatre conditions aux
frontières (deux au centre et deux à la surface) définies comme il suit par Unno et al.
(1989)

dψ′

dr
− ℓψ

′

r
= 0 et ξr −

ℓ

ω2r

(
p′

ρ
+ ψ′

)
= 0 au centre, (2.51)

dψ′

dr
+

(ℓ + 1)ψ′

r
= 0 et ξr =

p′

gρ
à la surface. (2.52)

La résolution de ce système aux valeurs propres donne un ensemble discret de solu-
tions propres dont les valeurs propres sont les fréquences d’oscillation du modèle stellaire
considéré.

2.5.2 Approximation de Cowling
Il est possible de simplifier d’avantage le système d’équations (2.48) à (2.50) en né-

gligeant la perturbation du potentiel gravitationnel ψ′. Ainsi ce système différentiel du
quatrième ordre est réduit à un système de deux équations couplées du second ordre, plus
facile à manipuler dans le cadre d’études asymptotiques traitant souvent de systèmes du
second ordre. L’approximation de Cowling (1941) permet d’écrire le système d’équations
régissant les oscillations stellaire sous la forme

dp′

dr
+

g
c2 p′ +

(
N2 − ω2

)
ρξr = 0, (2.53)

1
r2

d
dr

(
r2ξr

)
− g

c2 ξr +

(
1 −

L2
ℓ

ω2

)
p′

ρc
= 0. (2.54)

Cette approximation est valable dans le cas de modes de haut degré ℓ ou d’ordre radial n
élevé.

Ces deux équations peuvent s’écrire sous la forme d’une équation du second ordre

d2ξr

dr2 =
ω2

c2

(
N2

ω2 − 1
) (

L2
ℓ

ω2 − 1
)
ξr = −K(r)ξr, (2.55)
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qui permet de mettre en évidence la nature physique des modes d’oscillation, et qui montre
le rôle prépondérant des termes N et Lℓ définis par les équations (2.45) et (2.47) dans la
détermination du comportement des oscillations. La forme des solutions de cette équation
dépend du signe de K(r) et peut être soit une fonction oscillatoire de r

ξr ≃ cos
(∫

K(r)1/2dr + ϕ
)

si K(r) est positif,

soit une fonction exponentielle de r

ξr ≃ e±
∫
|K(r)|1/2dr+ϕ si K(r) est négatif.

Il est alors possible de définir deux types de zones différentes au sein d’une étoile. Les
zones dans lesquelles la solution oscille, définies par

ω > |Lℓ| et ω > |N|, (2.56)

ou
ω < |Lℓ| et ω < |N|, (2.57)

et les zones dans lesquelles la solution est exponentielle, définies par

ω < |Lℓ| et ω > |N|, (2.58)

ou
ω > |Lℓ| et ω < |N|. (2.59)

Un mode de pulsation aura un comportement oscillant dans les régions de propagation et
un comportement évanescent dans les autres régions de l’étoile. La solution est dite piégée
entre deux régions évanescentes dont les limites sont définies par la condition K(r) = 0.
Les conditions (2.56) et (2.57) permettent de définir deux classes de modes :

– les modes de pression dits modes p (condition (2.56)) ayant par définition un ordre
radial n > 0,

– les modes de gravité dits modes g (condition (2.56)) ayant par définition un ordre
radial n < 0.

2.5.3 Modes de pression
Les modes p sont piégés entre la surface de l’étoile et un point de réflexion rr défini par

Lℓ(rr)2 = ω2, tel que montré dans la figure 2.3 présentant un diagramme de propagation
classique pour une étoile de 1.5 M⊙. Ainsi, la position du point de réflexion est déterminée
par la couche de l’étoile à laquelle ω est égale à la fréquence de Lamb

ω2 =
c2(rr)

r2
r
ℓ(ℓ + 1). (2.60)

Pour des fréquences de modes p très grandes par rapport à N (ω ≫ N), K peut être
approximé par

K(r) ≃ 1
c2

(
ω2 − L2

ℓ

)
. (2.61)

Cette expression permet de déterminer la caractéristique physique de ces modes, uni-
quement définie par la variation de la vitesse du son avec r. Ces modes sont des modes
acoustiques dont la force de rappel est liée à la pression, d’où leur appellation "modes de
pression" ou "modes p".
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Figure 2.2 – Propagation de rayons d’ondes de pression (a) et de gravité (b) dans une coupe
d’étoile de type solaire. Les rayons acoustiques sont déviés par l’augmentation de la vitesse du son
à mesure qu’ils se dirigent vers l’intérieur de l’étoile, jusqu’à atteindre une profondeur (symbolisée
pour chaque rayon par un cercle pointillé) à laquelle ils reprennent la direction de la surface. À
la surface, ces derniers sont réfléchis par une chute rapide de la densité. Les modes de gravité
se propagent quand à eux dans les régions profondes de l’étoiles et sont piégés entre le cœur et
l’enveloppe convectifs du modèle considéré. Figure issue de Cunha & Metcalfe (2007).

2.5.4 Modes de gravité
Dans le cas des modes g, la position des points de réflexion est déterminée par la

condition N = ω (figure 2.3), les modes g ne se propageant pas dans les zones convectives
où N ≤ 0. Dans cette approximation, la position des points de réflexion des modes g est
indépendante du degré ℓ du mode considéré. Les fréquences d’oscillation des modes g
d’ordres radiaux élevés sont typiquement très inférieures à la fréquence de Lamb pour
tout ℓ (ω2 ≪ L2

ℓ ). Ainsi, K(r) s’écrit

K(r) ≃ 1
ω2

(
N2 − ω2

) ℓ(ℓ + 1)
r2 . (2.62)

Ces modes sont physiquement caractérisés par la variation de N avec r. La gravité, par son
action sur la perturbation de la densité, est la force de rappel de ces derniers, leur donnant
le nom de "modes de gravité" ou "modes g". Ces modes sont ceux se propageant dans les
étoiles de type γ Doradus.

2.5.5 Modes mixtes
Il existe des modes résultant du couplage d’une onde de pression dans l’enveloppe

convective avec une onde de gravité confinée dans la région radiative. Leur comporte-
ment n’est ni uniquement lié à la force de gravité, ni uniquement lié à la pression. Ces
modes, dits mixtes du fait de leur caractéristique, existent par exemple dans des étoiles de
masse intermédiaire qui présentent un pic de la fréquence de Brunt-Väisälä à la limite du
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Figure 2.3 – Diagramme de propagation pour un modèle de 1.5 M⊙ en séquence principale, ty-
pique d’une étoile γ Dor. Le tracé continu représente la fréquence de Brunt-Väisälä N, les tracés
en pointillés courts et en pointillés longs la fréquence de Lamb pour les modes ℓ = 1 et ℓ = 2 res-
pectivement. Toutes ces fréquences sont représentées en fonction du rayon normalisé. Trois modes
(g, mixte et p), de fréquences typiques de modes γ Doradus, δ Scuti, et solaires respectivement,
sont représentés par les lignes horizontales plus épaisses.

cœur convectif, dû au gradient du poids moléculaire moyen (nous reviendrons en détail
sur cette particularité structurelle dans le chapitre 5). Ces modes se propagent à la fois
dans les régions les plus internes de l’étoile où ω2 < N2, L2

ℓ avec un caractère de modes
g, et dans les régions externes où ω2 > N2, L2

ℓ en se comportant comme des modes p. Ces
modes ont un potentiel de diagnostic de la structure du cœur des étoiles particulièrement
intéressant (cf. par exemple Dziembowski et al. 2001; Miglio et al. 2007, 2008), et il existe
de nombreuses références traitant de leurs propriétés. Ces derniers sont par exemple ob-
servés dans les étoiles δ Scuti (figure 2.3), cousines proches des γ Doradus 2, et permettent
de déterminer le paramètre d’overshooting (cf. chapitre 4) de ces étoiles (cf., par exemple,
Pamyatnykh 1999; Michel et al. 1993; Audard et al. 1995). Ces modes peuvent également
permettre de remonter au profil de rotation de l’étoile (Lochard et al. 2005) ou de déter-
miner son état évolutif (Miglio et al. 2007; di Mauro et al. 2004), lorsque cette dernière
présente des modes mixtes dans la gamme de fréquences des modes stochastiques de type
solaire.

2. Certaines étoiles, dites hybrides, présentent des modes δ Sct et γ Dor en même temps (cf. chapitre 3).
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2.6 Spectre des modes p et g dans l’approximation
asymptotique

Les équations linéaires telles que dérivées dans la section 2.4.3 sont uniquement ré-
solubles numériquement. L’approche analytique proposée dans la section précédente est
cependant trop limitative pour permettre une représentation adiabatique des pulsations
stellaires, étant donné que les propriétés des grandeurs d’équilibre peuvent varier sur des
échelles petites par rapport à la longueur d’onde radiale des modes dans certaines régions
de l’étoile (particulièrement dans les couches surfaciques). Il est intéressant d’étendre
l’approximation présentée dans la section précédente en ne négligeant plus les variations
des grandeurs d’équilibre, mais en permettant toutefois une résolution analytique, de ma-
nière à pouvoir discuter des paramètres physiques fondamentaux déterminant les proprié-
tés des modes d’oscillation. L’approximation asymptotique des modes d’ordres radiaux
élevés, développée par Tassoul (1980), permet une telle approche. Cette approximation
est tout à fait justifiée dans le cas de nombreux pulsateurs présentant de tels modes et tout
particulièrement pour les étoiles γ Doradus dont les oscillations sont dues à des modes
de gravité d’ordres radiaux élevés (cf. chapitre 3). Nous présentons ici l’approximation
asymptotique telle que dérivée avec le formalisme développé par Deubner & Gough
(1984).

L’approximation asymptotique se base sur les équations (2.53) et (2.54) issues de l’ap-
proximation de Cowling. Il est possible de réécrire ces équations sous la forme

dp′

dr
= ρ

(
ω2 − N2

)
ξr −

1
Γ1

H−1
p p′, (2.63)

dξr

dr
= −

(
2
r
− 1
Γ1

H−1
p

)
ξr +

1
ρc

(
L2
ℓ

ω2 − 1
)

p′ (2.64)

où Hp représente la hauteur d’échelle de pression, c’est à dire la distance sur laquelle la
pression change d’un facteur e, définie mathématiquement par

H−1
p =

d ln p
d ln r

.

L’étape suivante consiste à réécrire le système en fonction d’une quantité indépendante
X définie par

X = c2√ρ−→∇ .−→δr. (2.65)

Après une dérivation que nous ne présenterons pas ici (cf. Aerts et al. 2010 - Appendice
E.1, pour les détails), et en négligeant les variations de g et ρ par rapport aux variations
des perturbations, le système se résume à une équation différentielle du deuxième ordre
en X

d2X
dr2 + K(r)X = 0, (2.66)

avec

K(r) =
1
c2

[
L2
ℓ

(
N2

ω
− 1

)
+ ω2 − ω2

c

]
, (2.67)
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dépendant de la fréquence acoustique de coupure ωc

ω2
c =

c2

4H

(
1 − dH

dr

)
, (2.68)

où H est la hauteur de l’échelle de densité,

H−1 =
d ln ρ
d ln r

.

Le mode est oscillant dans les régions de l’étoile où K(r) est positif et a un comportement
exponentiel dans les régions où K(r) est négatif. Les points de réflexion se situent aux
profondeurs où K(r) = 0.

Proche de la surface, L2
ℓ est petit et K(r) peut alors s’écrire

K(r) ≃ 1
c2 (ω2 − ω2

c). (2.69)

Dans ces couches superficielles, X a un comportement exponentiel quand ω2 < ω2
c , et le

mode est piégé dans l’étoile. Si le mode a une fréquence plus grande que ωc, il se propage
au sein de l’atmosphère de l’étoile et perd rapidement de l’énergie.

Approximation JWKB

L’approximation JWKB (Jeffreys, Wentzel, Kramers et Brillouin) est une méthode dé-
veloppée tout d’abord dans le but de permettre la détermination de solutions approximées
d’équations d’ondes quantiques dans le régime semi-classique (cf. Fröman & Fröman
1965; Sakurai & Napolitano 2010 pour les fondements mathématiques de cette méthode).
Cette approximation fait l’hypothèse d’une variation rapide de la solution comparée aux
grandeurs d’équilibre. Cette approximation donne une bonne représentation des ondes se
propageant dans les étoiles. Décrite par Unno et al. (1989), l’application de cette tech-
nique au problème des pulsations stellaires fut discutée par Gough (2007) et nous nous
référons à ces deux travaux pour les détails de cette approximation.

L’hypothèse de départ est que la solution varie rapidement par rapport aux grandeurs
d’équilibre, soit, dans le cas de l’équation (2.66), par rapport à K(r). Ainsi, K(r) est ap-
proximé comme constant à l’échelle de quelques oscillations et l’équation (2.66) se ré-
sume à une équation de diffusion à coefficient constant. Il est alors possible de trouver une
solution de la forme

X(r) = a(r)eiϕ(r), (2.70)

où ϕ(r) varie rapidement comparé à a(r), d’où un nombre d’onde radial local

n =
dϕ
dr
.

En substituant l’équation (2.70) dans l’équation (2.66) et en négligeant les termes incluant
la dérivée au deuxième ordre de a(r), la solution est de la forme a(r) = |K(r)|−1/4. La solu-
tion est encore une fois sinusoïdale ou exponentielle suivant si K(r) est positif ou négatif,
et les conditions au limites imposent une continuité de la fonction aux points de réflexion
de l’onde, quand K(r) = 0. Cette condition de jonction est obtenue en approximant les
fonctions à une fonction d’Airy aux abords du point de réflexion.

Le résultat de cette approximation permet, après quelques manipulations détaillées
dans Aerts et al. (2010) - Appendice E.2, d’extraire de ces équations les expressions
asymptotiques des fréquences et des fonctions propres des modes p et des modes g.
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2.6.1 Expression asymptotique des fréquences des modes p

Suivant le raisonnement de Tassoul (1980), l’approximation asymptotique doit être
développée à l’ordre 1/ω pour être appliquée aux modes de pression, quand ω2 ≫ N2.
Ainsi, la fréquence d’un mode p d’ordre radial élevé et de bas degré est donnée par la
relation

νn,ℓ ≃
(
n +

ℓ

2
+

1
4
+ α

)
∆ν − (Aℓ(ℓ + 1) − δ) ∆ν

2

νn,ℓ
, (2.71)

où

A =
1

4π2∆ν

(
c(R)

R
−

∫ R

0

dc
dr

dr
r

)
. (2.72)

La grande séparation en fréquence

Le terme ∆ν de l’équation 2.71, défini de la sorte

∆ν =

(
2
∫ R

0

dr
c

)−1

, (2.73)

est appelée grande séparation en fréquence. Cette grandeur est l’inverse du double du
temps nécessaire au son pour aller du centre à la surface de l’étoile. Pour un degré ℓ donné,
l’équation (2.71) prédit des fréquences asymptotiquement également espacées de ∆ν :

∆νnℓ ≃ ∆νℓ(n) = νn,ℓ − νn−1,ℓ ≃ ∆ν. (2.74)

La petite séparation en fréquence

Il est également possible de définir la petite séparation en fréquence par

δνnℓ ≃ δνℓ ℓ+2(n) = νn,ℓ − νn−1,ℓ+2 ≃ −(4ℓ + 6)
∆ν

4π2νn,ℓ

∫ R

0

dc
dr

dr
r
. (2.75)

La vitesse du son au sein de l’étoile variant comme
√

p/ρ, le terme c(R) a été négligé. Si
la vitesse du son à la surface de l’étoile n’est pas tout à fait négligeable par rapport aux
autres grandeurs intervenant dans cette relation, elle reste faible et est associée aux effets
de surface. La petite séparation en fréquence est sensible à la structure du cœur de l’étoile
du fait du terme en 1/r dans l’intégrant de l’équation (2.75). Considérant l’intégrale de
dc/dr, δνnℓ nous renseigne sur l’évolution des paramètres thermodynamiques en fonction
de la couche considérée.

2.6.2 Expression asymptotique des périodes des modes g

Le comportement asymptotique des modes g est principalement caractérisé par la po-
sition des zéros de la fréquence de Brunt-Väisälä. Le cas illustré dans cette section est
celui d’une étoile présentant un cœur et une enveloppe convectifs, comme c’est le cas
dans les étoiles γ Dor de séquence principale (cf. chapitre 3). Pour une analyse complète
des cas de figures possibles, nous nous référons au travail présenté dans Tassoul (1980).
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La période asymptotique d’un mode g d’ordre radial élevé est définie comme

Pn =
π2

√
ℓ(ℓ + 1)

∫ r1

r0

N
r dr

(2n + 1), (2.76)

où r0 et r1 sont les limites de la cavité des modes g, souvent égales aux limites de la
zone radiative dans le cas des fréquences et structures internes typiques des γ Dor (cf.
figure 2.3). L’équation (2.76) montre le rôle évident de N dans les régions centrales de
l’étoile pour la détermination des propriétés des modes g.

Le period-spacing

Il est possible de définir, à partir de l’équation ci-dessus, l’espacement asymptotique
en période entre deux modes g d’ordres radiaux consécutifs et de même degré ℓ, appelé
period-spacing, comme

⟨∆P⟩ = Pn+1 − Pn =
2π2

√
ℓ(ℓ + 1)

∫ r1

r0

N
r dr

. (2.77)

L’approximation asymptotique prédit un period-spacing constant pour toutes les fréquences
d’un ℓ donné et diminuant à mesure que des fréquences de degré ℓ plus grand sont consi-
dérées.

Nous verrons par la suite que la structure du period-spacing, ainsi que les écarts à
sa valeur asymptotique dans des étoiles γ Dor peuvent être potentiellement indicateurs
de l’état évolutif d’une étoile γ Dor (chapitre 5). Nous montrerons également dans le
chapitre 6 que la rotation, plus particulièrement la force de Coriolis, a un rôle important
sur la structure du period-spacing et les écarts à sa valeur asymptotique.

2.7 Théorie non-adiabatique

Les études que nous présenterons dans les chapitres suivants traitant toutes de la sta-
bilité des modes de pulsation dans les étoiles γ Doradus, il est nécessaire de traiter la
théorie linéaire des pulsations stellaires dans son ensemble, et de résoudre intégralement
le système d’équations (2.33) à (2.38) sans approximation préalable. Cette étape est à la
base de la théorie non-adiabatique des oscillations stellaires.

2.7.1 Forme des solutions non-adiabatiques
Le système des équations non-adiabatiques est constitué des six équations différen-

tielles complexes (2.33) à (2.38). Ainsi, les fonctions propres et valeurs propres solutions
du système sont également complexes et s’écrivent

δX(r, t) = Re
(
δX(r)eiωt

)
(2.78)

= |δX(r)| cos
(
ωRt + ϕ(r))e−ωI t,
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où ϕ représente la phase de la grandeur considérée. Cette phase varie en fonction de la
profondeur dans l’étoile mais également d’une grandeur à l’autre. Ce déphasage est no-
tamment observable entre les grandeurs détectables telles que la variation photométriques
et les variations Doppler spectroscopiques, ou encore entre les variations photométriques
dans différentes bandes passantes. Cela offre un moyen supplémentaire, en plus de la sta-
bilité des modes, permettant de confronter la théorie aux observations.

La fréquence d’oscillation du mode se décompose en une partie réelle et une partie
imaginaire dans l’espace complexe

ω = ωR + iωI . (2.79)

La dépendance temporelle des fonctions propres étant de la forme

eiωt = ei(ωR+iωI )t = eiωRte−ωI t, (2.80)

nous avons non seulement, tout comme dans le cas de l’approximation adiabatique, ωR

qui caractérise la fréquence d’oscillation du mode, mais également un terme définissant
l’amortissement ou la croissance de l’amplitude du mode, ωI , inexistant dans la théo-
rie adiabatique. C’est ce terme qui détermine la stabilité des modes. Si ωI est positif,
les petites perturbations initiales vont être exponentiellement amorties et le mode sera
globalement stable. Si, au contraire, ωI est négatif, alors l’amplitude du mode sera expo-
nentiellement croissante et celui-ci sera globalement instable. Les modes de ce type sont
dits auto-entretenus. Dans ce cas, la théorie prédit que l’amplitude tend vers l’infini avec
t, ce qui n’est bien évidemment pas physique. En réalité, des phénomènes non-linéaires
limitent cette croissance : la théorie linéaire ne permet pas de calculer l’amplitude des
modes de pulsation.

Conditions aux limites

Afin de fermer le système d’équations et de permettre la résolution du problème des
oscillations stellaires non-adiabatiques, il est nécessaire d’ajouter des conditions aux li-
mites, décrites en détail par Dupret (2003).

– Les conditions centrales sont obtenues en imposant la régularité des solutions au
centre de l’étoile, soient des grandeurs finies pour les variable perturbées et leurs
dérivées.

– Les conditions surfaciques sont au nombre de trois. La condition aux limites pour
le potentiel gravitationnel est obtenue en imposant un lien continu au premier ordre
(soit continuité de la grandeur et de sa dérivée au premier ordre) entre la solution
interne de l’équation de Poisson et la solution externe de l’équation de Laplace.
La condition mécanique est obtenue en imposant une réflexion totale des ondes de
pression à la surface de l’étoile. Enfin, l’élaboration d’une condition thermique est
nécessaire. Cette dernière fut proposée par Gabriel (1989) et complétée par Dupret
(2003) - section 2.3.

2.7.2 Notion de travail et d’intégrale de travail d’un mode
L’excitation ou l’amortissement d’un mode résulte de la modulation du flux d’énergie

au cours d’une oscillation. Le déphasage entre la perturbation de la pression et la pertur-
bation de la densité engendré par cette modulation définit la stabilité du mode. Pour qu’un
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mode soit instable, il faut que, lors de la phase chaude de l’oscillation, le gaz emmagasine
de la chaleur, c’est à dire que le maximum de pression arrive après le maximum de com-
pression, et que cette chaleur soit restituée lors de la phase froide. C’est la base de tout
cycle moteur, dont un exemple classique est le cycle de Carnot. Cox (1980) fait l’analogie
avec une balançoire dont l’amplitude de balancement sera augmentée si la poussée (aug-
mentation de la pression) arrive après le maximum d’amplitude (de densité). Dans le cas
contraire, l’oscillation de la balançoire se verra amortie.

Le travail effectué à une profondeur donnée de l’étoile durant un cycle de pulsation
d’un mode est donné par

dW
dMr

=

∮
dQ =

∮
T

dS
dt

dt. (2.81)

Dans le cas d’un retour à l’état initial du système après un cycle, correspondant à une
oscillation strictement périodique, l’équation précédente peut se réécrire

dW
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δT
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dt
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)]}
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Il est donc possible de calculer le travail effectué à partir des fonctions propres du sys-
tème. Le signe de dW/dMr indique l’effet stabilisateur ou déstabilisateur d’une couche de
l’étoile. Si dW/dMr est négatif, la couche se retrouve avec un déficit d’énergie après un
cycle d’oscillation et de l’énergie cinétique du mode est localement transformée afin de
combler ce déficit : la région tend à amortir le mode. Si dW/dMr est positif, la couche
se retrouve avec un surplus d’énergie à la fin d’un cycle, surplus qui va être transféré au
mode sous forme d’énergie cinétique, augmentant localement l’amplitude de ce dernier.
Les régions où dW/dMr > 0 sont des régions d’excitation du mode. La somme de toutes
les contributions locales du travail, appelée intégrale de travail, détermine la stabilité ou
l’instabilité globale d’un mode et s’écrit

W =
∫ M

0

dW
dMr

dMr. (2.83)

Si W > 0 les couches tendant à déstabiliser le mode ont un poids plus important que les
couches tendant à l’amortir et le mode est globalement excité. Si, au contraire, W < 0
les couches tendant à amortir le mode dominent et ce dernier est globalement stable. Afin
de comparer le comportement de l’intégrale de travail de différents modes, il est possible
d’adimensionnaliser W en réécrivant l’équation précédente sous la forme

Wm = −
R3/2

2
√

GMω

∫ m

0
Im

(
δρ∗

ρ
Tδs

)
(Γ3 − 1) dm∫ M

0

(|ξr|2 + ℓ (ℓ + 1) |ξh|2
)

dm
, (2.84)

où R et M sont, respectivement, le rayon et la masse du modèle, G la constante gravita-
tionnelle, ω la fréquence du mode, δs la variation d’entropie spécifique, et Γ3 le troisième
exposant adiabatique. L’indice ∗ définit le complexe conjugué de la quantité annotée, ξr

et ξh expriment respectivement les composantes radiale et horizontale du vecteur déplace-
ment.
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2.7.3 Mécanismes d’excitation des modes de pulsations

Il existe plusieurs mécanismes physiques à l’origine de l’excitation de pulsations au
sein des étoiles. Le but ici n’est pas de tous les détailler (pour ce, voir Aerts et al. 2010 -
section 3.7) mais d’en faire la liste de manière succincte.

Le mécanisme de "blocage convectif"

Le mécanisme de modulation du flux à la base de la zone convective, souvent appelé
"blocage convectif", fut proposé dans un premier temps par Pesnell (1987), utilisé par
Guzik et al. (2000) pour expliquer les oscillations dans les étoiles γ Dor, et revisité par
Dupret et al. (2005a) qui utilisèrent un traitement de la convection dépendant du temps
(cf. section 4.3.1). Ce mécanisme, encore mal connu car peu étudié, opère à la frontière de
l’enveloppe convective et a pour finalité de convertir la chaleur accumulée à la base de la
zone convective durant la phase chaude de l’oscillation en énergie mécanique des modes.
Nous y reviendrons plus en détail dans le chapitre suivant, section 3.4.1.

Dans le chapitre 4, nous décrirons l’influence du traitement de la convection sur les
oscillations dans les étoiles γ Doradus et nous discuterons de la physique du mécanisme
appelé - à tort - "blocage convectif".

Le mécanisme κ

Ce mécanisme est intrinsèquement lié à l’opacité du mélange gazeux. La contribution
de ce dernier au travail se retrouve dans le terme suivant

dWF

dMr
=

π

ωR
Re

[
δ

(
−1
ρ

−→∇ .−→FR

)]
. (2.85)

En dehors d’une zone d’ionisation partielle, un élément gazeux porté à son maximum
de compression durant une oscillation voit son opacité diminuer, laissant ainsi échapper de
l’énergie par radiation et tend à dissiper la pulsation. La zone est alors stabilisante. Dans
un pic d’opacité dû à une zone d’ionisation d’un élément chimique, l’effet est inverse.
L’opacité augmente lors du maximum de compression, ainsi l’élément gazeux gagne en
énergie durant la phase chaude et perd en énergie durant la phase froide, précipitant de
la sorte la phase de contraction suivante. C’est le principe du mécanisme κ, et la zone est
alors déstabilisante. Un mode sera finalement globalement stable ou instable dépendant
du poids respectif des couches stabilisantes et déstabilisantes.

Les δ Scuti, étoiles dans la gamme de masses des γ Doradus, présentent des pulsa-
tions déstabilisées par le mécanisme κ dû à la zone d’ionisation He II (à log T ≃ 4, 5).
Les étoiles SPB ("Slowly Pulsating B Stars") et β Cephei sont également sujettes à un tel
mécanisme dû au pic d’opacité conséquent principalement à l’ionisation de la couche M
du fer (à log T ≃ 5, 2).

Dans le chapitre 7, nous débattrons de l’importance de l’effet du mécanisme κ dû à la
zone d’ionisation des éléments du groupe du fer sur les oscillations des étoiles γ Dor.
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Le mécanisme ε

Ce mécanisme, dû à la combustion nucléaire, est associé au terme δεN et la partie de
l’expression du travail s’y rapportant peut s’écrire

dWN

dMr
=

π

ωR
Re

[
δT∗
T

δεN

(
εT
δT
T
+ ερ

δρ

ρ

)]
, (2.86)

où εT et ερ sont les quantités décrivant le comportement des réactions nucléaires lors des
changements de température et de densité du gaz,

εT =

(
∂ ln εN

∂ ln T

)
ρ

et ερ =
(
∂ ln εN

∂ ln ρ

)
T
.

εT et ερ étant positifs et la variation de température étant généralement en phase avec
la variation de densité, la contribution du mécanisme ε est toujours positive et tend à
déstabiliser le mode. Bien qu’à ce jour ce mécanisme ne soit confirmé pour aucune classe
d’étoile pulsante, il a été proposé comme explication des oscillations dans les cas d’étoiles
très massives (Glatzel & Kiriakidis 1993), et la combustion du deutérium fut récemment
avancé comme mécanisme déstabilisant les étoiles naines M pulsantes (Palla & Baraffe
2005; Rodríguez-López et al. 2011, références comprises), bien qu’à ce jour aucune étoile
M n’a été confirmée comme étoile variable pulsante (Cody 2009, références comprises).

En plus de ces mécanismes d’excitation, deux conditions supplémentaires sont néces-
saires à la déstabilisation d’un mode de pulsation (cf., par exemple, Pamyatnykh 1999) :

– l’amplitude de la fonction propre de la pression doit être grande et doit faiblement
varier avec le rayon de l’étoile dans la région d’excitation du mode,

– l’échelle de temps thermique dans cette région doit être comparable à la période
d’oscillation. Dans le cas contraire, la région d’excitation du mode reste dans un
état d’équilibre thermique durant le cycle de pulsation.

L’excitation stochastique

Il existe des modes p présentant un ωI positif, n’étant donc pas auto-entretenus, mais
pourtant observés dans certains types d’étoiles comme, par exemple, le Soleil et les étoiles
de type solaire (Christensen-Dalsgaard 1982), ou les géantes rouges (Buzasi et al. 2000;
Dziembowski et al. 2001). L’excitation de ces modes est attribuée à un forçage stochas-
tique par les éléments turbulents au sommet de l’enveloppe convective de l’étoile. Ces
modes présentent une large gamme de fréquences élevées et leurs amplitudes, déterminées
par l’équilibre entre l’excitation et l’amortissement, sont généralement basses. L’ampli-
tude de vitesse d’un mode à la surface peut s’exprimer comme

V2
s =

Pi

2ηM
, (2.87)

où Pi est la puissance injectée par la turbulence, η le taux d’amortissement du mode et M
la "masse" du mode définie par

M =
∫ M

0

|−→δr|2dm

|−→δr(M)|2
. (2.88)
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L’existence de tels modes dans des étoiles de masse intermédiaire en séquence prin-
cipale a été prédite par Samadi et al. (2002) pour le cas particulier des étoiles δ Scuti.
La première δ Scuti présentant de tels modes, HD 187547, fut récemment détectée par
Antoci et al. (2011). Bien qu’aucune oscillation stochastique n’ait été à ce jour observée
dans les étoiles γ Dor, il est plus que probable que de tels modes existent dans ces étoiles
présentant une convection efficace en surface et se situant entre les δ Sct et les étoiles de
type solaire (cf. figure 2.4).

2.8 Étoiles pulsantes en séquence principale

Dans cette section, nous récapitulons succinctement les propriétés essentielles de l’en-
semble des étoiles variables pulsantes en séquence principale. Ces classes d’étoiles va-
riables sont représentées dans la figure 2.4.

Étoiles présentant des oscillations de type solaire

Les oscillations observées dans les étoiles de type solaire sont causées par les mouve-
ments convectifs turbulents dans l’enveloppe convective. Ainsi, si le cas le plus parlant de
telles oscillations reste bien évidemment notre Soleil, il est attendu de pouvoir en obser-
ver dans toute étoile présentant une enveloppe convective, soit des étoiles de très faibles
masses aux étoiles de type spectral A en séquence principale, mais également les étoiles
géantes rouges. De telles oscillations sont également détectées dans les étoiles B (Belka-
cem et al. 2009) et O (Degroote et al. 2010). Dans ces étoiles massives, dont le transport
de chaleur est dominé par la radiation, même dans l’enveloppe, le mécanisme d’excita-
tion de telles oscillations serait soit lié à leur cœur convectif, soit à leur zone convective
intermédiaire. Ce point est toujours matière à débat (Belkacem et al. 2010).

De telles oscillations stochastiques sont des modes p d’ordres radiaux élevés et d’am-
plitudes très faibles (quelques µmag pour le Soleil et augmentant avec la taille de l’étoile),
proportionnelles au rapport Luminosité/Masse de l’étoile (Kjeldsen & Bedding 1995).
Ceci les rend particulièrement difficiles à détecter, surtout dans les étoiles de faibles
masses. À ce jour, les oscillations de type solaire ont été détectées dans différentes classes
d’étoiles pulsantes proches de la séquence principale ou en séquence principale, telles que
les géantes rouges, les δ Scuti ou encore les étoiles B et O. Ces oscillations ont notam-
ment été cherchées de manière intensive et détectées dans de nombreuses étoiles par les
missions spatiales CoRoT et Kepler, dont les résultats principaux sont repris dans les re-
vues proposées respectivement par Garcia et al. (2008) et Garcia (2011). Les périodes de
pulsation des étoiles de type solaire sont de l’ordre de quelques minutes pour les étoiles de
séquence principale, et augmentent à mesure que la taille de l’étoile augmente, atteignant
plusieurs heures pour les étoiles géantes.

Étoiles γ Doradus

Les étoiles γ Doradus sont des étoiles de type spectral A0-F5 présentant des variations
dont les périodes sont de l’ordre de 0.3 à 3 jours. Ces dernières sont interprétées comme
des oscillations dues à des modes g d’ordres radiaux élevés. L’astérosismologie de ces
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étoiles étant le sujet de cette thèse, le chapitre 3 est dédié à la définition précise des étoiles
appartenant à cette classe de variables pulsantes.

Étoiles δ Scuti

Les étoiles δ Scuti sont un groupe d’étoiles pulsantes de type spectral A. Elles se
situent dans la région du diagramme HR où la séquence principale croise la bande d’in-
stabilité des Céphéides (cf. figure 2.4). Ces étoiles présentent à la fois des modes p et
g d’ordres radiaux faibles dont les périodes sont de l’ordre de 20 minutes à 8 heures, et
excités par un mécanisme κ lié à la région d’ionisation He II. L’amplitude de ces modes
couvrent une gamme allant de quelques milli-magnitude (mmag) à quelques dizaines de
magnitudes.

Les oscillations de type δ Scuti ne se limitent pas aux étoiles en séquence principale
ou post-séquence principale peu évoluées, mais se retrouvent également dans des étoiles
de pré-séquence principale telles que les étoiles Ae/Be de Herbig (Marconi & Palla 2004).

La partie rouge de la bande d’instabilité des étoiles δ Scuti recouvrant la partie bleue
de celle des étoiles γ Doradus, il existe des étoiles pulsantes hybrides, présentant à la
fois des modes p et des modes g. Ces hybrides sont non seulement prédites par la théorie
(Dupret et al. 2004) mais également observées. Nous reviendrons plus en détail sur ces
objets dans le chapitre 3, section ??.

Étoiles roAp

Certaines étoiles de type spectral A et de Population I possèdent un très fort champ ma-
gnétique et de fortes anomalies de composition chimique de surface, telles que l’existence
d’éléments terres rares, causées par la diffusion atomique. Ces étoiles pulsantes, appelées
roAp pour "rapidly oscillating Ap stars", se situent à l’intérieur des bandes d’instabilité
des δ Scuti et des Céphéides.

Ces étoiles sont caractérisées par des variations multipériodiques correspondant à des
modes p de degrés faibles, d’ordres radiaux élevés, et de périodes comprises entre 5 et
21 minutes (Kochukhov 2007). Ces modes sont excités par un mécanisme κ dans la zone
d’ionisation de l’hydrogène. De nombreux modes montrent des multiplets de fréquences
qui sembleraient être dus à une modulation de l’amplitude des modes, dont l’axe serait
aligné avec l’axe du champ magnétique, par la rotation orientée selon un axe différent
de celui du champ magnétique (modèle du pulsateur oblique, Kurtz 1982). Le champ
magnétique semblerait contribuer à l’excitation et à la sélection des modes (cf. Sousa &
Cunha 2008, références comprises, pour un discussion détaillée de la théorie en lien avec
ces étoiles).

Étoiles pulsantes de type spectral B

Il existe différentes classes d’étoiles pulsantes de type spectral B en séquence princi-
pale.

Les étoiles SPB (Slowly Pulsating B stars) sont des étoiles de séquence principale de
masses comprises entre 3 et 8 M⊙, présentant des oscillations multipériodiques identifiées
comme des modes g d’ordres radiaux élevés, excités par mécanisme κ lié au pic d’opacité
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des éléments du groupe du fer. Les périodes de pulsations de ces étoiles sont comparables
à celles des γ Dor, soit entre 0.3 et 4 jours.

Les étoiles β Céphéides sont des étoiles de séquence principale de 7 à 20 M⊙. Leurs
pulsations montrent des périodes allant de 2 à 8 heures et sont interprétées comme des
modes p et g d’ordres radiaux faibles excités par le même mécanisme que les étoiles SPB.
L’existence d’étoiles hybrides SPB/β Ceph fut théoriquement prédite par Pamyatnykh
(1999), avant d’être observationnellement confirmée (cf., par exemple, Balona et al. 2002,
Handler et al. 2004, Chapellier et al. 2006).

Enfin, les étoiles Be pulsantes sont des étoiles de Population I montrant ou ayant mon-
tré des raies d’émission de Balmer dans leur photosphère assimilées à la présence d’un
disque circumstellaire équatorial. Les oscillations détectées dans les étoiles Be présentent
une multitude de comportements différents en accord avec ceux des autres étoiles B pul-
santes. Il semblerait alors que les étoiles Be pulsantes soient des analogues compliquées
des étoiles β Céphéides dont les vitesses de rotation approchent la moitié de leurs vitesses
de rotation critiques (cf. par exemple Zorec (2004), figure 1).

Dans cette section, nous n’avons pas abordé les très nombreuses classes et sous-classes
d’étoiles pulsantes évoluées ou en pré-séquence principale. Nous nous référons à la revue
des étoiles pulsantes présentée dans l’ouvrage de Aerts et al. (2010) pour une description
détaillée de ces dernières.
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Figure 2.4 – Localisation de la bande d’instabilité des étoiles γ Doradus (en rouge) dans un dia-
gramme HR mettant en avant les principales classes d’étoiles pulsantes. Cette bande d’instabilité
recouvre en partie le côté rouge de la bande d’instabilité des étoiles δ Scuti (en bleu) et le côté bleu
de la bande d’instabilité des étoiles de type solaire (en jaune). Figure originale issue de Aerts et al.
(2010).



42 Chapitre 2



3
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Le but de ce chapitre est de faire un état des lieux des connaissances observationnelles
et théoriques établies sur les étoiles pulsantes de type γ Doradus, pour ensuite aborder les
défis futurs propres à ces étoiles.

Nous présenterons ensuite un catalogue des étoiles γ Doradus étudiées dans la lit-
térature. Ce catalogue reprend l’ensemble des grandeurs de ces étoiles ayant un intérêt
astérosismique, qu’elles soient observationnelles ou théoriques.

3.1 Les étoiles γ Doradus : caractéristiques
observationnelles

Le prototype de la classe, γ Doradus (de type spectral F0V), a été découvert comme
étoile variable par Cousins & Warren (1963). Durant les années qui suivirent, d’autres
étoiles de classe spectrale similaire furent découvertes comme variables avec des périodi-
cités comparables : HD 164615 (Burke et al. 1977), 9 Aur (Krisciunas & Guinan 1990),
HD 111828 (Mantegazza et al. 1991), ou encore HD 224638 et HD 224945 (Mantegazza
& Poretti 1991). Les années 1980 et 1990 firent la part belle à de nombreuses discussions
sur le mécanisme physique permettant d’expliquer cette variabilité (Balona et al. 1994,
références comprises). Cependant, il fallut trente ans pour assimiler les variations dans
ces étoiles à des oscillations. Cousins (1992) montra que la majeure partie de la varia-
bilité photométrique de γ Doradus peut être expliquée par deux sinusoïdes de périodes
respectives 0.733 jour et 0.757 jour. Étant donné le faible nombre de périodes détectées
à l’époque dans ces étoiles, la possibilité d’effets de marée due à la présence d’une bi-
naire ou de tâches de surface modulées par la rotation de l’étoile furent évoquées comme
possibles explications de cette variabilité (Balona et al. 1994; Mantegazza et al. 1994;
Krisciunas et al. 1995; Balona et al. 1996). Cependant, l’hypothèse des tâches de surface
n’est pas consistante avec les variations photométriques et spectroscopiques de ces étoiles,
et l’augmentation du nombre de candidates ayant des caractéristiques semblables (tempé-
rature effective, gravité de surface, gamme de fréquences observées) rendit peu probable
la possibilité d’excitation par force de marée due à une binaire proche.

Balona et al. (1994) furent les premiers à considérer ces étoiles comme faisant partie
intégrante d’une nouvelle classe d’étoiles pulsantes dont les variations seraient dues à des
modes g. Cinq ans plus tard, Kaye et al. (1999a) décrivirent les propriétés de cette classe
d’étoiles pulsantes comportant alors treize membres. Les étoiles γ Doradus sont définies
comme des étoiles variables de types spectraux A7-F5 et de classes de luminosité IV,
IV-V, ou V, dont les variations sont consistantes avec des modes g de degrés faibles et
d’ordres radiaux élevés, de périodes comprises entre environ 0.3 et 3 cycles par jour (c/j),
et d’amplitudes typiques de 0.1 magnitudes (figure 3.1).

Depuis lors, le nombre de candidates γ Doradus ne cesse d’augmenter. La photomé-
trie du satellite Hipparcos permit à Handler (1999) de recenser 70 candidates γ Doradus,
et 54 γ Dor furent confirmées six ans plus tard par Henry et al. (2005). À ce jour, nous
recensons 103 γ Doradus confirmées, dénommées γ Doradus bona fide (cf. annexe C).

La localisation des étoiles γ Doradus dans le diagramme HR est illustrée dans la fi-
gure 2.4 et leur bande d’instabilité théorique est comparée à celle observationnelle, dérivée
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Figure 3.1 – Spectre de fréquences de l’étoile γ Doradus HD 239276. Figure issue de Rodríguez
et al. (2006b).

par Handler & Shobbrook (2002), en figure 3.2. Cette bande d’instabilité observationnelle
est comprise entre 6900 et 7250 K au niveau de la ZAMS 1 et s’élargit légèrement jusqu’à
recouvrir la plage de température entre 6600 et 7300 K proche de la TAMS 2.

Si cette bande d’instabilité est en passe d’évoluer quelque peu suite à l’augmentation
du nombre d’étoiles γ Doradus (cf. sections 3.3.3), elle reste située entre les étoiles de
types solaires et les étoiles δ Scuti, recouvrant le bord bleu de la bande d’instabilité des
premières et le bord rouge de la bande d’instabilité des secondes.

Dès la découverte des étoiles γ Doradus, la communauté scientifique chercha à utili-
ser les données spatiales afin d’étudier ces étoiles, et de comprendre et contraindre leurs
propriétés observationnelles. Comme nous l’avons vu ci-dessus, les courbes de lumières
fournies par Hipparcos furent les premières données spatiales utilisées. Ces dernières an-
nées, plusieurs missions spatiales dédiées entre autres à l’astérosismologie observation-
nelle furent mises en orbite : le mini télescope canadien de 15 cm de diamètre MOST 3

(Warner et al. 2003), le satellite CoRoT 4 (Baglin & Fridlund 2006, miroir de 27 cm) ou
encore le télescope spatial Kepler (95 cm) (Gilliland et al. 2010). Ces missions spatiales
permettent l’étude des étoiles variables pulsantes, et en particulier des étoiles γ Dor, selon
deux approches différentes :

1. ZAMS pour "Zero Age Main Sequence", soit le début de la séquence principale.
2. TAMS pour "Terminal Age Main Sequence", soit la fin de la séquence principale.
3. Microvariabilité & Oscillations STellaires
4. COnvection, ROtation et Transits planétaires
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Figure 3.2 – Bande d’instabilité théorique (lignes continues) des étoiles γ Doradus (calculée
pour les modes ℓ = 1 et 2) comparée à la bande d’instabilité observationnelle (lignes pointillées
épaisses, Handler & Shobbrook 2002) et au bord rouge de la bande d’instabilité théorique des
δ Scuti (ligne pointillée fine, Dupret et al. 2004). Cette bande d’instabilité théorique, ainsi que les
trajets évolutifs (traits fins) ont été calculés avec les paramètres d’entrée de la grille de référence
présentée dans la section 4.2.1. Les points gris représentent l’ensemble des étoiles γ Doradus bona
fide dont les luminosités et les rayons ont été dérivés par Henry et al. (2011).

– l’observation de cibles principales, identifiées, avec un suivi spectroscopique au
sol ;

– la détection de nouvelles étoiles γ Doradus dans les champs observés.
La première méthode permet une étude approfondie d’étoiles typiques ou présentant

des propriétés particulières dans cette classe de variables pulsantes. Par exemple, l’étoile
HR 8799, γ Doradus hôte de quatre objets en orbite, fut ré-observée par le satellite MOST.
Deux étoiles γDoradus, HD 49434 et HD 171834, cibles principales de la mission CoRoT,
furent observées en continu durant près de 150 jours dans le champ "sismo" du satellite
et furent le centre d’importantes campagnes de suivi spectroscopique au sol. Les résultats
issus du suivi sol de HD 49434 furent présentés par Uytterhoeven et al. (2008), alors que
la courbe de lumière CoRoT de cette étoile fut analysée par Chapellier et al. (2011).

La seconde méthode nous amène à détecter de très nombreuses candidates γ Doradus,
ce qui permet une étude plus statistique des caractéristiques astérosismiques et physiques
de ces étoiles. L’étude préliminaire des données issues du champ "exo" lors du premier
programme d’observation de CoRoT (LRa1 5) publiée par Hareter et al. (2010) mit en
avant la découverte de 34 candidates γ Doradus. Les études préliminaires des données

5. "Long Run anticenter 1" - 140 jours (du 15/10/2007 au 03/03/2008).
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Kepler permirent la détection de 99 candidates γ Doradus (Uytterhoeven et al. 2011).

Les étoiles pulsantes γ Doradus se situent dans une région particulièrement restreinte
du diagramme HR dans laquelle de nombreux phénomènes physiques varient significa-
tivement, principalement en fonction de la température effective des étoiles. La varia-
bilité observée des étoiles γ Doradus et leur situation dans le diagramme HR amènent
bon nombre de questions. Si la première qui nous vient est "En quoi l’étude des étoiles
γ Doradus est elle importante ?", de nombreuses autres suivent.

– Les modes g se propagent dans les régions internes des étoiles γ Doradus et sont
donc particulièrement sensibles à la structure des régions les plus centrales de ces
étoiles. Quelles sont les propriétés physiques de ces étoiles ? Comment l’évolution
et la rotation affectent sur la structure des étoiles A et F ?

– Les étoiles γ Doradus se situent dans une région du diagramme HR où certaines
étoiles possèdent des particularités chimiques fortes, telles que les étoiles Am, Ap
ou λ Boötis. Ces particularités ont-elles un effet sur les propriétés sismiques de ces
étoiles ?

– La bande d’instabilité des étoiles γDoradus recouvre partiellement celles des δ Scuti
et celles des étoiles de type solaire. Quels sont les liens possibles entre ces classes
d’étoiles pulsantes ? Se peut-il que des étoiles pulsantes présentant les propriétés
sismiques de différentes classes existent ?

– Quel est le mécanisme énergétique à l’origine de la variabilité de ces étoiles et
pourquoi se situent-elles dans une région si restreinte du diagramme HR ?

– Les modes g ont des périodes d’oscillations de l’ordre de la journée, comparables
aux périodes de rotation de ces étoiles. Quelle est l’influence de la rotation sur les
oscillations γ Doradus ?

– Quelles sont les techniques développées afin de modéliser ces étoiles ? Quels sont
les résultats obtenus ?

Dans ce chapitre, nous tacherons de répondre à l’ensemble de ces questions en faisant
le point sur l’état d’avancement de l’étude de ces étoiles.

3.2 Caractéristiques évolutives et structurelles des
étoiles de type spectral A et F en séquence
principale

Avant d’aborder l’aspect sismique des oscillations dans les étoiles γ Dor, il est impor-
tant de décrire la structure ainsi que les propriétés physiques des étoiles de type spectraux
A et F.

3.2.1 Structure interne des étoiles en séquence principale
Même si la détermination précise du domaine de masses d’un type d’étoiles dépend

de leurs compositions chimiques, les étoiles γ Doradus se situent dans une gamme de
masses légèrement supérieures à celles du Soleil, de l’ordre de 1.2 M⊙ à 1.8 M⊙. Nous
nous focalisons ici sur la structure interne des étoiles γ Dor en séquence principale (MS



Les étoiles γ Doradus 49

pour "Main Sequence") et nous nous référons au chapitre 5 pour celle des étoiles en pré-
séquence principale.

I
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log T
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Figure 3.3 – Panneau gauche : coupe d’une étoile γ Dor typique en séquence principale. présentant
un cœur convectif (région I), une zone radiative (région II) et une enveloppe convective (région
III), ainsi que trois zones d’ionisation partielle, respectivement H I/He I (a), He II (b) et celle des
éléments du groupe Fe (c). Panneau droit : Profil d’opacité de cette même étoile.

Comme le montre la figure 3.3, les étoiles A et F en MS présentent une structure in-
terne comparable à un ensemble de poupées russes : un cœur convectif (région I), une
région intermédiaire radiative (région II) et une (ou deux) région(s) externe(s) convec-
tive(s) (région III). Cette figure nous montre qu’il existe également trois pics d’opacité
principaux : celui lié à l’ionisation partielle H I/He I (zone a, vers log T ≃ 4.2, celui lié
à l’ionisation He II (région b, log T ≃ 4.7) et enfin celui lié à l’ionisation partielle des
éléments du groupe du fer, vers log T = 5.3 (c).

La mise en route du transport de chaleur par la convection est conditionnée par le
critère de Schwarzschild

∇rad > ∇ad, (3.1)

où ∇rad et ∇ad sont les gradients radiatif et adiabatique de température, définis par

∇rad =
3κL

16πacGm
p

T 4 et ∇ad =
Γ2 − 1
Γ2

. (3.2)

Ainsi, l’apparition d’une enveloppe convective est favorisée par
– l’augmentation de l’opacité. Plus la température effective est faible, plus l’opacité

dans les couches proches de la surface est élevée étant donné à la contribution de
plus en plus grande provenant de l’ionisation de l’hydrogène.

– l’augmentation de pT−4, c’est-à -dire une augmentation de la contribution de la
pression de radiation à la pression totale, favorisée par la forte décroissance de la
densité.

– la diminution de ∇ad. Dans les couches proches de la surface, la température n’est
pas suffisante pour une ionisation totale de H et He : Γ2 < 4/3, et la valeur de ∇ad

diminue.
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Dans les couches profondes, le critère de convection est dominé par le terme L/m.

Les deux zones d’ionisation H I/He I et He II sont responsables de l’apparition des
régions convectives externes. Lorsque la convection est suffisamment efficace, ces deux
régions fusionnent en une seule et unique enveloppe convective. Si la structure statique de
ces étoiles semble relativement simple, de nombreux phénomènes physiques évoluent ou
changent même drastiquement dans cette gamme de masses.

Tout d’abord, les étoiles A et F se situent à la transition entre les étoiles plus froides,
présentant une zone convective profonde, et les étoiles plus chaudes pour lesquelles le
transport de chaleur dans l’enveloppe se fait principalement par radiation. Cette dépen-
dance de la taille de l’enveloppe convective en fonction de la température effective est
mise en évidence par la figure 3.4. La convection étant l’une des clés de l’excitation des
modes g dans les γ Dor (cf. section 3.4.1), son traitement est particulièrement important
pour ces étoiles.

Figure 3.4 – Température à la base de l’enveloppe convective en fonction de la température effec-
tive pour une étoile de 1.5 M⊙ évoluant sur la MS, et dont le transport convectif est paramétré par
la MLT pour α = 1.6 (carrés blancs) et α = 1.8 (ronds noirs). Cette évolution est comparée à celle
obtenue lorsque la convection est décrite par la FST pour une étoile de 1.52 M⊙. Figure issue de
Montalbán et al. (2007).

Le traitement mathématique des mouvements convectifs dans une étoile est un exer-
cice particulièrement complexe. Dans un fluide de grande viscosité, les mouvements
convectifs peuvent se développer à l’intérieur de cellules et devenir stationnaires, mais
dans les gaz stellaires quasi non-visqueux, ils sont extrêmement turbulents (nombres de
Reynolds Re ≃ 1010, 1013). Les changements observés à la surface du Soleil corroborent
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ce concept de convection solaire turbulente, et une description quantitative de la turbu-
lence reste à ce jour un problème essentiellement non résolu. La théorie de la convection
la plus communément utilisée est la théorie de la longueur de mélange (MLT 6 dans le for-
malisme dérivé par Böhm-Vitense (1958). Cette théorie est une théorie locale qui définit
le libre parcours moyen d’un élément convectif par

l = αHp = −α
(
d ln p
d ln r

)−1

, (3.3)

où α est un paramètre libre généralement inconnu dans les intérieurs stellaires et calibré
pour reproduire le rayon solaire à l’âge actuel (α⊙ = 1.8).

Une alternative à la MLT est le traitement du spectre complet de la turbulence (FST 7,
Canuto et al. 1996). Si la MLT est plus efficace que la FST dans les régions de faible
efficacité convective, la FST est bien plus efficace que la MLT dans les régions de très
grande efficacité convective, ce qui conduit à des profils de température très différents
dans les couches externes (superadiabatiques). En conséquence, la profondeur de la base
de l’enveloppe convective lorsque calculée avec la FST passe de superficielle à profonde
dans un très petit domaine de température effective (figure 3.4).

αov = 0.00

Figure 3.5 – Fraction de masse du cœur convectif en fonction de l’abondance centrale d’hydrogène
pour des modèles entre 1 et 2 M⊙ allant de la ZAMS (Xc = 0.70) à la TAMS (Xc = 0). Figure
reprise de A. Miglio.

6. it "Mixing-Length Theory"
7. "Full Spectrum of Turbulence"
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Le domaine de masses des étoiles γ Dor se situe également dans la région de transition
dans laquelle la cœur convectif évolue différemment (figure 3.5) selon si les réactions
nucléaires sont dominées par la chaîne p − p (pour les masses les plus faibles, jusqu’à
∼ 1.2 M⊙) ou par le cycle CNO pour les étoiles plus massives. Cette différence est due à
une plus forte sensibilité du cycle CNO à la température (figure 3.6). Entre 1.1 et 1.5 M⊙
environ, la combustion centrale de l’hydrogène est d’abord dominée par la chaîne p − p.
Le taux de génération d’énergie généré par ces réactions est proportionnel à

εp−p ∝ ρT 4−5X2. (3.4)

Dans cette configuration, le cœur est totalement radiatif. L’abondance d’hydrogène, notée
X, décroît à mesure que les réactions nucléaires transforment l’hydrogène en hélium, et
il en va de même pour l’opacité κ, proportionnelle à (1 + X). Pour compenser ce déficit,
la température augmente, ce qui fait croître le taux d’énergie fourni par le cycle CNO (cf.
figure 3.6), qui lui est proportionnel à

εCNO ∝ ρT 15−17XXCNO. (3.5)

Ce cycle est donc plus sensible que la chaîne p − p aux variations de température, les ré-
actions nucléaires sont plus concentrées en masse, et le rapport L/m augmente. Un cœur
convectif naît et sa masse augmente avec le temps, jusqu’au moment où le cycle CNO
contribue à la quasi-totalité des réactions nucléaires. Cette croissance crée une discon-
tinuité claire dans le profil de composition chimique (et par extension dans le profil de
la fréquence de Brunt-Väisälä N). Cette discontinuité entraîne une inconsistance dans la
manière dont la limite du cœur convectif est définie puisque les couches situées juste au
delà de la limite du cœur sont plus riches en hydrogène et par conséquent plus opaques,
l’opacité étant proportionnelle à (1 + X). Le gradient radiatif est ainsi plus grand dans ces
couches qu’il ne l’est à la limite du cœur convectif. Une telle situation soulève la question
de la présence de zones partiellement mélangées, appelées zones semi-convectives (Kato
1966; Mitalas 1972; Gabriel & Noels 1977). Si cette discussion n’est pas nouvelle, la
compréhension de ce qui se passe dans ces régions est toujours matière à débat. Lorsque
la température centrale est suffisante et que le cycle CNO domine, le terme κ prend le
dessus dans l’expression de ∇rad et le cœur convectif se rétracte. Dans les étoiles suffisam-
ment massives pour que le cycle CNO soit presque immédiatement la source d’énergie
principale, le cœur convectif formé durant la phase PMS décroît ensuite régulièrement
en masse à partir de la ZAMS. Dans les deux cas, un gradient de composition chimique
important se forme à l’extérieur du cœur convectif, ce qui entraine une variation brusque
de N à la limite du cœur convectif. Nous reviendrons dans les chapitres 5 et 6 sur l’effet
de cette variation de N sur les propriétés des spectres d’oscillation.

La localisation exacte des frontières des zones convectives dérivées à partir du mo-
dèle local de convection utilisé dans la modélisation stellaire est sujette à des incertitudes
importantes. Pour combler l’incapacité de ces théories à reproduire les effets non locaux,
tel que la pénétration des éléments convectifs au delà de la frontière décrite par le critère
de Schwarzschild, un paramètre d’overshooting αov est parfois introduit afin d’augmenter
la dimension de la région mélangée. La distance de pénétration dans la région radiative
est paramétrée par dov = αov × min(rcc,Hp), avec rcc le rayon du cœur convectif et Hp la
hauteur d’échelle de pression. Un tel mélange au delà de la frontière du cœur convectif pet
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Figure 3.6 – Taux de génération d’énergie nucléaire par les réactions de la chaîne p− p et du cycle
CNO en fonction de la température centrale de l’étoile. Dans le Soleil, la génération d’énergie par
les réactions nucléaires est dominée par la chaîne p − p.

se justifier par le fait qu’à l’interface convection/radiation (∇ad = ∇rad), si l’accélération
des éléments convectifs est nulle, leur vitesse ne l’est pas nécessairement.

3.2.2 Influence de la rotation sur la structure des étoiles A-F

Alors que les étoiles F présentent des vitesses de rotation projetées (3. sin i) moyennes,
allant d’environ 50 km.s−1 à plus de 100 km.s−1, les étoiles A peuvent tourner bien plus
vite, atteignant des vitesses de rotation de l’ordre de 300 km.s−1 (Abt & Morrell 1995;
Royer et al. 2007). Abt & Morrell (1995) mirent également en évidence la forme bimo-
dale de la distribution de vitesses de rotation en fonction du type spectral, avec une vitesse
de rotation bien moindre pour les étoiles Am et Ap (cf. leur figure 6) et conclurent que la
rotation peut à elle seule expliquer l’existence d’étoiles A chimiquement particulières. De
très nombreuses données observationnelles indiquent que le long de la MS, les vitesses
de rotation des étoiles A ne dépendent ni de leur âge, ni de leur faible perte de masse.
De plus, aucun moment angulaire n’est perdu par freinage magnétique durant cette phase
évolutive. Ainsi, la distribution de vitesses de rotation de ces étoiles doit être déterminée
par l’évolution du moment angulaire durant la pré-séquence principale, ou par échange
de moment angulaire avec un compagnon (Noels et al. 2004, références comprises). La
compréhension de l’évolution du moment angulaire semble donc indispensable à la com-
préhension des étoiles Ap et Am. Cependant, quelques problèmes restent irrésolus. Par
exemple, certaines étoiles présentent des vitesses de rotation faibles mais aucune particu-
larité chimique (Abt 2009, références comprises). De plus, il n’existe aucune corrélation
entre l’importance des particularités chimiques et la vitesse de rotation des étoiles Am et
Ap (Erspamer & North 2003).

Comme nous l’avons vu dans la section précédente, la structure interne des étoiles
γ Dor se compose d’un cœur convectif, d’une région intermédiaire radiative et d’une en-
veloppe convective. Dans l’hypothèse du modèle standard, une étoile est sphérique et le
mélange des éléments chimiques se cantonne aux zones convectives, en tenant compte
d’un éventuel débordement des mouvements convectifs aux bords des régions radiatives,
appelé overshooting. Dans une telle configuration, les processus de transport ne sont pas
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pris en compte dans les zones radiatives, stratifiées, où les éléments chimiques ne sont sou-
mis qu’au triage gravitationnel. Les processus physiques non-standards, tels que le champ
magnétique, la perte de masse, la rotation, ou encore d’autres mécanismes de transport
d’éléments chimiques ne sont alors pas considérés.

La rotation a pourtant de nombreux effets sur l’évolution et la structure des étoiles.
Il est par exemple bien connu, depuis les travaux précurseurs d’Eddington (1925, 1926)
et de Vogt (1925), que dans une étoile en rotation, la force centrifuge détruit l’équilibre
radiatif et cause une circulation lente à grande échelle appelée circulation méridienne.
Cette circulation transporte à la fois matière, moment angulaire et champ magnétique
par advection. Ainsi, les zones radiatives ne tournent pas de manière uniforme et leur
rotation différentielle induit des turbulences hydrodynamiques telles que du cisaillement,
de l’instabilité barocline ou multidiffusive (Zahn 1974).

La rotation modifie ainsi la structure de l’étoile et a une influence sur sa température
effective et sa luminosité (Maeder & Peytremann 1970; Pérez Hernández et al. 1999, réfé-
rences comprises). L’augmentation de la zone de mélange à la frontière du cœur convectif
prolonge la durée de vie des étoiles sur la MS, évoluant vers des températures effectives
plus faibles et des luminosités plus élevées. Le changement de la distribution interne du
poids moléculaire moyen µ aux abords du cœur convectif engendre un gradient de com-
position chimique moins abrupte à la limite de ce dernier.

Enfin, d’autres effets de la rotation devraient être étudiés afin de rendre compte de
manière plus complète de la structure et de l’évolution d’une étoile en rotation :

– La rotation peut significativement réduire l’efficacité de la convection et l’extension
de la région soumise à de l’overshooting. La convection jouant un rôle primordial
sur l’excitation et les périodes des modes de pulsation dans les étoiles γ Doradus, il
est important de considérer l’interaction entre la rotation et la convection.

– La rotation interagit également fortement avec le champ magnétique. Maeder &
Meynet (2003) montrèrent que les instabilités magnétohydrodynamiques peuvent
agir dans des étoiles de faibles champs magnétiques. Ces instabilités agissent sur
le transport de moment angulaire de manière plus efficace que la circulation mé-
ridienne ou le cisaillement, menant à terme à une étoile en rotation uniforme. Les
instabilités magnéto-rotationnelles dues à l’interaction entre le champ magnétique
et la rotation ont également un effet important sur les étoiles Ap, très magnétiques,
pour lesquelles certaines observations confirment le profil de rotation uniforme (Hu-
brig et al. 2000).

Les modèles calculés par Zahn (1992) ne réussissant pas à reproduire correctement
le profil de rotation plat observé dans les couches radiatives du Soleil. D’autres proces-
sus physiques furent alors évoqués afin de transporter du moment angulaire. comme le
transport par les ondes internes générées par la convection turbulente (Zahn et al. 1997;
Talon et al. 2002; Talon & Charbonnel 2005), et le transport par le couple induit par
le champ magnétique (Mestel 1953; Garaud 2002). Très récemment, Mathis & de Brye
(2011) prirent en considération l’influence conjointe de la rotation et du champ magné-
tique sur le comportement théorique des ondes internes de basses fréquences. Ils considé-
rèrent un modèle stellaire en rotation solide, non déformée par la force centrifuge, dont
le champ magnétique est toroïdal, constant et axisymétrique, et dont les zones radiatives
sont stratifiées et stables. Dans un tel cas, les ondes sont soumises à la force d’Archimède,
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Figure 3.7 – Mélange rotationnel dans les intérieurs stellaires en incluant le champ magnétique :
un problème hautement non-linéaire. Il manque sur cette figure l’inclusion des ondes internes.
Figure issue de Mathis & Zahn (2005).

mais également à l’influence des forces de Coriolis et de Lorentz, et deviennent des ondes
magnéto-gravito-inertielles.

De nos jours, le traitement global des effets non-standards tels que la rotation, le champ
magnétique, et les ondes interne reste un sujet complexe (cf. figure 3.7, dans laquelle il
manque cependant les ondes internes).

3.3 Les étoiles γ Doradus : contexte observationnel

3.3.1 Étoiles chimiquement particulières et pulsations γ Doradus
Les étoiles γ Doradus se situent dans une région du diagramme HR abritant diffé-

rentes classes d’étoiles chimiquement particulières telles que les étoiles Ap, Am ou en-
core λ Boötis. Le lien éventuel entre les particularités chimiques de ces étoiles et leurs
propriétés astérosismiques pourrait, s’il existe, permettre une meilleure compréhension
des phénomènes physiques à l’origine de ces anomalies.

Les étoiles Am (7000 à 10000 K) présentent de fortes raies d’absorption de Fe prin-
cipalement, mais également Zn, Sr, Zr et Ba, ainsi qu’une éventuelle sous-abondance
d’autres métaux, tels que Ca et/ou Sc (Preston 1974). La théorie communément accep-
tée suppose que ces anomalies proviennent du rapport diffusion/accélération radiative des
éléments dans des étoiles non-magnétiques (Michaud et al. 1983). L’une des particulari-
tés physiques de ces étoiles est qu’elles tournent globalement moins vite que les étoiles A
"classiques" (Abt & Morrell 1995), et la majorité de ces étoiles sont connues comme ap-
partenant à des systèmes binaires dont les deux composantes sont proches l’une de l’autre.
Certaines étoiles γ Doradus possèdent des anomalies d’abondance similaires, mais ceci ne
semble pas jouer de rôle fondamental sur le mécanisme d’excitation de ces étoiles. Cepen-
dant, il est curieux de relever que les trois étoiles hybrides γ Doradus/δ Scuti confirmées
présentent une telle spécificité. Nous y reviendrons dans la section 3.3.2.
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Les étoiles Ap sont légèrement plus chaudes (8000 à 15000 K) que leurs cousines Am,
bien que la détermination de leurs températures effectives soit rendue difficile par leur
structure atmosphérique complexe. L’existence d’un champ magnétique très important
laisse apparaître à leurs surfaces des régions d’abondances très différentes, et joue égale-
ment sur la séparation verticale des éléments chimiques. Leurs spectres atmosphériques
présentent des excès d’éléments tels que Cr, Sr, Eu, Si, etc. Bien que ces étoiles puissent
exister sur l’extrême bord bleu de la bande d’instabilité des étoiles γ Dor, de telles pulsa-
tions n’ont, jusqu’à ce jour, été confirmées dans aucune étoile Ap. Cette absence d’étoiles
Ap γ Doradus pourrait être due à la forte réduction de l’efficacité de la convection par le
champ magnétique (Gough & Tayler 1966; Moss & Taylor 1969), et ce particulièrement
dans les régions polaires où l’intensité du champ magnétique est importante. Le modèle
actuellement accepté admet une convection non-affectée par le magnétisme dans les ré-
gions équatoriales et une convection supprimée ou très faible dans les régions proches des
pôles (Dolez & Gough 1982; Balmforth et al. 2000; Cunha et al. 2004).

Les étoiles λ Boötis sont une classe d’étoiles A et F non-magnétiques et chimique-
ment particulières. À l’inverse des étoiles Am, elles présentent une déficience importante
des éléments du groupe du Fer, et des abondances solaires des éléments plus légers tels
que C, N, O et S. Le mécanisme physique engendrant une telle péculiarité n’est pas clai-
rement établi, et plusieurs théories sont actuellement discutées, comme la diffusion/perte
de masse (Michaud & Charland 1986), le modèle d’accrétion/diffusion (Venn & Lambert
1990), ou la fusion de deux étoiles de masses entre 0.8 et 1.5 M⊙ (Andrievsky 1997). Nous
nous référons à la revue proposée par Paunzen (2004) pour plus d’informations sur ces
différentes théories. Une telle répartition des abondances est observable dans quelques
γ Dor. Le meilleur exemple est l’étoile HR 8799, γ Doradus (Zerbi et al. 1999) dont les
éléments Fe, Cr et Mn sont environ sept fois moins abondants que dans le Soleil (Gray
& Kaye 1999). Cette étoile a un intérêt tout particulier car son système abrite également
quatre objets orbitant de tailles supérieures à Jupiter. Nous reviendrons sur ce cas particu-
lier dans le chapitre 7.

3.3.2 Étoiles hybrides

Étoiles hybrides γ Doradus/δ Scuti

Si l’existence d’étoiles hybrides γ Doradus/δ Scuti est désormais bien établie, la ques-
tion fut longuement débattue. En effet, dès la reconnaissance des γ Dor comme nouvelle
classe d’étoiles pulsantes, certaines études se penchèrent sur le lien éventuel entre ces
deux types d’étoiles. Breger & Beichbuchner (1996) étudièrent pour la première fois la
possibilité d’étoiles hybrides en se posant la question suivante : "γ Doradus and δ Scuti
stars : cousins or twins ?". S’il ne confirmèrent pas d’étoiles hybrides, il montrèrent que
quelques δ Scuti issues de la littérature présentent une variabilité à des fréquences com-
parables à celles des étoiles γ Dor. Six ans plus tard, Handler et al. (2002) mirent en
évidence la variabilité de l’étoile primaire du système double HD 209295 dans les deux
gammes de fréquences nous intéressant mais montrèrent que la variation dans la gamme
de fréquences des étoiles γ Doradus est due aux forces de marée exercées par la secon-
daire. Handler & Shobbrook (2002) cherchèrent également des modes p dans 26 bona fide
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ou candidates γ Dor, sans aucun résultat concluant.

Henry & Fekel (2005) découvrirent le caractère hybride de l’étoile HD 8801 (Teff =

7158 K). Ils observèrent six fréquences comprises entre 2.5 et 20 c/j dans cette étoile Am
e faisant, a priori, pas partie d’un système binaire. La constante de pulsation Qi

log Qi = −6.456 + 0.1Mbol + 0.5 log g + log Teff + log Pi, (3.6)

permet de définir si un mode de fréquence donné est de type γ Doradus (Q ≥ 0.23, cf.
par exemple Handler & Shobbrook 2002) ou δ Scuti (Q ≤ 0.03, cf. par exemple Breger
et al. 1999). Cette équation appliquée aux six fréquences de HD 8801 permit aux auteurs
d’établir que :

– les deux fréquences les plus basses sont des modes γ Dor ( f ∼ 2.5 c/j),
– deux fréquences sont clairement δ Scuti ( f ∼ 20 c/j),
– et deux fréquences sont situées entre les deux gammes de modes (∼ 8 c/j).

Le caractère hybride de cette étoile fut confirmé par Handler (2009) (figure 3.8).

Un an plus tard, deux étoiles hybrides vinrent compléter la toute jeune classe des
étoiles hybrides γDoradus/δ Scuti. La variabilité de ces étoiles, HD 114839 et BD+18 4914,
fut découverte dans les courbes de lumières de MOST par l’équipe canadienne en charge
de cette mission spatiale (King et al. 2006; Rowe et al. 2006). L’étoile HD 114839 est éga-
lement une étoile Am (Pribulla et al. 2009) présentant quinze fréquences dans les mêmes
gammes que HD 8801, soit des fréquences autour de 2, 8 et 20 c/j. L’étoile BD+18 4914
montre quant à elle six fréquences dans la gamme de modes γ Dor et dix fréquences entre
7 et 16 c/j. Le caractère Am de cette étoile fut confirmé par Hareter et al. (2011). Ces
auteurs émirent d’ailleurs l’hypothèse d’un éventuel lien entre le comportement hybride
et les particularités chimiques de type Am sans trouver de tendance particulière sur un si
faible échantillon (trois étoiles).

HD 49434, cible du premier long programme d’observation du satellite CoRoT (LRa1),
fut proposée comme étoile hybride par Uytterhoeven et al. (2008) qui déterminèrent un en-
semble de onze fréquences entre 0.2 et 12 c/j. Cependant, cette étoile est possiblement un
rotateur rapide (3. sin i = 87 km.s−1, 3rot = 234 km.s−1 selon la fréquence identifiée comme
fréquence de rotation par Uytterhoeven et al. 2008) et toutes ses fréquences peuvent être
expliquées par le splitting rotationnel de modes g (Bouabid et al. 2009 - cf. annexe B, et
chapitre 6).

Enfin, Ripepi et al. (2011) analysèrent l’étoile CoRoT 102699796, observée dans le
"champ exoplanètes" durant le programme d’observation LRa1. Cinq fréquences entre
3.32 et 6.80 c/j furent détectées. Ils avancèrent la possibilité que cette étoile fasse partie de
la classe Ae de Herbig et oscille avec des pulsations hybrides γ Dor/δ Scuti. Cependant, il
est surprenant que ces fréquences soient toutes supérieures à celles typiquement attendues
dans des étoiles γ Dor. En cas de confirmation, cette étoile serait la première étoile PMS
de type Ae de Herbig présentant de telles oscillations.

Avec les missions spatiales telles que CoRoT et Kepler, le nombre de candidates hy-
brides augmente de manière exponentielle. Hareter et al. (2010) déterminèrent l’existence
de 25 candidates hybrides γ Dor/δ Scuti dans le "champ exoplanète" du satellite CoRoT,
durant le seul programme LRa1. Les observations continues du satellite Kepler permirent
également la découverte d’étoiles candidates A et F semblant présenter à la fois des os-
cillations γ Dor et δ Scuti. À ce jour, plus de 250 candidates hybrides sont recensées dans
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Figure 3.8 – Exemple de spectre d’une étoile hybride γ Dor/δ Sct : fenêtre spectrale et spectre de
fréquences issus des courbes de lumières de HD 8801. Figure issue de Handler (2009).

les données Kepler (Catanzaro et al. 2011; Grigahcène et al. 2010b; Uytterhoeven et al.
2011). Étant donné ce grand nombre de candidates, deux sous classes d’hybrides ont été
établies :

– les γ Doradus/δ Scuti, dont la fréquence d’amplitude maximale se situe dans la
gamme de fréquences des modes g d’ordres radiaux élevés (< 5c/ j),

– les δ Scuti/γ Doradus, dont la fréquence d’amplitude maximale se situe dans la
gamme de fréquences des modes g d’ordres radiaux faibles et des modes p (> 5c/ j),

Si un grand nombre de ces candidates hybrides venaient à être confirmées, une véritable
étude statistique du phénomène pourrait être menée, et confirmer ou infirmer le lien entre
ce comportement sismique et certaines caractéristiques physiques de ces étoiles, telles
que leurs particularités chimiques, leurs températures effectives ou encore leurs vitesses
de rotation.
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Étoiles hybrides γ Doradus/type solaire

Comme nous l’avons souligné dans la section 2.8, les oscillations de type solaire sont
théoriquement attendues dans toutes les étoiles ayant une enveloppe convective. Cepen-
dant, à ce jour, aucune oscillation de ce type n’a encore été observée dans une étoile γDor.

Christensen-Dalsgaard & Frandsen (1983), puis Houdek et al. (1999) estimèrent les
amplitudes théoriques des oscillations excitées de manière stochastique dans des modèles
stellaires de séquence principale entre 0.8 et 1.8 M⊙ pour la première étude et entre 0.9 et
2 M⊙ pour la seconde. Les résultats de ces deux études concordent : l’amplitude théorique
des oscillations stochastiques augmente avec le rapport L/M de l’étoile jusqu’à M =

1.6 M⊙ (type spectral F2), soit en plein dans la gamme de masses des étoiles γ Dor, avant
de décroître pour des étoiles plus massives. Ils expliquèrent ce lien entre l’amplitude et
la masse par la forte dépendance du taux de génération de bruit acoustique au nombre de
Mach turbulent Mt, maximum pour une masse de 1.6 M⊙.

Antoci et al. (2011) découvrirent des oscillations stochastiques dans la δ Scuti HD 187547
observée en continu durant trente jours par le satellite Kepler. Ils identifièrent cette étoile
comme une étoile Am de température effective Teff = 7500 ± 250 K tournant lentement
(3. sin i = 10.3 ± 2.3 km.s−1). Le diagramme échelle de cette étoile montre une grande
séparation de l’ordre de ∆ν = 40.5 ± 0.6 µHz (≃ 3.5 c/j) et une fréquence dominante de
mode stochastique à 682 µHz 8 (≃ 58.9 c/j) alors que le mode δ Scuti dominant se situe à
une fréquence de 251 µHz (≃ 21.7 c/j).

Plus récemment encore, Guzik et al. (2011) étudièrent θ Cygni, étoile la plus brillante
du champ d’observation de Kepler, observée par ce satellite durant 90 jours de juin à
septembre 2010, mais pour des raisons techniques, seuls 42 jours d’observation ont put
être utilisé lors de l’analyse fréquentielle. Cette étoile de type F4 (Teff = 6745 ± 150 K),
c’est à dire située du côté rouge de la bande d’instabilité γ Dor présente des oscillations
de type solaire dans la gamme de fréquences 103-216 c/j. Bien que des modes g excités
soient prédits dans des modèles rendant compte des propriétés physiques de cette étoile,
aucun ne fut détecté.

La qualité des données issues du satellite Kepler aidera grandement à la détection
de telles étoiles A et F présentant à la fois des modes γ Doradus, δ Scuti et/ou stochas-
tiques de type solaire permettant ainsi de sonder l’ensemble de la structure de l’étoile, des
couches les plus internes jusqu’à l’enveloppe convective.

Étoiles hybrides γ Doradus/roAp

Récemment, Balona et al. (2011) analysèrent l’étoile A5p KIC 8677585 observée par
le satellite Kepler. Ils mirent en évidence le caractère roAp de cette étoile pour laquelle
de nombreuses fréquences autour de 140 c/j ont été observées. De plus, une fréquence
est clairement présente à 3.142 c/j. La faible vitesse de rotation projetée de cette étoile
(3. sin i = 4.2 ± 0.5 km.s−1) exclue la possibilité que cette fréquence soit sa fréquence
de rotation. Ils émirent alors l’hypothèse d’une oscillation de type γ Doradus. Toutefois,
cette fréquence unique peut être également due à la force de marée induite par un com-
pagnon très peu brillant. Deux autres étoiles issues des données Kepler, classées comme
Ap, montrent également des oscillations δ Scuti et γ Doradus. Cependant, leur caractère

8. Le mode dominant dans le Soleil a une fréquence d’environ 3000 µHz
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chimique particulier n’est pas confirmé à ce jour. De telles observations pourraient ame-
ner à la révision des modèles astérosismiques d’étoiles roAp, à condition bien sûr que le
caractère Ap des candidates soit confirmé.

3.3.3 Ère spatiale : vers une nouvelle stratégie observationnelle
La caractérisation observationnelle des étoiles γ Doradus est la première pierre de

l’édifice menant à une compréhension globale de ces étoiles. Le nombre de candidates
γ Doradus augmentant de manière exponentielle depuis l’avènement de l’astérosismolo-
gie spatiale, les méthodes d’analyses au cas par cas commencent à montrer leurs limites
d’utilisation. S’il est évident que l’étude d’étoiles particulières reste une nécessité, il nous
faut néanmoins envisager d’autres moyens d’étude observationnelle de ces étoiles.

Figure 3.9 – Panneau gauche : Diagramme Teff − log g des candidates γ Dor, δ Sct et hybrides
détectées par le satellite Kepler. Panneau droit : Sélection des étoiles présentées dans le panneau
gauche pour lesquelles il existe une définition précise des paramètres atmosphériques. Figure issue
de Uytterhoeven et al. (2011).

Uytterhoeven et al. (2011) se sont parfaitement rendus compte de cette évidence lors
de leur étude d’un échantillon de 750 candidates A et F issues des données du satellite
Kepler. Leur étude combine les caractéristiques physiques de ces étoiles (issues d’obser-
vations spectroscopiques au sol et de données de la littérature), à leurs courbes de lumière.
Environ 63% de ces étoiles présentent des pulsations δ Scuti et/ou γ Doradus. Pour ces
deux classes de pulsateurs, de nombreuses candidates se situent au delà des bandes d’in-
stabilité établies il y a plus de dix ans à partir d’observations terrestres (figure 3.9). En
particulier, les candidates hybrides couvrent l’entièreté des bandes d’instabilité des étoiles
γ Doradus et δ Scuti. Ces auteurs estiment que ces différences sont dues au grand nombre
de candidates dont les oscillations ont des amplitudes faibles, difficiles à détecter depuis le
sol. Ainsi, il semble nécessaire de définir de nouvelles bandes d’instabilité pour les étoiles
pulsantes A et F. Ces auteurs détaillèrent une étude statistique de ces étoiles en terme de
nombre de fréquences détectées, de gamme de fréquences, d’amplitudes des modes de
pulsations. Ils définirent également deux nouvelles variables construites sur des données
observationnelles reflétant les caractéristiques internes de ces étoiles, à savoir l’efficacité
(de la convection) définie comme

e f f icacite =
(
Teff log g

)−2/3 (3.7)
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et l’énergie (du mode de pulsation de plus grande amplitude)

energie = Amax fmax, (3.8)

où Amax et fmax sont l’amplitude et la fréquence du mode dominant. Ces deux grandeurs
sont empiriques et leur détermination ne nécessite aucune modélisation. Bien que cette
nouvelle approche ait besoin d’être plus approfondie, elle définit le point de départ de
nouvelles investigations à "grande échelle" de la relation entre les γ Doradus et les δ Scuti.

Figure 3.10 – Panneau gauche : Spectre en fréquence de l’étoile HD 49434, cible du satellite Co-
RoT durant le premier long run (LRa1). Panneau droit : distribution des fréquences détectées dans
la courbe de lumière CoRoT. Les deux méthodes utilisées (Phase Consency Method et Frequency
Matching method) sont détaillées par Chapellier et al. (2011), dont est issue cette figure.

L’astérosismologie spatiale a également la capacité de fournir des données observa-
tionnelles d’une qualité sans précédent. La figure 3.10 montre le spectre en fréquence
et l’ensemble des fréquences détectées dans la courbe du lumière CoRoT de l’étoile
HD 49434. Au total, 1686 fréquences furent détectées par Chapellier et al. (2011). Dans
ce cas de figure, le spectre est si dense qu’il est difficile d’en ressortir une information
comme, par exemple, un period-spacing, il faut, dans ce cas également, repenser notre
manière d’aborder l’étude astérosismique d’une étoile particulière, tant observationnelle
que théorique.

3.4 Les oscillations γ Doradus : connaissances
théoriques

Maintenant que nous avons une idée globale de la structure interne et évolutive des
étoiles γ Doradus, ainsi que des mécanismes physiques d’intérêt majeur opérant dans
ces étoiles, il est nécessaire de comprendre quel(s) phénomène(s) physiques mènent à
l’excitation des modes de pulsation caractéristiques de ces étoiles.
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3.4.1 Le mécanisme d’excitation : influence de la convection

De manière générale, un mode d’oscillation est globalement excité si la période du
mode est de l’ordre du temps thermique local dans une région propice à l’existence d’un
mécanisme d’excitation. Dans une étoile γ Doradus, cette région dite "de transition" se si-
tue près de la base de l’enveloppe convective, telle que le montre la figure 3.11 comparant
la valeur du temps thermique local dans la région autour de la base de l’enveloppe convec-
tive et la gamme de périodes des modes g excités pour un modèle classique d’étoiles γ Dor
en séquence principale.

Figure 3.11 – Temps thermique local (courbe décroissante noire) dans les régions proches de la
base de l’enveloppe convective (droite verticale) comparé à la gamme de périodes de pulsation
des modes g excités (région grisée) pour un modèle typique de γ Doradus de 1.6 M⊙ en séquence
principale.

Le mécanisme déstabilisant les modes g d’ordres élevés observés dans les étoiles
γ Doradus n’est pas un mécanisme κ classique et resta une question ouverte jusqu’à
l’étude théorique proposée par Guzik et al. (2000). Ces auteurs utilisèrent un code d’oscil-
lation non adiabatique incluant l’approximation de la convection gelée 9 (FC pour Frozen
convection) et assimilèrent le mécanisme d’excitation des modes γ Doradus à un blocage
du flux radiatif à la limite de l’enveloppe convective, la convection ne s’adaptant pas au
transport de luminosité additionnelle durant un cycle de pulsation. Ce mécanisme fut in-
troduit pas Pesnell (1987) et développé par Li (1992). Cependant, cette approximation

9. L’approximation de la convection gelée consiste à négliger les variations du flux convectif dues aux
oscillations. Nous y reviendrons en détail dans le chapitre 4, section 4.3.1
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n’est valable que pour les couches de l’étoile où le temps convectif local est très supé-
rieur aux périodes d’oscillations. Comme les étoiles γ Doradus se trouvent dans la région
où la profondeur de l’enveloppe convective varie fortement en fonction de la température
effective de l’étoile, cette hypothèse n’est valable que dans une région profonde très res-
treinte de ces étoiles. Warner et al. (2003) utilisèrent néanmoins cette approximation pour
proposer la première bande d’instabilité théorique des γ Doradus. S’ils n’étendirent pas
leurs calculs théoriques aux fréquences plus élevée, dans la gamme des modes δ Scuti,
le recouvrement entre la bande d’instabilité théorique des γ Doradus qu’ils calculèrent et
la bande d’instabilité des δ Scuti déterminée par Rodríguez & Breger (2001) les amena à
conclure à la possible existence d’étoiles hybrides γ Doradus δ Scuti.

Figure 3.12 – Panneau gauche : Intégrales de travail de modes g d’ordres radiaux n = −90 (haut),
n = −45 (milieu) et n = −13 (bas) dans un modèle de γ Doradus en MS (M = 1.6 M⊙). La ligne
verticale représente la base de l’enveloppe convective. Panneau droit : Fonctions propre δL/L de
ces mêmes modes.

Ainsi, s’il parut évident que le mécanisme d’excitation de ces étoiles était en rap-
port avec la base de l’enveloppe convective, il fallut attendre les travaux de Grigahcène
et al. (2005), tenant compte de l’interaction convection-pulsation via l’implémentation de
la convection dépendant du temps (TDC pour "Time Dependant Convection") dans leur
code de pulsations non-adiabatiques, pour mieux comprendre les mécanismes influençant
la stabilité des modes dans ces étoiles. Dupret et al. (2004) utilisèrent la TDC pour calcu-
ler de nouvelles bandes d’instabilité théoriques pour ces étoiles. Ils mirent en avant la très
grande sensibilité de la localisation des bords de cette bande d’instabilité au paramètre
de longueur de mélange α, exprimant l’efficacité de la convection. Leur bande d’insta-
bilité théorique est en meilleur accord de la bande d’instabilité observationnelle γ Dor
lorsqu’elle est établie à partir des modèles calculés avec α = 2. Ils mirent également en
évidence la possibilité d’observer à la fois des modes γ Dor et δ Scuti dans des modèles
dont les oscillations sont calculées en tenant compte de la TDC. Le rôle de la convection
n’étant plus nécessairement passif, Dupret et al. (2005a) n’expriment plus ce mécanisme
comme un "blocage" mais comme une "modulation" du flux radiatif à la base de l’enve-



64 Chapitre 3

loppe convective.
La figure 3.12 (panneau gauche) illustre la forme des intégrales de travail (cf. sec-

tion 2.7.2) de modes g calculés avec la TDC et se propageant dans un modèle typique
des étoiles γ Doradus de 1.6 M⊙ en séquence principale. Le mode g−45 est globalement
excité et le mécanisme principal menant à cette excitation se situe à la base de l’enveloppe
convective. Notons également pour ce mode la contribution à l’excitation due à un méca-
nisme κ lié à la zone d’ionisation partielle des éléments du groupe du fer, vers log T ≃ 5.2.
Les modes g−13 et g−90 ne sont pas excités. Dupret et al. (2005a) expliquèrent la stabilité
des modes g d’ordres radiaux faibles et très élevés comme étant due à l’amortissement
radiatif. Le panneau droit de la figure 3.12 illustre la forme des fonctions propres δL/L
pour les trois modes g considérés. L’amortissement radiatif est lié au comportement de ces
dernières dans la cavité des modes g. Dans le cas du mode g−13, l’amplitude des fonctions
propres des modes est importante dans cette cavité comparée à sa valeur dans les couches
plus superficielles (figure 3.12 panneau gauche). Cela engendre un amortissement radiatif
efficace dans les régions radiatives. La fonction propre du mode g−90 oscille rapidement
dans cette cavité et la valeur de sa dérivée seconde, considérée dans l’expression de l’inté-
grale de travail (Dupret et al. 2005a - équation (7)), est grande. Cela fait tendre l’intégrale
de travail vers des valeurs plus négatives dans la région de propagation des modes g.
Pour ces deux types de modes, l’excitation à la base de l’enveloppe convective n’est pas
suffisante pour contrebalancer l’efficacité de l’amortissement radiatif. L’amplitude de la
fonction propre δL/L du mode g−45 est beaucoup plus faible dans les couches profondes
de la région de propagation comparée à sa valeur dans des régions plus proches de la
base de l’enveloppe convective, et le nombre de nœuds est bien moins important que ce-
lui de δL/L du mode g−90. Le mode g−45 est donc moins affecté que les deux autres par
l’amortissement radiatif.

Nous reviendrons en détail sur le mécanisme d’excitation des modes g et sur la com-
paraison des traitements FC et TDC de l’interaction convection-pulsation dans les étoiles
γ Doradus dans le chapitre 4, section 4.3.

3.4.2 Influence de la structure interne et de la rotation sur les modes
de gravité

Les modes g se propagent dans les régions internes des étoiles γ Doradus (cf. fi-
gure 2.3) et sont donc particulièrement sensibles à la structure de l’étoile dans ces mêmes
régions. Miglio et al. (2008) montrèrent que l’évolution du cœur convectif durant la sé-
quence principale, tout comme la considération de mélanges au delà de la limite du cœur
convectif (overshooting, diffusion turbulente, etc.) peuvent significativement modifier la
forme de la fréquence de Brunt-Väisälä (N) dans cette région. Cette modification laisse
une signature notable dans la valeur des périodes d’oscillation de ces étoiles. En effet,
les modes g d’ordres radiaux élevés sont théoriquement dans un régime asymptotique, et
leurs périodes devraient être régulièrement espacées (Tassoul 1980). Cependant, dans une
étoile de séquence principale, le gradient de composition chimique à la limite du cœur
convectif, s’il existe, provoque une variation rapide de N à la limite de ce dernier, et la
dérivée dN/dr est discontinue. Une telle variation rend invalide l’approximation asymp-
totique au premier ordre, et le calcul complet des oscillations adiabatiques montre que les
périodes des modes de pulsation diffèrent de leurs valeurs asymptotiques (cf. par exemple
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Miglio et al. 2008). Dans le cas d’une étoile en pré-séquence principale ou d’un mélange
au delà de la frontière du cœur convectif lissant le profil de composition chimique, la
variation de N est plus lisse (sa dérivée est continue) et les périodes retrouvent un com-
portement asymptotique. Nous exploiterons cette différence de comportement oscillatoire
dans les chapitres 5 et 6 pour étudier la possibilité de discerner l’état évolutif d’une étoile
et le type de mélange agissant à la limite de son cœur convectif.

De manière générale, la rotation lève la dégénérescence des modes de pulsation. Qui
plus est, les modes g ont des fréquences d’oscillation comparables aux fréquences de ro-
tation des étoiles A et F, ce qui génère un couplage entre ces deux mécanismes physiques.
Ainsi, l’interaction entre la rotation et les pulsations joue un rôle important sur le compor-
tement physique des modes g (fréquences, stabilité, région de propagation) et ne peut être
négligée : elle doit être considérée dans la résolution des équations de pulsation. Dans le
chapitre 6, nous décrirons brièvement les différentes approches permettant de traiter l’ef-
fet de la rotation sur le spectre des fréquences et détaillerons en particulier les résultats
que nous avons obtenus en implémentant l’approximation traditionnelle de l’interaction
rotation-pulsation dans notre code de pulsations non adiabatiques.

3.4.3 Modélisation des étoiles γ Doradus : acquis et défis.

La figure 3.13 reprend les étapes principales de la caractérisation astérosismique d’une
étoile particulière, de son observation à l’établissement d’un modèle stellaire. Dans cette
section, nous reviendrons sur chacune de ces étapes et mettrons en avant les spécificités
liées à l’étude des étoiles γ Doradus.

La première étape consiste bien évidemment en l’observation de l’étoile choisie par
spectroscopie et/ou photométrie. Une mesure instantanée d’un spectre dans une plage de
longueurs d’onde donnée ou de la magnitude de l’étoile à travers différents filtres photo-
métriques permet la caractérisation de ses paramètres fondamentaux : température effec-
tive, magnitude, gravité de surface, champ magnétique, composition chimique de surface
et vitesse de rotation projetée, etc. L’observation de l’étoile au cours du temps met en
évidence sa variabilité, soit par effet Doppler sur les raies spectrales, soit par variation de
l’intensité lumineuse. L’analyse fréquentielle de cette variabilité mène à la détermination
des observables astérosismiques tels que les fréquences, amplitudes et phases des modes
d’oscillation, les éventuels battements d’amplitudes de modes couplés. Cette analyse peut
mener à des contraintes supplémentaires lorsque le nombre de modes détectés est suf-
fisant, en détectant éventuellement les grandes et petites séparations des modes p, et le
period-spacing pour les modes g.

Une contrainte observationnelle supplémentaire est possible en cas d’identification des
degrés ℓ et des ordres azimutaux m des modes observés. Il existe deux méthodes permet-
tant l’identification des modes. La première consiste à mesurer les rapports d’amplitudes
photométriques et/ou spectroscopiques des modes de pulsation. Cela permet de sonder les
variations de température et de gravité dues aux oscillations et de remonter de la sorte à
l’identification du degré ℓ des modes. La seconde est l’étude des variations des profils de
raies et permet de remonter au champ de vitesses radiales en 3D et de retrouver le degré
ℓ et l’ordre azimutal m de chacun des modes. Nous nous référons à la revue sur l’iden-
tification des modes proposée par Telting (2008) pour plus de détails quand méthodes
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Figure 3.13 – Principe de la modélisation astérosismique d’une étoile.

spectroscopiques et à celle de Handler (2008) pour les méthodes basées sur la photo-
métrie. Nous verrons dans le chapitre 7 que lorsque les observables astérosismiques se
limitent à quelques fréquences uniquement, l’identification des modes est une contrainte
indispensable à la modélisation d’étoiles.

Parallèlement à l’analyse astérosismique observationnelle, une fois les paramètres fon-
damentaux de l’étoile ont été déterminés, des modèles stellaires peuvent être calculés à
l’aide de codes d’évolution stellaire. Les modèles dépendent non seulement des ingré-
dients physiques d’entrée de ces codes, mais également de la physique incluse dans ces
derniers. Tous ne traitent pas des mêmes phénomènes liés à la physique stellaire et parfois
complexes à traiter numériquement, tels que la diffusion et la lévitation radiative d’élé-
ments chimiques, les processus non-standards comme la rotation (déformation, transport),
le champ magnétique, la perte de masse, etc.

Lorsqu’un choix est arrêté sur les modèles stellaires rendant compte des observables
physiques de l’étoile, l’utilisation d’un code de pulsations adiabatiques ou non-adiabatiques
permet, dans le premier cas, de déterminer les fréquences des modes d’oscillation théo-
riques de ces modèles, et dans le second de déterminer, entre autre, si ces modes sont
rendus globalement instables par un mécanisme d’excitation. Une fois encore, tous les
codes de pulsations stellaires ne sont pas équivalents, certains traitant l’approche adia-
batique, d’autres pas, d’autres encore se limitant aux pulsations radiales, certains enfin
considérant l’influence d’interactions entre des oscillations et, notamment, la convection
et/ou la rotation, avec des approches plus ou moins complètes.
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Ce n’est qu’une fois que ces deux études parallèles ont été menées à terme que la
comparaison entre les grandeurs théoriques et observationnelles peuvent être effectuées.
Différentes méthodes sont possibles. Nous n’aborderons ici que celles ayant déjà été uti-
lisées pour les étoiles γ Doradus.

– La première méthode est la méthode directe, qui consiste en la minimisation d’une
fonction de mérite tenant compte soit uniquement des fréquences d’oscillation et
de l’éventuelle identification des modes, soit considérant à la fois les paramètres
astérosismiques et les paramètres physiques de l’étoile. C’est l’approche la plus
couramment utilisée.

– Étant donné que les modes g d’ordres radiaux élevés sont dans le régime asympto-
tique, il est également possible, lorsque le spectre des fréquences observées com-
porte un nombre important de mode, de chercher des régularités entre leurs pé-
riodes, qu’il serait possible d’ajouter comme contrainte à la minimisation de la
fonction de mérite. Cependant, comme nous le verrons dans les chapitres 5 et 6,
cette régularité est affectée par la présence d’un cœur convectif ou l’influence de la
rotation sur les fréquences d’oscillation.

– Enfin, Moya et al. (2005) proposèrent une méthode, appelée la FRM pour "Fre-
quency Ratio Method", permettant d’obtenir des informations astérosismiques d’étoiles
γ Doradus montrant au minimum trois fréquences d’oscillation. Cette méthode
s’appuie sur le fait que pour une étoile donnée, la théorie asymptotique au premier
ordre permet d’écrire le rapport de deux fréquences d’oscillation de même ordre
azimutal comme

f2

f1
=

n1 + 0.5
n2 + 0.5

∗

√
ℓ2(ℓ2 + 1)
ℓ1(ℓ1 + 1)

. (3.9)

avec n l’ordre radial du mode considéré. Ainsi, la comparaison des rapports obser-
vationnels aux rapports théoriques pour au moins trois fréquences permet d’aborder
la modélisation des étoiles γ Doradus avec une méthode différente et complémen-
taire à la méthode directe. Ces auteurs tinrent également compte de l’influence de la
rotation sur les oscillations en implémentant l’approche perturbative de l’interaction
rotation-pulsation au deuxième ordre dans leur méthode (Suárez et al. 2005).

Enfin, l’analyse des minima de la fonction de mérite permet de déterminer le ou les
modèles rendant le mieux compte des observables physiques et sismiques de l’étoile. Dans
le cas où les modèles rendent mal compte des observation, il est possible d’être amenés
à revoir la physique incluse dans les modèles considérés (mauvais paramètres d’entrée),
dans le code d’évolution stellaire et/ou dans le code de pulsations (besoin de réévaluer le
traitement de la physique incluse ou à inclure dans les codes numériques).

Nous ne reviendrons pas ici sur chacune des modélisations particulières d’étoiles
γ Doradus présentées dans la littérature. Cependant, il en est quelques unes qu’il est
important de rappeler du fait de leur approche particulière et/ou leurs résultats. Dupret
et al. (2005b) s’essayèrent à la modélisation de cinq étoiles γ Doradus particulières et étu-
dièrent plus particulièrement l’influence de la TDC sur la comparaison entre les rapports
d’amplitude de modes observés dans différentes bandes passantes photométriques et ceux
théoriques issus de leur code de pulsations non-adiabatiques MAD (Dupret 2001; Gri-
gahcène et al. 2005), pouvant mener à l’identification du degré ℓ du mode. Ils conclurent
que les résultats obtenus avec la TDC sont bien plus en accord avec les observations que
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ceux obtenus avec la FC. Rodríguez et al. (2006a) appliquèrent la FRM à la modélisation
de la γ Doradus HD 218427 sans pour autant arriver à faire ressortir de tendance précise.
Enfin, Moya et al. (2010b,a) utilisèrent également la FRM pour modéliser HR 8799 et
contraindre la composition chimique interne et l’âge de cette étoile hôte d’un système pla-
nétaire complexe. Cependant, le trop faible nombre de contraintes astérosismiques liées à
cette étoile ne leur permet pas de déterminer de solution unique, comme nous le verrons
plus en détail dans le chapitre 7

En conclusion, si différentes pistes sont développées afin de modéliser des étoiles
γ Doradus particulières et d’en contraindre la structure interne, il reste à effectuer un
travail important en vue de traiter de manière consistante l’ensemble des phénomènes
physiques liés à ces étoiles et, en particulier, la prise en compte des effets de la rotation
sur la structure interne et sur les oscillations des γ Doradus.

3.5 Catalogue des étoiles γ Doradus

Motivation et stratégie

La définition détaillée d’une classe d’étoiles pulsantes passe par la caractérisation pré-
cise des paramètres des membres lui appartenant. Cette définition peut évoluer à mesure
que le nombre de données sur les étoiles membres, ou le nombre d’étoiles membres lui
même, augmentent. Ceci peut mener à la reconsidération des limites de la bande d’instabi-
lité, des gammes de fréquences des modes excités, voir même à la création de sous-classes
caractérisées par des paramètres particuliers, tels que l’existence d’anomalies chimiques
ou d’un champ magnétique. Qui plus est, la modélisation d’étoiles particulières nécessite
une caractérisation précise des paramètres stellaires et astérosismiques de l’étoile, afin
de contraindre le plus fortement possible le nombre de degrés de liberté du problème.
De nombreuses études ont permis de définir ou de préciser les paramètres de ces étoiles.
Cependant, il est souvent difficile de recouper les informations propres à une étoile très
étudiée, et de comparer les propriétés de différentes étoiles en un coup d’œil.

Le but de ce travail bibliographique n’est pas de redéfinir les caractéristiques de cette
classe d’étoile, mais de faire une revue de l’intégralité des données publiées sur les étoiles
γ Doradus considérées comme bona fide. Pour se faire, nous avons recherché l’ensemble
des étoiles γ Doradus dans la littérature à l’aide de l’outil de recherche bibliographique
en ligne de la NASA, l’Astrophysics Data System 10. Après avoir recoupé les informations
obtenues et sélectionné les étoiles à considérer, nous avons repris l’ensemble de la biblio-
graphie de chacune d’entre elles en aidant de la base de données proposée par l’Université
de Strasbourg au travers de son outil SIMBAD Astronomical Database 11.

Au total, nous avons compilé les paramètres physiques et astérosismiques de 103
étoiles γ Doradus. L’ensemble de ces variables ont été confirmées comme bona fide, ex-
cepté celles observées par Arentoft et al. (2007) dans l’amas NGC 2506. Cependant, si

10. http ://www.adsabs.harvard.edu/
11. http ://simbad.u-strasbg.fr/simbad/
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elles n’ont pas été confirmées à ce jour, ces étoiles, comprises entre 7080 K et 7370 K,
présentent presque toutes des oscillations multipériodiques de fréquences allant de 0.4 à
2.5 c/j. Nous estimons que ces étoiles ont un très fort potentiel d’appartenir à la classe des
γ Doradus et les considérons à la fin de notre catalogue.

Le tableau proposé en annexe C propose une revue exhaustive de l’ensemble des pa-
ramètres d’intérêt astérosismique pour toutes ces étoiles.

Perspectives

Ce catalogue se veut évolutif et n’en est qu’à sa version première et préliminaire. Ce
dernier sera continuellement remis à jour à mesure que de nouvelles études observation-
nelles sur les étoiles γ Doradus seront publiées. L’augmentation de l’échantillon permettra
de réévaluer ou de confirmer les limites propres à cette classe d’étoiles pulsantes.

Enfin, nous avons pour projet de proposer prochainement une version en ligne de ce
catalogue, consultable par l’ensemble de la communauté. Cette base de donnée se voudra
à la fois exhaustive et interactive, permettant à toute personne intéressée de retrouver en
un clic l’ensemble des mesures propres à une étoile, ou de proposer de nouvelles étoiles
γ Doradus récemment confirmées.
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4.1 Introduction

Comme nous l’avons rappelé dans le chapitre 3, les modes g sondent dans les régions
internes des étoiles γ Doradus. Ils sont donc particulièrement sensibles à la structure in-
terne de ces dernières, elle-même déterminée par les caractéristiques de l’étoile, telles
que sa masse, sa température effective, son état évolutif, sa composition chimique, mais
également du traitement des processus de transport, etc. Les travaux présentés dans ce
chapitre ont pour but d’évaluer l’influence de différents paramètres sur le comportement
des modes g dans les étoiles γ Doradus.

Afin de mener à bien cette étude, nous avons calculé un ensemble de grilles de modèles
stellaires 1, changeant chaque fois un ou plusieurs ingrédients physiques. Au total, trente
grilles de modèles en séquence principale possédant des paramètres d’entrée différents
ont été calculées (cf. tableau 4.1). Dans la première partie de ce chapitre (section 4.2),
nous nous focaliserons sur un ensemble de huit grilles de modèles stellaires afin d’étudier
l’influence de la variation de six paramètres d’entrée (cf. tableau 4.2) sur les propriétés
des modes de pulsation dans les étoiles γ Dor. Les résultats de cette étude sont détaillés
dans la section 4.2.2. Notons que les effets de l’overshooting et de la métallicité sur les
bandes d’instabilité des étoiles γ Dor furent étudiés de manière succincte par Grigahcène
et al. (2006).

Si les paramètres physiques ont une influence évidente sur la structure interne des
étoiles, donc sur le comportement des oscillations au sein de celles-ci, la physique im-
plémentée dans le code de pulsations non-adiabatiques MAD (Dupret 2001) n’en est pas
moins importante. Les étoiles γ Doradus ayant une enveloppe convective, les mouve-
ments convectifs peuvent être sensibles à la perturbation induite par les oscillations, sur
lesquelles la convection agit en retour. Ainsi, la manière de traiter l’interaction convection-
pulsation joue un rôle majeur sur l’instabilité de ces étoiles.

Rappelons qu’il existe deux manières d’aborder le problème de l’interaction convection-
pulsation. La première consiste simplement à ne pas en tenir compte : c’est l’approxima-
tion convection gelée (FC pour frozen convection), qu’utilisa Guzik et al. (2000) pour
étudier le mécanisme d’excitation des γ Doradus et déterminer le lien entre la localisation
de la base de l’enveloppe convective et l’excitation des modes g dans ces étoiles. Cette
approximation fut également utilisée par Warner et al. (2003) pour dériver la première
bande d’instabilité théorique de ces étoiles. La seconde considère l’adaptation temporelle
de la convection aux mouvements induits par les oscillations. L’importance d’une telle ap-
proche de la convection est évidente pour la modélisation d’étoiles γ Dor, dont la convec-
tion joue directement sur la stabilité des modes. Si Dupret et al. (2005a) discutèrent pour
ces étoiles des différences de comportement des intégrales de travail de modes g calculés
avec la FC et la TDC, aucune étude n’a comparé à ce jour l’influence de la considération
ou non de l’interaction convection-pulsation sur les observables astérosismiques pour des
modèles situés à différents endroits stratégiques de la bande d’instabilité de ces étoiles.
C’est le but de la seconde partie de ce chapitre. Après avoir détaillé ces deux approxima-
tions dans la section 4.3.1, nous comparerons les propriétés astérosismiques de modèles

1. Nous définissons une grille de modèles stellaires comme un ensemble de modèles stellaires incluant
la même physique dans une gamme de masses et d’états évolutifs donnés
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Table 4.1 – Paramètres d’entrée de l’ensemble des grilles de modèles calculées.

Z0 = 0.01 Z0 = 0.02

OP AGS05 X0 = 0.70
α = 1.40

OP AGS05 X0 = 0.70
α = 1.40

α = 1.70 α = 1.70
α = 2.00 α = 2.00

OP AGS05 X0 = 0.73
α = 1.40

OP AGS05 X0 = 0.73
α = 1.40

α = 1.70 α = 1.70
α = 2.00 α = 2.00

OP GN93 X0 = 0.70
α = 1.40

OP GN93 X0 = 0.70
α = 1.40

α = 1.70 α = 1.70
α = 2.00 α = 2.00

OP AGS05 X0 = 0.70 αov=0.20
α = 1.40

OP AGS05 X0 = 0.70 αov=0.20
α = 1.40

α = 1.70 α = 1.70
α = 2.00 α = 2.00

OPAL AGS05 X0 = 0.70
α = 1.40

OPAL AGS05 X0 = 0.70
α = 1.40

α = 1.70 α = 1.70
α = 2.00 α = 2.00

situés à différents endroits de la bande d’instabilité théorique des étoiles γ Doradus. Ces
résultats sont présentés dans la section 4.3.2.

4.2 Modèles stellaires et influence des paramètres
physiques sur les oscillations γ Doradus

4.2.1 Modèles stellaires
Les modèles stellaires utilisés ont été calculés avec le code d’évolution stellaire CLES

(Scuflaire et al. 2008b) pour des masses comprises entre 1.20 M⊙ et 2.20 M⊙ et avec un
pas de 0.02 M⊙. Ces modèles intègrent l’équation d’état OPAL2001 (Rogers & Nayfonov
2002) et les taux de réactions nucléaires issus de la compilation NACRE (Angulo et al.
1999), exceptée la réaction nucléaire 14N(p, γ)15O pour laquelle nous avons adopté la
section efficace calculée par Formicola et al. (2004). Les conditions limites à la surface
(T = Teff) sont fournies par le modèle d’atmosphère ATLAS (Kurucz 1998).

Nous avons calculé une grille de modèles de référence (que nous comparerons à cha-
cune des autres grilles), pour laquelle nous avons adopté le mélange de métaux déterminé
par Asplund et al. (2005) (ci-après AGS05) ainsi que les tables d’opacité correspondantes
calculées sur le serveur en ligne OP 2 (Badnell et al. 2005), complétées à basses tempé-
ratures (log T < 4.1) par les tables d’opacité de Ferguson et al. (2005) pour le même
mélange. Les fractions de masse initiale de métaux et d’hélium sont respectivement de
Z0 = 0.02 et de Y0 = 0.28. La composition chimique totale est telle qu’à tout instant
X + Y + Z = 1 avec X la fraction de masse d’hydrogène. La convection a été traitée en
utilisant le formalisme de la longueur de mélange (MLT - Böhm-Vitense 1958) avec un

2. http ://opacities.osc.edu
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Table 4.2 – Grilles de modèles stellaires décrites dans la section 4.2. En gras l’ensemble des para-
mètres stellaires et des paramètres de calcul de pulsations non-adiabatiques modifiés par rapport à
la grille de référence.

Modèles Pulsations
stellaires non-adiabatiques

Nom de la Mélange Table Xc0 Z0 αMLT αov Interaction
Grille de métaux d’opacité convection-

pulsation
Gref AGS05 OP 0.70 0.02 2.00 0.00 TDC

GMetalMix GN93 OP 0.70 0.02 2.00 0.00 TDC
GOPAL AGS05 OPAL 0.70 0.02 2.00 0.00 TDC

GY0 AGS05 OP 0.73 0.02 2.00 0.00 TDC
GZ0 AGS05 OP 0.70 0.01 2.00 0.00 TDC

Gα=1.40 AGS05 OP 0.70 0.02 1.40 0.00 TDC
Gα=1.70 AGS05 OP 0.70 0.02 1.70 0.00 TDC

Gαov AGS05 OP 0.70 0.02 2.00 0.20 TDC
Gconv AGS05 OP 0.70 0.02 2.00 0.00 FC

paramètre de longueur de mélange α = 2.00 (cf. section 4.2.2). Ces modèles de référence
ont été calculés sans overshooting à la limite de leurs cœurs convectifs.

Chacune des sept grilles de modèles comparée à la grille de référence présente un
unique ingrédient physique différent (tableau 4.2). Ces ingrédients dont nous considérons
une variation sont le mélange de métaux, la table d’opacité, la fraction de masse initiale
d’hydrogène, la fraction de masse initiale de métaux, le paramètre de longueur de mé-
lange et le paramètre d’overshooting. Afin d’étudier l’influence de la variation de ces six
paramètres d’entrée sur les propriétés des modes de pulsation dans les étoiles γ Doradus,
nous avons réalisé une analyse de la stabilité des modes g de degrés ℓ = 1 et ℓ = 2
pour l’ensemble des modèles stellaires en séquence principale à l’aide du code de calcul
d’oscillations non-adiabatiques MAD (Dupret 2001) incluant le traitement de l’interac-
tion convection-pulsation dépendant du temps implémentée par Grigahcène et al. (2005)
(cf. section 4.3.1).

4.2.2 Influence des paramètres physiques sur les modes g

La figure 4.1 montre les bandes d’instabilité théoriques des étoiles γ Doradus dans
le diagramme HR pour chaque jeu de paramètres, comparées à celle issue de la grille
de référence. La gamme de périodes des modes instables est donnée en fonction de la
température effective des modèles dans la figure 4.2, également pour toutes les grilles
de modèles. Nous détaillerons par la suite l’influence de chaque paramètre sur les trajets
évolutifs des modèles en séquence principale, ainsi que sur leurs bandes d’instabilité et
leurs gammes de périodes de modes excités.
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Figure 4.1 – Bandes d’instabilité théoriques des étoiles γ Dor pour l’ensemble des grilles de
modèles étudiées. Chaque panneau compare la bande d’instabilité de modèles ayant les paramètres
d’une grille donnée (lignes grises) comparée à celle donnée par les modèles de référence (lignes
noires). Les lignes pointillées noires épaisses représentent la bande d’instabilité observationnelle
définie par Handler & Shobbrook (2002). Les lignes fines continues et pointillées définissent les
tracés évolutifs de différentes masses en séquence principale. Panneau (a) : GMetalMix vs. Gref -
Panneau (b) : GOPAL vs. Gref - Panneau (c) : GY0 vs. Gref - Panneau (d) : GZ0 vs. Gref - Panneau
(e) : Gαov vs. Gref - Panneau (f) : Gα=1.40 (gris clair) et Gα=1.70 (gris foncé) vs. Gref .
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Figure 4.2 – Périodes d’oscillation des modes instables dans les modèles issus des différentes
grilles en fonction de la température effective des modèles. Chaque panneau compare les résultats
issus d’une grille donnée (contour gris) aux résultats issus de la grille de référence (contour noir)
Panneau (a) : GMetalMix vs. Gref - Panneau (b) : GOPAL vs. Gref - Panneau (c) : GY0 vs. Gref - Panneau
(d) : GZ0 vs. Gref - Panneau (e) : Gαov vs. Gref - Panneau (f) : Gα=/40 (gris clair) et Gα=1.70 (gris
foncé) vs. Gref .
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Mélange de métaux

La détermination des abondances de métaux dans le Soleil est en constante progres-
sion. L’analyse du spectre solaire par AGS05 a mené a une diminution significative des
abondances solaires des éléments C, N, O et Ne, et la métallicité solaire est 30 % plus
faible que celle calculée par l’étude de Grevesse & Noels (1993) (ci-après GN93). Pour
un mélange (X0; Y0; Z0) donné, un modèle stellaire de 1.85 M⊙ calculé avec AGS05 pré-
sente une opacité 5% à 20% supérieure à un modèle de même état évolutif calculé avec
GN93 selon les couches considérées (Montálban - figure 3). Comme nous pouvons le voir
dans la figure 4.1 (panneau (a)), cette augmentation de l’opacité se traduit dans le dia-
gramme HR par un chemin évolutif moins chaud et moins lumineux pour les modèles
stellaires calculés avec le mélange AGS05.

La considération du mélange de métaux AGS05 ou GN93 n’a aucun effet significatif
sur les propriétés sismiques des étoiles γ Dor. En effet,nous observons dans la figure 4.1
(panneau (a)) que la localisation des bords bleu et rouge de la bande d’instabilité des
étoiles γ Dor, tout comme la luminosité des modèles présentant des modes instables res-
tent inchangées. De même, la gamme de périodes des modes instables à une température
effective donnée est identique (figure 4.2 - panneau (a)).

Table d’opacité

Les tables d’opacité calculées à l’aide de la base de données OPAL 3 (Iglesias & Ro-
gers 1996) furent à l’époque une révolution dans le monde de la physique stellaire. No-
tamment, l’augmentation de l’opacité des éléments du groupe du fer permit d’identifier
le mécanisme de pulsation des étoiles B comme un mécanisme κ dû à ce pic d’opacité
(Cox et al. 1992; Kiriakidis et al. 1992; Moskalik et al. 1992; Dziembowski et al. 1993).
La mise à jour des opacités du projet OP (Badnell et al. 2005), et plus particulièrement
les nouvelles données atomiques du fer engendrent une augmentation de l’opacité dans
la région d’ionisation des éléments du groupe du fer. Les nouvelles opacités OP sont dé-
sormais plus proches de celles de OPAL et les différences entre les deux types de tables
observées à forte densité avant cette mise à jour ne sont plus d’actualité (cf. Montálban -
figure 1).

Le choix d’une table d’opacité par rapport à une autre ne produit non seulement aucun
effet sur les trajets évolutifs de ces étoiles, et n’engendre également aucun effet sur leur
stabilité (figures 4.1 et 4.2 - panneau (b)). En effet, la position de la zone convective de ces
étoiles est insensible aux différences entre les profils d’opacité OPAL et OP, tout comme
au mélange de métaux choisi.

Fractions de masses initiales de métaux et d’hélium

Deux grilles de modèles ont été calculées avec des compositions chimiques différentes
de la grille de référence, définies en jouant sur les fractions de masse initiale d’hélium et
de métaux de sorte que (X0; Y0; Z0) = (0.73; 0.25; 0.02) pour la première grille (GY0), et
(X0; Y0; Z0) = (0.70; 0.29; 0.01) pour la seconde (GZ0).

3. http ://opalopacity.llnl.gov/opal.html
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L’opacité de l’hélium étant plus faible que celle de l’hydrogène, la diminution de
l’abondance initiale d’hélium pour une abondance initiale de métaux inchangée s’accom-
pagne d’une réduction de température effective. par ailleurs, elle engendre une diminution
du poids moléculaire moyen. La luminosité radiative, fortement dépendante du poids mo-
léculaire moyen (LR ∝ κ∇T ∝ µ7.5/Z puisque T ∝ pρ−1µ), diminue donc également.
Ainsi, la séquence évolutive d’une masse donnée se retrouve déplacée vers des tempéra-
tures effectives et des luminosités plus faibles. Ceci accroît la durée de vie d’un modèle
de masse donnée sur la séquence principale (MS pour "Main Sequence").

La diminution de l’abondance initiale de métaux affecte l’opacité radiative et déplace
les trajets évolutifs en MS vers des Teff et des luminosités plus élevées (LR ∝ µ7.5/Z).

Si la variation de la fraction de masse initiale d’hélium n’a aucune influence signi-
ficative sur la stabilité des modes γ Dor (figure 4.2 - panneau (c)), nous observons sur
la figure 4.1 (panneau (d)) que la diminution de Z0 déplace quant à elle la ZAMS 4 et
la TAMS 5 vers des luminosités plus basses. Cependant, cette diminution ne produit pas
d’effet sur l’efficacité de la convection et la profondeur de la zone convective à une Teff

donnée reste inchangée. Ainsi, les bords bleu et rouge de la bande d’instabilité ne sont pas
décalés, mais cette dernière glisse vers des luminosités plus faibles. Cela se traduit par une
diminution de la gamme de Teff des modèles présentant des modes instables (figure 4.2 -
panneau (d)).

Paramètre d’overshooting

Dans la figure 4.2 (panneau (e)), nous considérons des trajets évolutifs incluant de
l’overshooting à la limite du cœur convectif avec un paramètre d’overshooting αov = 0.20.
L’augmentation du paramètre d’overshooting amplifie la taille de la région mélangée.
Ainsi, une plus grande quantité d’hydrogène est disponible pour alimenter des réactions
nucléaires et l’étoile passe plus de temps sur la séquence principale ; son trajet évolutif
le long de la MS est rallongé vers des Teff plus petites. L’accroissement du nombre de
réactions nucléaires augmente globalement le poids moléculaire moyen, provoquant une
augmentation de la luminosité des modèles stellaires en MS pour une température effec-
tive donnée.

L’extension des trajets évolutifs en séquence principale vers des luminosités plus
grandes et des températures plus faibles étend la bande d’instabilité des γ Dor à des
modèles stellaires plus lumineux et plus massifs (figure 4.2 - panneau (e)). Cependant,
l’overshooting n’ayant pas été considéré dans l’enveloppe convective, les couches ex-
ternes de l’étoile restent inchangées et la base de la zone convective se situe à la même
profondeur que pour un modèle sans overshooting de même Teff. Ainsi, si la bande d’in-
stabilité est étendue à des modèles avec overshooting ayant des luminosités plus élevées
et couvrant une région du diagramme HR qu’aucun trajet en MS de la grille de référence
n’atteint, la gamme de périodes des modes instables est inchangée pour une température
effective donnée.

4. Début de la séquence principale. ZAMS pour "Zero Age Main Sequence".
5. Fin de la séquence principale. TAMS pour "Terminal Age Main Sequence".
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Paramètre de longueur de mélange

La convection est l’une des clés de l’excitation des modes g dans les étoiles γ Doradus
(cf. chapitre 3).

Une diminution du paramètre de longueur de mélange α (cf. chapitre 3, section 3.2)
rend la convection moins efficace. En effet, le libre parcours moyen des bulles convectives
devient plus court et le gradient de température nécessaire pour transporter de l’énergie par
convection devient plus grand. Les limites de ce gradient étant définies par la température
effective de l’étoile et la température à la base de sa zone convective, une convection moins
efficace tend à diminuer la température effective de l’étoile pour une profondeur de zone
convective donnée. La figure 4.3 présente l’évolution des régions convectives externes en
fonction de la température effective le long d’une séquence principale de 1.60 M⊙ pour
les trois valeurs de α = 1.40, 1.70, 2.00. Pour les α les plus faibles, nous remarquons
l’existence de deux zones convectives distinctes en début de MS lorsque la température
effective est trop élevée pour que le transport convectif soit totalement efficace. Ces ré-
gions convectives sont dues aux régions d’ionisation partielle He II pour la plus profonde
et He I/H I pour la superficielle. L’efficacité de la convection augmentant à mesure que
la densité augmente dans les modèles plus froids, la température effective à laquelle ces
deux zones distinctes fusionnent dépend de la valeur du paramètre α. L’augmentation de
ce dernier jusqu’à une valeur α = 2 permet d’obtenir une seule et unique zone convective
dès le début de la MS pour le modèle considéré.

Nous observons également dans la figure 4.2 (panneau (f)) une influence de ce para-
mètre sur les trajets évolutifs en MS. Le flux convectif dans l’enveloppe convective est
fonction du libre parcours moyen des éléments convectifs et du gradient de température
dans cette région

FC ∝ α2 (∇ − ∇ad)3/2 . (4.1)

Une augmentation de α permet d’obtenir une valeur de flux convectif identique pour un
gradient de température ∇ = d ln T/d ln p moindre. Pour une température et une pression
à la base de la zone convective externe similaires, la température effective de l’étoile doit
augmenter à mesure que la convection devient plus efficace. L’importance de cet effet
est fonction de la Teff de l’étoile considérée. Cependant, pour des étoiles trop chaudes, la
zone convective est très superficielle et peu dense et la convection est de toute façon peu
efficace : la majorité du transport de flux se fait par radiation (FC ≪ FR), même dans la
région convective. Dans une tel cas, le gradient de température est pratiquement égal au
gradient radiatif (∇ ≃ ∇rad) et une variation de α n’a pas d’influence sur la Teff ou le rayon
de l’étoile.

L’influence du paramètre de longueur de mélange α sur la bande d’instabilité des
étoiles γ Dor est importante. En effet, comme le montre la figure 4.2 (panneau (f)), une
diminution de α déplace considérablement les deux bords de la bande d’instabilité vers
des températures effectives plus faibles. Dans la figure 4.3, les modèles présentant des
modes γ Dor instables sont mis en évidence pas des traits plus épais. Nous observons
bien qu’avec le traitement de l’interaction convection-pulsation dépendant du temps, un
modèle situé dans la région du diagramme HR des étoiles γ Dor présente des modes g
excités dès l’état évolutif pour lequel a lieu la jonction entre les deux zones convectives,
ce qui montre clairement l’influence de l’efficacité du transport convectif sur les pulsations
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Figure 4.3 – Évolution de la profondeur de la l’enveloppe convective le long de la séquence prin-
cipale pour trois valeurs du paramètre α : α = 2.00 (noir), α = 1.70 (gris foncé), α = 1.40 (gris
clair). L’épaisseur des lignes définit si le modèle présente des modes instables (lignes épaisses) ou
s’il est globalement stable (lignes fines).

de type γ Dor. Nous retrouvons les résultats présentés par Dupret et al. (2005a), soit un
décalage important de la bande d’instabilité vers des températures effectives plus faibles à
mesure que le paramètre de la longueur de mélange diminue. Si le paramètre α a un effet
remarquable sur la localisation des bandes d’instabilité, il ne joue cependant aucun rôle
sur la gamme de périodes des modes instables, cette dernière étant uniquement déplacée
vers des températures effectives plus basses, tout en conservant sa forme (figure 4.2 -
panneau (f)).

À l’exception du paramètre de longueur de mélange, les modifications induites dans
la description physique de nos modèles n’ont aucun effet notable sur la localisation des
bords de la bande d’instabilité ou sur les gammes de périodes des modes instables des
étoiles γ Dor. En effet, il est par exemple possible de retrouver les caractéristiques de la
bande d’instabilité et des périodes de pulsations des modèles de la grille de référence en
considérant des modèles ayant une fraction de masse initiale de métaux moindre et un
paramètre d’overshooting αov , 0.



84 Chapitre 4

4.3 Influence du traitement de l’interaction
convection-pulsation sur la stabilité des
pulsations γ Doradus

Si une modification de l’efficacité de la convection entraîne un déplacement significatif
de la gamme de températures effectives couvertes par la bande d’instabilité des γ Dor, il
est intéressant d’étudier l’influence de l’interaction convection-pulsation sur les propriétés
des modes g dans ces étoiles. Pour ce nous comparerons dans cette section les propriétés
sismiques des étoiles γ Doradus lorsque les pulsations sont calculées avec la l’interaction
convection-pulsation dépendant du temps ou avec l’approximation de la convection gelée.

4.3.1 Différents traitements de l’interaction convection-pulsation

Dans les sections précédentes, les pulsations stellaires ont été traitées comme des per-
turbations d’une étoile statique faite de gaz au repos. Cependant, cette hypothèse n’est
pas valide dans les régions convectives des étoiles où des bulles de gaz subissent des
mouvements ascendants et descendants. Dans ces régions, les mouvements convectifs in-
teragissent avec les mouvements de matière induits par les oscillations. Nous présentons
dans cette section différentes manières d’aborder ce problème.

L’approximation de la convection gelée

La difficulté liée à la prise en compte de l’interaction convection-pulsation peut être
contournée en utilisant l’approximation simple de la convection gelée (FC pour "frozen
convection"). Cette approximation consiste à négliger les variations des grandeurs convec-
tives 6 dues aux oscillations. Dans ce cas de figure, la convection est supposée ne pas avoir
le temps de s’adapter aux oscillations. Cette décorrélation entre les deux phénomènes per-
met de considérer, d’un côté, les fluctuations convectives, correspondant aux différences
entre les conditions physiques d’une cellule convective et celles du milieu environnant, et
de l’autre les perturbations de la structure stellaire correspondant aux oscillations.

Il existe différents moyens de geler la convection au travers des équations de pulsa-
tion. Grigahcène et al. (2007) discutèrent l’influence des différentes façons de geler la
convection sur les prédictions théoriques issues des calculs non-adiabatiques des oscilla-
tions stellaires dans les étoiles γ Dor. Bien qu’aucun d’entre eux ne semble clairement
plus approprié qu’un autre, les plus fréquemment utilisés consistent à :

– ignorer la variation lagrangienne du flux convectif :

δ(
−→
FC) =

−→
0 , (4.2)

– ignorer la variation lagrangienne de la divergence du flux convectif (Saio & Cox
1980) :

δ(
−→∇ .−→FC) = 0, (4.3)

6. Nous entendons ici par "grandeurs convectives" le flux convectif, la pression turbulente, le tenseur de
Reynolds et la dissipation d’énergie cinétique en chaleur.
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– ignorer la variation lagrangienne de la luminosité convective (Unno et al. 1989;
Pesnell 1990) :

δLC = δ(4πr2FC(r)) = 0 (4.4)

méthode implémentée dans le code de pulsations stellaires non-adiabatiques MAD.

L’interaction convection-pulsation dépendant du temps

Il est également possible de développer une approche permettant de tenir compte des
interactions entre la convection et les pulsations stellaires en ne négligeant pas les termes
de couplage convection-pulsation dans les équations d’oscillations présentées dans la sec-
tion 2.4.3. De nombreux auteurs ont étudier la problématique de l’interaction convection-
pulsation (TDC pour Time-Dependant Convection), ont été proposés (cf. Grigahcène et al.
2005 pour une revue. En particulier, deux différentes approches de la MLT dépendant du
temps dans le cas d’oscillations radiales ont été proposées : l’une par Unno (1967), l’autre
par Gough (1977). Dans le cas d’étoiles sans pulsations, les deux théories donnent les
mêmes résultats, mais elles diffèrent dans le cas dépendant du temps.

La théorie de Gough (1977) se base sur l’idée originale de Taylor (1915) et Prandtl
(1925) qui consiste en l’analogie entre la turbulence et la théorie cinétique des gaz. La
théorie développée par Unno (1967) pour les oscillations radiales, elle même établie à
partir des idées originales de Prandtl (1932), permet de retrouver les équations de théorie
de la longueur de mélange à partir d’un raisonnement tout à fait différent comparé à celui
adopté par la méthode classique. La convection est cette fois modélisée par un écoulement
stationnaire où la poussée d’Archimède est exactement compensée par les frictions turbu-
lentes dues à la viscosité. Le développement de cette dérivation dans le cas de pulsations
permet de décrire la façon dont la convection s’habitue aux oscillations.

Si l’interaction convection-pulsation dépendant du temps généralisée au cas non-radial
fut parfois discutée (cf. Houdek & Gough (2001) pour une discussion suivant la théorie de
Gough 1977), il fallut attendre les travaux de Grigahcène et al. (2005) pour que cette der-
nière soit implémentée dans un code non-adiabatique traitant des oscillations non-radiales
(le code MAD, Dupret 2001). Dupret et al. (2005a) déterminèrent les bandes d’instabilité
théoriques des δ Scuti et des γ Dor sur les bases de cette théorie, avant de l’utiliser à des
fins de modélisation d’étoiles particulières (Dupret et al. 2005b). Le formalisme utilisé
dans le code de pulsations non-adiabatiques MAD fut proposé par Gabriel et al. (1974)
puis Gabriel (1996) pour des oscillations non-radiales, sur les bases de la théorie de Unno
(1967).

L’approche habituelle consiste en la modélisation de chaque grandeur physique per-
turbée de sorte qu’une grandeur quelconque X s’écrit alors en fonction du temps comme

X(t) = X(t) + ∆X(t), (4.5)

avec X(t) la valeur moyenne et ∆X(t) la valeur liée aux fluctuations turbulentes. Afin de
bien comprendre ce qui se cache derrière l’interaction convection-pulsation dépendant
du temps, il est important de détailler chaque étape menant à la dérivation des équations
d’oscillation incluant la variation des termes convectifs. Nous reprenons ici de manière
succincte les étapes développées dans les annexes de l’article de Grigahcène et al. (2005),
et nous nous référons à ce dernier pour le développement mathématique et numérique de
cette théorie.
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Dans un premier temps, chaque grandeur physique des équations de conservation est
remplacée par son terme moyen et son terme lié à la convection, à la manière de l’équa-
tion (4.5). Suite à cela, ces équations sont moyennées. Cette moyenne doit se faire sur une
échelle spatiale et/ou temporelle très inférieure à l’échelle des oscillations stellaires afin
d’obtenir les valeurs moyennes des fluctuations convectives sans pour autant moyenner
les variations liées aux pulsations.

Les équations moyennées font apparaître les valeurs moyennes des grandeurs convec-
tives. La linéarisation de ces équations par la méthode des petites oscillations mène aux
équations d’oscillation considérant l’interaction convection-pulsation dépendant du temps
via la considération des grandeurs convectives et de leurs variations. Par exemple, dans le
cas stationnaire le flux convectif s’écrit

−→
FC = ρT∆s

−→
V , (4.6)

et sa variation temporelle s’exprime comme

−−→
δFC =

−→
FC

(
δρ

ρ
+
δT
T

)
+ ρT

(
δ∆s.
−→
V + ∆s.

−→
δV

)
, (4.7)

où δ décrit la perturbation des grandeurs par les oscillations et ∆ la perturbation due à la
convection.

Les différences entre les équations instantanées et les équations moyennées permettent
d’isoler les équations des fluctuations convectives. Ces dernières sont simplifiées d’une
manière telle que leurs solutions stationnaires retombent sur la MLT. La MLT ne tenant
pas compte de la caractéristique spectrale de la convection, cette simplification consiste
à exprimer l’ensemble des perturbations des grandeurs contenues dans l’expression des
termes de fermeture de l’équation de mouvement et de l’équation d’énergie comme une
seule variation :

δ

(
∆s
τconv

)
=
∆s
τconv

(
δ∆s
∆s
− δτconv

τconv

)
. (4.8)

Cette simplification garantit la compatibilité des traitements de la convection lors du calcul
de nos modèles stellaires et lors des calculs de leur stabilité. τconv est défini comme le
temps de vie moyen d’un élément convectif (ou temps convectif)

τconv =
l
3conv

= l
(
α

2

√
pT p
2pρρ

(∇ − ∇′)
)−1

, (4.9)

où 3conv est la vitesse moyenne d’un élément convectif et ∇′ = d ln T/d ln p|conv le gradient
de température moyen vu par un élément convectif durant son temps de vie. La varia-
tion du temps convectif impose de déterminer la variation du libre parcours moyen des
éléments convectifs, l. Cependant, il n’existe aucune contrainte physique imposant riori
la manière de perturber le libre parcours moyen des éléments convectifs. Dans le code
MAD, sa variation est paramétrée comme

δl
l
=

1

1 +
(
τconv

P

)2

δHp

Hp
. (4.10)

Lorsque la convection est très efficace et que le temps de vie d’un élément convectif est
très inférieur aux période de pulsation, δl/l→ δHp/Hp et la convection s’adapte instanta-
nément aux oscillations. À l’inverse, lorsque τconv ≪ P, δl/l → 0, ce qui se rapproche du
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cas de la convection gelée.

Le code de pulsations non-adiabatiques MAD permet de modéliser l’interaction convection-
pulsation de différentes manières. Tout d’abord, la perturbation du flux convectif est tou-
jours prise en compte. Il est également possible de tenir compte des variations de pression
turbulente ou de la perturbation du taux de dissipation d’énergie turbulente en chaleur. Du-
pret et al. (2005a) mirent en évidence la compensation de ces deux termes dans l’intégrale
de travail d’un mode typique d’une étoile γ Dor (cf. leur figure 11), et nous avons décidé
de ne pas tenir compte de ces derniers. Enfin, dans la version de la TDC implémentée dans
le code MAD, la turbulence est supposée isotrope et le tenseur de Reynolds est un tenseur
diagonal dont toutes les composantes sont égales à la pression turbulente. Le cas d’une
turbulence anisotrope n’est pas utilisé ici. Cela mènerait à une diagonale non-constante et
à des termes non-diagonaux non nuls lors de la perturbation de tenseur par les oscillations.

Comme toute théorie, la TDC présente des limites. Comme nous l’avons montré, le
besoin de retomber sur la MLT dans le cas stationnaire nécessite de faire des simplifica-
tions drastiques des fluctuations de l’ensemble des termes liés à la convection. Ainsi, tout
comme la MLT, la TDC ne tient pas compte du comportement spectral de la convection et
la perturbation temporelle de la cascade d’énergie qui lui est associée par les oscillations
n’est pas considérée. Ainsi, lorsque la convection ne s’adapte pas de manière instanta-
née aux oscillations (si l’échelle de temps moyenne des mouvements convectifs n’est pas
très inférieure aux périodes de pulsation de l’étoile), des oscillations non-physiques des
fonctions propres apparaissent. Ces dernières sont liées à la trop grande simplification du
problème et ont une longueur d’onde bien plus petite que la longueur de mélange (cf. Gri-
gahcène et al. 2005 - figure 1). Les étoiles sur le bord rouge de la bande d’instabilité des
γ Dor et les étoiles de type solaire présentent de telles complications. Il est toutefois pos-
sible de lisser ces oscillations en introduisant un paramètre libre complexe β (R(β) ;I(β))
dans la perturbation du terme ∆s/τconv

δ

(
∆s
τconv

)
=
∆s
τconv

((
1 + β

τconv

P

)
δ∆s
∆s
− δτconv

τconv

)
. (4.11)

Ce paramètre β est une façon de paramétrer la réaction de toute la cascade d’énergie due
aux mouvements convectifs à l’interaction avec les oscillations, et lorsque la convection
réagit instantanément aux oscillations, l’équation (4.11) revient à l’équation (4.8). Placé
comme il l’est dans cette équation, il permet de lisser les fonctions propres des modes,
en ajoutant cependant un degré de liberté à la théorie. Nous reviendrons sur ce paramètre
libre dans la dernière partie de la section suivante.

4.3.2 Comparaison des traitements convection gelée et convection dé-
pendant du temps des oscillations de type γ Doradus

La figure 4.4 montre d’une part les bandes d’instabilité théoriques des étoiles γ Dor
calculées avec les deux approximations de l’interaction convection-pulsation décrites dans
la section précédente (grilles Gref et Gconv, cf. tableau 4.2), et d’autre part les périodes
des modes instables en fonction de la température effective des modèles. Notons que les
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Figure 4.4 – Panneau (a) : Bandes d’instabilité des modèles de la grille de référence, dont les
pulsations ont été calculées en incluant la TDC, et ceux la grille Gconv, de paramètres physiques
identiques mais dont la stabilité a été calculée avec la FC. Les lignes pointillées épaisses indiquent
les limites de la bande d’instabilité observationnelle dérivée par Handler & Shobbrook (2002). Les
lignes fines définissent les tracés évolutifs de différentes masses en séquence principale. Panneau
(b) : Périodes d’oscillation des modes instables en fonction de la température effective des modèles
(noir : TDC, gris : FC).

Table 4.3 – Paramètres physiques des modèles étudiés dans la section 4.3 et grandeurs liées aux
modes de pulsation issus de ces modèles (degré, ordre radial et fréquence adimensionnelle). Le
rapport Xc/Xc0 est significatif de l’état évolutif des modèles.

Modèle M/M⊙ Teff log L/L⊙ log g R/R⊙ age Xc/Xc0 mode 1 mode 2
(K) (109 ans) ℓ n ω ℓ n ω

A 1.70 7212 0.972 4.082 1.965 1.041 0.50 1 -27 0.246 - - -
B 1.60 7051 0.857 4.131 1.802 1.107 0.57 1 -26 0.246 1 -93 0.007
C 1.50 6704 0.759 4.114 1.780 1.659 0.42 1 -29 0.246 - - -

bandes d’instabilité calculées avec la TDC et la FC ne présentent pas de différences ma-
jeures si ce n’est un léger décalage des bords rouge et bleu vers des températures plus
élevées pour les modèles calculés avec la TDC. Les gammes de périodes des modes ex-
cités présentent également une différence : certains modèles, dont les oscillations ont été
calculées avec la FC, montrent des modes instables de périodes plus élevées comparées à
celles des modes calculés avec la TDC.

L’étude de ces différences de stabilité en fonction de la localisation au sein de la bande
d’instabilité nous amènera à redéfinir la limite de validité du traitement de la convection
dépendant du temps dans le cas des étoiles γ Dor et à comprendre l’influence différente de
la convection sur les oscillations selon la position considérée dans la bande d’instabilité.
L’ensemble des paramètres physiques des différents modèles étudiés dans cette section et
les paramètres des modes étudiés dans ces modèles sont résumés dans le tableau 4.3.
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Figure 4.5 – Panneau gauche : Intégrale de travail des modes gT DC,A (ligne noire) et gFC,A (ligne
grise) issus du modèle A situé sur le bord bleu de la bande d’instabilité. La ligne pointillée verticale
indique la localisation de la base de l’enveloppe convective. Panneau droit : Variation de l’entropie
liée à l’oscillation de ces même modes. En noir pour la TDC, en gris pour la FC. Un zoom est fait
sur le comportement de cette fonction à la base de l’enveloppe convective.

Figure 4.6 – Rapport luminosité radiative sur la luminosité totale dans les couches externes
(log T ≤ 6.5) des modèles A (noir), B (gris foncé) et C(gris clair).
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Figure 4.7 – Rapport du temps convectif sur la période de pulsation des modes 1 (cf. tableau 4.3)
dans l’enveloppe convective des modèles A (noir), B (gris foncé) et C (gris clair). La ligne poin-
tillée horizontale représente la limite τconv/P = 1.
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Bord bleu de la bande d’instabilité

La stabilité des modes dans un modèle A situé sur le bord bleu de la bande d’instabi-
lité des étoiles γ Dor (cf. tableau 4.3) dépend du choix de considérer ou non l’interaction
convection-pulsation dépendant du temps. Le modèle que nous choisissons d’étudier est
globalement instable lorsque la TDC décrit l’interaction convection pulsation, et il est
stable lorsque la FC est considérée. L’observation de telles différences nous invite à étu-
dier le comportement des fonctions propres d’un mode g d’ordre radial donné, instable
dans le premier cas et stable dans le second. Nous appellerons ces modes respectivement
gTDC,A et gFC,A. Les intégrales de travail de ces modes sont présentées dans la figure 4.5
(panneau gauche). Alors que l’excitation principale du mode gTDC,A est clairement loca-
lisée à la base de la zone convective, le mode gFC,A ne réagit pas à cette sollicitation.
Remarquons cependant que le mode gFC,A est partiellement excité autour du pic d’opacité
He I/H I, zone qui n’a par contre aucun effet sur le mode gTDC,A. En effet, l’existence d’un
mécanisme κ à l’intérieur de l’enveloppe convective n’est pas permis par la TDC car il
mènerait à des gradients super-adiabatiques trop grands, soit des variations trop impor-
tantes du flux convectif, qui est contrôlé par le fait qu’avec la TDC, δL = δLR + δLC.

Dans le cas de pulsations non-adiabatiques calculées avec l’approximation de la convec-
tion gelée, le mécanisme responsable de l’excitation des modes g dans les étoiles γ Dor
est un blocage périodique du flux radiatif à la base de la zone convective, la convection
étant supposée ne pas avoir le temps de s’adapter au besoin de transport de flux addition-
nel (Guzik et al. 2000). Ce blocage est efficace si la base de la zone convective se situe
dans la région de transition des modes considérés et que le flux radiatif (FR) chute signi-
ficativement dans cette région. Il faut pour ce faire que la zone convective externe soit de
taille suffisante, c’est-à-dire que les deux régions convectives issues respectivement de la
zone d’ionisation He II (log T ≃ 4.7) et de la zone d’ionisation H I/He I (log T ≃ 4.2) ne
fassent plus qu’une (figure 4.3). La figure 4.6 présente le profil du rapport flux radiatif
sur flux total dans l’étoile. Dans un modèle chaud, à la limite bleue de la bande d’insta-
bilité, la convection transporte peu de flux (FC ≪ FR). Ainsi, à la limite interne de la
zone convective liée au pic d’opacité He II, la luminosité radiative ne chute pas de ma-
nière significative, et remonte même entre les deux pics d’opacités. Le temps convectif à
la base de la zone convective est inférieur à, ou du même ordre que la période du mode
g considéré (figure 4.7), et la convection s’adapte rapidement à la modulation du flux par
l’oscillation. L’approximation "convection gelée" n’est pas valable dans cette partie de la
bande d’instabilité et le blocage convectif n’est pas le mécanisme permettant de correcte-
ment décrire l’excitation des modes g à la frontière bleue de la bande d’instabilité. Quel
est alors le mécanisme permettant d’exciter les modes g dans les modèles à la frontière
bleue de la bande d’instabilité calculée avec la TDC ?

Comme nous l’avons brièvement évoque quelques lignes plus haut, lorsque la convec-
tion est prise en compte dans le problème des oscillations stellaires, le flux exprimé dans
l’équation de conservation de l’énergie (2.8) se décompose en une partie radiative et une
partie convective. Cette équation imposant un contrôle sur la valeur du flux total, les va-
riations de flux convectif prises en compte par la TDC doivent rester raisonnables afin
d’être en accord avec le bilan énergétique. Cela se traduit par un contrôle sur la variation
d’entropie due aux oscillations (δs) dans l’enveloppe convective. La figure 4.5 (panneau
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Figure 4.8 – Panneau gauche : variation des luminosités totale (noir), radiative (rouge) et convec-
tive (bleu) dans la région de la base de l’enveloppe convective (ligne pointillée noire verticale)
dans un modèle sur le bord bleu calculé avec la TDC. Panneau droit : variation des luminosités to-
tale (noir), et radiative (rouge) dans la région de la base de l’enveloppe convective (ligne pointillée
noire verticale) dans un modèle sur le bord bleu calculé avec la FC. Dans cette approximation, la
variation δLC est par définition nulle.

droit) présente le profil de δs pour les modes gTDC,A et gFC,A et met en avant cette notion
de contrôle. En effet, à l’intérieur de la zone convective, δs varie lentement pour le mode
gTDC,A, alors qu’aucune contrainte n’est imposée à δs pour le mode gFC,A, δFC étant par
définition nul. Afin d’obtenir un gradient raisonnable de δs, les modèles incluant la TDC
présentent des variations importantes de la luminosité radiative δLR à la base de la zone
convective, telles qu’observées dans la figure 4.8 montrant la variation des luminosités
totale, radiative et convective dues aux oscillations. Cet effet est contrebalancé par une
variation toute aussi brusque de la luminosité convective δLC, autorisée par l’efficacité de
la convection dans ces couches. Ainsi, la variation de luminosité globale δL = δLR + δLC

à la base de la zone convective reste raisonnable. Ce cas de figure est impossible pour
un mode calculé avec la FC, puisque dans cette approximation, δLC est supposé négli-
geable comparé à δLR. Notons que, pour le mode calculé avec la TDC, nous ne retrouvons
pas de plateau net de δs tel qu’observé dans les modèles de naines blanches ZZ Ceti (Van
Grootel et al., en préparation) : si dans notre cas la convection s’adapte rapidement aux os-
cillations, le temps convectif reste comparable aux périodes d’oscillations dans une γ Dor
alors que la convection réagit instantanément aux oscillations dans une ZZ Ceti.

Sur le bord bleu, la convection est suffisamment efficace dans les régions les plus pro-
fondes de l’enveloppe convective pour qu’une partie de l’énergie soit transportée par la
convection, et un petit gradient d’entropie ∇s suffit à assurer le transport par la convection.
Le changement de comportement de δs provenant du choix entre FC et TDC (figure 4.5
- panneau droit) joue un rôle crucial sur l’excitation des modes. La valeur de δs à la
base de la zone convective est plus grande pour le mode gTDC,A que pour le mode gFC,A.
Ainsi, le mode gTDC,A peut avoir des échanges calorifiques significatifs avec les mouve-
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Figure 4.9 – Même figure que la figure 4.5 pour le modèle B (modes gT DC,B1 et gFC,B1), situé au
centre de la bande d’instabilité des γ Dor.

ments convectifs dans la région de transition. Cet échange de chaleur à la base de la zone
convective entraîne un gain de chaleur durant la phase de contraction bien plus impor-
tant que pour le mode calculé avec la FC. Ce gain, transformé en énergie mécanique,
excite globalement le mode. Par le contrôle imposé par la TDC sur la variation du flux
convectif, δs doit être continu à la base de l’enveloppe convective, et la variation d’entro-
pie ne peut pas être immédiatement nulle dans la région radiative. Cela explique qu’avec
la TDC l’excitation du mode commence légèrement en-dessous de la frontière de l’enve-
loppe convective, comme nous le montre le profil de l’intégrale de travail du mode gTDC,A

(cf. figure 4.5 - panneau gauche).

En conclusion, du côté bleu de la bande d’instabilité, la convection a un rôle actif
sur l’excitation des modes g et non pas un rôle passif du type blocage convectif comme
avancé par Guzik et al. (2000). Les modes sont ainsi globalement plus excités lorsque
la TDC est incluse, ce qui entraîne une température légèrement plus élevée du bord bleu
calculé avec la TDC comparé à celui calculé avec la FC. Il est cependant important de rap-
peler que l’approximation de l’interaction convection-pulsation dépendant du temps telle
qu’implémentée dans le code MAD ne tient pas compte de la perturbation de l’ensemble
des termes liés à la convection (cf. section 4.3.1). Ainsi, s’il est clair que le rôle de la
convection de ce côté ci n’est en rien comparable à un blocage convectif, la considération
de tels ajouts est nécessaire à la description de la physique du mécanisme d’excitation des
étoiles γ Doradus dans cette région du diagramme HR.

Centre de la bande d’instabilité

À mesure que l’étoile évolue le long de la séquence principale, la température effective
diminue, la base de la zone convective plonge vers des couches plus profondes, de tem-
pératures et densités plus élevées, et le rapport temps convectif sur période de pulsation
à la base de la zone convective augmente (figure 4.7). Considérons désormais un mo-
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dèle B au centre de la bande d’instabilité (cf. tableau 4.3 et figure 4.4). Nous observons
que si les deux traitements de l’interaction convection-pulsation permettent l’excitation
de modes de type γ Dor, les gammes de périodes de modes excités diffèrent, le modèle
traité avec la FC présentant une extension de cette gamme vers des plus grandes périodes
(figure 4.4 - panneau (b)). L’influence de la convection dans cette région de la bande d’in-
stabilité dépend donc toujours du traitement utilisé. Afin de comprendre ces différences,
nous comparons les fonctions propres d’un mode excité avec les deux traitements de la
convection (gTDC,B1 et gFC,B1), puis celles d’un mode de période plus élevée, excité avec le
traitement FC (gFC,B2) mais stable avec le traitement TDC (gTDC,B2).

La figure 4.9 (panneau gauche) présente les intégrales de travail des modes gTDC,B1 et
gFC,B1 . Pour de tels modes, les approximations FC et TDC donnent des résultats compa-
rables. Le temps convectif est supérieur à la période de pulsation du mode à la base de la
zone convective, mais le rapport entre les deux reste de l’ordre de l’unité (figure 4.7). Bien
que le flux radiatif chute considérablement à la base de la zone convective (figure 4.6), les
variations de la luminosité totale et de ses composantes radiative et convective, illustrées
dans la figure 4.10, mettent en évidence le fait qu’à la base de l’enveloppe convective,
δLC/L n’est pas négligeable comparé à δLR/L. Ainsi, le rapport τconv/P n’est pas encore
suffisant pour conclure que la convection n’a pas le temps d’interagir avec l’oscillation et
le traitement convection gelée ne permet toujours pas de correctement décrire l’instabilité.
Notons que pour le mode calculé avec la FC nous observons toujours une influence (mi-
nime dans ce cas-ci) du mécanisme κ dû à la région d’ionisation partielle He I/H I. Nous
observons sur la figure 4.9 (panneau droit) présentant les profils de la variation d’entropie
pour les modes gTDC,B1 et gFC,B1 que l’excitation du mode gTDC,B1 n’est plus due à une
valeur non négligeable de δs dans la région de transition du mode. Au contraire, quelque
soit le traitement de l’interaction convection-pulsation utilisé, δs et sa dérivée sont petits
à la base de la zone convective. Bien que δLC ne soit pas suffisant pour compenser totale-
ment la chute de δLR lorsqu’on entre dans la zone convective, les modes sont globalement
excités par un mécanisme pouvant être assimilé à un blocage convectif.

Comme la période de pulsation d’un mode augmente avec l’ordre radial considéré,
les modes d’ordres radiaux élevés présentent un rapport τconv/P ≤ 1 et la convection
est sensible aux mouvements induits par les oscillations ; l’approximation de la convec-
tion gelée n’est plus applicable dans un tel cas. Afin de mieux comprendre l’influence de
la FC et de la TDC sur la stabilité de modes d’ordres radiaux plus élevés, comparons les
fonctions propres des modes gTDC,B2 et gFC,B2 , présentées en figure 4.11. La région de tran-
sition d’un mode (pour laquelle τth ∼ P) définit la frontière entre sa région de propagation
quasi-adiabatique, plus profonde, et sa région de propagation hautement non-adiabatique,
vers la surface. Les régions de transition des modes dont les périodes de pulsation sont
plus élevée sont plus profondes. Ces modes traversent une plus grande partie de la région
non-adiabatique de l’étoile, dans laquelle δs peut être non nul, et atteignant la base de la
zone convective. Ainsi, le mode gFC,B2 a une valeur suffisante de δs à la base de la zone
convective pour que ce mode soit globalement excité. Dans le cas du mode gTDC,B2 , le
contrôle de δs par la TDC implique une variation d’entropie très faible dans cette région.
Ce mode est alors globalement stabilisé par un amortissement radiatif efficace localisé
dans les régions plus profondes du modèle.
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Figure 4.10 – Variation des luminosités totale (noir), radiative (rouge) et convective (bleu) dans
la région de la base de l’enveloppe convective (ligne discontinue noire verticale) dans un modèle
calculé avec la TDC et situé au centre de la bande d’instabilité.
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Figure 4.11 – Même figure que la figure 4.9 pour un mode de période plus grande, excité lorsque
calculé avec la FC (gFC,B2 , ligne grise) et stable lorsque calculé avec la TDC (gT DC,B2 , ligne noire).
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Figure 4.12 – Même figure que la figure 4.5 pour le modèle C (modes gTDC,C et gFC,C), situé sur
le bord rouge de la bande d’instabilité des γ Dor.

Bord rouge de la bande d’instabilité

À première vue, la stabilité d’un modèle C situé sur le bord rouge de la bande d’insta-
bilité (cf. tableau 4.3 et figure 4.4) est, tout comme du côté bleu, dépendante de l’utilisa-
tion ou non de l’interaction convection-pulsation dépendant du temps dans notre code
de pulsations non-adiabatiques. Cependant, les intégrales de travail d’un mode choisi
comme excité dans le cas FC et stable dans le cas TDC (figure 4.12 - panneau gauche),
montrent des oscillations non-physiques du mode calculé avec TDC. Ce problème numé-
rique, abordé brièvement dans la section précédente, est détaillé dans Grigahcène et al.
(2005) et Dupret et al. (2005a). Ces oscillations s’observent dans les régions du modèle
stellaire dans lesquelles la convection est très efficace, soit où τconv ≫ P (cf. figure 4.7).
Comme nous l’avons déjà expliqué, l’approche TDC s’appuie sur l’approximation MLT,
considérée dans le cas stationnaire. Dans cette description de la convection, plusieurs pro-
cessus physiques complexes, tels que l’ensemble de la cascade d’énergie des éléments
convectifs, sont extrêmement simplifiés par la dimension unique de la MLT (qui se ré-
sume à une seule et unique longueur de mélange). L’absence de considération de l’aspect
spectral de la convection et de l’influence que pourraient avoir les oscillations sur ce pro-
blème multi-échelles font du bord rouge de la bande d’instabilité des étoiles γ Doradus la
limite de validité de l’approximation de la TDC telle qu’utilisée ici.

Néanmoins, l’introduction d’un paramètre complexe libre β, paramétrisant la réaction
de la cascade d’énergie liée aux mouvements convectifs à l’interaction avec les oscilla-
tions permet de lisser ces oscillations, comme le montre l’intégrale de travail présentée
dans la figure 4.13. Un ensemble d’essais-erreurs nous permet de définir la valeur de
β = (1,−1) comme étant la plus à même de réduire les oscillations des fonctions propres
sans pour autant rendre leur comportement très différent de celui des fonctions propres
calculées avec la FC pour les modèles du côté rouge de la bande d’instabilité.

Dans un modèle ayant une Teff de l’ordre de 6800 K, la taille de l’enveloppe convective
est telle qu’à sa base, le temps convectif est largement supérieur à la période des modes
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Figure 4.13 – Même figure que la figure 4.12 en incluant un paramètre β = (1;−1) dans le calcul
du mode gTDC,C.

g excités (figure 4.7). Dans cette région, la convection n’a pas le temps de s’adapter aux
oscillations et reste insensible aux fluctuations engendrées par les modes de pulsations. Le
mécanisme d’excitation des modes de type γ Dor du côté rouge de la bande d’instabilité
est bien un mécanisme de blocage convectif. Cependant, le choix d’utiliser la FC ou la
TDC dans cette région du diagramme HR n’est pas évident. Si il semblerait que le blo-
cage convectif est convenablement pris en compte par l’approximation de la convection
gelée, rien n’indique que différents moyens de geler la convection donneraient la même
température de la frontière rouge.

D’un autre côté, si l’introduction du paramètre libre β permet d’obtenir avec la TDC
des résultats numériquement stables dans cette région du diagramme HR, ce dernier ajoute
un paramètre libre, dont d’influence sur la stabilité des modes est non-négligeable, au
problème. En conclusion, si le fait de considérer ou non l’interaction convection-pulsation
dépendant du temps n’a pas un effet considérable sur la température du bord rouge de
la bande d’instabilité γ Dor comparé à l’effet d’un choix de paramètre de longueur de
mélange α, l’utilisation d’une théorie plus développée, telle que le développement d’une
TDC plus poussée tenant compte, entre autres, de la variation du tenseur de Reynolds, est
nécessaire à la stabilité numérique des calculs des fonctions propres des modes dans cette
région du diagramme HR.

Importance de la valeur du paramètre libre complexe β sur l’excitation des modes
de pulsation γ Doradus

Si l’adoption d’un paramètre β , 0 permet de lisser les oscillations non-physiques
liées au traitement TDC du côté rouge de la bande d’instabilité, il est également impor-
tant que la valeur de β choisie n’ai pas d’influence majeure sur le comportement physique
des fonctions propres. Il est donc nécessaire d’évaluer l’influence de la valeur de β sur la
stabilité de modes calculés avec la TDC dans des modèles ne présentant pas d’oscillations
non-physiques, c’est à dire ne se situant pas du côté rouge de la bande d’instabilité théo-
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Figure 4.14 – Influence de la valeur du paramètre β sur l’intégrale de travail des modes gTDC,B1 et
gTDC,B2 .

rique des γ Doradus. Rappelons que pour le calcul de la stabilité de tels modèles, il n’est
pas nécessaire d’introduire un paramètre β , 0.

Nous calculons à nouveau la stabilité des modes gTDC,B1 et gTDC,B2 du modèle B pour
deux valeurs de β différentes : β = (0;−1) et β = (1;−1). La figure 4.14 compare les in-
tégrales de travail de ces modes avec celles calculées avec β = 0. Si la valeur β = (1;−1)
permet d’amortir raisonnablement les oscillations non-physiques du côté rouge tout en
permettant aux fonctions propres de conserver un comportement proche de celles calcu-
lées avec la FC, elle surévalue très nettement la valeur de l’intégrale de travail des modes
issus d’un modèle en milieu de bande d’instabilité, allant même jusqu’à rendre globale-
ment instables des modes qui étaient stables lorsque β = 0. Le cas β = (0;−1), incapable
de rendre compte du bord rouge calculé avec la FC car ne lissant pas assez efficacement
les oscillations numériques, permet cette fois-ci d’approcher les valeurs obtenues lorsque
β est nul pour un mode excité, mais sous-évalue encore l’excitation, même insuffisante,
d’un mode globalement stabilisé.

L’effet de différentes valeurs de β sur la gamme de périodes d’oscillation de modes
de degré ℓ = 1 dans un modèle au milieu de la bande d’instabilité (Modèle B figure 4.4
et tableau 4.3) est illustré dans la figure 4.15. Nous observons une très nette variation de
cette gamme de périodes, de l’ordre de ±30%, selon le β considéré. Si cette influence aura
tendance à diminuer à mesure que l’on se dirige vers le bord bleu et vers des rapports
τconv/P ≤ 1 (cf. équation (4.11)), elle reste au moins du même ordre de grandeur que la
différence entres les périodes des modes calculés avec la TDC ou la FC pour les modèles
au centre de la bande d’instabilité.

Ainsi, l’utilisation de ce paramètre doit se faire en restant bien conscient que la théorie
de la convection dépendant du temps utilisée dans cette étude montre l’une de ses limites
lorsque la valeur de β influence de manière non-négligeable sur la stabilité des modes g
d’ordres radiaux élevés. Si nous avons mis le doigt sur une incertitude sur la stabilité qui
est liée à la physique des modes, il est important de se rappeler qu’en plus de cette incer-
titude liée au flux convectif, d’autres, liées par exemple aux composantes non-diagonales
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Figure 4.15 – Influence de la valeur du paramètre β sur la gamme de périodes des modes de degré
ℓ = 1 excités dans un modèle en milieu de séquence principale (modèle B l’intégrale de travail des
modes gTDC,B1 et gTDC,B2 .

du tenseur de Reynolds, ne sont pas considérées dans cette étude.

4.4 Conclusion

Dans ce chapitre, nous nous sommes, dans un premier temps, appliqués à étudier l’in-
fluence de la physique et de certains des paramètres inclus dans notre code d’évolution
stellaire sur la bande d’instabilité et les gammes de périodes des modes instables dans
des modèles d’étoiles γ Doradus. Parmi les aspects physiques explorés, seule l’efficacité
de la convection, paramétrée par la longueur de mélange, a une influence majeure sur la
bande d’instabilité des étoiles γ Dor. Nous retrouvons par la même occasion les résultats
obtenus par Dupret et al. (2005a), à savoir le décalage des bords de la bande d’instabilité
vers des températures plus basses inféré par une diminution du paramètre α. Lorsque α est
inférieur à 2, la bande d’instabilité théorique est en désaccord avec la bande d’instabilité
observée pour ces étoiles (figure 4.1 - panneau (f)).

Les étoiles γ Doradus ont une enveloppe convective dont la taille varie fortement en
fonction de la température effective de l’étoile. Les échelles de temps des mouvements
convectifs pouvant être du même ordre de grandeur que les périodes des modes g, il est
important de considérer l’interaction entre les mouvements convectifs et les perturbations
dues aux pulsations dans les calculs de pulsations non-adiabatiques. Dans la seconde par-



100 Chapitre 4

tie de ce chapitre, nous nous sommes intéressé à l’influence du traitement de l’interac-
tion convection-pulsation sur les propriétés sismiques des modèles d’étoiles γ Doradus.
Pour cela nous avons comparé de manière consistante les effets de l’approximation de la
convection gelée ou l’approximation de la convection dépendant du temps sur les carac-
téristiques non-adiabatiques des modes g. Les résultats obtenus sont les suivants :

– Bien que ces deux approches soient très différentes l’une de l’autre, elles ne donnent
pas de différence majeure quant à la localisation des bords bleu et rouge de la bande
d’instabilité théorique des γ Dor, si ce n’est un léger décalage des deux limites vers des
températures effectives plus faibles lorsque les calculs sont effectués en intégrant la FC.
– Nous notons une extension de la gamme de périodes des modes instables vers des

valeurs plus élevées lorsque ces derniers sont calculés avec l’approximation FC.
Afin de comprendre ces différences de comportement, nous avons comparé les valeurs

propres de modes de fréquences adimensionnelles égales dans des modèles sur le bord
bleu, au centre et sur le bord rouge de la bande d’instabilité de ces étoiles.

Sur le bord bleu de la bande d’instabilité :
– la convection est encore suffisamment efficace pour transporter de l’énergie, et elle

s’adapte très rapidement aux variations induites par les oscillations (temps convectif
plus petit que les périodes d’oscillations). La convection a un rôle actif sur l’excitation
des modes g dans les γ Doradus. Ces modes sont excités non pas par un blocage du flux
radiatif par la convection, mais par la présence d’un gradient d’entropie non-négligeable
dans cette même région lorsque les variations de flux convectif sont considérées dans
le calcul des oscillations.

Au centre de la bande d’instabilité :
– les deux approximations donnent des résultats similaires pour un mode dont la pé-

riode est inférieure au temps convectif et le mécanisme d’excitation est alors assimilable
à un blocage convectif.
– les deux approximations n’amènent pas aux mêmes conclusions pour les modes

d’ordres radiaux élevés. Ces modes sont excités par un gradient d’entropie non-négligeable
dans le cas FC, qui n’est pas autorisé par le contrôle de la TDC sur la variation d’en-
tropie. Ces différences semblent justifier l’utilisation de la TDC dans cette partie de la
bande d’instabilité des étoiles γ Dor.
Sur le bord rouge de la bande d’instabilité :
– la convection est très efficace et le temps convectif à la base de l’enveloppe convec-

tive est très supérieur aux périodes de pulsations des étoiles γ Dor. L’approximation FC
est justifiable. Cependant, il n’est pas certain que tous les moyens de geler la convection
donnent pour autant des résultats similaires.
– les modes calculés avec la TDC présentent un comportement oscillatoire non-physique

qu’il est possible de lisser en introduisant un paramètre complexe β dans l’équation
d’énergie. Cependant, ce paramètre engendre parfois, dans des modèles plus chauds,
une mauvaise évaluation de la valeur de l’intégrale de travail à la surface par rapport à
celle calculée avec β = 0. Ce paramètre libre engendre une nouvelle incertitude sur le
calcul des fonctions propres des modes g incluant la TDC.
Nous avons cependant montré que si une valeur de β permet aux fonctions propres

calculées avec la TDC d’approcher un comportement oscillatoire physique du côté rouge,
elle engendre dans des modèles plus chauds une forte surévaluation de la valeur de l’in-
tégrale de travail à la surface par rapport à celle calculée avec β = 0, qui se répercute
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sur la gamme de périodes des modes excités, qui varie de ±30% selon le β considéré. Ce
paramètre libre engendre une nouvelle incertitude sur le calcul des fonctions propres des
modes g incluant la TDC.

Bien que la TDC montre ses limites du côté rouge, Dupret et al. (2005b) mirent en
évidence le caractère indispensable du traitement temporel de l’interaction convection-
pulsation sur la détermination des rapports d’amplitude entre différentes bandes passantes
photométriques, et du déphasage entre les courbes de lumières et les courbes de vitesse,
permettant ainsi l’identification des modes dans les étoiles γ Dor. Ainsi, la détermination
de la stabilité et des périodes des modes sur le bord rouge, tout comme la localisation pré-
cise de ce dernier, restent un défi important pour ces étoiles. Pour ce faire, l’étude menée
dans ce chapitre doit aller encore plus loin, en comparant de manière poussée les diffé-
rents moyens de geler la convection à une approche TDCplus complète, tenant compte
des variations dues aux oscillations de tous les termes liés aux mouvements convectifs.

Notons également que le paramètre de longueur de mélange nécessaire pour repro-
duire théoriquement la localisation de la bande d’instabilité observationnelle des γDoradus
est 10% plus élevée que celle nécessaire à reproduire le rayon du Soleil actuel (α⊙ = 1.8)
alors que l’efficacité de la convection diminue à mesure que l’on considère des étoiles plus
chaudes. Ce point est également l’une des inconsistances de l’explication du mécanisme
d’excitation de ces modes qu’il sera nécessaire de discuter dans une prochaine étude.

En conclusion, l’importance de l’utilisation de la TDC pour l’étude astérosismique
des γ Doradus reste, à notre sens, très dépendante du type d’étude, globale ou locale,
abordée. Si l’utilisation TDC est cruciale pour étudier la physique des modes et déterminer
les gammes de périodes de modes excités partout sauf du côté rouge, la différence de
localisation de la bande d’instabilité issue des calculs avec FC et TDC reste tout à fait
minime par rapport à l’influence du paramètre α.
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γ Doradus en pré-séquence principale
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Les résultats présentés dans ce chapitre ont été publiés dans les articles suivants :

– Bouabid, M.-P. ; Montalbán, J. ; Miglio, A. ; Dupret, M.-A. ; Grigahcène, A. ;
Noels, A. : Theoretical seismic properties of pre-main sequence γ Doradus pul-
sators, (2011) A&A 531, 145

– Bouabid, M.-P. ; Montalbán, J. ; Miglio, A. ; Dupret, M.-A. ; Grigahcène, A. ;
Noels, A. : Theoretical study of γ Doradus pulsations in pre-main sequence stars,
(2010), AN 331, 1044

5.1 Introduction

Les travaux théoriques sur les étoiles γ Dor se consacrent systématiquement aux mo-
dèles de séquence principale (MS pour "main sequence"). Cependant, des tracés évolutifs
d’étoiles de masses intermédiaires en MS, mais aussi en pré-séquence principale 1 (PMS
pour "pre-main sequence") coupent la bande d’instabilité observée des étoiles γ Dor (fi-
gure 5.1).

Une étoile passe la plupart de sa vie en séquence principale, brûlant paisiblement de
l’hydrogène en son centre. Sa phase de pré-séquence principale est quant à elle beaucoup
plus rapide. Prenant l’exemple d’une séquence évolutive de 1.8 M⊙, l’étoile passe dix fois
moins de temps dans la bande d’instabilité γ Doradus pendant la phase PMS que durant
la séquence principale. Ainsi la proportionnalité d’étoiles en PMS par rapport au nombre
d’étoiles MS à un instant t est sans équivoque. Toutefois, de nombreuses étoiles PMS de
masses intermédiaires sont régulièrement observées et certaines d’entre elles, telles que
les étoiles Ae/Be de Herbig, présentent l’évidence d’une forte variabilité (cf., par exemple,
Herbig 1960 et Finkenzeller & Mundt 1984). Si une part de cette variabilité est certaine-
ment due à l’activité intense de ces étoiles et à leur interaction avec un environnement
circumstellaire dense, l’éventualité d’une variabilité intrinsèque due à des oscillations de
type δ Scuti n’est pas à exclure (cf., par exemple, Kurtz & Marang 1995; Balona et al.
2002; Fumel & Boehm 2011).

Méthodes de caractérisation de l’âge et de l’état évolutif d’une étoile de pré-séquence
principale

La caractérisation de l’âge et de l’état évolutif d’une étoile se fait selon différentes
méthodes dépendant de la situation de l’astre.

– Dans le cas d’une étoile appartenant à un amas stellaire, il est possible de caracté-
riser l’âge de ce dernier en regardant la distribution des étoiles lui appartenant dans
un diagramme HR, et de déterminer ainsi leurs âges et états évolutifs. Cependant, il
n’est pas évident de déterminer l’appartenance d’une étoile à un amas. Qui plus est,
les modèles d’évolution stellaire permettant de définir l’âge d’un amas ne sont pas
infiniment précis.

– De cette première méthode en découle une deuxième, développée dans les années
1960 (cf. Eggen 1965, références comprises), liée à l’appartenance d’une étoile à

1. Nous considérons les modèles stellaires comme étant en PMS tant que les réactions nucléaires en leur
centre n’ont pas atteint l’équilibre.
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un groupe diffus d’étoiles ("moving group") ayant été formées dans la même ré-
gion mais ne formant plus d’amas. Le vecteur mouvement et l’âge sont cependant
identiques pour toutes ces étoiles.

– La caractérisation de l’état évolutif d’une étoile isolée est plus compliquée. Gé-
néralement, une étoile jeune est caractérisée par une distribution spectrale d’éner-
gie (SED pour "spectral energy distribution") particulière en raison d’un environ-
nement circumstellaire encore dense (tel qu’un disque d’accrétion), absorbant le
rayonnement de l’étoile dans l’ultraviolet (UV) et le réémettant dans l’infrarouge
(IR). Ainsi les étoiles présentant un spectre d’énergie déficitaire dans l’UV et en ex-
cès dans l’IR sont potentiellement jeunes et en pré-séquence principale. Cependant,
il existe des étoiles post-AGB qui présentent de telles SED lorsqu’elles perdent de la
masse. L’analyse de la forme résolue du disque d’accrétion ou de la forme détaillée
de la SED peut aider à différencier ces deux états évolutifs (Vieira et al. 2011).

– Les étoiles PMS peu évoluées étant en phase de contraction gravifique, il est pos-
sible de lier leur âge à la valeur de la gravité surfacique. Le rapport des raies d’ab-
sorption Fe (8186.7 Å ou 8204.9 Å) et Na (8183.3 Å ou 8194.8 Å) augmente lorsque
le log g diminue, et est très différent pour une étoile en MS ou une étoile PMS, à
température effective donnée. La détermination du log g à ±0.2 permet de détermi-
ner l’âge de l’étoile à un facteur 1.5 près (Takagi et al. 2010).

– L’activité due au champ magnétique (activité chromosphérique, photosphérique, co-
ronale, émission forte en rayon X), généralement décroissante à mesure que l’étoile
évolue, est régulièrement utilisée comme indicateur de l’état évolutif des étoiles
(cf. la revue de Schulz et al. 2009, et Kaye & Strassmeier 1998 pour l’application
de cette méthode aux candidates γ Dor). L’observation d’un excès photométrique
dans la longueur d’onde Hα est signe d’une activité chromosphérique importante
et, combinée à la position de l’étoile considérée dans le diagramme HR, permet de
déterminer son état évolutif (Romaniello 1998).

– L’observation d’un système stellaire binaire permet de déterminer la masse de cha-
cune des deux étoiles grâce à la mesure de leurs vitesses radiales et de l’angle d’in-
clinaison du système. Combinée à la détermination des paramètres fondamentaux
(et de la composition chimique de l’étoile), cette technique permet de placer l’étoile
dans un diagramme HR et de la comparer à des modèles stellaires de masses iden-
tiques, réduisant ainsi le nombre de variables libres du problème de modélisation.

– Il existe une région extrême du diagramme HR, du côté rouge, qu’aucun tracé évo-
lutif de MS ou post-MS n’est capable d’atteindre. Ainsi les étoiles présentant une
telle couleur (ou température effective) et une luminosité adéquate sont des étoiles
situées en pré-séquence principale.

Cependant, le cas d’une étoile pré-séquence principale en phase de mise à l’équilibre des
réactions nucléaires, approchant la ZAMS 2, isolée et sans disque d’accrétion, montre les
limites des techniques de détermination d’âge et/ou d’état évolutif présentées ci-dessus.
L’astérosismologie, par l’observation de l’évolution des fréquences d’oscillations et des
grandeurs s’y rapportant (cf. section 2.6), fournit une nouvelle approche permettant de
contraindre l’état évolutif d’une étoile. Cette technique fut utilisée par Guenther et al.
(2007), qui déterminèrent l’état évolutif de cinq étoiles PMS δ Scuti par la méthode de

2. La Zero Age Main Sequence (ZAMS) est le point de départ de la séquence principale, soit un état
évolutif ponctuel transitoire entre la PMS et la MS.
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modélisation astérosismique, ou encore Moya et al. (2010a) qui tentèrent de contraindre
l’âge du système stellaire HR 8799 (cf. chapitre 7).

Les buts de ce chapitre sont de caractériser les propriétés des modes g dans les étoiles
PMS croisant la bande d’instabilité des γ Doradus et d’observer d’éventuelles différences
significatives avec les propriétés sismiques des étoiles γ Dor en séquence principale. De
telles différences permettraient d’ajouter une méthode complémentaire aidant à la déter-
mination de l’état évolutif de ces étoiles.

Après une revue sommaire des efforts observationnels effectués afin de détecter et
caractériser des étoiles γ Doradus en pré-séquence principale dans la section 5.2, nous
aborderons l’étude théorique des propriétés sismiques des γ Dor PMS. Nous détaillerons
dans la section 5.3 les structures internes des modèles stellaires PMS et MS et analyse-
rons leurs différences. Les effets de ces différences de structures sur les propriétés adia-
batiques des spectres de fréquences en PMS et en MS seront analysés dans la section 5.4.
Dans la section 5.5, nous nous concentrerons sur la stabilité et les caractéristiques non-
adiabatiques des modes g dans les modèles PMS et nous les comparerons aux modes de
type γ Dor présents dans les modèles MS. Enfin, un résumé de cette étude sera proposé
dans la section 5.6.

Figure 5.1 – Trajets évolutifs en pré-séquence principale (lignes pleines) et en séquence principale
(lignes pointillées) croisant la bande d’instabilité observationnelle (segments épais) déterminée par
Handler & Shobbrook (2002). Les points gris représentent les γ Doradus confirmées par Henry
et al. 2007.
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5.2 Revue des études observationnelles d’étoiles
candidates γ Doradus en pré-séquence principale

Depuis l’avènement de l’ère de l’astérosismologie spatiale avec le lancement des sa-
tellites MOST 3 (Walker et al. 2003), CoRoT 4 (Baglin & Fridlund 2006) et Kepler (Bo-
rucki et al. 2010), le nombre d’étoiles variables pulsantes détectées a considérablement
augmenté. S’en suit en toute logique une augmentation du nombre d’étoiles pulsantes po-
tentiellement PMS. Récemment, plusieurs études observationnelles ont été lancées afin de
détecter des étoiles γ Doradus PMS. Nous présentons ici les dernières avancées dans le
domaine.

Les observations photométriques du jeune amas NGC 884 (χ Persei) effectuées par
Saesen et al. (2010) ont révélé la présence de candidates γ Doradus qui, étant donné l’âge
de cet amas (12.6 millions d’années [Myr] - Slesnick et al. 2002), pourraient être en PMS.
Sans pour autant détailler la liste des étoiles candidates γ Dor et leurs caractéristiques,
les auteurs donnent l’exemple d’une étoile de type spectral F montrant quatre fréquences
distinctes entre 0.243 et 1.083 cycles par jour.

Des efforts importants ont également été fournis pour trouver des étoiles γ Dor PMS
dans l’amas NGC 2264 (3 à 10 millions d’années - Sung et al. 2004; Sagar et al. 1986)
grâce à la photométrie du satellite MOST (Zwintz et al. 2009). Cette étude révéla la pré-
sence de huit candidates γ Dor et deux candidates hybrides γ Dor/δ Sct dans ce dernier
(Zwintz, communication privée, mai 2011). Des résultats récents, s’appuyant sur l’ob-
servation de cet amas par le satellite CoRoT durant le programme d’observation SRa1
(pour "Short Run anticenter 1") de 23.4 jours en mars 2008, ont confirmé la présence de
deux γDor appartenant à l’amas (Zwintz, communication privée, octobre 2011). Ces deux
étoiles ont une température effective légèrement en deçà de la frontière rouge théorique de
la bande d’instabilité dérivée avec nos paramètres d’entrée, soit Teff = 6300± 200 K pour
les deux, et leurs vitesses de rotation projetées ont été mesurées à 3 sin i = 42 ± 2 km.s−1

et 3 sin i = 18 ± 1 km.s−1. Elles présentent respectivement 11 et 7 fréquences, toutes infé-
rieures à 1.5 c/j.

Ripepi et al. (2011) proposèrent une étude étendue de l’étoile CoRoT 102699796,
observée par le satellite CoRoT dans le "champ exoplanètes" durant le programme d’ob-
servation (run) LRa1 5. Leurs travaux vont de l’analyse en fréquence à la modélisation
sur base d’une étude astérosismique adiabatique, en passant par la détermination de para-
mètres fondamentaux. Ils avancèrent la possibilité que cette étoile fasse partie de la classe
Ae de Herbig et présente des pulsations hybrides γ Dor/δ Sct. Cinq fréquences entre 3.32
et 6.80 c/j furent détectées. Cependant, il est surprenant que ces fréquences soient toutes
supérieures à celles typiquement attendues dans des étoiles γ Dor (cf. section 3.1). Une
analyse fréquentielle supplémentaire ainsi qu’une modélisation se basant sur des calculs
d’oscillations non-adiabatiques seraient nécessaires à la discussion de son statut d’étoile
pulsante hybride. En cas de confirmation, cette étoile serait la première étoile PMS sous
métallique présentant de telles oscillations.

Enfin, le statut évolutif de l’étoile HR 8799, une variable γ Dor hôte de quatre objets

3. Microvariabilité & Oscillations STellaires
4. COnvection, ROtation et Transits planétaires
5. "Long Run anticenter 1" - 140 jours (du 15/10/2007 au 03/03/2008).
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(planètes ou naines brunes - Marois et al. 2008, 2010), est toujours sujet à débat (Moya
et al. 2010a; Moro-Martín et al. 2010b). Nous reviendrons en détail sur ce dernier cas dans
le chapitre 7.

5.3 Structure interne des étoiles de masse
intermédiaire en pré-séquence principale et en
séquence principale

Table 5.1 – Paramètres stellaires des modèles PMS et MS étudiés dans ce chapitre. Xc/Xc0 définit
la fraction de masse centrale d’hydrogène par rapport à sa valeur initiale.

Modèles
État évolutif PMS MS PMS MS

Masse (en M⊙) 1.8 1.8 2.1 1.9
Teff (K) 6963 6963 6676 6662

log L/L⊙ 1.10 1.09 1.26 1.26
log g 3.92 3.92 3.75 3.71
R/R⊙ 2.44 2.42 3.20 3.22

age (Myr) 6.89 1182 4.49 1354
Xc/Xc0 (%) 99.9 23.3 100 18.5

Par convention, la naissance d’une étoile issue de la contraction gravitationnelle d’un
nuage interstellaire est définie par l’instant auquel l’équilibre hydrostatique est atteint.
Lors de cette phase évolutive, l’étoile présente une température effective (Teff) basse, un
rayon (R) grand et, par conséquent, une luminosité (L) très élevée comparée aux phases
évolutives à suivre (au moins jusqu’à la fin de la phase de combustion centrale de l’hy-
drogène en couches). Elle se situe alors dans le diagramme HR en haut de la phase évo-
lutive appelée branche de Hayashi. Lors de cette phase purement convective, l’étoile su-
bit une contraction gravifique à température presque constante, conduisant à une baisse
considérable de sa luminosité à mesure que son rayon diminue, ce qui se traduit dans
le diagramme HR par une évolution quasi-verticale le long de la branche de Hayashi.
L’augmentation de la température consécutive à la contraction, particulièrement dans les
couches centrales, y réduit l’opacité, et un cœur radiatif apparaît et grossit : l’étoile évolue
le long de la pré-séquence principale avec une température effective croissante. Lorsque
la température centrale est suffisamment élevée (∼ 1.7 107 K), le cycle de réactions nu-
cléaires CNO démarre 6. Étant donné la grande sensibilité en température de la réaction
nucléaire 12C(p, γ)13N(β+ν)13C(p, γ)14N (∝ T 19), un cœur convectif naît, et sa masse évo-
lue à mesure que l’étoile se dirige vers le début de la séquence principale défini par la
mise à l’équilibre de toutes les réactions nucléaires du cycle CNO au sein de l’étoile. Pour
les étoiles légèrement plus massives que le Soleil, ce cœur convectif demeure durant la
séquence principale. Il est utile de rappeler que la phase de pré-séquence principale est

6. Les étoiles de masses inférieures à ∼ 1.2 M⊙ brûlent de l’hydrogène grâce aux réactions nucléaires
de la chaîne p − p pendant la première partie de la MS.
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très rapide à l’échelle de l’évolution stellaire, d’autant plus si l’on considère cette phase
uniquement avant la mise en route des réactions nucléaires. Comme présenté dans la fi-
gure 5.1, le degré d’évolution d’une étoile en pré-séquence principale traversant la bande
d’instabilité des γ Dor dépend de sa masse. Alors qu’un cœur convectif existe déjà pour
les étoiles de moindres masses, les plus massives présentent encore un cœur radiatif, sont
homogènes et en contraction gravitationnelle lorsqu’elles traversent la bande d’instabilité.

D’un point de vue théorique, les propriétés des modes g d’ordres élevés sont déter-
minées par la stratification de la matière dans l’étoile, décrite par la fréquence de Brunt-
Väisälä N définie en une couche de l’étoile par les équations (2.45) et (2.46) que nous
rappelons ici ;

N2 ≃ g
(

1
Γ1

d ln p
dr
− d ln ρ

dr

)
∝

(
∇ad − ∇T +

φ

δ
∇µ

)
, (5.1)

où g, ρ, p, r sont respectivement la gravité, la densité, la pression et le rayon de la couche
considérée, Γ1 le premier exposant adiabatique, ∇ad et ∇T respectivement les gradients
de température adiabatique et réel, ∇µ le gradient de poids moléculaire moyen, φ et δ les
dérivées logarithmiques de la densité par rapport à µ et à la température.

En utilisant la théorie asymptotique au premier ordre (Tassoul 1980) telle qu’exposée
dans la section 2.6, le lien entre la structure interne de l’étoile et le spectre de périodes des
modes de gravité devient évident. Avec cette approximation, il est possible d’exprimer la
période d’un mode g d’ordre radial élevé n et de degré ℓ se propageant dans une étoile
possédant un cœur et une enveloppe radiatifs par

Pn,ℓ ≃
π2

√
ℓ(ℓ + 1)

∫ r1

r0

N
r dr

(2n + 1) , (5.2)

r0 et r1 étant les limites de la cavité de propagation des modes g définie par ω2 ≪ N2, L2
ℓ ,

ω la fréquence du mode considéré et Lℓ la fréquence de Lamb pour les modes de degré
ℓ. L’équation (5.2) met en évidence le rôle joué par les régions centrales dans la déter-
mination des propriétés oscillatoires des γ Dor au travers de N. Il est ainsi probable que
les différences entre les structures stellaires en PMS et en MS engendrent des différences
notables entre les propriétés sismiques d’étoiles dans ces états évolutifs.

La figure 5.2 présente les tracés évolutifs de modèles théoriques de 1.8 (panneau
gauche), 1.9 et 2.1 M⊙ (panneau droit). Les trajets évolutifs d’une étoile de 1.8 M⊙ en
pré-séquence principale et en séquence principale se croisent en différents points du dia-
gramme HR, et particulièrement à l’intérieur de la bande d’instabilité des γ Dor. La com-
paraison de deux modèles passant en un même point du diagramme HR permet de s’af-
franchir des effets dus à des températures effectives et rayons différents sur la structure
stellaire. Les propriétés physiques de ces deux modèles de 1.8 M⊙ sont reprises dans le
tableau 5.1 et leurs profils de N sont donnés dans la figure 5.3 (panneau gauche). Par leur
densité moyenne et leur température effective identiques, les fréquences de Brunt-Väisälä
des deux modèles présentent un comportement similaire dans les couches externes, et
les bases de leurs zones convectives externes sont situées à la même profondeur. Les deux
profils montrent également une augmentation de N dans les régions plus centrales, liée à la
distribution de densité. Les régions centrales du modèle PMS sont suffisamment chaudes
pour amorcer la réaction 12C(p, γ)13N(β+ν)13C(p, γ)14N, permettant ainsi l’apparition d’un
petit cœur convectif. En plus d’un cœur convectif bien plus grand, le modèle MS présente
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Figure 5.2 – Trajets évolutifs de différents modèles théoriques croisant la bande d’instabilité ob-
servationnelle des γ Dor (Handler & Shobbrook 2002). Panneau gauche : trajet évolutif de 1.8 M⊙
pour lequel les phases d’évolution PMS (ligne continue) et MS (ligne pointillée) se croisent à
l’intérieur de la bande d’instabilité (cercle : modèle PMS, triangle : modèle MS). Panneau droit :
trajets évolutifs de 1.9 (ligne pointillée) et 2.1 M⊙ (ligne continue) présentant des modèles PMS
de 2.1 M⊙ (cercle) et en fin de MS de 1.9 M⊙ (triangle) se situant en un même point du diagramme
HR.

une variation importante de N à la limite de ce dernier. Cette variation abrupte est due
au gradient de poids moléculaire moyen apparaissant dans les couches à la frontière du
cœur convectif qui recède suite à la réduction d’opacité accompagnant la transformation
d’hydrogène en hélium. Étant donné le faible ∇µ dans le modèle PMS, et ce malgré le
démarrage des réactions nucléaires, le profil de N à la limite du cœur convectif est lisse et
sans aucune variation brusque.

Comme mentionné précédemment, les modèles PMS plus massifs traversant la bande
d’instabilité des γ Dor sont moins évolués que ceux de plus faibles masses. Dès lors, il
est nécessaire de considérer des modèles MS avec de l’overshooting à la limite du cœur
convectif (cf. section 3.2.1) afin que ceux-ci aient des températures effectives suffisam-
ment basses et des luminosités suffisamment élevées pour croiser les modèles PMS plus
massifs. L’intersection entre les séquences évolutives de 1.9 et 2.1 M⊙ dans la bande d’in-
stabilité des γ Dor a lieu alors que d’une part le modèle PMS de 2.1 M⊙ présente encore
une structure totalement radiative et quasi-homogène en deçà de l’enveloppe convective,
et d’autre part le modèle MS de 1.9 M⊙ est en fin de MS (cf. figure 5.3, panneau droit, et
tableau 5.1 pour les propriétés physiques de ces modèles). Le modèle MS présente un ∇µ
plus important que celui décrit dans le paragraphe précédent. De plus, bien que les rayons
de ces deux modèles soient comparables, leurs gravités sont différentes. Par conséquent,
leurs profils de densité dans les régions externes, ainsi que la profondeur de la base de
leurs zones convectives, sont différents.
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Figure 5.3 – Diagramme de propagation des modèles présentés dans la figure 5.2. Fréquences
de Brunt-Väisälä (lignes continues) et de Lamb pour les modes ℓ = 1 (lignes pointillées) pour
des modèles en PMS (lignes noires) et MS (lignes grises) de même masse (panneau gauche) ou de
masses différentes (panneau droit). La ligne horizontale épaisse représente la région de propagation
pour des modes g ayant des fréquences typiques pour des étoiles γ Dor.

5.4 Comparaison des propriétés adiabatiques des
spectres de pulsations de modèles stellaires en
pré-séquence principale et en séquence principale

Les fortes différences de structure interne des étoiles en PMS et en MS dans la région
du diagramme HR des étoiles de type γ Doradus peuvent être liées à des quantités astéro-
sismiques issues d’un calcul d’oscillations stellaires adiabatiques, telles que l’espacement
entre des périodes d’oscillations de modes consécutifs, appelé "period-spacing".

5.4.1 Évolution du period-spacing sous l’approximation asymptotique
au premier ordre

Dans un premier temps, rappelons l’expression asymptotique du period-spacing ⟨∆P⟩
entre deux modes g d’ordres radiaux consécutifs et de même degré ℓ dérivée dans la
section 2.6.2 :

⟨∆Pn⟩ ≡ Pn+1 − Pn ≃
2π2

√
ℓ(ℓ + 1)

∫ r1

r0

N
r dr

, (5.3)

où r0 et r1 sont les limites de la région de propagation des modes g. Cette approximation
prédit une valeur constante du period-spacing, indépendante de l’ordre radial considéré,
pour des modes d’un degré donné.

La figure 5.4 (panneau (c)) montre l’évolution du period-spacing asymptotique, cal-
culé à l’aide de l’équation (5.3), pour une étoile de 1.8 M⊙ de la PMS à la fin de la séquence
principale (figure 5.4 - panneau (a)). La variation du period-spacing au cours de l’évolu-
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Figure 5.4 – Panneau (a) : Évolution d’une étoile de 1.8 M⊙ dans le diagramme HR (phase PMS
en ligne pleine noire et phase MS en ligne pointillée grise) croisant la bande d’instabilité γ Dor
(traits noirs épais, Handler & Shobbrook 2002). Panneau (b) : Variation de la masse du cœur
convectif de ce modèle stellaire de la phase PMS au début de la phase MS (Xc = 0.688). Panneau
(c) : Évolution du period-spacing asymptotique des modes ℓ = 1 en fonction de la température
effective de l’étoile depuis la phase PMS jusqu’à la fin de la séquence principale (point E).

tion de l’étoile est très fortement liée à l’évolution de la masse du cœur convectif, qui
varie considérablement durant la phase de pré-séquence principale (figure 5.4 - panneau
(b)). La plus grande différence entre les period-spacings de deux modèles ayant la même
Teff, l’un en PMS l’autre en MS, est d’environ 0.02 jours et correspond au modèle PMS
ayant le cœur convectif le plus important (figure 5.4, points B et D).

Le rapport de la fréquence de Brunt-Väisälä sur le rayon normalisé de l’étoile (N/x)
est présenté figure 5.5 pour les modèles A à E. La limite de la cavité de propagation des
modes g d’ordres élevés tels qu’observés dans les γ Dor coïncide avec les limites de la
région radiative se situant entre le cœur et l’enveloppe convectifs. Ainsi, la contribution du
rapport N/x à la valeur de ⟨∆P⟩ provient de la zone radiative de l’étoile. En comparaison
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des autres modèles, le modèle B montre un cœur convectif plus étendu, d’où une plus
petite valeur de

∫
N
x dx, et un period-spacing moyen plus grand. Bien que les structures

des modèles A, C et D soient très différentes, l’intégration du profil de N sur l’ensemble
de la région radiative donne finalement des valeurs de period-spacing très similaires pour
ces trois modèles. Dans le modèle D, la forte contribution à l’intégrale de N de la région
possédant un ∇µ important équilibre la contribution des régions plus centrales du modèle
A, qui présente un cœur convectif plus petit, mais aucune augmentation brusque de N à la
limite de celui-ci. Enfin, la valeur importante de N/x dans la région de fort ∇µ du modèle
D est contrebalancée par sa plus faible valeur dans les couches plus externes comparée à
celle du modèle C.

La figure 5.6 présente l’évolution des period-spacings pour des séquences évolutives
de 1.5 à 2.3 M⊙. En généralisant ainsi l’analyse précédente, nous observons que les valeurs
de period-spacing des modèles PMS sont globalement plus élevées que celles des modèles
en MS. Cependant, ces deux valeurs s’approchent à mesure que l’on se dirige vers la fin
de la PMS (et la jonction avec la MS), ⟨∆P⟩ étant, sur la fin de la PMS, inférieur ou égal
aux valeurs en MS à température effective donnée. Ainsi, la valeur moyenne du period-
spacing calculée sur base de l’approximation asymptotique, bien qu’étant très différente
entre un modèle PMS peu évolué et un modèle en MS, ne permet pas, à elle seule, de
distinguer un modèle de pré-séquence principale d’un modèle en séquence principale.

Figure 5.5 – Rapport N
x en fonction du rayon normalisé pour les modèles A, B, C (respectivement

en traits noirs plein, pointillés longs et pointillés courts), D et E (respectivement en traits gris plein
et pointillés longs).
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Figure 5.6 – Évolution du period-spacing pour les modes ℓ = 1 en fonction de la température
effective pour tous les modèles des séquences évolutives PMS (lignes pleines) et MS (lignes poin-
tillées) entre 1.5 et 2.3 M⊙ dans la gamme de Teff de la bande d’instabilité γ Dor.

5.4.2 La structure du period-spacing comme signature de l’état évo-
lutif d’une étoile

Sur base des travaux effectués par Berthomieu et al. (1984) et Brassard et al. (1992)
sur les propriétés des modes de gravité dans les naines blanches, Miglio et al. (2008) ont
investigué les propriétés théoriques des modes g d’ordres radiaux élevés dans les étoiles de
séquence principale et ont montré que la variation importante du profil de N à la limite du
cœur convectif laisse une signature astérosismique qui se caractérise par l’oscillation du
period-spacing autour de sa valeur asymptotique. Ils définissent δPn comme la différence
entre les périodes de pulsations d’une étoile caractérisée par une variation forte de N due
au ∇µ et les périodes d’oscillations d’un modèle fictif présentant une même valeur de∫ r1

r0

N
r dr que l’étoile considérée mais ayant un profil de N lisse, tel que celui d’une étoile

PMS. Sur base de l’approximation asymptotique (cf. section 2.5), la fonction δPn pour un
profil de N modélisé par une fonction escalier peut être exprimée comme

δPn ∝
Π0

L
1 − ζ2

ζ2 cos
(
2π
Π0

Πµ
n + Φ

)
, (5.4)

où L =
√
ℓ(ℓ + 1), Φ est la constante de phase, ζ =

(
N+
N−

)
, N+ et N− étant respectivement

les valeurs de la fréquence de Brunt-Väisälä aux bords extérieurs et intérieurs de la région
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de fort ∇µ. Le rayon d’Archimède (buoyancy radius) à la profondeur x est défini comme

Π−1
x =

∫ x

x0

N
x

dx. (5.5)

Le rayon d’Archimède total s’exprime comme

Π−1
0 =

∫ x1

x0

N
x

dx, (5.6)

et le rayon d’Archimède à la profondeur de la forte variation de N s’écrit

Π−1
µ =

∫ xµ

x0

N
x

dx, (5.7)

x1 étant le rayon normalisé à la limite extérieure de la cavité de propagation des modes g,
et x0 et xµ les rayons normalisés, respectivement, aux limites du cœur convectif et de la
région de fort ∇µ.

L’équation (5.4) décrit la signature apposée par l’augmentation abrupte de N au bord
du cœur convectif sur la variation du period-spacing comme une composante sinusoïdale
d’amplitude dépendant de ∇µ. La périodicité de cette composante en terme d’ordre radial
est exprimée comme

∆n ∼
Πµ

Π0
. (5.8)

x

Figure 5.7 – Panneau gauche : structure du period-spacing pour les modes ℓ = 1 en fonction
de l’ordre radial n des modes pour les modèles PMS (triangles noirs) et MS (carrés gris) ayant
une masse identique (M = 1.8 M⊙). Panneau droit : fréquence de Brunt-Väisälä en fonction de
Π0/Πx pour ces modèles PMS (noir) et MS (gris) de 1.8 M⊙. La ligne verticale pointillée indique
la localisation de Π0

Πµ
dans le modèle MS.

Cette divergence de la valeur de ∆P par rapport à sa valeur asymptotique est visible
dans la figure 5.7 (panneau gauche), qui montre le period-spacing pour les modes ℓ = 1
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des modèles PMS et MS de 1.8 M⊙ décrits dans la section 5.3. Les profils de N tracés
en fonction du rayon d’Archimède normalisé pour ces deux modèles sont présentés dans
la figure 5.7 (panneau droit). Dans le cas du modèle PMS, le ∇µ n’est pas significatif, et
aucune variation brutale de N n’apparaît dans la région radiative. Ainsi le ∆P du modèle
PMS est constant. La structure du period-spacing du modèle en MS, elle, présente une
oscillation telle que prédite par la théorie développée ci-dessus. La périodicité de cette
oscillation est en moyenne de 5 ordres radiaux, ce qui correspond à l’inverse du rayon
d’Archimède normalisé à la profondeur de la forte variation de N (Π0/Πµ = 1/5 = 0.2,
figure 5.7 - panneau droit, la ligne pointillée verticale). Nous retrouvons ainsi le lien di-
rect entre la périodicité du period-spacing et la structure des couches proches du cœur
convectif tel qu’expliqué par Miglio et al. (2008). Cette oscillation n’est pas sinusoïdale,
comme prédit par l’équation (5.4) car les approximations utilisées pour dériver cette ex-
pression sont uniquement valables dans le cas particulier de petites variations du profil de
N comparativement au modèle lisse.

5.5 Analyse non-adiabatique des propriétés
sismiques d’étoiles en pré-séquence principale

Nous présentons dans cette section les résultats de notre étude sur les oscillations non-
adiabatiques pour laquelle nous avons calculé les modes g de degré ℓ = 1 et ℓ = 2 sur
l’ensemble des modèles stellaires MS et PMS de notre grille de référence ainsi que sur
l’ensemble des modèles MS de la grille avec overshooting, toutes deux présentées dans la
section 4.2.

Les bandes d’instabilité théoriques obtenues pour les modèles en MS et PMS possé-
dant au minimum un mode g instable dans la région du diagramme HR des γ Dor sont
détaillées dans la figure 5.8. Des modèles PMS présentant des modes g d’ordres radiaux
élevés instables existent et recouvrent la même gamme de température effective que la
bande d’instabilité des modèles de type γ Dor en séquence principale. L’unique diffé-
rence entre les deux bandes d’instabilité réside dans le fait que celle des modèles PMS
est étendue vers les plus grandes luminosités. Ce biais vient du fait qu’avec la gamme de
paramètres physiques de ces grilles, aucun tracé évolutif en séquence principale n’atteint
cette région supérieure du diagramme HR où il existe des modèles PMS massifs et peu
évolués.

La figure 5.9 montre la gamme de périodes des modes instables en fonction de la
température effective pour tous les modèles MS et PMS ayant des modes g excités. Les
domaines d’instabilité MS et PMS sont similaires dans toute la gamme de températures
effectives, excepté du côté du bord rouge où seuls des modèles PMS jeunes et massifs
montrent des modes excités jusqu’à des périodes Pn ≈ 6 jours. Afin de comprendre ce
résultat, il est nécessaire d’étudier le comportement de deux grandeurs non-adiabatiques.

– L’intégrale de travail (W), définie dans la section 2.7.3, que nous utilisons sous sa
forme adimensionnelle (équation (2.84)).
Rappelons que l’intégrant de la relation (2.84) donne la contribution d’une région
de l’étoile à l’excitation ou à l’amortissement de ce mode. Ainsi, les régions dans
lesquelles W augmente (dW/dm > 0) contribuent à rendre le mode instable alors que
celles dans lesquelles W diminue (dW/dm < 0) contribuent à son amortissement.
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Figure 5.8 – Bandes d’instabilité théoriques pour les modèles MS (gris clair), MS avec overshoo-
ting (gris) et PMS (gris foncé) présentant au minimum un mode g instable, comparées à la bande
d’instabilité observationnelle des γ Dor (traits épais, Handler & Shobbrook 2002). Les lignes fines
pointillées représentent les séquences évolutives pour des masses situées entre 1.4 et 2.5 M⊙ de
composition chimique X = 0.70, Z = 0.02.

Finalement, le mode est globalement instable si W > 0 à la surface du modèle
stellaire.

– La fonction propre δp/p qui est liée aux amplitudes des oscillations. Seules les
régions dans lesquelles la valeur de δp/p est suffisante jouent un rôle significatif
pour l’excitation ou l’amortissement d’un mode.

Avant d’aborder le cœur de l’étude non adiabatique, il est utile et important de rap-
peler succinctement les processus de stabilité des modes g dans les étoiles γ Doradus.
L’excitation des oscillations de type γ Doradus est due à la modulation du flux radiatif à
la base de la zone convective. De même, rappelons que pour qu’un mode soit globalement
instable, le procédé d’excitation à la base de la zone convective doit être plus efficace que
l’amortissement radiatif qui a lieu, quant à lui, dans la région de propagation des modes g
(cf. section 3.4 pour plus de détail sur la stabilité des modes de type γ Doradus).

Sur les bases de la théorie asymptotique, Van Hoolst et al. (1998), Dziembowski et al.
(2001), et Godart et al. (2009) ont proposé une expression simple de l’amortissement
radiatif η, proportionnel à

η ∝
∫ r1

r0

∇ad − ∇T

∇T

∇adNgL
Pr5 dr. (5.9)
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Figure 5.9 – Gamme de périodes pour les modes instables de degré ℓ = 1 pour tous les modèles
PMS (gris foncé), MS (gris clair) et MS avec overshooting (gris) en fonction de leurs températures
effectives.

Il est possible de réécrire cette expression sous une forme adimensionnelle telle que

η ∝ R6

(GM)2

∫ r1

r0

∇ad − ∇T

∇T

∇adNgL
Pr5 dr =

∫ x1

x0

I(x)dx. (5.10)

Étant donné les facteurs 1/r5 et N de l’équation ci-dessus, l’amortissement radiatif dépend
fortement de la stratification de la matière dans les régions centrales de l’étoile.

Table 5.2 – Modèle, degré, ordre radial, fréquence et fréquence adimensionnelle des modes com-
parés dans la section 5.5.1.

Modèle ℓ n fréquence fréquence
(cycles/jour) adimensionnelle

PMS 1.8 M⊙ 1 −43 0.566 0.188
MS 1.8 M⊙ 1 −51 0.576 0.188

PMS 2.1 M⊙ 1 −31 0.662 0.307
MS 1.9 M⊙ 1 −43 0.637 0.307

PMS 2.1 M⊙ 1 −32 0.637 0.298
MS 1.9 M⊙ (α = 2.07) 1 −45 0.614 0.299
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5.5.1 Comparaison des propriétés non-adiabatiques des modèles γDo-
radus en PMS et en MS

Figure 5.10 – Gamme de périodes des modes instables de degré ℓ = 1 et ℓ = 2 pour les modèles
PMS (noir) et MS (gris) de 1, 8 M⊙.

Les gammes de périodes des modes instables de degrés ℓ = 1 et ℓ = 2 des modèles
PMS et MS de 1.8 M⊙, dont les propriétés sont définies dans le tableau 5.1, sont présen-
tées dans la figure 5.10. Ces deux modèles, en milieu de bande d’instabilité, présentent un
domaine d’instabilité similaire. Afin de comprendre cette similarité, nous comparons en
figure 5.11 les intégrales de travail et les fonctions propres de deux modes instables ayant
la même fréquence adimensionnelle de pulsation (cf. tableau 5.2). Dans les deux modèles,
la base de l’enveloppe convective correspond à la région excitatrice principale (région de
transition) à partir de laquelle on note une augmentation rapide de W. Les bases des zones
convectives des deux modèles se situant à la même température, le comportement de leurs
fonctions non-adiabatiques est semblable dans les régions externes. Les seules différences
entre les fonctions propres des modes PMS et MS sont perçues dans les couches internes
des modèles et sont dues à leurs structures centrales différentes. Quoi qu’il en soit, pour
un mode comme pour l’autre, l’amplitude de δp/p dans les régions centrales est trop
petite pour que ces couches jouent un rôle significatif sur la valeur en surface des fonc-
tions propres, et les différences entre les deux structures stellaires n’ont pas d’impact sur
l’excitation des modes.

La figure 5.12 illustre bien cette observation en montrant la variation du terme I(x) de
l’équation (5.10) pour les modèles considérés jusqu’ici. Dans ce cas de figure, I(x), équi-
valent à l’amortissement radiatif, se comporte de la même manière dans les deux modèles,
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Figure 5.11 – Intégrale de travail (panneau gauche) et fonctions propres (panneau droit) des modes
présentant la même fréquence adimensionnelle et issus des modèles PMS (noir) et MS (gris) de
1.8 M⊙. Les lignes verticales symbolisent les bases des zones convectives.

Figure 5.12 – I(x) (∝ η) en fonction du rayon normalisé pour les modèles PMS (ligne noire) et
MS (ligne grise) de 1.8 M⊙.

excepté dans les régions très centrales. Cependant, la quantité à comparer afin de mesurer
la force de l’amortissement radiatif est l’intégrale de I(x) sur l’ensemble de la zone ra-
diative, c’est à dire l’aire sous chacune des deux courbes. Celles-ci étant équivalentes, les
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valeurs très proches du η dans ces deux modèles expliquent la similarité de leurs domaines
de périodes d’oscillations.

Dans un second temps, nous avons porté notre intérêt sur le comportement non-adiabatique
des oscillations dans les modèles de masses différentes situés en un même point du dia-
gramme HR décrits dans la section 5.3. Ces modèles, de masses 2.1 M⊙ pour celui en
PMS et 1.9 M⊙ pour celui en MS, se situent vers le bord rouge de la bande d’instabilité
des γ Dor, où les gammes de périodes des modes g diffèrent d’un état évolutif à l’autre
(cf. figure 5.9). La figure 5.13 montre les gammes de périodes des modes ℓ = 1 et ℓ = 2
excités dans ces deux modèles. Bien que le nombre de modes instables soit sensiblement
le même dans les deux cas, le domaine de périodes correspondant est plus petit pour le
modèle en MS que pour celui en PMS. En effet, différents profils de N produisent diffé-
rentes gammes de périodes et différentes valeurs de period-spacing (cf. équations (5.2) et
(5.3)). Ces différences de structure interne entraînent une plus grande densité de modes et
une plus petite gamme de périodes dans le modèle MS, comparativement au modèle PMS
ayant la même position dans le diagramme HR.

Figure 5.13 – Même figure que la figure 5.10 pour les modèles PMS de 2, 1 M⊙ (noir) et MS de
1, 9 M⊙ (gris).

Comme les modèles de 1.8 M⊙, il est intéressant de comparer dans la figure 5.14 les
intégrales de travail et les fonctions propres de deux modes ayant la même fréquence
adimensionnelle. Ici toutefois, le mode considéré dans le modèle MS est stable alors que
celui du modèle PMS est instable. Nous observons deux différences majeures entre ces
deux modes :

– étant donné les différentes températures des bases des zones convectives, ma région
de transition pour ces modes n’est pas la même, et les périodes . L
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Figure 5.14 – Même figure que la figure 5.11 pour les modèles PMS de 2, 1 M⊙ (noir) et MS de
1, 9 M⊙ (gris).

– un amortissement radiatif significatif intervient dans les couches profondes du mo-
dèle en MS, conséquence de l’oscillation très rapide de la fonction propre dans la
région la plus chaude de la cavité des modes g.

En vue d’analyser l’importance de chacun de ces deux facteurs sur la stabilité du mode
issu du modèle en MS, il est nécessaire d’augmenter le paramètre de longueur de mélange
α de 2.00 à 2.07 afin de déplacer la base de la zone convective vers l’intérieur de l’étoile.
Ainsi, le modèle MS de 1.9 M⊙ garde la même température effective que le modèle PMS
plus massif, et possède également la même température à la base de la zone convective. La
figure 5.15 présente une fois encore la gamme de périodes des modes instables dans ces
deux modèles. Le domaine d’instabilité du modèle MS est toujours plus petit que celui en
PMS. En effet, l’amortissement radiatif est toujours aussi efficace, comme nous pouvons
l’observer dans la figure 5.16. Les profils d’amortissement radiatif au sein des modèles
sont présentés en figure 5.17 par le biais de l’intégrant de l’équation (5.10) I(x). L’aire
sous la courbe du modèle en MS est clairement plus grande que celle du modèle PMS,
et ce particulièrement dans les régions centrales où le modèle MS est caractérisé par un
∇µ important. En effet, l’importante variation du profil de la fréquence de Brunt-Väisälä
génère des oscillations de courte périodicité de la fonction propre dans ces régions, favo-
risant un amortissement radiatif plus efficace (Dupret et al. 2005a).

5.6 Conclusions et perspectives

Ce chapitre décrit les résultats de notre étude théorique sur les propriétés sismiques
des modèles en pré-séquence principale dans la région d’instabilité des étoiles γ Doradus
ainsi que la comparaison de ces propriétés avec celles des modèles en séquence principale.
Nous avons tout particulièrement analysé la manière dont les variations de structures in-
ternes entre ces deux phases évolutives influencent leurs grandeurs sismiques adiabatiques
et non-adiabatiques. Notre intérêt a également été porté sur la possibilité de différencier
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Figure 5.15 – Même figure que la figure 5.10 pour les modèles PMS de 2, 1 M⊙ (noir) et MS de
1, 9 M⊙ (gris) ayant les bases de leur enveloppe convective à la même profondeur.

Figure 5.16 – Même figure que la figure 5.11 pour les modèles PMS de 2, 1 M⊙ (noir) PMS et MS
de 1, 9 M⊙ (gris) ayant la base de leurs enveloppes convectives à la même profondeur.

ces deux états évolutifs sur base de leurs propriétés sismiques observables.
La différence la plus significative entre les structures stellaires d’une étoile en PMS ou

en MS dans cette gamme de masses provient de la présence d’un important gradient de
composition chimique à la limite du cœur convectif des modèles en MS alors que la com-
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Figure 5.17 – Même figure que la figure. 5.12 pour les modèles PMS de 2, 1 M⊙ (noir) et MS de
1, 9 M⊙ (gris).

position chimique des modèles PMS est presque homogène. Les résultats des comparai-
sons des calculs adiabatiques et non-adiabatiques effectués nous amènent aux conclusions
suivantes.

– En conséquence de l’évolution du cœur convectif dans les phases PMS et MS, la
valeur du period-spacing telle que calculée par l’approximation asymptotique au
premier ordre change à mesure que l’étoile évolue. De manière générale, ⟨∆P⟩ est
plus grand pour les modèles en PMS que pour ceux en MS, et il atteint sa valeur
maximale lorsque la masse du cœur convectif est maximale durant la phase PMS.
Cependant, lorsque le modèle PMS approche la ZAMS, la valeur de son ⟨∆P⟩ de-
vient du même ordre de grandeur que celui d’un modèle en MS. La mesure de cette
grandeur n’est donc pas suffisante pour pouvoir faire la distinction entre les deux
phases évolutives.

– Le gradient de poids moléculaire moyen qui se développe à la limite du cœur
convectif durant la séquence principale génère une variation périodique du period-
spacing dont les propriétés sont liées à la localisation et à l’amplitude de ce gra-
dient. À l’inverse, le period-spacing d’un modèle PMS chimiquement homogène est
constant et suit remarquablement l’approximation asymptotique au premier ordre.
Ainsi, la régularité ou la variabilité du period-spacing observé dans certaines étoiles
peut être utilisé comme un indicateur de l’état évolutif de ces dernières.

– Les bandes d’instabilité MS et PMS se recouvrent dans la région du diagramme HR
où des modèles des deux états évolutifs existent.

– Le domaine de périodes des modes instables est similaire pour les modèles PMS et
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MS, excepté du côté du bord rouge de la bande d’instabilité. Dans cette région du
diagramme HR, les modèles MS sont très évolués et possèdent un ∇µ particulière-
ment grand à la limite de leurs cœurs convectifs, générant un amortissement radiatif
bien plus significatif que dans les modèles PMS massifs et peu évolués présentant
une structure radiative et homogène du centre à la base de l’enveloppe convective.
Cet amortissement affecte les propriétés oscillatoires de ces deux types de modèles
de manière très différente.

L’étude théorique détaillée dans ce chapitre est une pierre apportée à l’édifice de la
caractérisation des étoiles en pré-séquence principale, particulièrement des étoiles γ Dor.
La détection de fréquences de modes ayant des ordres radiaux consécutifs est en mesure
d’être généralisée par le gain en précision et en résolution des instruments d’observation
terrestres et spatiaux. Ainsi, la détection de la structure du period-spacing pour les modes
de degré faible devient envisageable, rendant possible cette méthode de caractérisation de
l’état évolutif des γDoradus. La prochaine étape de cette étude passera nécessairement par
la modélisation des étoiles γ Doradus PMS confirmées, appartenant à l’amas NGC 2264
(Zwintz, communication privée, octobre 2011). La comparaison de nos prédictions avec
ces observations permettra de tester la précision de nos modèles de structure stellaire,
ainsi que l’application de la théorie non-adiabatique des pulsations stellaires aux étoiles
de types spectraux A-F.
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Les résultats présentés dans ce chapitre ont été publiés dans l’article suivant :

– Bouabid, M.-P. ; Dupret, M.-A. ; Salmon, S. ; Montalbán, J. ; Miglio, A. ;
Noels, A. : Effects of the Coriolis force on high-order g-modes in γ Doradus
stars, MNRAS, soumis

6.1 Introduction

Les missions spatiales CoRoT 1 (Baglin & Fridlund 2006) et Kepler (Borucki et al.
2010), dédiées à l’observation d’étoiles variables et à la détection de transits planétaires,
fournissent des données photométriques de très grande qualité durant des temps d’ob-
servation particulièrement longs. Les spectres de fréquences issus de ces observations
sont beaucoup plus riches et complexes que ceux provenant de données photométriques
terrestres. Dans le cas particulier des étoiles γ Dor, les cibles observées par CoRoT pré-
sentent une gamme des spectres de pulsation particulièrement denses et variés, contenant
souvent des centaines de fréquences détectées (Mathias et al. 2009; Chapellier et al. 2011).
Qui plus est, les vitesses de rotation des étoiles de types spectraux A et F couvrent un large
domaine de valeurs, allant typiquement d’environ 50 km.s−1 pour les étoiles F, et pouvant
atteindre 300 km.s−1 pour les étoiles A tournant très vite (cf. par exemple Abt & Morrell
1995; Royer et al. 2007). Dans le cas particulier des étoiles γ Dor, même pour des vitesses
de rotation modérées, les fréquences de rotation peuvent être du même ordre de grandeur
que les fréquences d’oscillations (cf., par exemple, De Cat et al. 2006; Uytterhoeven et al.
2008). Dès lors, le traitement des effets de la rotation sur les pulsations est essentiel à
l’identification correcte ainsi qu’à l’interprétation des fréquences de pulsations observées
dans les étoiles γ Dor.

Physiquement, quand une étoile est en rotation, la loi de conservation du moment an-
gulaire joue un rôle essentiel sur les mouvements des fluides dans l’étoile. L’effet de la
rotation apparait dans le terme inertiel 3⃗ · −→∇ 3⃗ de l’équation de conservation de la quantité
de mouvement (équation (2.6)). Ce terme s’écrit alors comme la combinaison de deux
forces inertielles : la force centrifuge et la force de Coriolis dans le référentiel como-
bile. Dans une étoile en rotation uniforme, la force centrifuge s’écrit sous la forme d’une
force conservative ∇(|−→Ω × −→r |2/2), et peut être traitée en même temps que la gravité. La
dépendance latitudinale de la force de gravité effective (gravité plus force centrifuge) dé-
forme la structure à l’équilibre de l’étoile, qui n’est plus sphérique mais aplatie aux pôles.
Bien que cette force n’affecte que faiblement de manière directe les équations de pulsa-
tions stellaires, elle modifie la cavité de propagation des modes de pulsation et implique
ainsi une variation des propriétés sismiques des modes de pulsation. Plus particulièrement,
on observe une concentration de l’amplitude des modes dans les régions équatoriales et
une désertion des régions polaires à mesure que la vitesse de rotation augmente (cf. par
exemple Ballot et al. 2010 pour les modes g et Lignières et al. 2006 pour les modes p,
références comprises). La force de Coriolis, quant à elle, s’écrit comme 2−→3 × −→Ω. L’appa-
rition de la vitesse du fluide −→3 produit un nouveau terme dans les équations de pulsations,

1. COnvection, ROtation et Transits planétaires
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qui influence directement les propriétés sismiques des modes p et g. De plus, cette force
génère l’apparition de nouveaux modes d’oscillation appelés modes mixtes rétrogrades.
Ces modes, qui n’existent pas dans le cas d’une étoile qui ne tourne pas, ont un compor-
tement hybride entre les ondes de Rossby et les modes gravito-inertiels 2.

Nous discuterons dans ce chapitre de l’effet de la force de Coriolis sur les proprié-
tés des modes gravito-inertiels dans les γ Dor en développant cette étude dans le cadre
de l’approximation traditionnelle de l’interaction rotation-pulsation (ou approximation
traditionnelle de la rotation). Cette approche non-perturbative de l’interaction rotation-
pulsation sera présentée dans la section 6.3. Nous développerons cette analyse en suivant
le travail proposé par Townsend (2005a) qui appliqua cette méthode à l’étude du rôle
joué par la force de Coriolis sur la stabilité des étoiles "Slowly Pulsating B" (SPB). Nous
aborderons tout d’abord l’influence de la rotation sur les propriétés sismiques d’un mo-
dèle donné (section 6.4) avant de généraliser l’étude à l’ensemble de la bande d’instabilité
théorique des étoiles γ Dor (section 6.5).

6.2 Revue des études de l’interaction
rotation-pulsation pour les modes g

La manière la plus simple de tenir compte de l’interaction rotation-pulsation est d’uti-
liser l’approche perturbative au premier ordre dérivée par Ledoux (1951). L’effet premier
de la rotation sur les oscillations est la levée de la dégénérescence des fréquences de
modes de même degré (ℓ) et ordre radial (n), mais d’ordres azimutaux (m) différents.
Dans le cadre de cette approximation, cette levée de dégénérescence dépend linéairement
de la fréquence de rotation. Pour une rotation uniforme, les fréquences influencées par la
rotation s’écrivent :

ω = ω0 − m(1 −Cnℓ)Ω = ω0 − mβnℓΩ (6.1)

avec βnℓ un paramètre approximativement égal à [ℓ(ℓ + 1)]−1 pour les modes g d’ordres
radiaux élevés, et lié à la constante de Ledoux définie pour chaque mode comme

Cnℓ =

∫ R

0
(2ξrξh + ξ

2
h)r2ρdr∫ R

0
(2ξ2

r + ℓ(ℓ + 1)ξ2
h)r2ρdr

, (6.2)

où ξh et ξr sont respectivement les composantes horizontale et radiale du vecteur dépla-
cement. La description des effets de la rotation sur les pulsations proposée par cette mé-
thode est très incomplète puisque même dans le cas d’une rotation uniforme, la force de
Coriolis doit être prise en compte dans les équations d’oscillations, provoquant des effets
non-linéaires dans l’évolution des fréquences avec la rotation.

Le deuxième ordre de cette approche perturbative fut développé par Saio (1981), et
Dziembowski & Goode (1992) l’étendirent au cas de la rotation différentielle. Enfin, Soufi
et al. (1998) développèrent le troisième ordre de ce formalisme perturbatif. Le premier
ordre de cette approximation est suffisant au traitement de l’interaction rotation-pulsation
dans les étoiles ayant une fréquence de rotation basse par rapport à leurs fréquences de

2. Modes g influencés par la rotation



Effets de la force de Coriolis sur les modes de gravité 131

pulsation (telles que le Soleil). Cependant, il faut nécessairement considérer au minimum
le deuxième ordre de cette approche, ou des traitements non-perturbatifs de la rotation,
dans le cas d’étoiles en rotation modérée à rapide, ce qui est souvent le cas des δ Scuti
et/ou présentant des modes g, telles que les étoiles SPB et γ Doradus.

D’un point de vue théorique, de nombreux efforts ont été fournis afin de proposer des
méthodes alternatives au traitement des effets de la rotation sur les modes g d’ordres éle-
vés. Dans un premier temps, Clement (1981) proposa de résoudre l’ensemble du système
d’équations dynamiques linéaires en tenant compte de l’intégralité des termes rotation-
nels. Toutefois, ce problème devient un système d’équations couplées difficile à résoudre
numériquement. Lee & Saio (1987b) utilisèrent une méthode similaire afin de calculer
les effets des forces de Coriolis et centrifuge sur les grandeurs adiabatiques liées aux
modes g dans un modèle typique d’une étoile B, mais en utilisant uniquement les deux
premiers harmoniques sphériques. Lee & Baraffe (1995) étendirent cette méthode au cas
non-adiabatique et Lee (1998) l’utilisa afin de revisiter la stabilité des oscillations dans les
modèles déformés d’étoiles B en rotation uniforme. Cet auteur appliqua ensuite une trai-
tement complet non-perturbatif de la force de Coriolis sur un modèle stellaire sphérique et
montra que la rotation génère un couplage entre les modes jouant un rôle non-négligeable
sur la stabilité des oscillations (Lee 2001). Le cas des γ Doradus fut abordé par Dintrans &
Rieutord (2000) qui appliquèrent une méthode non-perturbative à un modèle sphérique de
1.5 M⊙ sur la ZAMS et traitèrent l’interaction rotation-pulsation de manière adiabatique et
anélastique. Ils conclurent que, pour ce modèle particulier, l’approximation perturbative
au deuxième ordre atteint ses limites pour des fréquences de rotation égales ou supérieures
à 0.3 cycles par jour (c/j). Dernièrement, Ballot et al. (2010) étudièrent l’influence de la
rotation sur les modes g dans des polytropes totalement radiatifs de masses typiques d’une
étoile SPB et d’une étoile γ Dor en appliquant un traitement global adiabatique incluant
à la fois la déformation centrifuge et la force de Coriolis. Ils déterminèrent la limite de
validité du deuxième ordre de l’approche perturbative à des vitesses de rotation de l’ordre
de 100 km.s−1 pour les modes de fréquences élevées (ordres radiaux petits). Cette limite
peut être étendue à quelques dizaines de km.s−1 en considérant les termes du troisième
ordre. Pour les modes g d’ordres élevés, ce domaine est notablement réduit. Qui plus est,
ce domaine de validité se réduit à mesure que les fréquences d’oscillation considérées
diminuent et, en particulier, les méthodes perturbatives ne permettent pas de décrire les
fréquences de pulsations lorsqu’elles sont inférieures à deux fois la fréquence de rotation
(régime inertiel, cf. section 6.4.1). Afin d’expliquer cette limite, ils émirent l’hypothèse
de la non-prise en compte par la théorie perturbative du changement de nature des modes
g en modes gravito-inertiels dans ce régime de rotation particulier. En effet, les modes
gravito-inertiels peuvent se propager dans les régions convectives de l’étoile, mais sont
confinés en latitude et ne peuvent atteindre les régions polaires de l’étoile. Nous revien-
drons sur les caractéristiques de ces modes dans la section 6.4.1.

Cependant, toutes ces méthodes non-perturbatives sont difficiles à appliquer à des mo-
dèles stellaires, et trop gourmandes en temps de calcul pour être utilisables dans le cadre
d’études astérosismiques sur des grilles de modèles permettant d’étudier les effets de la
rotation sur les bandes d’instabilité d’étoiles pulsant avec des modes g d’ordres radiaux
élevés. Un autre moyen de discuter du comportement de ces modes consiste à adopter
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une approche ni trop simple, pour permettre l’étude de modes g dans une étoile en rota-
tion, ni trop complexe, pour être employable, avec les capacités de calcul actuelles, à des
études d’influence de la rotation sur des bandes d’instabilités et à la modélisation d’étoiles
particulières. L’approximation traditionnelle de la rotation (Eckart 1960) est une méthode
permettant un tel compromis entre complexité et faisabilité.

De plus, Ballot et al. (2011) mirent en évidence la concordance entre le comportement
de la valeur asymptotique du period-spacing des modes ℓ = 1 calculé avec l’approxima-
tion traditionnelle de la rotation et celui issu de leurs calculs complets de la rotation dans
un polytrope totalement radiatif déformé par la force centrifuge. Leurs résultats diffèrent
uniquement pour les modes PS quand ν3 lorsqu’ils considèrent la distorsion centrifuge
dans leur modèles 2D, et ceux-ci sont en excellent accord avec l’approximation tradition-
nelle lorsqu’ils considèrent un modèle sphérique (cf. leur figure 2).

6.3 Approximation traditionnelle de la rotation

L’approximation traditionnelle de la rotation (TAR pour "Traditional Approximation
of Rotation") est une approximation non-perturbative du traitement de la rotation dans
les équations d’oscillations stellaires. Cette approximation fut introduite dans un pre-
mier temps en géophysique et en physique atmosphérique par Eckart (1960). Lee & Saio
(1987a) l’appliquèrent ensuite au problème des pulsations stellaires dans les étoiles en
rotation.

Cette approximation est applicable à des étoiles en rotation lente à modérée comparée
à leurs fréquence de rotation critique, définie dans le modèle de Roche 3 par

Ωc ≃
√

8GM
27R3 , (6.3)

où M et R sont la masse et le rayon de l’étoile considérée et G la constante de gravitation
universelle. Cette hypothèse permet de négliger les effets de la force centrifuge sur la
structure de l’étoile dont la sphéricité est ainsi conservée.

L’équation de conservation de la quantité de mouvement, telle que décrite dans la
section 2.4.1 pour une étoile sans rotation

d⃗3
dt
=
∂⃗3

∂t
3⃗ · −→∇ 3⃗ ≈ ∂⃗3

∂t
≈ ∂

2−→δr
∂t2 = −

−→∇ p
ρ
− −→∇ψ, (6.4)

peut également s’écrire dans le cas d’une étoile en rotation uniforme pour laquelle nous
nous plaçons dans le référentiel comobile, en tenant compte de l’accélération de Coriolis
2iωcoΩ⃗ × δ⃗r

∂2−→δr
∂t2 = −

−→∇ p′

ρ
+
ρ′

ρ2

−→∇ p − −→∇ψ′ − 2iωcoΩ⃗ ×
−→
δr, (6.5)

où Ω et ωco sont respectivement les fréquences de rotation et de pulsation dans le référen-
tiel comobile.

3. En première approximation, la surface d’une étoile atteignant sa vitesse de rotation critique peut être
décrite en supposant que toute la masse est concentrée en son centre
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L’équation (6.5) se décompose en coordonnées sphériques (−→er ,
−→eθ,−→eϕ) sous la forme

ω2
coξr =

∂ψ′

∂r
+
ρ′

ρ

Gm
r2 +

1
ρ

∂p′

∂r
− 2iωcoΩ sin θξϕ, (6.6)

ω2
coξθ =

1
r
∂

∂θ

(
ψ′ +

p′

ρ

)
− 2iωcoΩ cos θξϕ, (6.7)

ω2
coξϕ =

1
r sin θ

∂

∂ϕ

(
ψ′ +

p′

ρ

)
+ 2iωcoΩ (cos θξθ + sin θξr) . (6.8)

L’approximation traditionnelle, valable pour les modes dont les déplacements hori-
zontaux sont bien plus importants que les déplacements radiaux - ce qui est le cas des
modes gravito-inertiels - consiste à négliger la force de Coriolis associée au déplacement
radial et la composante radiale de la force de Coriolis associée au déplacement horizon-
tal dans l’équation de conservation du mouvement. Ajoutant à cela l’approximation de
Cowling (cf. section 2.5.2), il est possible de simplifier les équations précédentes :

ω2
coξr =

ρ′

ρ

Gm
r2 +

1
ρ

∂p′

∂r
, (6.9)

ω2
coξθ =

1
r
∂

∂θ

p′

ρ
− 2iωcoΩ cos θξϕ, (6.10)

ω2
coξϕ =

1
r sin θ

∂

∂ϕ

p′

ρ
+ 2iωcoΩ cos θξθ. (6.11)

En isolant ξθ et ξϕ dans ces équations, on trouve :

ξθ =
1

rω2
co

1
1 − ν2 cos2 θ

(
∂

∂θ
− iν cotan θ

∂

∂ϕ

)
p′

ρ
, (6.12)

ξϕ =
1

rω2
co

1
1 − ν2 cos2 θ

(
iν cos θ

∂

∂θ
− 1

sin θ
∂

∂ϕ

)
.
p′

ρ
, (6.13)

avec ν le paramètre de spin, défini comme

ν ≡ 2Ω
ωco

.

Les expressions (6.12) et (6.13) peuvent être substituées dans l’équation de conserva-
tion de la masse

ρ′ +
1
r2

∂

∂r
r2ξr +

1
r sin θ

(
∂

∂θ
sin θξθ +

∂ξϕ

∂ϕ

)
= 0, (6.14)

de sorte que celle-ci s’écrive sous la forme

ρ′ +
1
r2

∂

∂r
r2ξr +

1
r2ω2

co sin θ
(6.15)

×
{
∂

∂θ

[
sin θ

1 − ν2 cos2 θ

(
∂

∂θ
− iν cotan θ

∂

∂ϕ

)
p′

ρ

]
+
∂

∂ϕ

[
1

1 − ν2 cos2 θ

(
iν cos θ

∂

θ
+

1
sin θ

∂

∂ϕ

p′

ρ

]}
= 0.
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Il est possible de réécrire les grandeurs ρ′, p′ et ξr en appliquant la méthode de séparation
des variables :

ρ′ = ρ′(r)Θ(µ; ν)eimϕeiωt,

p′ = p′(r)Θ(µ; ν)eimϕeiωt,

ξr = ξr(r)Θ(µ; ν)eimϕeiωt,

où m est l’ordre azimutal, µ = cos θ, et Θ(µ; ν) est une fonction régulière définie sur
−1 ≤ µ ≤ 1 appelée fonction de Hough. Ainsi, l’équation (6.15) s’écrit

ρ′(r)Θ(µ; ν) +
1
r2

∂

∂r

[
r2ρξr(r)

]
Θ(µ; ν) +

ρ

r2ω2
co

p′(r)
ρ
Lν

[
Θ(µ; ν)

]
= 0, (6.16)

où Lν
[
Θ(µ; ν)

]
est défini par

Lν
[
Θ(µ; ν)

] ≡ d
dµ

[
1 − µ2

1 − µ2ν2

d
dµ
Θ(µ; ν)

]
− 1

1 − µ2ν2 (6.17)

×
(

m2

1 − µ2 + mν
1 + µ2ν2

1 − µ2ν2

)
Θ(µ; ν).

En introduisant la constante de séparation λ de telle manière que

Lν
[
Θ(µ; ν)

]
= −λΘ(µ; ν), (6.18)

l’équation (6.16) devient

ρ′(r)
ρ
+

1
ρr2

d
dr

[
r2ρξr(r)

]
− λg/r

ωco

p′(r)
grρ

= 0. (6.19)

L’équation (6.18) est connue sous le nom d’équation de marée de Laplace dont les fonc-
tions propres sont les fonctions de Hough, Θ (cf., par exemple, Chapman & Lindzen
1970).

Notons qu’à la limite où l’étoile est ne tourne pas (ν→ 0), l’équation (6.18) est réduite
à l’équation différentielle associée aux fonctions de Legendre avec λ = ℓ(ℓ + 1). Dans ce
cas, Θ = Pm

ℓ (µ) où Pm
ℓ (µ) est la fonction associée de Legendre qui, multipliée par eimϕ,

donne les harmoniques sphériques. Dès lors, dans la limite d’une étoile sans rotation,
nous retrouvons bien les solutions dérivées dans le chapitre 2. Ce problème est donc le
même que celui sans rotation où ℓ(ℓ + 1) a été remplacé par λ.

La cavité de propagation de ces modes est définie par

ωco < N2, S 2
λ ≃ λ c2/r2,

et le nombre d’onde local du mode est défini pour les modes g d’ordres radiaux élevés
comme

n =

√
λN
r

.

L’équation de marée de Laplace peut être résolue en utilisant une méthode de relaxation
(Unno et al. 1989), permettant ainsi de déterminer les valeurs propres λ du problème.
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Cependant, le but de cette section n’est pas de proposer un tel développement mathé-
matique complet, pour lequel nous nous référons à l’étude de Lee & Saio (1997), réfé-
rences comprises. L’équation (6.18) a une infinité dénombrable de fonctions propres et
valeurs propres pour un couple (ν, m) donné. Afin de distinguer chaque valeur propre et
fonction propre, Lee & Saio (1997) les désignèrent par λkm et Θkm(µ; ν), avec k un in-
dice définissant le type de mode considéré. Pour les modes k ≥ 0, correspondant à des
modes g modulés par la rotation, les valeurs propres sont ordonnées de telle manière
que λkm = (|m| + k)(|m| + k + 1) pour le cas sans rotation (ν = 0), ce qui correspond
à ℓ(ℓ + 1), avec ℓ = |m| + k. Les valeurs propres avec k < 0 sont ordonnées de sorte
que λ−1m > λ−2m > λ−3m > .... Ces valeurs négatives de k correspondent à des modes
n’apparaissant que dans le cas d’une étoile en rotation. D’un point de vue physique, λkm

est proportionnel à l’intensité de la compression horizontale à la phase chaude, ou, en
d’autres termes, au nombre d’onde horizontal de la pulsation, k⊥, via k⊥ = λkm/r2 (cf.,
par exemple, Townsend 2000). Bien que l’expression de k⊥ peut suggérer que λkm soit
strictement positif, ce dernier peut également avoir des valeurs négatives.

Dans le cas d’un traitement non-adiabatique des oscillations, l’approximation tradi-
tionnelle de la rotation ne permet pas la séparabilité de l’équation de conservation de
l’énergie selon θ. Savonije et al. (1995) proposèrent de retrouver la séparabilité de l’en-
semble des équations du problème en négligeant les termes angulaires de la perturbation
du flux radiatif ce qui, concrètement, revient à négliger la divergence de la perturbation
eulérienne du flux horizontal dans l’équation de conservation d’énergie. Cette approxi-
mation est valable pour des étoiles dont les oscillations sont des modes g, et dont la très
forte stratification en température, particulièrement dans les couches externes, permet à la
longueur d’onde horizontale de l’oscillation (λh = k−1

h ∝ r/ℓ) d’être beaucoup plus grande
que la hauteur d’échelle de température radiale HT . Cette approche, appelée NARF pour
"Non-Adiabatic Radial Flux", fut utilisée par Townsend (2003b, 2005a) afin d’étudier l’in-
fluence de la force de Coriolis sur les oscillations non-adiabatiques dans les étoiles SPB.
Dans notre implémentation, nous avons préféré remplacer le terme ℓ(ℓ + 1) de l’équation
de conservation de l’énergie par λkm(µ, ν) plutôt que d’utiliser l’approximation NARF.
La contribution des parties horizontales des perturbations de flux radiatif et convectif ne
jouant pas un rôle conséquent dans la fonction intégrale du travail d’un mode g typique
d’une étoile γ Dor (cf. Dupret et al. 2005a, figure 11), cette différence ne devrait pas me-
ner à des changements significatifs de comportement de nos résultats comparés à ceux de
Townsend (2005a).

La figure 6.1 présente l’ensemble des valeurs propres λkm (ou plus exactement λ/|λ| ·
log(1+ |λ|)) en fonction de ν pour m = −2. Par convention, les modes dont l’indice mν est
positif (négatif) sont rétrogrades (progrades). Nous observons différents comportements
de λkm, qui permettent de discerner différentes familles de modes. La première famille
est celle des modes de Poincaré, ou modes gravito-inertiels, dont la force de rappel est
une combinaison de la force d’Archimède et de la force de Coriolis. Rappelons que ces
modes d’indices k ≥ 0 existent pour toute valeur de ν, et leurs propriétés sont identiques
à celles des modes g classiques en l’absence de rotation. Les valeurs propres ayant des
indices k ≥ 1 passent par un minimum lorsque ν est très légèrement positif, avant de
croître rapidement.
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Figure 6.1 – Fonctions propres λkm de l’équation de marée de Laplace pour m = −2, où les
quantités λ/|λ|. log(1 + |λ|) sont tracées en fonction de ν = 2Ω/ωco. Les courbes sont pointillées
ou continues selon que les solutions possèdent un k impair ou pair. Par convention, les modes dont
l’indice mν est positif (négatif) sont rétrogrades (progrades). Figure issue de Lee & Saio (1997)
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Notons le caractère particulier de λ0m, pour k = 0. Bien que ces modes répondent à la
désignation des modes de Poincaré, leurs valeurs propres sont tout d’abord décroissante,
puis tendent vers une constante pour des valeurs suffisamment grandes et positives de ν.
Ces modes, d’ordre azimutal m = −ℓ, sont appelés modes de Kelvin.

Lorsque la rotation augmente (|ν| > 1), d’autres types de modes, d’indice k négatif,
apparaissent.

– Les modes liés à une valeur propre λkm négative correspondent à des modes dont les
fonctions propres oscillent dans la zone convective (ω2 > 0 > L2

λ,N
2), déstabilisés

par la force de Coriolis (cf., par exemple, Lee & Saio 1997). Comme le montre la
figure 6.1, il en est ainsi pour tous les modes ν > 0, k < 0 (modes progrades).

– Les modes caractérisés par ν < 0 et k < 0 (modes rétrogrades) s’identifient à des
modes de Rossby et se propagent dans des couches radiatives de l’étoile. Lorsque
|ν| < |m| + 1, la valeur propre λ est négative. Le déplacement de ces modes est
quasiment totalement toroïdal et ces derniers ont des propriétés d’ondes de Rossby.
Lorsque |ν| > |m|+1, λ est positif et les modes correspondant empruntent le caractère
de modes gravito-inertiels lorsque ν ≫ (|m| + 1) (modes d’indice k = −1). Ces
derniers sont appelés "modes mixtes rétrogrades" ou encore "modes de Yanai", en
l’honneur de leur découverte dans l’atmosphère terrestre par Yanai & Maruyama
(1966). Les propriétés théoriques de ces modes dans des modèles stellaires de type
SPB ont fait l’objet d’une étude particulière proposée par Townsend (2005b).

Dans cette étude, nous nous limiterons à l’étude de l’influence de la force de Coriolis
sur les modes gravito-inertiels.

6.4 Influence de la rotation sur les oscillations d’un
modèle stellaire

Afin d’étudier les effets de la force de Coriolis sur les périodes et la stabilité des modes
g de degrés ℓ = 1 et ℓ = 2 dans une γ Doradus, nous avons sélectionné un modèle stel-
laire typique d’une étoile de ce type en séquence principale. L’augmentation de la densité
centrale d’une étoile durant la séquence principale provoque une diminution du period-
spacing (augmentation de N), et la densité de modes g croît à mesure que l’étoile évolue.
Nous avons sélectionné un modèle, appelé par la suite Modèle 1, suffisamment proche de
la ZAMS pour présenter un spectre de périodes d’oscillations suffisamment espacées, per-
mettant de suivre l’évolution de chaque mode avec la rotation. Les propriétés stellaires du
Modèle 1 sont résumées dans le tableau 6.1. Les calculs non-adiabatiques ont été exécu-
tés à l’aide du code de pulsations non-adiabatiques MAD incluant la TDC 4 (Dupret 2001;
Grigahcène et al. 2005), et dans lequel nous avons implémenté l’approximation tradition-
nelle de la rotation. Ces calculs ont été effectués pour toutes les valeurs possibles d’ordre
azimutal −ℓ ≤ m ≤ ℓ et pour une gamme de fréquences de rotation 0 ≤ Ω/Ωc ≤ 0.5.
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Figure 6.2 – Évolution des périodes d’oscillation des modes de degrés ℓ = 1 et ℓ = 2 dans le
référentiel comobile pour le Modèle 1 en fonction de la fréquence de rotation normalisée Ω/Ωc.
Chaque courbe représente un mode d’ordre radial donné, n. Le poids de la courbe indique si
le mode est stable (courbe fine) ou instable (courbe épaisse). La courbe noire épaisse pointillée
correspond à la limite du régime inertiel.

Table 6.1 – Paramètres stellaires des modèles γ Doradus utilisés dans le section 6.4. Xc/Xc0 définit
la fraction de masse d’hydrogène central par rapport à sa valeur initiale.

Modèle 1 Modèle 2
M/M⊙ 1.46 1.60

Teff (K) 6900 6900
log L/L⊙ 0.632 0.870

log g 4.28 4.08
R/R⊙ 1.45 1.91

age (106 ans) 471 1322
Xc/Xc0 0.87 0.46

Ωc.R (km.s−1) 238.3 217.6
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Figure 6.2 – suite.
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Figure 6.3 – Même figure que la figure 6.2, dans le référentiel inertiel.

6.4.1 Évolution de la période des modes de pulsation
L’équation (2.76), décrivant l’expression asymptotique de la période d’un mode g

d’ordre radial élevé dans une étoile avec un cœur et une enveloppe convectifs, peut s’écrire
dans le cadre de l’approximation traditionnelle de la rotation comme

Pco(n) ≃ π2

√
λkm

∫ r1

r0

N
r dr

(2n + 1), (6.20)

avec Pco la période du mode dans le référentiel comobile. La mise en parallèle des ré-
sultats issus de nos calculs rigoureux avec cette expression asymptotique nous permettra
d’interpréter les tendances observées dans cette section.

La figure 6.2 présente les périodes d’oscillation du modèle dans le référentiel comobile
en fonction du rapport de la fréquence de rotation angulaire sur la fréquence de rotation

4. TDC pour Time Dependant Convection



Effets de la force de Coriolis sur les modes de gravité 141

Figure 6.3 – suite.
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Figure 6.4 – Comparaison de l’évolution des périodes dans le référentiel inertiel pour les modes
instables de degré ℓ = 1 en fonction de la rotation pour les approximations traditionnelle (courbes
continues) et perturbative au premier ordre (courbes discontinues). Chaque panneau représente
une valeur donnée du couple (ℓ,m).
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angulaire critique (Ω/Ωc). Notons que la multiplication de l’axe des abscisses parΩcR (cf.
tableau 6.1) donne la vitesse équatoriale correspondante. Chaque courbe correspond à un
mode particulier et l’épaisseur de ces courbes indique si le mode est stable (courbe fine)
ou instable (courbe épaisse) par rapport au mécanisme d’excitation des étoiles γ Dor. Pour
Ω = 0, les modes sont dégénérés selon leur ordre azimutal m. Lorsque la rotation entre en
jeu, la dégénérescence est levée par un splitting rotationnel non linéaire et les périodes de
pulsations de tous les modes, excepté les modes progrades sectoriels (PS, m < 0), tendent
à décroître à mesure que la rotation augmente. Notons que cette évolution des périodes
est également valable pour les modes zonaux (m = 0) alors que la théorie perturbative au
premier ordre prédit une invariance de leurs périodes de pulsation.

Afin de déterminer l’importance de la force de Coriolis sur la propagation d’un mode
donné, nous pouvons comparé sa longueur d’onde λ au rayon de Rossby (cf. par exemple
Gill 1982)

Rr =

∣∣∣∣∣ c
2Ω

∣∣∣∣∣ , (6.21)

où c est la vitesse de phase de l’onde. Ce rayon, mesure de la distance de propagation de
l’onde durant une période de rotation, est l’échelle de longueur fondamentale sur laquelle
la force de Coriolis se fait sentir. Si λ est plus grande que cette échelle, la dynamique de
l’onde est dominée par la force de Coriolis, qui devient une force de rappel à part entière.
À l’inverse, si λ < Rr, cette force n’aura qu’une contribution à la force de rappel de l’onde,
dominée par la poussée d’Archimède. Le régime dans lequel la dynamique des modes est
dominée par la force de Coriolis est couramment appelé "régime inertiel". La longueur
d’onde et la vitesse de phase azimutales d’un mode étant respectivement données par
λ = 1/m et c = −ωco/m, la force de Coriolis domine la dynamique du mode dès que la
condition

ν =
2Ω
ωco

> 1, (6.22)

ce qui équivaut à

Pco ≥
π/

Omega
. (6.23)

Dans la figure 6.2, la limite de ce régime est représentée par la courbe pointillée épaisse.
Dans cette configuration, des modes changent de nature et deviennent des modes gravito-
inertiels. Dintrans & Rieutord (2000) montrèrent que dans un modèle sphérique, les modes
gravito-inertiels de fréquence adimensionnelle ωco se propagent uniquement dans les ré-
gions où

Γ = r2ωco

(
N2 + 4Ω2 − ω2

co

)
− (2ΩNz)2 , (6.24)

où r et z définissent les coordonnées cylindriques radiale et verticale. Cette relation im-
plique que lorsque ωco < Ω, une latitude critique θc = arcsin[ωco/(2Ω)], au-delà de la-
quelle les modes ne peuvent plus se propager, apparaît. Ainsi, contrairement aux modes
purement gravitationnels, ces modes peuvent se propager dans les régions convectives,
mais ne peuvent pas explorer les régions polaires, et la taille angulaire de cette zone "in-
terdite" augmente avec ν. Lorsque Ω→ 0, cette condition limite de propagation revient à
la condition classique ωco < N.

Rappelons que la fréquence de l’oscillation dépend de la force de rappel sur les élé-
ments déplacés, soit la force d’Archimède dans le cas d’une étoile statique (cf., par
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exemple, Lighthill 1987). Lorsque la rotation entre en jeu, l’intensité de la force de rap-
pel est augmentée par la force de Coriolis, générant un accroissement de la valeur propre
λkm, et donc une diminution de sa période. L’importance de cette diminution dépend de la
période de pulsation du mode et de la vitesse de rotation de l’étoile. Townsend (2005a)
obtient des résultats similaires en appliquant l’approximation traditionnelle de la rotation
à des modèles stellaires d’étoiles SPB. Il explique la compression de la gamme de pé-
riodes comme étant due à la dépendance de l’effet de la force de Coriolis au paramètre ν
(équation (6.22)). Par conséquent, les modes de plus longues périodes sont plus fortement
influencés que ceux de périodes plus petites, menant ainsi à une augmentation de la den-
sité de modes à mesure que la vitesse de rotation de l’étoile croît.

Cependant, cette analyse ne fonctionne pas pour les modes PS. Dans ce cas particu-
lier, l’intensité de la force de Coriolis est également liée à la valeur du paramètre ν mais,
lorsque la rotation entre en jeu, ces modes endossent le même type de comportement que
les ondes de Kelvin (Gill 1982; Unno et al. 1989; Townsend 2003a). Les modes de Kelvin,
tout comme ceux de Rossby, sont générés par la conservation de la vorticité spécifique. Ils
sont entre autre caractérisés par l’équilibre géostrophique, défini par l’équilibre entre la
force de Coriolis provenant des mouvements de fluide azimutaux et le gradient de pression
(cf., par exemple, Gill 1982; Rieutord 1997). Étant donné cet équilibre, la force de rappel
n’est pas influencée par la force de Coriolis de la même manière que dans le cas des modes
non-PS. Cela se traduit non pas par une augmentation des valeurs propres (diminution des
périodes) lorsque la rotation augmente, mais par une légère diminution (augmentation) de
ces dernières à faible rotation, suite à quoi les valeurs propres tendent vers des asymp-
totes horizontales (cf. figure 6.1, k = 0). Suivant le comportement des valeurs propres, les
périodes des modes PS croissent lentement et tendent asymptotiquement vers des valeurs
constantes à mesure que la rotation augmente.

Les périodes de pulsations dans le référentiel inertiel, c’est à dire celui d’un observa-
teur extérieur, peuvent s’écrire en fonction des périodes dans le référentiel comobile

Pin =
Pco

1 − m Pco
PΩ

, (6.25)

où Pin est la période de pulsation dans le référentiel inertiel et PΩ la période de rotation
de l’étoile. La figure 6.3 présente l’évolution des périodes d’oscillation en fonction de
la rotation dans le référentiel inertiel. Le comportement des périodes observées peut être
facilement expliqué en se basant sur l’équation (6.25). Dans le cas des modes zonaux,
le dénominateur de cette équation est égal à 1 et les périodes ne sont pas influencées
par le changement de référentiel. Dans le référentiel comobile, les périodes des modes
progrades non-sectoriels diminuent lorsque la fréquence de rotation augmente tandis que
celles des modes progrades sectoriels augmentent mais tendent très rapidement vers des
asymptotes horizontales. Étant donné la valeur négative de l’ordre azimutal, le dénomi-
nateur de l’équation (6.25) devient supérieur à 1 lorsque l’étoile est en rotation, ce qui
entraîne une diminution de la valeur des périodes des modes progrades à mesure que
la rotation augmente. Le cas des modes rétrogrades est moins évident car leur variation
n’est pas uniforme lorsque la rotation augmente. En observant les modes ℓ = 2, m = 1
sur la figure 6.3, il est possible de définir trois régimes pour trois gammes de rotation.
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Tout d’abord, les périodes sont croissantes pour de faibles fréquences de rotation, suite
à quoi elles atteignent un plateau horizontal avant de croître à nouveau fortement. Ces
régimes sont explicables en reformulant l’équation (6.25) à partir de l’équation (6.20) et
de l’expression du paramètre ν

Pin ∝
1

√
λ
(
1 − m ν

2

) , (6.26)

où le facteur
√
λ−1 vient de l’expression de Pco et le facteur 1

1−m ν
2

est dû au changement
de référentiel. Alors que le premier facteur diminue continuellement à mesure que ν aug-
mente (c’est à dire que la rotation augmente pour un mode donné ou que la période de
pulsation augmente pour une rotation donnée), le second est une fonction croissante de ν
avec une asymptote verticale pour ν = 2. Dans le premier régime, l’effet de changement
de référentiel domine le comportement des périodes de pulsations inertielles. Cet effet est
ensuite contrebalancé par la diminution de Pco dans le deuxième régime. Enfin, dans le
troisième et dernier régime, le facteur provenant du changement de référentiel tend vers
une asymptote verticale et domine entièrement le comportement de l’équation (6.26), en-
gendrant ainsi une augmentation significative de Pin. Les modes rétrogrades présentent
également une autre particularité : comme nous pouvons le voir dans le cas des modes
(ℓ,m) = (2, 2), des périodes décroissantes avec la rotation apparaissent à partir d’une
certaine fréquence de rotation. Les périodes de ces modes sont en fait décalées vers des
valeurs négatives dans le référentiel inertiel (mν/2 < 1). Dans la figure 6.3 ces périodes
restent positives puisqu’un observateur observe la valeur absolue de ces dernières.

La figure 6.4 compare l’approximation traditionnelle et la méthode perturbative au
premier ordre dérivée par Ledoux (1951) en présentant l’évolution avec la rotation des
périodes de modes instables de degré ℓ = 1 dans le référentiel inertiel pour les deux
approximations. Quel que soit l’ordre azimutal considéré, les différences entre les deux
approximations sont plus prononcées pour les modes d’ordres radiaux plus élevés pour
lesquels la force de Coriolis a un poids plus important dans l’équation de conservation
du mouvement. Pour les modes d’ordres radiaux plus faibles, les deux approximations
donnent des résultats comparables pour des rotations très faibles (de l’ordre de 10% de la
fréquence de rotation critique dans le meilleur des cas, pour les modes zonaux d’ordres
radiaux faibles).

6.4.2 Évolution du period-spacing
Dans le cas d’un modèle stellaire statique, l’expression asymptotique de l’espacement

des périodes de modes g ayant des ordres radiaux consécutifs et de même degré est donnée
par l’équation (2.77) que nous rappelons ci-dessous

∆P ≃ P(n + 1) − P(n) =
2π2

√
ℓ(ℓ + 1)

∫ r1

r0

N
r dr

. (6.27)

Lorsque la rotation intervient, le period-spacing ne peut plus être exprimé tel que dans
l’équation précédente mais dépend de 1/

√
λ, qui est fonction du mode considéré puisque



146 Chapitre 6

Figure 6.5 – Period-spacing du Modèle 2 en fonction de la période des modes (∆P(P)) pour trois
fréquences de rotation différentes : Ω/Ωc = 0 (3eq = 0 km.s−1, noir) ; 0.1 (3eq = 21.8 km.s−1, gris
foncé) ; 0.25 (3eq = 54.4 km.s−1, gris clair) pour chaque couple (ℓ = 1, |m| ≤ ℓ) dans les référentiels
comobile (panneaux gauches) et inertiel (panneaux droits).
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Figure 6.6 – Même figure que la figure 6.5, mais en fonction de l’ordre radial des modes (∆P(k))



148 Chapitre 6

λ dépend de la valeur de la période de pulsation. L’expression du period-spacing peut
alors s’écrire comme

⟨∆Pco⟩ = Pco(n + 1) − Pco(n) (6.28)

≃
2π2(n + 1 + 1

2 )√
λkm(n+1)

∫ r1

r0

N
r dr
−

2π2(n + 1
2 )√

λkm(n)

∫ r1

r0

N
r dr

≃ 2π2√
λkm(n+1)

∫ r1

r0

N
r dr
+

2π2(n + 1
2 )∫ r1

r0

N
r dr

 1√
λkm(n+1)

− 1√
λkm(n)

 .
En appliquant le premier ordre du développement de Taylor au second terme du

membre de droite de l’équation ci-dessus, nous obtenons

⟨∆Pco⟩ ≃
2π2√

λℓ,m,ν(n+1)

∫ r1

r0

N
r dr
− Pco(n)

PΩ

d ln λ
dν

( Pco(n + 1) − Pco(n)) . (6.29)

En rappelant que Pco(n)/PΩ = ν/2, et que

ν

2
d ln λ

dν
=

1
2

d ln λ
d ln ν

, (6.30)

nous trouvons l’expression du period-spacing asymptotique dans le cadre de l’approxi-
mation traditionnelle de la rotation

⟨∆Pco⟩ ≃
2π2√

λℓ,m,ν(n+1)

∫ r1

r0

N
r dr

(
1 + 1

2
d ln λ
d ln ν

) . (6.31)

Dans la section précédente, le modèle choisi était suffisamment peu évolué pour mon-
trer un spectre de périodes de pulsations peu dense, permettant de suivre clairement l’évo-
lution des périodes avec l’augmentation de la rotation. Cependant, ce modèle est trop peu
évolué pour qu’un gradient de composition chimique (∇µ) se soit développé à la limite de
son cœur convectif, et son period-spacing ne présente pas d’oscillation (cf. section 5.4.2).
Le modèle stellaire considéré dans cette sous-section est plus évolué, avec un spectre de
fréquences dense, mais également un pic dans le profil de la fréquence de Brunt-Väisälä
à la limite du cœur convectif, provoquant, dans le cas sans rotation, une oscillation du
period-spacing autour de sa valeur asymptotique (Miglio et al. 2008). Les caractéristiques
de ce modèle (Modèle 2) sont données dans le tableau 6.1.

Dans le cas sans rotation, la périodicité du period-spacing est liée à la localisation
du gradient de composition chimique, et donc à la taille du cœur convectif (Miglio et al.
2008). La structure du period-spacing en fonction de la période de pulsation est présen-
tée dans les figures 6.5 et 6.6 pour l’ensemble des modes ℓ = 1, |m| ≤ ℓ et pour trois
fréquences de rotation différentes (Ω/Ωc = 0 ; Ω/Ωc = 0.1 ; Ω/Ωc = 0.25). Le compor-
tement du period-spacing dans le référentiel comobile (panneaux gauches) est fortement
influencé par la fréquence de rotation de l’étoile, même pour des fréquences de rotation
faibles. La rotation a trois effets sur la structure de ∆P :

– Le period-spacing asymptotique au premier ordre n’est plus constant, et sa variation
dépent de la vitesse de rotation de l’étoile et du couple (ℓ,m) considéré.
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– Le period-spacing n’oscille plus autour d’une valeur moyenne constante. La valeur
moyenne entre deux minima consécutifs décroît à mesure que la période augmente
pour les modes non PS et tend à augmenter avec la période pour les modes PS.

– La périodicité des oscillations dépend des périodes des modes considérés. Elle dimi-
nue à mesure que les périodes augmentent pour les modes non PS, alors qu’elle aug-
mente avec les périodes pour les modes PS. Notons que lorsque le period-spacing
est tracé en fonction de l’ordre radial n, sa périodicité est conservée.

Les deux effets énumérés ci-dessus sont directement issues de la dépendance de l’ef-
fet de la force de Coriolis au paramètre ν (équation (6.22)). Pour une fréquence de rota-
tion donnée, la compression des périodes des modes non PS à mesure que l’ordre radial
considéré augmente explique la diminution du period-spacing entre deux modes consé-
cutifs. Le nombre moyen de modes compris dans une oscillation du period-spacing reste
constant, mais la relation entre n et P n’est plus linéaire dans une étoile en rotation. Le
comportement du period-spacing des modes PS dans le référentiel comobile est égale-
ment lié aux effets de la force de Coriolis sur les périodes de ces modes. Cependant, la
périodicité du period-spacing des modes PS, tout comme sa valeur moyenne entre deux
modes consécutifs, augmente lorsque ν augmente.

L’influence du changement de référentiel sur la valeur des périodes des modes affecte
fortement la structure du period-spacing lors du passage du référentiel comobile au ré-
férentiel inertiel. Le comportement de ∆P dans le référentiel de l’observateur peut être
compris en reprenant l’explication de l’évolution des périodes de pulsation avec la rota-
tion dans ce référentiel, donnée dans la section 6.4.1. Ainsi, la concordance exacte entre
les structures du period-spacing des modes zonaux dans les deux référentiels est évidente,
de même que la diminution du period-spacing des modes progrades et la structure plus
complexe du period-spacing des modes rétrogrades.

6.4.3 Effet combiné du mélange induit par la rotation et de la force
de Coriolis de la rotation sur le period-spacing

Il est désormais communément accepté que des processus de mélange doivent agir au-
delà de la limite du cœur convectif afin d’expliquer les observations d’amas et de binaires
(cf. par exemple Andersen et al. 1990; Ribas et al. 2000). Cependant, il n’existe pas à ce
jour de concensus quant à la physique de ce mélange, et plusieurs mécanismes ont été
proposés, tels que l’overshooting (Schaller et al. 1992) instantané ou diffusif, la diffusion
microscopique (Michaud et al. 2004), le mélange turbulent induit par la rotation (Maeder
& Meynet 2000; Mathis et al. 2004, références comprises), les ondes internes (Young &
Arnett 2005). Aucun consensus n’existe non plus concernant l’extension de cette région
de mélange dans la zone radiative.

L’un des mécanismes ayant eu le plus de succès est celui décrit par Zahn (1992) et
Maeder & Zahn (1998), et qui fut implémenté dans les codes d’évolutions stellaires de
Genève (Eggenberger et al. 2008) et STAREVOL. Dans cette approche, l’évolution du
moment angulaire à l’intérieur de l’étoile et le mélange des éléments chimiques sont liés.
Alors que le premier doit être traité en tenant explicitement compte des processus advec-
tifs et diffusifs, le mélange des éléments chimiques, résultant d’un traitement consistant
des effets de la rotation (circulation méridienne, perte et évolution du moment cinétique,
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turbulence verticale et horizontale induites par la rotation différentielle), peut être décrit
comme un processus de mélange purement diffusif.

Cette description prédit un profil de rotation interne différentiel. Cependant, ce résul-
tat est en contradiction avec le profil de rotation rigide observé pour le Soleil par l’hé-
liosismologie. Afin de pallier cette divergence, d’autres processus tels que le transport de
moment cinétique par les ondes internes (Talon et al. 2002; Talon & Charbonnel 2005) et
l’effet du le champ magnétique (Mestel 1953; Garaud 2002) ont été proposés.

Nous sommes conscients des différents effets de la rotation sur la structure stellaire
et de la complexité de ce problème. Puisque nous utilisons dans cette étude l’approche
traditionnelle de l’interaction rotation-pulsation pour une rotation uniforme, nous nous
concentrons ici sur l’effet que la rotation peut avoir, d’après ce modèle, sur le profil de
composition chimique, qui consiste à une atténuation du gradient de composition chi-
mique.

Le code d’évolution stellaire CLES n’inclue aucun traitement de la rotation. Ainsi,
afin d’étudier l’effet d’un gradient de composition chimique lisse sur les propriétés sis-
miques des étoiles γ Doradus "en rotation", nous suivons la même approche que Miglio
et al. (2008) en introduisant du mélange diffusif via un coefficient de diffusion Dt. Ce
coefficient n’est pas dérivé d’un traitement consistant de la rotation mais est paramétré, et
les valeurs que nous utilisons sont en accord avec les résultats obtenus par Mathis et al.
(2004) qui calculèrent de manière consistante les valeurs du coefficient de diffusion totale
pour une étoile de 1.5 M⊙. Bien que la relation Dt − Ω ne soit pas directement dérivée, et
que la valeur réelle de Dt dépend en fait de l’évolution du moment cinétique, nous adop-
tons deux valeurs différentes de ce paramètre, soit Dt = 100 cm2.s−1 et Dt = 300 cm2.s−1,
faisant l’hypothèse que ces derniers puissent avoir été produits par des passés rotation-
nels différents. Nous appliquons ces valeurs au calcul de modèles évolutifs de 1.60 M⊙.
Les modèles que nous choisissons d’étudier ont un état évolutif similaire à celui du Mo-
dèle 2 (cf. tableau 6.1). Si la diffusion turbulente et de l’overshooting instantané peuvent
avoir des effets comparables sur les tracés évolutifs en séquence principale (figure 6.7,
cf. également Talon et al. 1997; Goupil & Talon 2002; Miglio et al. 2008), les profils de
composition chimique au bord du cœur convectif sont totalement différents (figure 6.8 -
panneau gauche), et l’astérosismologie peut potentiellement aider à différencier le pre-
mier processus de transport du second.

Le profil de la fréquence de Brunt-Väisälä en fonction du rayon d’Archimède (défini
dans la section 5.4.2) est illustré dans la figure 6.8 (panneau droit) pour les différentes
valeurs du coefficient Dt. La diminution de ∇µ à la limite du cœur convectif engendre un
lissage de la variation brusque de N dans ces mêmes régions. Comme nous l’avons vu
dans la section 5.4.2, les différences de profil de N ont un effet direct sur les propriétés
des modes g (cf. également Miglio et al. 2008). Ainsi, alors que l’approximation asymp-
totique au premier ordre prédit un period-spacing uniforme, indépendant de la période
(donc de l’ordre radial) considérée, L’approximation au premier ordre est valable lorsque
les variables décrivant la structure ne changent pas sur l’échelle des longueurs d’ondes
des oscillations, alors que N peut varier parfois de façon très brusque. Il est possible
d’exprimer par une fonction δP la différence entre les périodes de pulsation d’une étoile
caractérisée par une variation forte de N à la limite du cœur convectif et celles d’un mo-
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Figure 6.7 – Trajets évolutifs en séquence principale pour des modèles de même masses (M =
1.60 M⊙) calculés avec différentes valeurs de Dt (en cm2.s−1), comparés à un trajet calculé avec
overshooting (αov = 0.20). Les cercles pleins mettent en évidence les modèles de même état
évolutif étudiés dans cette section.

Figure 6.8 – Panneau gauche : Profil d’hydrogène des modèles étudiés, de même état évolutif, mais
calculés soit avec de l’overshooting, soit différents paramètres de diffusion turbulente (en cm2.s−1).
Panneau droit : Profils de la fréquence de Brunt-Väisälä en fonction du rayon d’Archimède de ces
mêmes modèles.
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dèle fictif ayant un profil de N lisse et présentant une même valeur de
∫ r1

r0

N
r dr que l’étoile

considérée (Miglio et al. 2008; Brassard et al. 1992 - cf. section 5.4.2). Ce développement
permet d’étudier les modifications apportées par différents profils de N sur les prédictions
de l’approximation au premier ordre. Cette variation de périodes s’exprime par exemple
sous la forme de l’équation (5.4) lorsque N est approximée par une fonction escalier, et
dans une telle situation l’amplitude de la composante oscillante du period-spacing (∆P)
est constante. Un profil de N variant moins brusquement, lissé par exemple par l’effet de
la diffusion, peut être modélisé par une fonction rampe (cf. Miglio et al. 2008 - figure 5),
et δP s’exprime comme

δPn ∝
1
Pn

Π0Πµ

L
1 − ζ2

ζ2 cos
(
2π
Π0

Πµ
n + Φ

)
. (6.32)

Nous nous référons à la section 5.4.2 pour la définition de l’ensemble de ces termes.
Notons que dans ce cas ci, δP est modulé par un facteur 1/Pn et l’amplitude de la variation
des périodes décroit lorsque l’ordre radial augmente. Cela se traduit par une dépendance
de l’amplitude de la composante oscillatoire de ∆P à l’ordre radial du mode.

L’influence conjointe du mélange diffusif et de la force de Coriolis sur la structure du
period-spacing dans le référentiel inertiel est présentée dans la figure 6.9. Nous détaillons
dans cette figure l’ensemble des combinaisonsΩ/Ωc (= 0; 0.1; 0.25) - Dt (0; 100; 300 cm2.s−1).
Nous présentons également les résultats issus de la combinaison Ω/Ωc = 0 - Dt ≥ 0, le
mélange diffusif pouvant être produit par un processus physique différent de la rotation,
ou l’étoile, tournant très lentement, pouvant avoir un profil de composition chimique plus
lisse, lié à son histoire rotationnelle. Nous retrouvons, tout comme Miglio et al. (2008)
dans le cas d’un modèle SPB, une signature évidente du mélange rotationnel sur la struc-
ture du period-spacing.

Observons tout d’abord le cas Ω/Ωc = 0. L’amplitude de la composante périodique
de ∆P, significative dans le cas Dt = 0, est fortement diminuée pour les modes d’ordres
radiaux élevés lorsque Dt = 100 cm2.s−1. Cette dépendance de l’amplitude à l’ordre radial
du mode provient du terme en 1/Pn dans l’expression de l’amplitude du period-spacing.
Une diffusion turbulente encore plus efficace annihile cette oscillation de ∆P pour tous les
modes, y compris ceux d’ordres radiaux plus faibles. L’effet conjugué de la force de Co-
riolis et de la diffusion turbulente simplifie la structure du period-spacing dans une étoile
en rotation. Ce dernier tend vers sa valeur asymptotique, définie par l’équation (6.31).

En résumé, le period-spacing est fortement affectée par la rotation, la force de Coriolis
modifiant sa structure selon la vitesse de rotation de l’étoile et les couples (ℓ,m) considé-
rés. Ainsi, lorsque seul l’effet de la force de Coriolis sur les oscillations est considéré, le
changement de la structure du period-spacing est telle que la recherche de motifs réguliers
dans les périodogrammes d’étoiles γ Doradus, comme period-spacing uniforme ou oscil-
lant périodiquement (cf. par exemple l’étude de Hareter et al. 2010) semble à première
vue compromise pour des étoiles en rotation même modérée.

Cependant, dans le cas où la rotation induit également un mélange diffusif des élé-
ments chimiques dans la zone radiative, elle a pour effet de lisser le gradient de compo-
sition chimique à la limite du cœur convectif, et diminue l’amplitude de la composante
oscillante du period-spacing. Ainsi, dans une étoile en rotation, ∆P dépend de la période
(de l’ordre radial) du mode considéré, mais ne présente plus de comportement oscillant.
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Figure 6.9 – Structure du period-spacing en fonction de la période dans le référentiel inertiel
pour tous les couples (ℓ, |m|)=(1,≤ ℓ) et pour différentes vitesses de rotation : Ω/Ωc = 0 (noir),
Ω/Ωc = 0.1 (gris foncé), Ω/Ωc = 0.25 (gris clair). Chaque colonne rend compte d’un para-
mètre de diffusion turbulente donné : Dt = 0 cm2.s−1 (gauche), Dt = 100 cm2.s−1 (milieu),
Dt = 300 cm2.s−1 (droite)
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Ceci nous permet de faire ressortir des tendances, comme par exemple une décroissance
régulière de ∆P en fonction de la période pour les modes non rétrogrades (soit pour les
modes de m ≤ 0). La détection de régularités du period-spacing se faisant généralement
sur un nombre de modes consécutifs restreint, il est raisonnable d’espérer la détection de
telles tendances dans les spectres de fréquences observées, et ce particulièrement pour des
données de qualité telles que celles fournies par les missions spatiales CoRoT et Kepler.

Enfin, rappelons que Ballot et al. (2011) montrèrent l’adéquation du comportement
du period-spacing asymptotique (⟨∆Pco⟩) des modes ℓ = 1 calculé avec la TAR et celui
issu de leurs calculs complets de la rotation dans un polytrope totalement radiatif dé-
formé par la force centrifuge. Si ils observent une légère divergence lorsque ν ≥ 3 dans
le period-pacing de leur polytrope déformé, leurs résultats pour les modes PS sont en ex-
cellent accord avec la TAR lorsqu’ils considèrent un modèle sphérique (cf. leur figure 2).
Ces résultats encourageants nous permettent d’être très optimistes quand à la possibilité
d’extraire des régularités dans le ∆P d’étoiles observées en rotation modérée.

6.4.4 Évolution de la stabilité des modes de pulsation

La rotation a non seulement un effet sur la valeur des périodes des modes de pulsations,
mais également sur la stabilité de ces derniers. Cette section traite de l’influence de la
force de Coriolis sur la stabilité des modes g calculés dans le modèle stellaire Modèle 1.
Il existe une fois encore une différence entre la stabilité des modes progrades sectoriels et
celle des modes non-PS. Le nombre de modes PS (m = −ℓ) instables diminue lorsque la
fréquence de rotation augmente alors qu’en un même temps le nombre de modes non PS
instables augmente (figure 6.2).

Afin de comprendre ces comportements, il est utile de rappeler succinctement les
conditions nécessaires à l’excitation des modes de type γ Dor telles que détaillées dans le
chapitre/la section 3.4.1.

– a) Les régions de l’étoile jouant un rôle prépondérant dans la stabilité d’un mode
sont celles pour lesquelles la période de pulsation de ce dernier est du même ordre
de grandeur que l’échelle locale de temps de relaxation thermique. L’excitation du
mode sera efficace si sa période de pulsation est similaire à l’échelle de temps de
relaxation thermique dans les couches de l’étoile où l’excitation a lieu (soit à la base
de l’enveloppe convective dans le cas des γ Dor). De ce fait, l’excitation est efficace
pour des modes se situant dans une gamme donnée de périodes d’oscillations.

– b) Le mécanisme d’excitation à la base de la zone convective externe doit être plus
important que l’amortissement radiatif qui se produit dans les régions radiatives
plus profondes de l’étoile. Ce mécanisme d’amortissement est efficace à la fois
pour les modes d’ordres radiaux très élevés et ceux d’ordres radiaux faibles (Dupret
et al. 2005a), l’amortissement radiatif est faible pour des modes dans une gamme
d’ordres radiaux donnée.

Considérant ces deux aspects, il nous est possible de comprendre l’influence de la
force de Coriolis sur la stabilité des modes observés dans les étoiles γ Doradus. Si la stabi-
lité de ces modes était uniquement sensible au mécanisme d’excitation, nous obtiendrions
des modes instables sur une gamme constante de périodes, quelle que soit la rotation
considérée. Dans le cas opposé de modes uniquement sensibles au mécanisme d’amor-
tissement, nous observerions des modes instables pour une gamme constante d’ordres ra-
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diaux. Finalement, la stabilité globale d’un mode provient de l’équilibre entre excitation
et amortissement. Lorsque la rotation augmente, les périodes des modes non-PS dimi-
nuent et le nombre de modes satisfaisant la condition a) augmente. Cependant, les ordres
radiaux de ces modes sont plus élevés et leur sensibilité à l’amortissement radiatif aug-
mente également. Ainsi leur stabilité est liée à la valeur de leurs périodes, mais également
à celle de leurs ordres radiaux. L’augmentation des périodes des modes PS avec la rotation
entraîne que, pour une période de pulsation donnée et pour tout ordre radial, les modes ne
satisfont plus la condition a) et ne sont donc pas excités.

Le tableau 6.2 reprend les gammes de modes instables du Modèle 1. Les ordres radiaux
et les périodes dans les référentiels comobile et inertiel sont repris pour les modes instables
délimitant le domaine d’instabilité pour chaque couple (ℓ, m). La gamme de périodes
observées augmente de manière significative avec la rotation, passant de 0.343−1.36 jours
dans le cas sans rotation à 0.231 − 89.5 jours pour une fréquence de rotation Ω = 0.25Ωc,
jusqu’à 0.171 − 54.8 jours pour une étoile tournant à 50% de sa fréquence de rotation
critique. Il est dès lors possible d’expliquer les modes observés à très basses fréquences
(très grande période) dans les spectres d’étoiles γ Dor (cf., par exemple, Chapellier et al.
2011) sur simple base d’un décalage dû à la rotation. De plus, la rotation décale la gamme
de périodes des modes PS vers des valeurs plus petites, soit des fréquences plus hautes.
Ces fréquences atteignent des valeur allant jusqu’à = 4.33 c/j pour Ω/Ωc = 25% et =
5.85 c/j pour une étoile tournant à une vitesse moitié moindre que sa vitesse de rotation
critique.

6.5 Influence de la rotation sur la bande d’instabilité
des γ Doradus

Dans les sections précédentes, nous avons exploré les effets de la rotation sur les pé-
riodes et la stabilité des modes g dans un modèle d’étoile γ Doradus. Cette section abor-
dera l’influence de la force de Coriolis sur la bande d’instabilité théorique de ces étoiles
en analysant les résultats du calcul des modes de degrés ℓ = 1 et ℓ = 2 à l’aide du code
de pulsations non-adiabatiques MAD incluant la TAR sur l’ensemble des modèles de la
grille de référence, dont les paramètres physiques sont détaillés dans la section 4.2 et
synthétisés dans le tableau 4.2. Le calcul a été effectué pour quatre vitesses de rotation :
3eq = 0, 30, 60, 90 km.s−1. Nous supposons 90 km.s−1 comme une vitesse de rotation ca-
ractéristique de ce genre d’étoiles, et suffisamment faible pour être très petite comparée à
la valeur moyenne de la vitesse de rotation critique de telles étoiles (3c ≃ 200−250 km.s−1,
cf. tableau 6.1).

Les bandes d’instabilité théoriques des étoiles γ Dor sont représentées dans la fi-
gure 6.10 pour chaque combinaison (ℓ,m) et chaque vitesse de rotation. Tout modèle
avec au moins un mode g instable est pris en compte dans ces bandes d’instabilité. Au-
cune différence notable entre les positions des bords bleu et rouge de la bande d’instabilité
théorique des γ Dor ne peut être dégagée lorsque les modèles tournent à des vitesses de
rotation allant jusqu’à 3eq = 90 km.s−1. Cependant, la tendance très nettement observée
par Townsend (2005a) pour les bandes d’instabilité des étoiles SPB, à savoir un décalage
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Table 6.2 – Gamme de modes instables du Modèle 1 pour les fréquences de rotation Ω/Ωc = 0,
Ω/Ωc = 0.25 et Ω/Ωc = 0.5. Les gammes d’ordres radiaux et de périodes de pulsation dans les
référentiels comobile et inertiel sont données pour chaque couple (ℓ,m).

ℓ m |n| Pco (jours) Pin (jours)
Ω/Ωc = 0.00 ; 3eq = 0 km.s−1

1 -1 15-41 0.491 - 1.36 0.491 - 1.36
1 0 15-41 0.491 - 1.36 0.491 - 1.36
1 1 15-41 0.491 - 1.36 0.491 - 1.36
2 -2 17-46 0.343 - 0.908 0.343 - 0.908
2 -1 17-46 0.343 - 0.908 0.343 - 0.908
2 0 17-46 0.343 - 0.908 0.343 - 0.908
2 1 17-46 0.343 - 0.908 0.343 - 0.908
2 2 17-46 0.343 - 0.908 0.343 - 0.908

Ω/Ωc = 0.25 ; 3eq = 59.6 km.s−1

1 -1 15-38 0.571 - 1.62 0.390 - 0.700
1 0 15-45 0.463 - 1.08 0.463 - 1.08
1 1 15-49 0.386 - 0.753 0.566 - 1.94
2 -2 17-44 0.369 - 0.989 0.231 - 0.380
2 -1 17-48 0.343 - 0.838 0.268 - 0.499
2 0 17-50 0.323 - 0.706 0.323 - 0.706
2 1 17-54 0.310 - 0.634 0.415 - 1.31
2 2 17-49 0.308 - 0.677 0.615 - 89.5

Ω/Ωc = 0.50 ; 3eq = 119 km.s−1

1 -1 15-38 0.616 - 1.70 0.308 - 0.452
1 0 15-48 0.407 - 0.820 0.407 - 0.820
1 1 15-57 0.300 - 0.548 0.582 - 4.97
2 -2 17-43 0.385 - 0.998 0.171 - 0.235
2 -1 17-51 0.323 - 0.708 0.212 - 0.329
2 0 17-53 0.281 - 0.521 0.281 - 0.521
2 1 17-62 0.257 - 0.454 0.440 - 1.63
2 2 17-53 0.269 - 0.522 0.753 - 54.8
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Figure 6.10 – Bandes d’instabilités des étoiles γ Doradus dans le diagramme HR pour chaque
couple (ℓ, m) et quatre vitesses de rotation différentes : 3eq = 0 km.s−1 (noir), 3eq = 30 km.s−1

(gris foncé), 3eq = 60 km.s−1 (gris), 3eq = 90 km.s−1 (gris clair). Les lignes pointillées représentent
la bande d’instabilité observationnelle des étoiles γ Dor déterminée par Handler & Shobbrook
(2002). Les lignes fines pointillées correspondent aux trajets évolutifs en séquence principale pour
des modèles de masses allant de 1.4 M⊙ à 2.1 M⊙.
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Figure 6.10 – suite
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de la bande d’instabilité des modes non-PS vers des Teff plus grande à mesure que la ro-
tation augmente, alors que dans un même temps la bande d’instabilité calculée pour les
modes PS couvre une gamme de Teff de plus en plus faibles. et une dim est également
remarquée dans notre étude, bien qu’étant donné les plus faibles taux de rotation consi-
dérés ici, celle-ci ne soit pas aussi déterminée que dans l’étude citée. Il est ainsi possible
de mettre en évidence la dichotomie entre les modes progrades sectoriels et les modes
non-PS. La bande d’instabilité des premiers a tendance à être déplacée vers les modèles
de plus faible température effective à mesure que la vitesse de rotation augmente, alors
que la bande d’instabilité des seconds se déplace vers les modèles de température effective
plus chaude avec la rotation. Une fois encore, cet effet peut être expliqué par la compa-
raison des échelles de temps thermiques dans les couches stellaires où l’excitation des
modèles γ Doradus a lieu et les valeurs des périodes d’oscillation des modes g d’ordres
radiaux élevés. Considérant une étoile de température effective plus chaude (plus froide),
la profondeur de la base de l’enveloppe convective sera moins (plus) profonde, et l’échelle
de temps thermique à cette profondeur sera plus petite (plus grande). Comme les périodes
des modes PS dans le référentiel comobile augmentent avec la rotation, il est nécessaire,
pour que ces modes soient excités, que l’échelle de temps thermique dans la région de
transition soit plus grande, donc que la base de la zone convective soit plus profonde, ce
qui correspond à des modèles plus froids. Les périodes des modes non PS étant plus petites
à mesure que la vitesse de rotation augmente, les modèles présentant des modes instables
sont plus chauds, avec une profondeur moindre de la base de l’enveloppe convective, et
une échelle de temps thermique plus petite à cette profondeur. Cet effet de la force de
Coriolis est particulièrement prononcé pour les modes les plus influencés par la rotation,
tels que les modes (ℓ,m) = (2, 1) (cf. Townsend 2005a).

La figure 6.11 montre l’effet de la force de Coriolis sur les périodes de pulsation
des modes instables en fonction de la température effective des modèles considérés, pour
l’ensemble des couples (ℓ = 1,m ≤ ℓ) dans les référentiels comobile et inertiel. Dans
le référentiel comobile, la compression de la gamme de périodes des modes non pro-
grades sectoriels est directement liée à la force de Coriolis alors que dans un même temps
la gamme de périodes des modes progrades sectoriels augmente et atteint rapidement
une limite supérieure. Cette limite est facile à comprendre si l’on considère le caractère
asymptotique horizontal de l’augmentation de la valeur des périodes de pulsation avec la
rotation (figure 6.2). Celles-ci atteignent un plateau déterminé par la valeur de l’échelle
de temps thermique à la limite de l’enveloppe convective des modèles. Dans le référentiel
inertiel, les gammes de périodes des modes progrades et zonaux excités diminuent lorsque
la rotation est plus importante alors que celles des modes rétrogrades excités augmentent
jusqu’à des valeurs bien plus grandes que dans le cas statique.

6.6 Discussions et perspectives

L’observation, pour le Modèle 1 (cf. tableau 6.1), de l’extension de la gamme de fré-
quences dans le référentiel inertiel par la force de Coriolis de 0.735 − 2.92 c/j dans le cas
sans rotation, à 0.018 − 5.85 c/j pour une rotation égale à la moitié de la rotation critique,
peut être généralisée à l’ensemble de la grille de modèles. Cela confirme le fait bien établi
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Figure 6.11 – Gamme de périodes pour les modes instables (ℓ = 1, |m| ≤ ℓ) dans les référentiels
comobile (panneaux gauches) et inertiel (panneaux droits) pour des vitesses de rotation 3eq = 0
km.s−1 (noir), 3eq = 30 km.s−1 (gris foncé), 3eq = 60 km.s−1 (gris), 3eq = 90 km.s−1 (gris clair).



Effets de la force de Coriolis sur les modes de gravité 161

Table 6.3 – Paramètres physiques de l’étoile HD 49434, ainsi que les fréquences d’oscillation
détectées depuis le sol et les modes identifiés. Toutes ces données sont issues de Uytterhoeven
et al. (2008), références comprises.

Valeur Incertitude
Teff (K) 7300 200

log g 4.1 0.2
[Fe/H] -0.1 0.2

3. sin i (km.s−1) 87 1

Fréquences (c/j) ℓ |m|
0.23427(5)
1.2732(8) [5 ;7]
1.4831(8) [4 ;6] [0 ;4]

1.73480(3)
2.666(2)

5.3311(3) [6 ;8] [0 ;4]
5.583(1)

9.3070(3) [4 ;6] [0 ;4]
6.6841/7.6841 [3 ;5] [0 ;4]

10.1527/9.1527 [6 ;8] [0 ;4]
12.0332/11.0332 [6 ;8] [0 ;2]

que la rotation permet une extension significative de la gamme de fréquences observables,
allant de fréquences très basses à des fréquences de plus de 5 c/j pour les degrés ℓ = 1, 2.
En plus de ces résultats, rappelons que la gamme de fréquences des modes g d’ordres
élevés augmente à mesure que l’on considère des degrés ℓ plus élevés. Cela vient du fait
que pour les modes g, le problème aux valeurs propres est essentiellement fonction du pa-
ramètre λkm/ωco (≃ ℓ(ℓ + 1)/ω dans le cas statique abordé par Dupret et al. 2005a). Ainsi,
les fréquences observées entre la gamme de fréquences des γ Dor et celle des δ Scuti, ty-
piquement dans la gamme 5− 15 c/j, dans certaines étoiles A et F peuvent être expliquées
simplement par le décalage rotationnel des fréquences de modes g.

L’étoile γ Dor HD 49434, cible primaire du satellite CoRoT lors du premier long pro-
gramme d’observation (LRa1 5) pour le premier programme d’observation CoRoT de 140
jours (du 15/10/2007 au 03/03/2008) dans la direction opposée au centre galactique.),
est une bonne illustration de cette observation puisque quelques fréquences supérieures
de 5 c/j furent observées depuis le sol par Uytterhoeven et al. (2008), et confirmées à
l’aide de la photométrie spatiale par Chapellier et al. (2011). Ces fréquences se situent
dans la gamme 5.33 − 12.02 c/j et furent identifiées par spectroscopie comme des modes
3 ≤ ℓ ≤ 8, 0 ≤ |m| ≤ 4 (Uytterhoeven et al. 2008, cf. tableau 6.3). Qui plus est, il est
important de souligner que la fréquence de rotation présumée de cette étoile, frot = 2.666
c/j, la classe dans la gamme des rotateurs rapides. Campante et al. (2010) cherchèrent à
caractériser ces modes en argumentant que dans le cas sans rotation, aucun mode n’est

5. "Long Run anticenter 1" - 140 jours (du 15/10/2007 au 03/03/2008).
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déstabilisé dans l’intervalle de fréquences entre celles de type γ Dor et celles δ Sct, même
dans le cas de modes de degrés élevés (cf. leur figure 2). Ils montrèrent que ces modes ne
sont pas excités par un mécanisme stochastique, mais ne parvinrent pas à conclure sur une
possible explication à la présence de ces fréquences. Bouabid et al. (2009) appliquèrent
l’approximation perturbative au premier ordre de la rotation à un modèle γ Dor dont les
paramètres stellaires sont consistants avec ceux de HD 49434, et démontrèrent que cet in-
tervalle de fréquences peut être facilement comblé par des modes g de degré ℓ = 6 décalés
par la rotation, même pour une fréquence de rotation sous-estimée de valeur 3. sin i = 87
km.s−1 (cf. annexe B). Cependant, la question de l’origine physique des fréquences dans
cette gamme (5−15 c/j), détectées dans plusieurs étoiles cibles de CoRoT et Kepler, reste
toujours matière à débat (Grigahcène et al. 2010b,a).

En sélectionnant un modèle stellaire ayant des paramètres proches de ceux de HD 49434
(cf. tableau 6.3), soit Teff = 7300 K, log L/L⊙ = 0.85, R/R⊙ = 1, 601 et log g = 4.2, et
en traitant l’interaction rotation-pulsation pour 3eq = 90 km.s−1, soit une valeur proche du
v. sin i de l’étoile (87 km.s−1), nous obtenons des modes ℓ = 4, m = −4 instables avec
des fréquences allant jusqu’à 9.99 c/j. De plus, cette étoile n’est manifestement pas vue
de l’équateur, et au plus l’étoile tourne vite, au plus cette gamme de fréquences est fa-
cilement comblée par des modes g instables. De manière plus générale, la qualité de la
photométrie de CoRoT et Kepler permet à ces instruments de détecter des modes g de
degrés ℓ élevés (jusqu’à ℓ = 14 au minimum, cf. Poretti et al. 2009). Ainsi, l’expansion
de la gamme de fréquences observées avec la rotation explique facilement la présence de
telles fréquences dans des étoiles pulsantes de masses intermédiaires.

6.7 Conclusions

Nous avons abordé dans ce chapitre l’étude de l’influence de la force de Coriolis sur les
pulsations de type γ Doradus en incluant l’approximation traditionnelle de l’interaction
rotation-pulsation dans notre code de pulsations non-adiabatiques non-radiales contenant
le traitement temporel de l’interaction convection-pulsation. Nous avons considéré dans
cette étude les modes de degrés ℓ = 1, 2 et d’ordres azimutaux −ℓ ≤ m ≤ ℓ.

Les effets de la force de Coriolis sur ce type de modes peuvent s’expliquer par la
combinaison de trois processus :

– a) l’effet de la force de Coriolis augmente avec le paramètre ν = 2Ω/ω,
– b) la période d’oscillation doit être du même ordre que le temps thermique local

dans la région de transition pour que le mode soit excité,
– c) l’efficacité de l’amortissement radiatif agissant dans les régions centrales de

l’étoile augmente avec l’ordre radial du mode considéré,
dont la combinaison affecte de différentes manières les propriétés sismiques des étoiles
γ Doradus.

– Le processus a) tend à accroître l’effet de la force de Coriolis sur les modes ayant
une période d’oscillation plus élevée ainsi que pour des étoiles en rotation plus ra-
pide. Cela engendre une compression de la gamme de périodes dans le référentiel
comobile à mesure que la rotation augmente. Ainsi, les périodes de modes d’ordres
radiaux plus élevés répondent aux conditions du processus b). Cependant, ils cor-
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respondent aussi à des modes plus sensibles au processus c). La balance entre ces
processus engendre l’augmentation du nombre de modes instables et la diminution
de la gamme de périodes dans le référentiel comobile, soit une augmentation de la
densité de modes à mesure que la rotation augmente.

– L’analyse proposée ci-desses n’est pas applicable aux modes progrades sectoriels
(m = −ℓ), ces derniers revêtant le comportement inverse, soit une augmentation
de la période d’oscillation d’un mode donné avec la rotation, dans le référentiel
comobile. Ce comportement est propre aux ondes de Kelvin.

– Dans le référentiel inertiel, les modes de degrés ℓ = 1, 2 excités dans un modèle
typique de γ Doradus de séquence principale couvrent l’ensemble de la gamme de
fréquences entre 0.02 et 5.7 c/j pour une vitesse de rotation 3eq = 120 km.s−1.

– L’évolution de la gamme de périodes avec le paramètre ν a un effet direct sur la
valeur asymptotique du period-spacing, qui n’est plus constante mais dépend de la
période (de l’ordre radial) du mode considéré. L’évolution de la valeur asymptotique
du period-spacing avec la rotation étant liée dépend de la vitesse de rotation de
l’étoile, mais également du couple (ℓ,m) considéré.

– La composante oscillatoire du period-spacingvoit également sa périodicité affectée
par la rotation. Si cette dernière est régulière en fonction de l’ordre radial des modes,
elle varie lorsque rapportée aux périodes observées puisque la relation entre n et
P n’est plus linéaire dans une étoile en rotation. Cette variabilité dépendant de la
vitesse de rotation de l’étoile, des périodes d’oscillation, et également du couple
(ℓ,m) des modes considérés.
Ainsi, la recherche de régularités dans le period-spacing d’étoiles tournant même
modérément (3eq ≥ 20 km.s−1) semble à première vue peu prometteuse.

– Cependant, la rotation peut également induire un mélange à la limite du cœur
convectif. Ce mélange lisse le gradient de composition chimique présent dans ces
couches de nos modèles stellaires, ce qui se traduit par une diminution de l’ampli-
tude de la composante oscillatoire de ∆P. Pour une vitesse de rotation suffisante, le
period-spacing suit un comportement asymptotique, laissant espérer la possibilité
d’une détection plus évidente de tendances régulières dans le périodogramme d’une
étoile en rotation.

– Enfin, la rotation a également un effet léger sur la localisation des bords bleu et
rouge de la bande d’instabilité. La force de Coriolis tend à favoriser l’apparition
de modes non-progrades sectoriels (m , −ℓ) dans les modèles situés sur le bord
bleu de la bande d’instabilité et, à l’inverse, elle déplace très légèrement le bord
rouge calculé pour des modes progrades sectoriels (m = −ℓ) vers des températures
effectives plus froides.

Cette approximation de l’interaction rotation-pulsation n’est pas aussi gourmande en
temps de calcul que les autres méthodes non-perturbatives et peut être appliquée à l’étude
d’une grille dense de modèles stellaires. Par conséquent, la prochaine étape consiste en
l’utilisation de notre code de pulsations incluant l’approximation traditionnelle de la ro-
tation à des fins de modélisation d’étoiles γ Dor particulières. Une étude de ce type est
proposée dans le chapitre suivant.

Il existe deux autres perspectives majeures à court terme concernant cette étude. La
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première étudiera l’eet combiné de la force de Coriolis et du mélange induit par la rotation
sur l’excitation des modes dans les γ Doradus. La seconde analysera, suivant une straté-
gie similaire à cette étude, les propriétés non-adiabatiques des modes mixtes rétrogrades,
existant uniquement dans une étoile en rotation et dont le comportement est hybride entre
modes gravito-inertiels et ondes de Rossby.

La recherche de period-spacing dans les périodogrammes observés d’étoiles γ Dor
passe forcément par la mise à l’épreuve de l’algorithme de recherche par des tests sur des
données simulées incluant l’eet de la rotation sur les oscillations. Nous collaborons en
ce sens avec l’équipe de l’Université de Vienne, et plus particulièrement Markus Hareter,
dont le travail de thèse consiste en la recherche de telles régularités dans les spectres
périodes des étoiles γ Doradus observées par les satellites CoRoT et Kepler.

Qui plus est, Ballot et al. (2011) montrèrent que le comportement de la valeur asymp-
totique du period-spacing (⟨∆Pco⟩) des modes ℓ = 1 calculé avec la TAR en fonction de ν
est en accord avec le ⟨∆Pco⟩ issu de leurs calculs complets de la rotation dans un polytrope
totalement radiatif déformé par la force centrifuge. Cependant, le rôle d’un cœur convec-
tif, tout comme le comportement non-adiabatique des fonctions propres ne sont pas prises
en compte dans leur étude. Une étape importante consistera à contraindre le domaine de
validité de l’approximation traditionnelle de la rotation pour des étoiles de type γ Dor en
comparant de manière exhaustive les résultats non-adiabatiques obtenus dans ce chapitre
avec ceux issus d’un code traitant la description complète de la rotation.

Enfin, dans ces travaux, nous avons fait une approximation forte en supposant un pro-
fil de rotation solide dans nos modèles. Cependant, l’approximation traditionnelle de la
rotation peut être étendue au cas d’étoiles en rotation différentielle. Pour commencer, il
sera possible de considérer une rotation faiblement différentielle, où la rotation est solide
dans quasiment toute l’étoile, excepté dans la région radiative, soumise à une rotation dif-
férentielle résiduelle. Cette méthode fut utilisée par dans son étude du comportement des
ondes internes soumises à la force de Coriolis dans une étoile en rotation différentielle.
Une telle approche permettra d’utiliser le formalisme issu du traitement des ondes pla-
nétaires dans lequel se développe l’approximation traditionnelle de l’interaction rotation-
pulsation (Eckart 1960; Miles 1974). Ceci constituera une première étape importante afin
de comprendre l’influence de la force de Coriolis sur les modes gravito-inertiels dans des
étoiles en rotation différentielle.
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7.1 Introduction

Depuis la découverte de la première exoplanète orbitant autour d’une étoile de sé-
quence principale 1 par Mayor & Queloz (1995), et grâce aux avancées technologiques
de ce début de XXIème siècle, d’importants progrès ont été accomplis quant à la décou-
verte de systèmes planétaires autour d’autres étoiles que notre Soleil, principalement par
la méthode de mesure de vitesse radiale ou de transit. À ce jour, environ 190 planètes
ont été détectées par photométrie et environ 650 par spectroscopie et astrométrie, avec
certaines redondances, pour un total (toutes méthodes confondues) de 702 exoplanètes
(http://exoplanet.eu, le 19/11/2011). Ils existe de très nombreux outils dédiés à la
détection d’exoplanètes à partir de la Terre (ASTEP 2 Fressin et al. 2006, TRAPPIST 3

Jehin et al. 2011, etc.), la plupart du temps inclus dans de grands projets internationaux
tels que HARPS 4 (Mayor et al. 2003), HAT 5 (Bakos et al. 2004) ou WASP 6 (Pollacco
et al. 2006), sans oublier les satellites CoRoT 7 (Baglin & Fridlund 2006) et Kepler (Bo-
rucki et al. 2010), dédiés entre autre à la détection d’exoplanètes, ainsi que la mission
spatiale MOST 8 (Warner et al. 2003), Spitzer (Werner et al. 2004) et le télescope spatial
Hubble. Tous ces yeux, rivés sur des étoiles candidates au titre d’étoile hôte, permettent
la détection de très nombreuses exoplanètes dont le nombre ne cesse d’augmenter chaque
semaine. Opérationnel courant 2013, le satellite Gaia (Lindegren et al. 2008) utilisera l’as-
trométrie pour estimer la masse de plusieurs centaines d’exoplanètes (Høg 2002).

Cependant, ces techniques favorisent la détection de planètes très massives et proches
de leurs étoiles, appelées Jupiter chaudes, et ne sont pas optimales quant à la détection
de systèmes planétaires ayant une structure analogue au système solaire. Le développe-
ment d’instruments optiques puissants a permis la naissance de nouvelles méthodes, telles
que l’imagerie directe, qui a mené à la détection de planètes géantes à plusieurs dizaines
d’unités astronomiques (UA) autour de Fomalhaut (Kalas et al. 2008), de HR 8799 (Ma-
rois et al. 2008), et de vingt quatre autres étoiles. Parallèlement, le télescope spatial Spitzer
a observé plus de deux cent disques de débris issus de la collision de planétésimaux et si-
tués, par rapport à leur étoile, à des distances comparables à nos ceintures d’astéroïdes
et de Kuiper. L’existence de liens étroits entre les planètes et les disques de débris est
désormais évidente : les planètes peuvent sculpter les disques de débris par accrétion,
dispersion ou piégeage (Wyatt 2008, références comprises) et les planétésimaux peuvent
mener à la migration de planètes (Kirsh et al. 2009).

L’étoile HR 8799 (HD 218396) est une étoile de type spectral A située à une distance
de 40 pc de la Terre. Cette étoile est au centre d’un système stellaire complexe composé
d’une étoile centrale chimiquement particulière (λ Boötis), variable (γ Doradus), centre

1. des planètes avaient été détectées autour de pulsars auparavant (Wolszczan & Frail 1992)
2. Antartica Search for Transiting Extrasolar Planets
3. TRAnsiting Planets and PlanetesImals Small Telescope
4. High Accuracy Radial velocity Planetary Search project
5. Hungarian-made Automated Telescope
6. Wide Angle Search for Planets
7. COnvection, ROtation et Transits planétaires
8. Microvariabilité & Oscillations STellaires
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de gravité d’un disque de débris et de quatre objets de masses supérieures à Jupiter en
orbite autour de celle-ci (Marois et al. 2010). Le grand nombre de particularités de ce sys-
tème en font un sujet de recherche s’étalant sur de nombreux domaines de l’astrophysique
moderne et mettent en évidence l’interaction forte pouvant exister entre ces différentes
spécialités. Ce système est un fabuleux laboratoire permettant de tester les différents mé-
canismes et théories de formation de systèmes planétaires complexes. Pour ce faire, un
maximum de paramètres du système doivent être contraints de manière précise. En effet,
la dynamique de ce système dépend fondamentalement de ses propriétés intrinsèques :
la formation, l’évolution et l’environnement des exoplanètes est grandement influencé par
leur étoile hôte. Par exemple, l’estimation des masses des objets orbitant autour de celle-ci
est directement liée à l’âge du système, soit à celui de l’étoile. Plus ce dernier est grand,
plus un objet d’une luminosité donnée est massif, pouvant aller jusqu’à des masses supé-
rieures à 13.6 fois la masse de Jupiter, définissant la limite théorique entre planète et naine
brune 9. Un tel résultat modifierait totalement les conclusions issues de l’étude dynamique
de ce système.

L’estimation de l’âge de HR 8799 (nous appellerons désormais le système HR 8799
et l’étoile HR 8799a) fut la motivation de très nombreuses études impliquant un large pa-
nel de disciplines astrophysiques telles que la dynamique planétaire, la dynamique des
disques, la cinématique stellaire, la mesure d’activité, l’astérosismologie, etc. Une pre-
mière modélisation astérosismique de HR 8799 fut menée par Moya et al. (2010b,a). Ce-
pendant, avec seulement trois fréquences observées, ils purent uniquement déterminer
deux gammes d’âges possibles très différentes. Les modèles les plus vieux ne sont pas en
accord avec la majeure partie des estimations d’âge issues des études s’appuyant sur la
stabilité dynamique du système.

L’objectif de notre étude est d’analyser l’influence de différents paramètres physiques
et différentes contraintes astérosismiques sur la modélisation de cette étoile, en nous ba-
sant sur de nouvelles contraintes sismiques observationnelles et en utilisant les outils nou-
vellement disponibles, soit en particulier notre code de pulsation stellaires incluant l’ap-
proximation traditionnelle de la rotation (cf. chapitre 6). Nous présenterons une revue des
caractéristiques principales du système HR 8799 dans la section 7.2. Les enjeux liés à son
étude et des travaux déjà effectués en ce sens seront discutés de manière détaillée dans
la section 7.3. Enfin, nous exposerons notre méthode et détaillerons nos résultats dans la
section 7.4.

9. La différence entre naines brunes et planètes géantes réside en le fait que les premières sont suffisam-
ment massives pour initier la fusion du deutérium dans leur noyau, alors qu’aucune réaction nucléaire n’est
amorcée dans les secondes. Une fois le deutérium épuisé, les naines brunes refroidissent tout comme les
planètes.
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2011, (35) Moro-Martín et al. (2010a).

7.2 Caractéristiques du système

Caractérisation des paramètres stellaires

La caractérisation des paramètres fondamentaux de HR 8799a ont été établies de ma-
nière indépendante et suivant différentes techniques par de nombreux auteurs. Zerbi et al.
(1999) furent les premiers à déterminer les paramètres globaux de cette étoile. À par-
tir de données photométriques Strömgren, ils déterminèrent une température effective de
7230 ± 30 K et une gravité de surface log g = 4.30 ± 0.06. Leurs calibrations photomé-
triques leurs permit également d’obtenir le rayon de cette étoile, 1.53 R⊙. La même année,
Gray & Kaye (1999) combinèrent leurs observations spectroscopiques aux données photo-
métriques disponibles et établirent une Teff supérieure à la précédente (7430±75 K), pour
un log g similaire (4.35) et une luminosité L/L⊙ = 4.92. Enfin, ils paramétrèrent le rayon
de HR 8799 de deux manières différentes. En premier lieu ils dérivèrent la magnitude vi-
suelle de l’étoile à partir de leurs données photométriques couleur, elle même corrélée
au diamètre angulaire (Barnes et al. (1978)) qui, combiné à la parallaxe Hipparcos de
l’étoile (25.04±0.85 mas), donne un rayon R = 1.30±0.19. En second lieu, ils utilisèrent
le lien entre la température effective de l’étoile et sa magnitude absolue en tenant compte
des corrections bolométriques pour dériver une valeur R = 1.35+0.05

−0.11 R⊙. Finalement, ils
adoptèrent une valeur moyenne R = 1.34 ± 0.05 R⊙. De la détermination du log g et du
rayon de l’étoile, ils dérivèrent une masse M = 1.47 ± 0.30 M⊙.

La différence significative de détermination de température effective entre ces deux
études est importante (∆T = 200 K et il n’y a pas de recouvrement des boîtes d’erreur à
1σ) et peut être discutée. Notons que la particularité chimique de cette étoile ne facilite
pas la détermination de Teff par spectroscopie. Cependant, cette différence n’est pas uni-
quement liée aux types de données utilisées puisque plusieurs analyses spectroscopiques
donnent des résultats faisant pencher la balance tantôt d’un côté, tantôt de l’autre. Par
exemple, Sadakane (2006), étudiant le caractère λ Boötis de cette étoile détermina une
Teff = 7250 K, alors que Zuckerman & Song (2004), puis Chen et al. (2006), utilisant tous
deux les données spectroscopiques du satellite Spitzer, établirent une Teff ≃ 7400 K. D’un
autre côté, Cuypers et al. (2009), à partir de la photométrie couleur (système photomé-
trique de Genève), fixèrent une Teff = 7350 ± 67 K, soit plutôt dans la fourchette haute de
l’incertitude sur la température effective de cette étoile. Ces nombreuses discussions ne
faisant pas sortir de tendance particulière et n’ayant pas de dépendance à la méthode utili-
sée, nous choisissons de ne pas pondérer le calcul de la valeur moyenne de la température
de cette étoile (⟨Teff⟩ = 7324+181

−170 K).

Quelle que soit la méthode utilisée, la détermination du log g par l’ensemble de ces
auteurs est de manière générale plus consensuelle, soit une valeur de l’ordre de 4.30 à
4.35. Notons cependant les deux valeurs extrêmes, déterminées lors de la même étude
photométrique par Gerbaldi et al. (2003) qui, selon les indices de couleurs photométriques
ubvyβ utilisés, déterminèrent une plage de log g allant de 4.10 à 4.55. La moyenne non
pondérée de cette grandeur se centre naturellement à ⟨log g⟩ = 4.30+0.25

−0.21.
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Le but de cette section n’étant pas de discuter de manière exhaustive et détaillée l’in-
tégralité des études ayant déterminé les caractéristiques physiques de cette étoile, nous
avons repris l’ensemble de ces grandeurs (et leurs valeurs moyennes) dans les quatre
premières colonnes du tableau 7.1. Dans notre étude, nous nous sommes restreints aux
modèles stellaires entrant dans la boite d’erreur à 2σ en Teff et log L/L⊙.

Particularités chimiques

Gray & Kaye (1999) caractérisèrent l’étoile HR 8799a comme appartenant à la classe
des étoiles chimiquement particulières de type λ Boötis et définirent sa classe spectrale
comme kA5 hF0 mA5 V λBoo. Dans leur étude du phénomène λ Boötis, Paunzen et al.
(2002) définirent ces étoiles comme des étoiles B froides à F chaudes de population I,
pouvant aller d’un état évolutif peu avancé dans la phase de pré-séquence principale jus-
qu’à être très évoluées en séquence principale, et caractérisées par des sous abondances
de surface de la plupart des éléments du pic du fer. Ces sous-abondances peuvent être
modérées, mais atteignent parfois des valeurs extrêmes (jusqu’à un facteur 100). Les élé-
ments plus légers, à savoir C, N, O et S, présentent des abondances solaires. Paunzen
(2001) établit qu’environ 2% des étoiles des classes spectrales concernées exhibent un tel
caractère. Bien que le mécanisme responsable de cette sous-abondance spécifique ne soit
pas clairement compris, cet auteur, en se basant sur ce pourcentage de population, en vint
à la conclusion que soit le phénomène se développe sur des échelles de temps très courtes
(de l’ordre d’un million d’années), soit les conditions pour un tel développement sont très
particulières, sans pouvoir pour autant les déterminer.

Les études spectroscopiques de Sadakane (2006) et Cuypers et al. (2009) confirmèrent
la sous-abondance métallique de HR 8799 (−0.71 ≤ [Fe/H] ≤ −0.47) pour une abon-
dance solaire des éléments C, N et O.

Pulsations γ Doradus

HR 8799a se situe à l’intérieur des bandes d’instabilité des γ Dor et des δ Scuti. Ro-
driguez & Zerbi (1995) furent les premiers à détecter une variabilité de HR 8799a par la
mise en évidence d’une fréquence f1 = 1.961 c/j et firent le lien entre la variabilité de
cette étoile et celles des étoiles 9Aur et γ Dor entre autres . Toutes ces étoiles ont été par
la suite confirmées comme appartenant à la classe des étoiles pulsantes γ Doradus. Sur les
bases d’une analyse photométrique, Zerbi et al. (1999) confirmèrent la fréquence obser-
vée quatre ans plus tôt ( f1 = 1.9791 c/j) et en découvrirent deux autres : f2 = 1.7268 c/j,
f3 = 1.6498 c/j. Cette multipériodicité leur permit de valider la caractéristique γ Dor
de cette étoile. HR 8799a fut de nouveau observée à des fins astérosismiques lors de
la campagne photométrique menée par Cuypers et al. (2009), qui retrouvèrent les deux
fréquences principales déterminées par Zerbi et al. (1999) ( f1 et f2), ainsi qu’une troi-
sième fréquence, f ′3 , qu’ils classèrent comme un alias possible des fréquences f1 et f2.
Enfin, l’étude spectroscopique menée par Wright et al. (2011) leur permit non seule-
ment de confirmer la fréquence de plus grande amplitude ( f1 = 1.9875 c/j), mais éga-
lement de l’identifier comme étant un mode prograde sectoriel de degré ℓ = 1 (PS, soit
(ℓ,m) = (1,−1) selon la convention établie dans le chapitre 6). Ces auteurs ont par la suite
affiné leur étude en combinant leurs observations spectroscopiques avec les données pho-
tométriques issues du satellite MOST. Ils en déduisirent un ensemble de huit fréquences,
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dont quatre qu’ils qualifièrent de "final confident independant frequencies" (Wright, com-
munication privée). Ils identifièrent également leur deuxième fréquence comme un mode
PS. L’ensemble de leurs résultats sont repris dans le tableau 7.2. Dans notre étude, nous ne
tiendrons compte que des quatre fréquences confirmées par Wright, ainsi que de l’identi-
fication se rapportant aux deux modes de fréquences de plus grandes amplitudes.

Table 7.2 – Fréquences, degrés et ordres azimutaux des modes de pulsation de l’étoile HR 8799
déterminés par Wright (communication privée).

# fréquence (c/j) ℓ m
fréquences confirmées

f1 1.9801 1 -1
f2 1.7390 1 -1
f3 1.1037 - -
f4 1.5224 - -

fréquences probables
f5 0.0708 - -
f6 1.7678 1 -1
f7 1.8576 1 -1
f8 1.0052 - -

Propriétés des disques de poussières

Le caractère Vega-like de HR 8799a, soit un excès d’émission dans le domaine IR,
fut observé pour la première fois par Sadakane & Nishida (1986) et confirmé par Gray &
Kaye (1999). Cet excès est caractéristique d’un disque ou d’un halo circumstellaire ab-
sorbant une partie du rayonnement UV de l’étoile pour le réémettre dans l’IR. Zuckerman
& Song (2004) analysèrent le système et dérivèrent, en plus des paramètres physiques
de l’étoile, une première liste de paramètres propres au disque autour de cette étoile. Ils
conclurent que ce disque, proéminent, a pu être sculpté par des planètes non détectées.
S’en suivirent un ensemble d’études de l’environnement circumstellaire par Chen et al.
(2006), Williams & Andrews (2006), Rhee et al. (2007), et Reidemeister et al. (2009) (cf.
tableau 7.1). Su et al. (2009) résolurent pour la première fois l’environnement circumstel-
laire de HR 8799, mettant en évidence la structure complexe du disque. Ce dernier est en
fait composé de trois zones distinctes :

– un disque de poussières chaudes (TdA = 150K) situé entre l’étoile et le premier
objet (6 à 10 UA) de masse M = 1.1 10−6M⊕ (Moro-Martín et al. 2010a), analogue
à la ceinture d’astéroïdes solaire,

– un disque de poussières froides (TdB = 50K) situé au delà du dernier objet (90
à 300 UA) de masse M = 1.2 10−1M⊕ (Moro-Martín et al. 2010a), comparable à
notre ceinture de Kuiper,

– un halo de petits grains entre 300 et 1000 UA environ, de masse M = 1.9 10−2M⊕
(Patience et al. 2011).
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Caractérisation des objets orbitant autour de HR 8799

Il fallut attendre quatre ans après les conclusions de Zuckerman & Song (2004) pour
qu’un ensemble de trois objets en orbite (HR 8799b, HR 8799c et HR 8799d), situés à des
distances projetées de 24, 38 et 68 UA de l’étoile hôte, soit détecté par imagerie directe
(Marois et al. 2008). À ces trois objets s’ajouta un quatrième, HR 8799e, plus proche de
l’étoile (14.5 UA), découvert deux ans après par Marois et al. (2010) (figure 7.1). Ces
objets, orbitant de manière quasi circulaire dans le sens anti-horaire, furent massivement
étudiés de manière globale afin de définir la stabilité dynamique du système, leur(s) mé-
canisme(s) de formation, mais également de manière individuelle, la spectroscopie spatia-
lement résolue permettant de définir les propriétés individuelles de HR 8799b, HR 8799c
et HR 8799d telles que leurs températures, leurs gravités surfaciques, leurs luminosités,
ou encore leurs rayons (Hinz et al. 2010; Bowler et al. 2010; Barman et al. 2011, cf. ta-
bleau 7.1). Notamment, la recherche d’autres compagnons motiva des études telles que
celle de Metchev et al. (2009) qui déterminèrent qu’aucun compagnon de plus de 3 MJ

n’existe entre 68 et 160 UA (où MJ est la masse de Jupiter), ou celle de Hinkley et al.
(2011) qui réfutèrent également la présence de compagnons entre 0.8 et 10 UA.

Figure 7.1 – Imagerie directe des quatre objets orbitant l’étoile HR 8799. Figure issue de Marois
et al. (2010).
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Figure 7.2 – Vue schématique à l’échelle logarithmique du système HR 8799 avec l’étoile centrale,
les trois composantes du disque et les quatre objets en orbite.

7.3 Enjeux de l’étude de l’ensemble du système
HR 8799

Ce système planétaire complexe (figure 7.2), en partie analogue à notre système so-
laire, fut l’objet de très nombreuses études et continue à agiter le monde de l’astrophysique
stellaire, circumstellaire et exoplanétaire. En 2008, l’enjeu principal lié à HR 8799 sem-
blait être l’estimation des masses des objets en orbite, afin de les considérer comme pla-
nètes bona fide ou comme naines brunes. Il s’avère désormais que l’étude de l’ensemble
du système permettrait, à terme, une avancée considérable de notre compréhension des
scénarios de formation de systèmes planétaires complexes. L’étude de ces mécanismes
passe nécessairement par la contrainte du système, et entre autres par l’estimation des
masses des objets en orbite, données essentielles à l’étude de la formation et de la stabilité
de tels systèmes. Afin de pouvoir déterminer les masses des naines brunes froides et des
planètes géantes, Baraffe et al. (2003) calculèrent des modèles d’évolution pour de tels
objets en tenant compte de la perte d’énergie par radiation dans leurs atmosphères. Ces
modèles donnent lieu à des diagrammes de refroidissement pour les objets substellaires,
comme illustré dans la figure 7.3. Ces tracés théoriques iso-masse permettent a priori de
déterminer la masse (ou le rayon) d’un objet à partir de sa luminosité et de l’âge du sys-
tème auquel il appartient (en acceptant le fait que l’objet se soit formé rapidement après
son étoile hôte). Cependant, ce diagramme théorique reste limité par des incertitudes liées,
par exemple, à des tables d’opacités moléculaires incomplètes, ou encore à l’absence de
détermination de séquences évolutives pour des abondances de métaux non solaires. La
relation âge-luminosité est essentielle à la caractérisation des masses de ces objets. La
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détermination de l’âge de ces objets est donc primordiale, et se résume en fait à la dé-
termination de l’âge du système, problématique sur laquelle nous reviendrons dans les
sections suivantes.

Formation et stabilité du système HR 8799

En plus de la découverte des objets orbitant autour de HR 8799, Marois et al. (2008,
2010) estimèrent l’âge du système entre 20 et 160 millions d’années (MA) à partir de
nombreux arguments, tels que le mouvement propre de l’étoile comparé à des amas et
associations stellaires proches, la comparaison de sa position dans un diagramme HR avec
les isochrones d’amas connus, etc. Ils déterminèrent, à partir de ces âges et de modèles de
refroidissement d’objets substellaires, les masses des 4 objets : Mb = 11MJ, Mc ≤ 11MJ,
Md ≤ MJ et Me = 5 − 13MJ. Bien que l’estimation de l’âge se base sur des méthodes
statistiques et/ou compromises par le caractère λ Boötis de l’étoile (comparaison avec des
isochrones calculées avec une composition chimique solaire), ces valeurs furent utilisées
comme point de départ de bon nombre d’études de stabilité et de formation de ce système.

Dès lors, la validité des mécanismes de formation, à savoir l’accrétion, l’instabilité
gravitationnelle, et la fragmentation du disque, le tout in situ ou avec migration (Crida
et al. 2009), furent discutés par Nero & Bjorkman (2009); Meru & Bate (2010); Dodson-
Robinson et al. (2009). Toutes ces études se basent sur la stabilité des trois objets de 2008
uniquement ainsi que sur la surestimation de la frontière externe du disque interne (15
UA, Su et al. 2009), et adoptent les masses (donc l’âge) proposé par Marois et al. (2008).
À ce jour, seuls Marois et al. (2010) et Currie et al. (2011) traitèrent de la stabilité de
l’ensemble du système observé. Currie et al. (2011), supposant le système coplanaire et
faisant l’hypothèse de résonnances entre les objets HR 8799b, c et d, confirmèrent que
le système ne peut être stable au delà de 100 MA. Cependant le caractère coplanaire du
système disque-planètes n’est pas évident. En effet, Bergfors et al. (2011) déterminèrent
que l’angle d’inclinaison de HR 8799d était supérieur à 43◦, pour un angle du disque de
poussière compris entre 20 et 30◦ selon Reidemeister et al. (2009).

Estimation de l’âge du système

L’âge estimé par Marois et al. (2008) correspond à une phase critique de l’histoire
de notre système solaire, quand les processus de formation de planètes étaient proches de
l’achèvement et que la configuration dynamique de notre système était établie. Si HR 8799
est bien dans cet état évolutif, il offre une vue excitante de cette phase de formation et
d’évolution des systèmes planétaires.

Cependant, d’autres estimations de l’âge de ce système ont été proposées. Certaines
se rapprochent ou confirment les valeurs de Marois et al. (2008, 2010). Moór et al. (2006)
estimèrent un âge de 20 à 150 MA sur base de mesure du rapport de LIR/Lbol pour un large
échantillon d’étoiles présentant des disques. Ce résultat étant purement statistique, il est
à prendre avec précaution. Doyon et al. (2010), puis Zuckerman et al. (2011) établirent
la possible appartenance de HR 8799 à l’association Columba, de 30 MA. Cet âge fut
défini par Torres et al. (2008) qui utilisèrent la distribution de l’abondance de lithium en
fonction des températures des étoiles de l’association comme indicateur de l’âge de ce
groupe (cf. la revue de Jeffries 2000 pour les détails de cette méthode et son application à
la détermination d’âge d’amas).
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Figure 7.3 – Détermination des masses des objets HR 8799b,c,d,e à partir de la relation âge-
luminosité définie par les modèles évolutifs d’objets substellaires établis par Baraffe et al. (2003).
Les lignes représentent les tracés âge-luminosité pour des modèles d’évolution planétaire. Pour
information, les masses d’autres planètes, observées autour d’autres étoiles, sont également indi-
quées. Figure issue de Marois et al. (2010).

À l’inverse, les résultats d’autres études tendent vers un système dans un état évolutif
bien plus avancé. Song et al. (2001) estimèrent l’âge de l’étoile entre 50 et 1128 MA, en
utilisant la photométrie Strömgren et des isochrones théoriques et en considérant égale-
ment les effets de la rotation de l’étoile sur les indices photométriques pour les étoiles A
(Figueras & Blasi 1998). L’étude spectroscopique du disque amena Chen et al. (2006) à
une estimation d’âge de 590 MA.

Enfin, Moya et al. (2010a) utilisèrent les données astérosismiques issues des analyses
de Zerbi et al. (1999) et Cuypers et al. (2009), soit uniquement trois fréquences sans au-
cune identification de modes, et proposèrent de contraindre l’âge de HR 8799 à l’aide
d’une modélisation astérosismique non-adiabatique de ces fréquences. Pour se faire, ils
appliquèrent leur méthode FRM ("Frequency Ratio Method", Moya et al. 2005; Suárez
et al. 2005), incluant la théorie perturbative de la rotation au deuxième ordre, à des grilles
de modèles de différentes métallicités et en rotation solide. Leur étude se limite à des vi-
tesses de rotation inférieures à 60 km.s−1, définie comme limite supérieure à l’application
correcte de la FRM à des étoiles γ Dor (Suárez et al. 2005). Dans le cas particulier de
HR 8799, cela revient à se limiter à des angles d’inclinaison i ≥ 36◦. Qui plus est, la FRM
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se base sur le caractère asymptotique des modes g d’ordres radiaux élevés ; caractère qui,
comme nous l’avons vu dans les chapitres 5 et 6, n’est pas toujours vérifié dans les étoiles
γ Doradus de séquence principale et/ou en rotation modérée. Finalement, ? proposèrent
deux gammes d’estimation d’âge :

– un âge compris entre 1126 et 1486 MA pour i = 45◦, soit 3rot ≃ 60 km.s−1 ;
– un âge compris soit entre 26 et 430 MA, soit entre 1123 et 1625 MA pour i = 60◦,
3rot ≃ 45 km.s−1.

Ces auteurs, conscients des limites de leur analyse, conclurent simplement que le manque
de contraintes fortes sur l’angle d’inclinaison du système et sur les données astérosis-
miques de HR 8799a ne permettent pas de contraindre de manière efficace l’âge du sys-
tème. Ainsi, l’identification des modes observés et la détection d’autres fréquences d’os-
cillation dans HR 8799a sont nécessaires à sa modélisation.

Estimation de l’angle d’inclinaison du système

L’étude de Moya et al. (2010a) montre l’importance de la contrainte sur l’angle d’in-
clinaison de l’étoile. Ce dernier est en effet indispensable à l’estimation de l’état évolutif
du système. Moro-Martín et al. (2010b) appuyèrent d’ailleurs leur argumentation défen-
dant la théorie d’un système jeune en estimant que le système ne peut être stable long-
temps pour une inclinaison i ≥ 36◦. Cependant, le cas d’un système dont l’inclinaison
est différente de celle de l’étoile ne fut pas envisagée par ces auteurs. Cependant, il existe
de nombreux cas avec des orientations très différentes des axes de rotation du disque et
de l’étoile, avec une transition nette entre coplanaire et non-coplanaire dans le domaine
de températures effectives correspondant à celui des étoiles F. En effet, l’axe de rota-
tion d’une étoile peu très fortement différer du plan d’orbite de Jupiter chaudes pour des
Teff & 6250 K ( Winn et al. 2010; Schlaufman 2010). Ce comportement rappelle ceux des
systèmes binaires, et particulièrement de l’évolution de leurs périodes orbitales.

L’angle d’inclinaison du système fut également évalué lors de différentes études. Les
études de stabilité de Lafrenière et al. (2009), Reidemeister et al. (2009) et Fabrycky &
Murray-Clay (2010) estimèrent toutes un angle d’inclinaison entre 13◦ et 30◦ (75 ≤ 3eq ≤
167 km.s−1). Cette valeur fut également confirmée par spectroscopie (i ≤ 25◦, Su et al.
2009, soit 3eq ≥ 89 km.s−1).

D’autres études viennent contrebalancer ces valeurs. Rappelons que Bergfors et al.
(2011) déterminèrent, via l’astrométrie, un angle d’inclinaison de l’orbite de HR 8799d i &
43◦, autrement dit bien supérieur aux estimations précédentes. Finalement, Wright et al.
(2011) déduisirent de leur étude astérosismique, plus particulièrement de l’identification
de f1 comme un mode prograde sectoriel, que l’angle d’inclinaison de l’étoile doit être
supérieur à 40◦ (3eq ≤ 60 km.s−1) pour une visibilité correcte de ces modes confinés
autour de l’équateur par l’effet de la rotation lorsque l’on se trouve dans le régime inertiel
(cf. chapitre 6 et Ballot et al. 2011).

Si, une fois encore, les multiples déterminations de cette grandeur donnent des ré-
sultats très différents les uns des autres, les travaux effectués par Wright et al. (2011),
indépendants de la stabilité et des caractéristiques de l’environnement de l’étoile, nous
permettent d’avoir une estimation de la gamme d’angles d’inclinaison de HR 8799a sus-
ceptibles d’être considérés dans notre étude décrite dans la section suivante.
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Table 7.3 – Paramètres variables des douze grilles de modèles stellaires utilisées pour la modéli-
sation de HR 8799.

Nom de la grille X0 Z0 αov Nom de la grille X0 Z0 αov

G1 0.724 0.008 0.00 G5 0.734 0.008 0.00
G2 0.724 0.014 0.00 G6 0.734 0.014 0.00
G3 0.724 0.008 0.20 G7 0.734 0.008 0.20
G4 0.724 0.014 0.20 G8 0.734 0.014 0.20

7.4 Modélisation de HR 8799

7.4.1 Modèles stellaires
Afin de modéliser l’étoile HR 8799a, nous avons calculé des grilles de modèles stel-

laires en PMS et en MS pour des masses comprises entre 1.00 M⊙ et 2.10 M⊙, avec un
intervalle de masse de 0.01 M⊙. La physique utilisée reste celle de la grille de référence
présentée dans la section 4.2.1 à quelques différences près, détaillées par la suite. Nous
ne tenons pas compte du caractère λ Boötis de cette étoile dans les mélanges de métaux
considérés. Cette sous-abondance d’éléments lourds n’a pas d’effet majeur sur la valeur
de la fraction de masse des métaux, cette dernière dépendant majoritairement des abon-
dances de C, N et O. Nous tenons cependant compte de l’influence de la variation de la
métallicité Z0, définie comme

Z
Z⊙
= 10[M/H] (7.1)

en calculant des modèles pour une sous-abondance arbitraire de métaux (Z0 = 0.008), et
pour une abondance solaire de métaux, soit Z0 = Z⊙ = 0.014 pour le mélange solaire
déterminé par Asplund et al. (2005). Nous avons également fait varier, pour chacun de ces
Z0, la fraction de masse initiale d’hydrogène X0 = 0.724; 0.734. Enfin, des modèles avec
(αov = 0.20) et sans overshooting ont été calculés pour chacun de ces jeux de paramètres.
Au final, notre étude théorique de cette étoile s’appuie sur un ensemble de huit grilles de
modèles stellaires PMS et MS dont les paramètres sont synthétisés dans le tableau 7.3.

Dans le cadre de cette étude, nous nous sommes restreints à l’ensemble des modèles
de ces grilles appartenant à la boîte d’erreur de 2σ en température effective et luminosité
de HR 8799. Nous nous sommes basés sur les valeurs moyennes des Teff , log L/L⊙ et de
leurs incertitudes, soit 6950 ≤ Teff ≤ 7650 et 0.61 ≤ log L/L⊙ ≤ 0.77 (cf. tableau 7.1).
Tous les modèles PMS et MS entrant dans cette boite d’incertitude furent conservés pour
la suite de notre analyse. Ainsi, HR 8799 se situe du côté bleu de la bande d’instabilité
γ Doradus (figure 7.4).

7.4.2 Calculs d’oscillations
Dans un second temps, nous avons calculé les fréquences d’oscillations adiabatiques

pour l’ensemble des modèles des grilles G1 à G8 remplissant les conditions de la sélection
précédente.

Notre étude s’étend à des modes g d’ordres ℓ = 1 à 3. Pour cela nous avons utilisé
le code de pulsations adiabatique LOSC (Liège OScillation Code, Scuflaire et al. 2008a),
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Figure 7.4 – Position de la boîte d’incertitude à 1 et 2σ en température effective et luminosité
pour HR 8799 comparé à la bande d’instabilité observationnelle des étoiles γ Doradus dérivée par
Handler & Shobbrook (2002). Les tracés évolutifs en séquence principale sont calculés à partir de
la grille de modèles G2.

auquel fut implémenté l’approximation traditionnelle de la rotation (cf. chapitre 6). Nous
avons alors pu considérer l’influence de la force de Coriolis sur les fréquences adia-
batiques de nos modèles. Comme nous l’avons vu précédemment, l’angle d’inclinaison
de l’étoile reste particulièrement mal défini. Reprenant l’argument suivant lequel l’angle
d’inclinaison du disque de poussières peut être différent de celui de l’étoile, nous choi-
sissons d’étudier une plage de vitesses de rotation correspondant à des angles d’incli-
naison proches de celui déterminé par Wright et al. (2011), allant de 3eq = 0 km.s−1 à
3eq = 80 km.s−1 (équivalent à i = 32◦) par pas de 20 km.s−1. Ainsi, de huit grilles de
modèles stellaires, nous passons à quarante grilles "astérosismiques".

Pour cette modélisation, nous avons utilisé la méthode directe qui, comme son nom
l’indique, consiste à comparer directement et simultanément les quatre fréquences de
l’étoile observées et confirmées avec les fréquences calculées théoriquement à partir de
modèles sélectionnés. Le maximum de vraisemblance de chacun des modèles fut calculé
via la minimisation de la valeur de la fonction de mérite Ξ, définie par

Ξ =
1

Nobs

N2
th

< N2
th >

Nobs∑
i=0

(
fobs,i − fth,i

)2

σ2
obs,i + σ

2
th,i

, (7.2)

où Nobs est le nombre de fréquences observées, Nth le nombre de fréquences théoriques
comprises dans l’intervalle de fréquences observées, et < N2

th > est la moyenne du nombre
de fréquences théoriques comprises dans l’intervalle de fréquences observées calculée
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sur l’ensemble des modèles de la grille. fobs et fth sont respectivement les fréquences
observées et théoriques, et σobs et σth sont les incertitudes sur les fréquences observées et
théoriques.

Nous utilisons comme incertitude sur les fréquences observées celle qui nous fut com-
muniquée par Wright (communication privée), à savoir σobs = 0.01 c/j. En revanche, il
n’est pas possible de déterminer une valeur de l’incertitude sur les fréquences théoriques
à partir du calcul de ces dernières. Nous choisissons de définir cette incertitude théorique
comme la différence moyenne entre les fréquences de modes identiques dans deux mo-
dèles consécutifs afin de tenir compte du nombre limité de modèles.

Le calcul de cette fonction de mérite a été effectué de deux manières différentes, selon
les contraintes suivantes :

– contrainte 1 : les fréquences observées ajustées sont les quatre déterminées par
Wright (communication privée), et aucune condition sur la valeur des degrés des
modes n’est imposée, si ce n’est qu’ils aient un degré compris entre 1 et 3 ;

– contrainte 2 : les fréquences observées ajustées sont les quatre déterminées par
Wright (communication privée), et les fréquences f1 et f2 doivent être des modes
(ℓ,m) = (1,−1), tandis que les fréquences f3 et f4 peuvent avoir n’importe quelle
valeur de ℓ compris entre 1 et 3 et toutes les valeurs possibles de m ;

Aucune contrainte supplémentaire sur les modèles ne put être établie, la recherche de
régularités dans un period-spacing étant rendue impossible du fait du nombre trop faible
de fréquences observées pour cette étoile.

Comme nous l’avons vu dans le chapitre 5, les trajets évolutifs d’étoiles γ Doradus
en séquence principale (MS) et en pré-séquence principale (PMS) recouvrent la même
région du diagramme HR. Afin de ne pas superposer des modèles ayant des fonctions de
mérite différentes, nous détaillons pour chacune de nos grilles une sous-grille différente
selon que les modèles soient en MS ou en PMS.

7.4.3 Résultats
Nous considérons dans cette section l’ensemble des résultats issus des calculs dé-

crits dans les sections précédentes. Nous détaillerons point par point l’effet de différentes
contraintes astérosismiques et/ou variations de paramètres physiques sur la distribution de
la fonction de mérite détaillée dans l’équation (7.2).

Effet des observables physiques et astérosismiques

Considérons tout d’abord la calibration effectuée sans tenir compte ni de l’interaction
rotation-pulsation (3eq = 0), ni de l’identification des modes de pulsation, pour des modes
dont le degré ℓ est compris entre 1 et 3.

La figure 7.5 montre un exemple de la distribution de la fonction de mérite d’un tel
ajustement. Dans cette figure, nous indiquons par des niveaux de couleur la répartition des
valeurs de Ξ dans un diagramme HR de la taille de la boite d’erreur à 2σ de HR 8799. Les
régions les plus bleues représentent les minima de Ξ, soit les modèles ajustant le mieux
les contraintes observationnelles. Inversement, les régions les plus rouges sont celles dans
lesquelles les modèles ne minimisent pas la fonction de mérite. Le rectangle discontinu
noir identifie la boite d’erreur de l’étoile à 1σ en température effective et luminosité. Les
cercles noirs représentent les modèles utilisés le long de tracés évolutifs. Ainsi, la densité
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Figure 7.5 – Distribution de la fonction de mérite sur les fréquences dans la boîte d’erreur à 2σ en
log Teff-log L/L⊙ pour les modèles PMS (panneau supérieur) et MS (panneau inférieur) de la grille
G1. Dans ce cas ci, aucune contrainte sur l’identification n’est imposée et l’influence de la rotation
n’est pas considérée. Le rectangle discontinu noir délimite la boite d’erreur à 1σ de l’étoile. Les
cercles noirs représentent les trajets évolutifs considérés. Afin de mieux nous repérer, un trajet sur
cinq est de couleur blanche.

de points indique la densité de modèles, variant selon la phase évolutive considérée. Un
trajet évolutif sur cinq est tracé en blanc, afin de mieux nous repérer dans les figures.

Dans cette configuration, à savoir pas de rotation ni d’identification, les contraintes
imposées sont propices à l’apparition d’une multitude de minima locaux, disposés souvent
de manière erratique dans la boite d’erreur Teff-luminosité à 2σ de HR 8799, que ce soit en
MS ou en PMS. Ces résultats ne sont pas surprenant étant donné le manque de contraintes
observationnelles imposées.

Il existe toutefois pour chacune de ces deux sous-grilles un minimum global qui, s’il ne
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Table 7.4 – Paramètres physiques et astérosismiques des modèles MS et PMS minimisant la fonc-
tion de mérite pour la grille G2, sans identification ni interaction rotation-pulsation.

Modèle MS Modèle PMS
M/M⊙ 1.44 1.42

Âge (106 ans) 420 11.8
log Teff 3.8737 3.8451

log L/L⊙ 0.7416 0.6770
log g 4.3027 4.2468

Xc/Xc0 0.80 0.99
R/R⊙ 1.4028 1.4856∫

N
r dr (mHz) 5.094 3.5453
ℓ,m ( f1) 1 -1 3 -3
ℓ,m ( f2) 3 -3 2 -2
ℓ,m ( f3) 3 -3 3 -3
ℓ,m ( f4) 2 -3 2 -2

se détache pas particulièrement des autres minima locaux, permet néanmoins de discuter
des résultats obtenus avec un tel ajustement. Les paramètres globaux de ces deux minima
(PMS et MS) sont repris dans le tableau 7.4. Au delà de leurs états évolutifs très différents,
c’est l’ensemble des paramètres globaux de ces modèles qui diffèrent. Si le modèle PMS
est plus jeune que l’âge du système déterminé par Marois et al. (2008) (30 − 100 millions
d’années), le modèle MS, lui, est beaucoup plus vieux. Nous observons également, que
ce soit dans le tableau 7.4 ou dans la figure 7.6 montrant les spectres de fréquences de
ces deux modèles comparés aux fréquences observées par Wright (lignes pointillées ver-
ticales), que la minimisation de la fonction de mérite ne se fait pas en ajustant les mêmes
modes dans les deux cas. Notons enfin que l’augmentation de la densité de fréquences à
mesure que le degré des mode augmente est bien mise en évidence dans cette figure, où
l’espacement des fréquences est moindre pour les modes de degré ℓ = 3. Ainsi, quand
aucune contrainte n’est imposée quant à l’identification des modes, les modes théoriques
rendant le mieux compte des fréquences observées ont très souvent un ℓ = 2 ou 3.

La figure 7.7 met en avant l’influence de la modification de paramètres physiques
sur la localisation des minima de Ξ pour des modèles MS. Les variations de paramètres
physiques considérés sont : la diminution de la fraction de masse initiale de métaux (Z0 =

0.008, panneau gauche, grille G1) et l’adoption d’un paramètre d’overshooting (αov =

0.20, panneau droit, grille G4).
Si de telles considérations modifient la localisation des minima, ces paramètres n’ont

aucun effet sur le nombre de minima, et ne restreignent aucunement les valeurs de tem-
pérature et de luminosité pour lesquelles ils apparaissent. Cette distribution aléatoire de
minima ne nous permet pas, dans ce cas, de déterminer une gamme d’âges possibles res-
treinte pour cette étoile.

Rôle de la rotation

Considérons maintenant l’influence de la rotation sur les fréquences d’oscillation de
nos modèles. La rotation joue un rôle majeur sur la valeur de ces fréquences. Elle a
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Figure 7.6 – Spectre de fréquences théoriques pour les minima globaux de la fonction de mérite
dans la grille G2, en PMS (panneau gauche) et en MS (panneau droit). Les quatre fréquences
observées par Wright sont indiquées par les lignes pointillées noires verticales.

Figure 7.7 – Même figure que la figure 7.5 pour des modèles en MS calculés avec Z0 = 0.008
(panneau gauche) ou αov = 0.20 (panneau droit).

pour effet de lever la dégénérescence des fréquences de même degré et ordre radial, mais
d’ordres azimutaux différents. Ainsi, un modèle en rotation aura un spectre de fréquence
beaucoup plus dense qu’un modèle statique, et ce particulièrement pour les modes de
degré ℓ = 3, dont le nombre est multiplié par 7 (−3 ≤ m ≤ 3). La considération de la ro-
tation fait également varier la fréquence d’un mode donné à mesure que le 3rot augmente.
Nous avons observé dans le chapitre 6 que les gammes de périodes des modes progrades
(m < 0) et zonaux (m = 0) sont fortement compressées vers des valeurs plus petites par
l’effet de la force de Coriolis à mesure que la rotation augmente. Les périodes des modes
rétrogrades, quand à elles, s’envolent vers de très grandes valeurs, couvrant l’intégralité
de la gamme de périodes allant d’environ 0.4 à plus de 80 jours pour une vitesse de rota-
tion autour de 60 km.s−1. Cette dérive de la fréquence d’un mode donné avec la rotation
engendre une modification des modes qui ajustent au mieux les fréquences observées.
Ainsi, comme le montre la figure 7.8, la considération de différentes vitesses de rotation
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déplace les minima locaux dans le diagramme HR.

Figure 7.8 – Même figure que la figure 7.5 pour des modèles MS dont les fréquences d’oscillation
ont été calculées avec deux vitesses de rotation différentes : 3eq = 20 km.s−1 (panneau gauche) et
3eq = 60 km.s−1 (panneau droit).

Figure 7.9 – Spectre de fréquences théoriques du modèle MS de la grille G2 minimisant Ξ pour
une vitesse de rotation de 40 km.s−1 (panneau gauche), comparé à un modèle de même masse
et légèrement moins évolué (panneau droit). Les quatre fréquences observées par Wright sont
indiquées par les lignes pointillées noires verticales. Afin de différencier les modes de différents
m, nous avons légèrement décalé les degrés ℓ d’une valeur ℓ∗ = ℓ + 0.1 m.

L’augmentation de la densité de modes en fonction du degré considéré en tenant en
plus compte de la levée de la dégénérescence des fréquences est particulièrement visible
sur la figure 7.9. Cette figure montre le spectre théorique du modèle MS de la grille G2
minimisant Ξ pour une vitesse de rotation de 40 km.s−1 (appelé modèle A), comparé à
un modèle de même masse, légèrement plus jeune, tournant à la même vitesse, mais dont
la fonction de mérite est plus grande (appelé modèle B). Si les fréquences du modèle B
ajustent très correctement les deux modes observés de plus basses fréquences, le modèle
A, lui, rend très bien compte des quatre fréquences observées. Cependant, sans contrainte
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sur l’identification des modes, aucune d’entre elles n’est ajustée par un mode (ℓ,m) =
(1,−1).

Avec une telle densité de modes, il est plus probable de trouver un mode qui cor-
responde à une fréquence observée, si bien que nous observons dans la figure 7.10 une
diminution des valeurs des minima de la fonction de mérite pour une vitesse de rotation de
40 km.s−1 passant de l’ordre de 0.1 dans le cas sans rotation à moins de 0.01 avec rotation.
Notons également que cette vitesse de rotation est proche de l’une des valeurs utilisées
par Moya et al. (2010a) pour la modélisation de cette étoile (3eq = 45 km.s−1).

Figure 7.10 – Même figure que la figure 7.5 pour des modèles PMS (panneau supérieur) et MS
(panneau inférieur) en considérant cette fois-ci l’interaction rotation-pulsation pour une vitesse de
rotation de 40 km.s−1.

Jusqu’ici, nous avons montré que sans plus de contraintes astérosismiques telles que la
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découverte d’un period-spacing ou l’identification de modes, il est impossible de mettre
en évidence une quelconque tendance permettant de conclure sur une gamme de modèles
rendant particulièrement bien compte des observations ni de définir les gammes d’âges
possibles du système : des minima locaux de valeurs comparables essaiment le diagramme
HR.

Contrainte liée à l’identification des modes de pulsation et à la rotation

L’identification des deux plus hautes fréquences observées ( f1 = 1.9801 c/j et f2 =

1.7390 c/j) comme des modes progrades sectoriels de degré ℓ = 1 (m = −1) est une
contrainte forte sur les modèles ajustant les observations, les modes ℓ = 1 étant ceux pré-
sentant la plus faible densité de fréquences. La répartition de Ξ dans la grille G2 pour une
vitesse de rotation de 40 km.s−1 est donnée dans la figure 7.11. Si la rotation, à elle seule,
ne permet pas de réduire de manière efficace le nombre de modèles rendant compte des
contraintes observationnelles, l’association de l’identification de ces modes et de l’effet de
la rotation sur les fréquences réduit considérablement le nombre de modèles minimisant
la fonction de mérite, tant en MS qu’en PMS.

Les paramètres physiques des minima globaux en MS et en PMS sont repris dans
le tableau 7.5, et leurs structures internes sont illustrées dans la figure 7.12. Une fois
encore, les fréquences pour lesquels nous n’imposons pas d’identification sont ajustées
par des modes de degrés ℓ ≥ 2. Notons que ces deux modèles, s’ils sont à des stades
d’évolution très différents, ont des paramètres physiques globaux (température effective,
luminosité, log g, rayon) proches. Leur structure interne est également très similaire dans
les régions externes, pour n’être différentes que dans les couches radiatives à la limite
du cœur convectif, où le modèle MS montre un pic important de la fréquence de Brunt-
Väisälä due à la présence d’un gradient de composition chimique. Cela impose une plus
grande valeur de

∫
N
r dr pour ce dernier comparé au modèle PMS, qui explique la plus

forte densité de fréquences dans le modèle en MS comparé au modèle PMS (figure 7.13).

Nous observons dans la figure 7.11 une régularité des minima locaux de la fonction
de mérite pour les modèles PMS, qui correspondent à une gamme d’âges allant de 11 à
14 MA. Les modèles MS minimisant Ξ sont plus éparses, et les âges correspondants vont
de 850 à 1240 MA.

La gamme de modèles minimisant la fonction de mérite dépendant des caractéristiques
du calcul, et particulièrement de la vitesse de rotation considérée, il sera nécessaire de pré-
ciser notre calcul (en proposant une étude non-adiabatique par exemple) et d’augmenter
le nombre de contraintes astérosismiques (en validant par exemple les fréquences f5 à f8)
pour pouvoir proposer une conclusion sur la ou les gammes d’âges possibles pour cette
étoile.

Effet d’une mauvaise identification des modes

Supposons à présent que les deux modes identifiés comme progrades de degré ℓ = 1
soient en fait des modes rétrogrades (m = 1) de même degré. La fonction de mérite
calculée dans une telle situation est illustrée dans la figure 7.14. Étant donné la très faible
densité de modes de degré ℓ = 1, une telle situation délocalise totalement les modèles
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Figure 7.11 – Même figure que la figure 7.5 pour des modèles PMS (panneau supérieur) et MS
(panneau inférieur) pour une vitesse de rotation de 40 km.s−1 et en considérant l’identification des
deux fréquences de plus grandes amplitudes ( f1 et f2) comme des modes (ℓ,m) = (1,−1).

minimisant Ξ, et les conclusions de la section précédente quand aux modèles ajustant le
mieux les observations n’ont plus lieu d’être.

Ainsi, une identification fiable des modes de pulsation est une nécessité absolue pour
une approche directe de la modélisation.

Contrainte liée à l’identification hypothétique du mode de plus basse fréquence

Comme nous l’avions détaillé dans le chapitre 6, et plus particulièrement dans les
figures 6.3 et 6.11 (panneaux droits), la gamme de fréquences d’oscillation des modes
progrades et zonaux est de plus en plus compressée vers des fréquences élevées (soit des
périodes petites dans les figures citées) à mesure que la vitesse de rotation augmente.
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Table 7.5 – Paramètres physiques et astérosismiques des modèles MS et PMS minimisant la fonc-
tion de mérite pour la grille G2, en considérant une vitesse de rotation de 40 km.s−1 et l’identifi-
cation des modes de fréquences f1 et f2.

Modèle MS Modèle PMS
M/M⊙ 1.33 1.40

Âge (106 ans) 1006 14.3
log Teff 3.8455 3.8453

log L/L⊙ 0.6298 0.6338
log g 4.2671 4.2849

Xc/Xc0 0.71 0.99
R/R⊙ 1.4046 1.4110∫

N
r dr (mHz) 5.7884 4.0339
ℓ,m ( f1) 1 -1 1 -1
ℓ,m ( f2) 1 -1 1 -1
ℓ,m ( f3) 3 1 2 0
ℓ,m ( f4) 2 1 3 -1

Figure 7.12 – Fréquence de Brunt-Väisälä des modèles PMS (panneau gauche) et MS (panneau
droit) de la grille G2 minimisant la fonction de mérite en considérant une vitesse de rotation de
40 km.s−1 et l’identification des modes f1 et f2.

Ainsi, à partir d’une certaine rotation, l’effet de la force de Coriolis sur les fréquences
d’oscillation est telle qu’il n’existe plus aucune fréquence en dessous d’un certain seuil.
Dans la figure 6.11, pour une vitesse de rotation de 60 km.s−1, l’ensemble des modèles
γ Doradus situés du côté bleu de la bande d’instabilité ont des périodes de pulsation de
modes PS instables toutes inférieures à 0.7 jours, soit des fréquences toutes supérieures à
1.43 c/j.

Les fréquences f1 et f2, identifiées comme des modes PS, sont trop élevées pour être
discriminées de la sorte pour des vitesses de rotation allant jusqu’à 80 km.s−1. Mais sup-
posons maintenant que le mode de fréquence f3 = 1.1037 c/j soit également identifié
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Figure 7.13 – Spectre de fréquences théoriques du modèle PMS (panneau gauche) et MS (panneau
droit) de la grille G2 minimisant Ξ pour une vitesse de rotation de 40 km.s−1 et considérant l’iden-
tification des modes f1 et f2. Afin de différencier les modes de différents m, nous avons légèrement
décalé les degrés ℓ d’une valeur ℓ∗ = ℓ + 0.1 m.

Figure 7.14 – Même figure que la figure 7.5 pour des modèles PMS (panneau gauche) et MS
(panneau droit) avec une vitesse de rotation de 40 km.s−1 et en considérant l’identification (fausse)
des deux fréquences de plus grandes amplitudes comme des modes (ℓ,m) = (1, 1).

comme un mode (ℓ,m) = (1,−1). La vitesse de rotation pour laquelle plus aucune fré-
quence n’existe en dessous de d’une fréquence seuil supérieure à f3 est plus basse. La
répartition de la fonction de mérite des modèles PMS et MS de la grille G2, considérant
l’identification des trois fréquences f1, f2 et f3 est représentée dans la figure 7.15 pour une
vitesse de rotation nulle et dans la figure 7.16 pour une vitesse de rotation de 60 km.s−1.
Dans le cas statique, les fréquences d’oscillation n’étant pas comprimées ni déplacées par
la rotation, aucune région particulière du diagramme HR n’est discriminée, et les minima
locaux se dispersent un peu partout dans la boite d’erreur. Dans le cas avec rotation, aucun
modèle MS ne présente de minimum local, alors que les modèles PMS minimisant Ξ se
trouvent tous dans le coin en haut à droite de la boite d’erreur de HR 8799.

Ce résultat peut s’expliquer en rappelant que la fréquence de pulsation d’un mode g



HR 8799 191

Figure 7.15 – Même figure que la figure 7.5 pour les modèles PMS dont les fréquences d’os-
cillation ont été calculées sans tenir compte de l’interaction rotation-pulsation. La fonction de
mérite a été calculée en considérant l’identification (supposée) de la fréquence f3 comme un mode
(ℓ,m) = (1,−1).

Figure 7.16 – Même figure que la figure 7.15, mais pour une vitesse de rotation de 60 km.s−1.

est proportionnelle à l’intégrale de la fréquence de Brunt-Väisäla sur le rayon (
∫

N
r dr).

Considérons la variation de
∫

N
r dr tout au long d’un trajet évolutif. Pour cela, nous nous

rapportons à l’évolution du period-spacing (⟨∆P⟩), variant comme (
∫

N
r dr)−1, décrite dans

la figure 5.4 (panneau (a) pour l’évolution du modèle dans le diagramme HR et panneau
(c) pour l’évolution conjointe de son ⟨∆P⟩). Les modèles PMS minimisant Ξ se situent
dans la phase évolutive durant laquelle ⟨∆P⟩ augmente, entre les points A et B de la fi-
gure commentée, jusqu’à atteindre un maximum pour le point B. Ainsi, si ⟨∆P⟩ est grand,∫

N
r dr est petit et les fréquences d’oscillation sont plus basses et plus espacées. Se fai-

sant, si la rotation comprime la gamme de fréquences vers des plus hautes valeurs, les
fréquences les plus basses restent suffisamment proches de la valeur de f3 lorsque la rota-
tion entre en jeu pour qu’un minimum de la fonction de mérite apparaisse.

∫
N
r dr ne cesse
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ensuite d’augmenter à mesure que l’étoile évolue vers la fin de la PMS et tout au long de
la MS (cf. figure 5.4, panneau (c)), plus aucun modèle ne minimise convenablement la
condition sur l’identification de f3.

Ainsi, l’identification de modes de fréquences basses comme des modes zonaux ou
progrades peut imposer une condition très restrictive sur la gamme de vitesses de rotation
possibles pour une étoile γ Doradus donnée.

7.5 Conclusions et perspectives

7.5.1 Conclusions

L’étoile HR 8799 est une étoile présentant à la fois un caractère λ Boötis et des oscil-
lations γ Doradus. Elle est d’un intérêt tout particulier car hôte d’un système complexe
constitué d’un ensemble de trois disques concentriques et de quatre planètes géantes et/ou
naines brunes. Ces caractéristiques font de HR 8799 un système comparable à notre sys-
tème solaire externe, et également l’un des système stellaire les plus discutés de la litté-
rature, avec chaque année plusieurs dizaines d’études dévouées, abordant de nombreuses
disciplines de l’astrophysique.

Dans cette étude, nous abordons la problématique de la caractérisation de l’étoile hôte,
et en particulier des informations complémentaires qui peuvent être fournies grâce à son
caractère γDoradus. Notre étude apporte des éléments nouveaux comparée à celle réalisée
par Moya et al. (2010a).

– Nous considérons l’effet de la rotation sur les périodes des modes g via l’approxima-
tion traditionnelle de l’interaction rotation-pulsation. D’après l’étude récente pro-
posée par Ballot et al. (2011), cette approximation a un domaine de validité plus
large que l’approximation perturbative au deuxième ordre utilisée par Moya et al.
(2010a).

– Nous tenons également compte d’une nouvelle contrainte sismique essentielle l’iden-
tification du degré et de l’ordre azimutal de deux des quatre fréquences confirmées
à ce jour. L’identification de ces fréquences comme des modes progrades secto-
riels permet également de contraindre l’angle d’inclinaison de l’axe de rotation de
l’étoile à i > 40◦.

Pour notre étude, nous avons utilisé tous les modèles en pré-séquence principale et
en séquence principale qui entrent dans la boite d’erreur à 2σ de HR 8799a en Teff et
log L/L⊙, modèles obtenus pour différentes compositions chimiques et différents para-
mètres d’overshooting. Pour l’ensemble de ces modèles, nous avons calculé les fréquences
d’oscillations adiabatiques pour des modes de degrés ℓ = 1 à 3. Nous avons égale-
ment considéré l’effet de la rotation sur les oscillations via l’approximation tradition-
nelle de l’interaction rotation-pulsation pour quatre vitesses de rotation différentes : 3eq =

20, 40, 60, 80 km.s−1. Les résultats obtenus sont les suivants :
– Avec seulement quatre fréquences observées, aucune régularité ne peut être déter-

minée dans le spectre de périodes. L’ajustement direct de ces quatre fréquences aux
fréquences des modèles, sans tenir compte de l’information sur l’identification des
modes, ne permet pas de contraindre les paramètres de l’étoile, que ce soit avec ou
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sans considérer l’influence de la rotation.
– La rotation levant la dégénérescence des fréquences d’oscillation selon l’ordre azi-

mutal, la densité de modes augmente, en particulier pour les modes de degré ℓ = 3,
faisant ainsi diminuer les valeurs des minima de la fonction de mérite. Différentes
vitesses de rotation déplacent les minima locaux à travers le diagramme HR.

– L’identification de deux fréquences comme des modes progrades sectoriels (PS)
(ℓ,m) = (1,−1) , associée à la considération de l’interaction rotation-pulsation,
restreint considérablement le nombre de minima locaux, sans pour autant qu’un
minimum global ressorte de manière évidente.

– L’identification hypothétique d’une fréquence plus basse, de l’ordre de la journée,
comme un mode PS ajoute une contrainte très forte sur le domaine de vitesses de
rotation possible pour l’étoile.

Malgré l’information additionnelle fournie par l’estimation de l’angle d’inclinaison de
l’étoile, étant donné le faible nombre de fréquences observées et identifiées, il est difficile
de conclure en l’état sur une ou des gammes d’âges possibles pour ce système. Ainsi,
des informations additionnelles sur les fréquences observées ainsi que la détection de
nouvelles fréquences d’oscillation sont indispensable à la modélisation de HR 8799a et à
la contrainte de l’âge du système par l’astérosismologie.

7.5.2 Perspectives

Cette étude reste une étude très préliminaire. Il serait possible de compléter et d’opti-
miser la modélisation de HR 8799 en tenant compte de différentes améliorations à consi-
dérer par la suite, telles que :

– considérer de nouvelles fonctions de mérite, en pondérant par exemple l’ajustement
de chacune des fréquence selon si le mode est identifié ou non ;

– effectuer des calculs non-adiabatiques, plus restrictifs sur la gamme de fréquences,
notamment lorsque l’influence de la force de Coriolis est considérée, puisque ne
tenant compte que des modes excités ;

– élargir le domaine des propriétés physiques et des paramètres de nos grilles de mo-
dèles ;

– tester la méthode FRM, optimisée par l’inclusion de l’approximation traditionnelle
de la rotation, sur les fréquences d’oscillation de nos modèles ;

– introduire de manière paramétrée le mélange induit par la rotation dans les couches
centrales de nos modèles et considérer son effet sur les fréquences d’oscillation ;

– introduire dans notre étude les effets dûs à sa particularité chimique, qui peuvent
affecter soit la contribution du pic d’opacité des éléments du groupe du fer à l’exci-
tation des modes g dans les étoiles γ Doradus, soit modifier la profondeur de la zone
convective, qui joue un rôle fondamental sur l’excitation des modes dans ces étoiles.
Pour ce, il nous faudra utiliser des modèles avec une composition chimique caracté-
ristique des étoiles λ Boötis, soit dans l’ensemble de l’étoile, soit uniquement dans
son enveloppe convective.

Enfin, de nouvelles contraintes observationnelles permettraient bien évidemment de li-
miter le nombre de degrés de liberté du problème. Comme nous l’avons particulièrement
montré, la méconnaissance de la vitesse de rotation de l’étoile reste l’un des facteurs limi-
tatifs majeurs pour cette étude. La détermination de l’angle d’inclinaison de cette étoile
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reste donc, à notre sens, la contrainte la plus nécessaire à sa modélisation précise. Des
campagnes spectroscopiques intensives complétant l’observation spatiale de cette étoile
permettraient potentiellement d’observer beaucoup plus de modes de pulsation et de les
identifier, laissant également envisager la mise en évidence de régularités dans le spectre
de périodes d’oscillation. Une telle observation imposerait une contrainte additionnelle
très forte sur la modélisation de cette étoile.
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Le travail présenté dans cette thèse est dédié à l’étude de la structure et de l’évolution
des étoiles γ Doradus par l’astérosismologie. Nous nous sommes plus particulièrement
appliqués à caractériser l’influence de la description de la physique de ces étoiles sur
leurs modes d’oscillation. Nous reprenons ici les résultats principaux et exposerons des
perspectives en rapport avec les différents travaux proposés dans les chapitres précédents.

8.1 Étude des liens existant entre les paramètres
physiques des étoiles γ Doradus et leurs
oscillations

Les modes de gravité (g) excités dans les γDoradus sondent les régions internes de ces
étoiles. S’ils permettent de contraindre la physique de ces couches, comme par exemple
les propriétés des régions à la limite du cœur convectif (Miglio et al. 2008), c’est qu’ils
sont particulièrement sensibles à la structure de leur cavité de propagation, allant de la
frontière du cœur convectif à la base de l’enveloppe convective.

Les ingrédients physiques d’entrée de notre code d’évolution stellaire CLES (Scuflaire
et al. 2008b), tels que le choix d’un mélange de métaux, d’une table d’opacité, d’une com-
position chimique, du paramètre d’overshooting et du paramètre de longueur de mélange,
ont une influence sur l’évolution et la structure des modèles stellaires. Quelle est alors
leur influence sur la bande d’instabilité et les gammes de périodes des modes g dans les
étoiles γ Doradus ?

Afin de répondre à cette question, nous avons considéré des modèles de séquence
principale pour lesquels nous avons fait varier chacun des ingrédients physiques précé-
demment cités.

Nous concluons que le seul paramètre ayant une influence notable sur la bande d’in-
stabilité des étoiles γ Dor est le paramètre de longueur de mélange, retrouvant pour ce
derniers les résultats obtenus par Dupret et al. (2005a), à savoir le décalage vers des tem-
pératures plus faibles des bords de la bande d’instabilité inféré par une diminution de la
valeur du paramètre α. Aucun autre paramètre ne déplace significativement la bande d’in-
stabilité théorique de ces étoiles. Ils n’induisent pas non plus de variation sur les périodes
de leurs modes excités. En effet, bien que ces derniers influencent la structure et l’évo-
lution de ces étoiles, ils n’ont pas d’effet sur la profondeur de la base de leur enveloppe
convective à une température effective donnée, qui reste la clé de l’excitation de modes g
dans les étoiles γ Doradus.

8.2 Influence du traitement de l’interaction
convection-oscillations sur les propriétés
sismiques des étoiles γ Doradus

Les étoiles γ Doradus ont une enveloppe convective dont la taille varie fortement en
fonction de la température effective de l’étoile. Les échelles de temps des mouvements
convectifs pouvant être du même ordre de grandeur que les périodes des modes g, il est
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important de considérer l’interaction entre les mouvements des éléments convectifs et les
oscillations dans les calculs de pulsations non-adiabatiques.

Dans la seconde partie du chapitre 4, nous nous sommes intéressés à l’influence du
traitement de l’interaction convection-pulsation sur les propriétés sismiques des modèles
d’étoiles γ Doradus.

Pour cela nous avons élargi l’étude proposée à ce sujet par Dupret et al. (2005a) en
comparant de manière consistante les effets de l’approximation de la convection gelée
(FC) et de l’interaction convection-pulsation dépendant du temps (TDC) sur les caracté-
ristiques non-adiabatiques des modes g. Nous obtenons les résultats suivants :

– La localisation des bords bleu et rouge de la bande d’instabilité théorique des γ Dor
calculée avec la FC et la TDC ne change pas significativement. La localisation de la
bande d’instabilité des étoiles γ Dor est très largement dominée par l’efficacité de
la convection liée à la valeur du paramètre α.

– Au centre de la bande d’instabilité, la gamme de périodes des modes instables
s’étend à des valeurs de l’ordre de 15 à 20% plus élevées lorsque ces derniers sont
calculés avec l’approximation FC.

La TDC permet de mettre en évidence le comportement très différent des modes selon
que l’on considère un modèle sur le bord rouge, au centre, ou sur le bleu de la bande
d’instabilité des γ Doradus.
Sur le bord bleu de la bande d’instabilité :

– la convection a un rôle actif sur l’excitation des modes g dans les γ Doradus. Ces
modes sont excités par la présence d’un gradient d’entropie non-négligeable dans
cette même région lorsque les variations de flux convectif sont considérées dans le
calcul des oscillations.

Au centre de la bande d’instabilité :
– les approximations FC et TDC donnent des résultats similaires pour un mode dont

la période est inférieure au temps convectif et le mécanisme d’excitation est assimi-
lable à un blocage convectif.

– les deux approximations n’amènent pas aux mêmes conclusions pour les modes
d’ordres radiaux élevés. Ces modes sont excités par un gradient d’entropie non-
négligeable dans le cas FC, qui n’est pas autorisé par le contrôle de la TDC sur
la variation d’entropie. Ces différences justifient l’utilisation de la TDC dans cette
partie de la bande d’instabilité des étoiles γ Dor.
Sur le bord rouge de la bande d’instabilité :

– l’approximation FC est justifiable. Cependant, il n’est pas certain que tous les moyens
de geler la convection donnent pour autant des résultats similaires.

– les modes calculés avec la TDC présentent un comportement oscillatoire non-physique
qu’il est possible de lisser en introduisant un paramètre complexe β dans l’équa-
tion d’énergie. Cependant, ce paramètre engendre parfois, dans des modèles plus
chauds, une mauvaise évaluation de la valeur de l’intégrale de travail à la surface
par rapport à celle calculée avec β = 0. Ce paramètre libre engendre une nouvelle
incertitude sur le calcul des fonctions propres des modes g incluant la TDC.

La détermination de la stabilité et des périodes des modes sur le bord rouge, tout
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comme la localisation précise de ce dernier, restent un défi important pour ces étoiles.
Pour ce faire, il est possible d’aller plus loin en comparant les différents moyens de geler la
convection à une approche TDC plus complète, tenant par exemple compte des variations
dues aux oscillations des composantes non-diagonales du tenseur de Reynolds.

Notons également que le paramètre de longueur de mélange nécessaire pour repro-
duire théoriquement la localisation de la bande d’instabilité observationnelle des γDoradus
est 10% plus élevé que celui nécessaire à la reproduction du rayon actuel du Soleil
(α⊙ = 1.8). Pourtant, l’efficacité du transport de chaleur par convection diminue à me-
sure que l’on considère des étoiles plus chaudes, et les comparaisons de simulations 3D
avec la MLT indiquent que le paramètre α doit être constant ou diminuer à mesure que
l’on considère des étoiles plus massives, mais il n’augmente pas avec la masse de l’étoile
considérée (cf. la revue de Trampedach 2010).

8.3 Déterminer l’état évolutif d’une étoile γ Doradus
à partir de l’astérosismologie

Des étoiles tant en séquence principale (MS) qu’en pré-séquence principale (PMS) tra-
versent la bande d’instabilité γ Doradus. Mais est-il possible de caractériser l’état évolutif
d’une γ Doradus à partir de ses propriétés sismiques ?

Nous avons abordé cette question dans le chapitre 5 en comparant les propriétés phy-
siques et sismiques de modèles PMS et MS dans cette région du diagramme Hertzprung-
Russel.

La différence la plus significative entre la structure interne d’une étoile PMS et celle
d’une étoile MS dans la bande d’instabilité des γDor provient de la présence d’un gradient
de composition chimique important à la limite du cœur convectif des modèles MS alors
que la composition chimique des modèles PMS est presque homogène. Les résultats des
comparaisons des calculs adiabatiques et non-adiabatiques effectués nous amènent aux
conclusions suivantes :

– L’évolution du cœur convectif dans les phases PMS et MS modifie de façon notoire
la valeur du period-spacing asymptotique au premier ordre (Tassoul 1980) à mesure
que l’étoile évolue. Cette mesure ne permet donc pas de pouvoir faire la distinction
entre les deux phases évolutives.

– L’oscillation du period-spacing observé dans les modèles MS est liée au gradient
de poids moléculaire moyen qui se développe à la limite de leur cœur convectif,
alors que le profil chimique quasi-homogène d’une étoile PMS n’altère pas le com-
portement asymptotique de ∆P. Ainsi, cette variation peut être envisagée comme
un indicateur de l’état évolutif de ces étoiles.

– Les bandes d’instabilité MS et PMS, ainsi que le domaine de périodes des modes in-
stables, sont similaires, sauf du côté rouge de la bande d’instabilité, où les modèles
MS sont très évolués. Les modes g subissent un amortissement radiatif bien plus
significatif dans ces modèles évolués que dans les modèles PMS situés dans cette
même région. De plus, la gamme de périodes de modes excités est plus étendue
pour les modèles PMS de même température effective.
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Cette étude est une pierre apportée à l’édifice de la caractérisation des étoiles γ Dor
PMS. La prochaine étape consistera nécessairement en la modélisation des étoiles γDoradus
PMS confirmées appartenant à l’amas NGC 2264 (Zwintz, communication privée, octobre
2011). Une collaboration privilégiée est initiée avec cette équipe de l’Université de Vienne
en vue de tels objectifs.

La comparaison de nos prédictions avec ces observations permettra de tester la pré-
cision de nos modèles de structure stellaire ainsi que l’application de la théorie non-
adiabatique des pulsations stellaires aux étoiles de types spectraux A-F.

Des étoiles γ Doradus en post-séquence principale ?
Nous avons mis en évidence la possibilité théorique d’exciter des modes g dans des

étoiles γ Doradus en pré-séquences principale. Qu’en est-il pour les étoiles A et F en
post-séquence principale ?

Durant cette phase avancée de l’évolution stellaire, le cœur convectif disparaît et les
modes g se propagent jusqu’au centre de l’étoile, où ils subissent un amortissement radia-
tif très important. Dans le cas des étoiles supergéantes bleues pulsantes, Saio et al. (2006)
on montré que la présence d’une zone convective intermédiaire, conséquence de l’exis-
tence d’une zone de semi-convection à la limite du cœur convectif durant la séquence
principale, empêche certains modes g d’arriver jusqu’au centre. Ces modes sont excités
par un mécanisme κ dans leurs couches superficielles.

La situation est différente dans le cas d’étoiles de plus faibles masses telles que les
γ Doradus, dans lesquelles l’existence d’une telle zone convective intermédiaire en post-
séquence principale est très improbable. Cependant, il sera intéressant de voir s’il existe
des conditions physiques particulières propices à l’excitation de modes g dans les γDoradus
en post-MS ou si, au contraire, de telles oscillations ne sont jamais prédites par la théorie,
quelque soit le cas considéré.

8.4 Rôle de la rotation sur le comportement des
oscillations γ Doradus

Les modes g excités dans les étoiles γ Doradus peuvent avoir des périodes du même
ordre de grandeur que la période de rotation de ces étoiles. Il est donc important de consi-
dérer l’influence de la rotation sur les propriétés sismiques de ces objets.

Le chapitre 6 aborde l’étude de l’influence de la force de Coriolis sur les modes g
dans les étoiles γ Doradus en MS, en incluant l’approximation traditionnelle de l’interac-
tion rotation-pulsation dans notre code de pulsations non-adiabatiques non-radiales MAD
(Dupret 2001) qui contient également le traitement de l’interaction convection-pulsation
(Grigahcène et al. 2005). Les principaux résultats sont les suivants :

– L’effet de la force de Coriolis est plus important pour les modes ayant des ordres
radiaux (périodes de pulsation) plus élevé(e)s et/ou pour des étoiles en rotation plus
rapide. Cet effet, balancé par l’efficacité également croissante de l’amortissement
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radiatif avec l’ordre radial, accroît le nombre de modes instables et diminue la
gamme de périodes de pulsation dans le référentiel comobile à mesure que la ro-
tation augmente.

– L’analyse précédente n’est pas applicable aux modes progrades sectoriels (m = −ℓ).
Lorsqu’ils sont influencés par la force de Coriolis, ils revêtent le comportement in-
verse, soit une augmentation de la période d’un mode avec la rotation, caractéris-
tique des ondes de Kelvin.

– Les effets de la force de Coriolis sur les modes d’ordres azimutaux différents se
retranscrivent directement sur le period-spacing, dont la valeur moyenne et la pé-
riodicité deviennent variables. L’évolution de la structure du period-spacing avec la
rotation dépend de la fréquence de rotation de l’étoile, mais également du couple
(ℓ,m) considéré.

– La rotation peut également induire un mélange turbulent dans les couches radia-
tives, qui lisse le gradient de composition chimique à la limite du cœur convectif.
Cela se traduit par une diminution de l’amplitude de la composante oscillatoire
de ∆P. Pour une vitesse de rotation suffisante, le period-spacing suit un compor-
tement asymptotique, laissant espérer la possibilité d’une détection plus évidente
de tendances régulières dans le périodogramme d’une étoile en rotation modérée
(3eq ≥ 20 km.s−1).

– Enfin, la rotation a également un effet léger sur la localisation des bords bleu et
rouge de la bande d’instabilité. La force de Coriolis tend à favoriser l’apparition
de modes non-progrades sectoriels (m , −ℓ) dans les modèles situés sur le bord
bleu de la bande d’instabilité et, à l’inverse, elle déplace très légèrement le bord
rouge calculé pour des modes progrades sectoriels (m = −ℓ) vers des températures
effectives plus froides.

L’étape suivante consiste en l’utilisation de notre code de pulsations incluant l’ap-
proximation traditionnelle de la rotation à des fins de modélisation d’étoiles γ Dor parti-
culières, comme nous l’avons par ailleurs initié dans le chapitre 7 de cette thèse.

Il existe deux autres perspectives à court terme relatives cette étude. La première étu-
diera l’effet combiné de la force de Coriolis et du mélange turbulent induit par la rotation
sur l’excitation des modes dans les γ Doradus. La seconde analysera, selon une stratégie
similaire à cette étude, les propriétés des modes mixtes rétrogrades, dits modes de Rossby,
existant uniquement dans une étoile en rotation.

La recherche de period-spacing dans les périodogrammes observés d’étoiles γ Dor
passe forcément par la mise à l’épreuve de l’algorithme de recherche par des tests sur
des données simulées incluant l’effet de la rotation sur les oscillations. Nous collaborons
en ce sens avec l’équipe de l’Université de Vienne, et plus particulièrement avec Markus
Hareter, dont le travail de thèse consiste en la recherche de telles régularités dans les
spectres périodes des étoiles γ Doradus observées par les satellites CoRoT (Baglin &
Fridlund 2006) et Kepler (Gilliland et al. 2010).
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Ballot et al. (2011) ont montré que le comportement de la valeur asymptotique du
period-spacing (⟨∆Pco⟩) des modes ℓ = 1, calculé avec l’approximation traditionnelle de
l’interaction rotation-pulsation, concorde avec celui issu de leurs calculs complets de la
rotation dans un polytrope totalement radiatif déformé par la force centrifuge. Si cette
conclusion est des plus encourageantes quant à l’utilisation de cette approximation, le
rôle d’un cœur convectif, tout comme le comportement non-adiabatique des fonctions
propres ne sont pas prises en compte dans leur étude. Une étape importante à plus long
terme consistera à contraindre le domaine de validité de l’approximation traditionnelle de
la rotation pour des étoiles de type γ Dor, en comparant les résultats non-adiabatiques
obtenus dans ce chapitre avec ceux issus d’un code traitant la description complète de
la rotation. La possibilité d’une collaboration ayant une telle finalité est discutée entre
chercheurs de l’Université de Liège, de l’Université de Toulouse et de l’Observatoire de
Paris-Meudon.

Enfin, dans ces travaux, nous avons fait une approximation forte en supposant un pro-
fil de rotation solide dans nos modèles. Cependant, l’approximation traditionnelle de la
rotation peut être étendue au cas d’étoiles en rotation différentielle. Pour commencer, il
sera possible de considérer une rotation faiblement différentielle, où la rotation est solide
dans quasiment toute l’étoile, excepté dans la région radiative, soumise à une rotation dif-
férentielle résiduelle. Cette méthode fut utilisée par dans son étude du comportement des
ondes internes soumises à la force de Coriolis dans une étoile en rotation différentielle.
Une telle approche permettra d’utiliser le formalisme issu du traitement des ondes pla-
nétaires dans lequel se développe l’approximation traditionnelle de l’interaction rotation-
pulsation (Eckart 1960; Miles 1974). Ceci constituera une première étape importante afin
de comprendre l’influence de la force de Coriolis sur les modes gravito-inertiels dans des
étoiles en rotation différentielle.

8.5 Modélisation astérosismique d’étoiles γ Doradus :
application à la caractérisation de systèmes
exoplanétaires

L’étoile HR 8799a est une étoile présentant à la fois un caractère λ Boötis (Kaye et al.
1999a) et des oscillations γ Doradus (Zerbi et al. 1999). Elle est d’un intérêt tout par-
ticulier : elle est l’hôte d’un système complexe constitué d’un ensemble de trois disques
concentriques (Zuckerman & Song 2004) et de quatre planètes géantes et/ou naines brunes
(Marois et al. 2010), ce qui fait de HR 8799 un système comparable à notre système solaire
externe. Il existe un débat quant à l’âge de HR 8799, paramètre important à contraindre
en vue de l’étude de la formation et de la stabilité de ce système.

Dans cette étude, nous avons abordé la problématique de la caractérisation de l’étoile
hôte, et en particulier des informations complémentaires qui peuvent être fournies grâce
à son caractère γ Doradus. Notre étude apporte des éléments nouveaux comparée à celle
réalisée par Moya et al. (2010a) : nous utilisons l’identification récente du degré et de
l’ordre azimutal de deux des quatre fréquences confirmées à ce jour (Wright et al. 2011
et Wright, communication privée). L’identification de ces fréquences comme des modes
progrades sectoriels (ℓ = 1,m = −1) permet de contraindre l’angle d’inclinaison de l’axe
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de rotation de l’étoile à i > 40◦ (soit, considérant 3 sin i = 37.5 km.s−1 - Kaye & Strass-
meier 1998, 3eq ≤ 60 km.s−1). Nous considérons l’effet de la rotation sur les périodes
des modes g via l’approximation traditionnelle de l’interaction rotation-pulsation. Nous
appliquons ce calcul d’oscillation à l’ensemble des modèles en pré-séquence principale
et en séquence principale qui entrent dans la boite d’erreur à 2σ de HR 8799a en Teff et
log L/L⊙. Nous avons calculé les fréquences d’oscillations adiabatiques pour des modes
de degrés ℓ = 1 à 3.

– L’ajustement des quatre fréquences observées, sans tenir compte de l’information
relative à l’identification des modes, ne permet pas de contraindre les paramètres de
l’étoile.

– L’identification de deux fréquences comme étant des modes progrades sectoriels
(PS) (ℓ,m) = (1,−1) , associée à la considération de l’interaction rotation-pulsation,
restreint considérablement le nombre de minima locaux.

– L’identification hypothétique d’une fréquence plus basse, de l’ordre d’un cycle par
jour, comme un mode PS (ℓ = 1,m = −1) ajoute une contrainte très forte sur le
domaine de vitesses de rotation possible pour l’étoile.

Cependant, il est difficile de conclure en l’état sur une ou des gammes d’âges possibles
pour ce système. Des informations additionnelles sur les fréquences observées ainsi que
la détection de nouvelles fréquences d’oscillation sont indispensables à la modélisation de
HR 8799a et à la contrainte de l’âge du système par l’astérosismologie. La détermination
de l’angle d’inclinaison de HR 8799a est également l’une des contraintes indispensables
à sa modélisation.

De notre côté, nous pouvons envisager différentes pistes afin d’éprouver notre méthode
de modélisation. Il sera tout d’abord important d’effectuer des calculs non-adiabatiques,
plus contraignants sur le domaine de fréquences observées, en considérant l’effet conjoint
de la force de Coriolis et du mélange rotationnel sur les fréquences et l’excitation des
modes g. Un test important consistera en la comparaison des différentes approches de
la modélisation de HR 8799a en appliquant la méthode FRM, optimisée par l’inclusion
de l’approximation traditionnelle de la rotation, sur les fréquences d’oscillation de nos
modèles. Les effets sismiques liés à sa particularité chimique, qui peut affecter à la fois
la profondeur de l’enveloppe convective, mais également la contribution du mécanisme
κ lié au pic d’opacité des éléments du groupe du fer à l’excitation des modes g, devront
également être évalués.

Une collaboration internationale entre observateurs (Observatoire Royal de Bruxelles,
Universidad de Valparaíso) et théoriciens (Centro de Astrobiolog´a de Madrid, Université
de Liège, ) est déjà effective et nous a permis d’accomplir cette étude avec des données
sismiques inédites. Elle sera indispensable à la caractérisation de nouvelles contraintes
observationnelles pour cette étoile.

Enfin, l’application de ces outils théoriques à la modélisation d’autres étoiles γDoradus
s’inscrira dans la continuité évidente de cette analyse.

Astérosismologie des étoiles chimiquement particulières

La modélisation de l’étoile chimiquement particulière HR 8799 appelle une autre étude,
plus globale : l’étude astérosismique théorique des étoiles chimiquement particulières, et
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plus précisément des étoiles λ Boötis et Am/Fm.
Comme nous l’avons rappelé dans le chapitre 3, le pic d’opacité lié à l’ionisation

partielle des éléments du groupe du fer est responsable d’un mécanisme κ qui, s’il n’est
pas suffisant à l’excitation globale de modes g dans les étoiles γ Doradus, contribue à
déstabiliser partiellement ces derniers. De plus, une distribution différente des éléments
chimiques modifie le profil d’opacité de l’étoile, qui a une influence notoire sur la loca-
lisation de la base de l’enveloppe convective, clé de l’excitation des modes g dans ces
étoiles.

En premier lieu, l’étude du comportement astérosismique de modèles stellaires dans
cette gamme de températures effectives et incluant un mélange de métaux présentant une
sous-abondance de fer nous permettra de définir le poids de ce mécanisme κ sur les oscil-
lations γ Doradus. Une telle composition chimique influence également la profondeur de
la base de l’enveloppe convective, qui joue un rôle clé sur l’excitation des modes g dans
ces étoiles.

En second lieu, cette étude pourra nous amener à caractériser les liens éventuels
pouvant exister entre les particularités chimiques et les propriétés sismiques des étoiles
γ Doradus λ Boötis ou Am

– l’étude sismique de modèles montrant une sous-abondance de fer soit globale, soit
cantonnée à l’enveloppe convective, permettra d’évaluer si dans les λ Boötis cette
sous-abondance est superficielle ou si ces étoiles sont entièrement sous-métalliques.

– la considération inverse, à savoir l’augmentation de l’opacité des éléments du groupe
du fer, nous amènera à l’étude théorique des étoiles γ Doradus de type spectral
Am/Fm. Rappelons qu’à ce jour, les trois étoiles hybrides γ Doradus/δ Scuti confir-
mées sont des étoiles Am. Une telle étude théorique permettra de caractériser le(s)
lien(s) pouvant éventuellement exister entre ces deux propriétés, l’une chimique,
l’autre astérosismique.

Si tout au long de cette thèse nous avons exploré l’espace des caractéristiques phy-
siques et sismiques des étoiles γ Doradus, un travail scientifique n’est jamais totalement
achevé et les réponses apportées à une question entrouvrent bien souvent la porte à de
nouvelles questions, à de nouvelles études.

Nous avons détaillé dans les sections précédentes les perspectives en lien avec chacun
des thèmes abordés dans cette thèse, mais il existe de nombreuses autres questions sur
lesquelles il sera intéressant de nous pencher.

L’étude et la caractérisation des étoiles γ Doradus reste une branche jeune de l’as-
térosismologie, dont le pendant théorique n’a qu’une dizaine d’années à son actif. Ces
étoiles restent mystérieuses, et continuent à dévoiler un peu plus chaque fois certaines de
leurs caractéristiques physiques et sismiques. Le nombre d’étoiles candidates augmentant
quasi-exponentiellement depuis l’avènement de l’astérosismologie spatiale, la perspec-
tive d’études statistiques à grande échelle, tant observationnelles que théoriques, portent
la promesse d’avancées majeures pour la compréhension de la physique de ces étoiles et
de l’évolution stellaire.
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Nous présentons dans cet annexe une compilation de l’ensemble des données d’intérêt
astérosismique des étoiles γ Doradus bona fide issues de la littérature. Nous détaillons
dans le tableau suivant :

– Les noms de ces étoiles suivant la nomenclature du catalogue H. Draper si dispo-
nible, leur autre nom communément utilisé sinon. Les étoiles sont classées dans ce
catalogue par numéro croissant selon cette nomenclature.

– Le type spectral (et la classe spectrale, si détaillée) issu, en première itération, du
catalogue SIMBAD. Dans la prochaine version de ce catalogue, une liste exhaustive
des différentes caractérisations spectrales sera proposée.

– La particularité chimique de l’étoile. Cette case est laissée vide si aucune particu-
larité n’a été déterminée à ce jour ou si l’étoile présente un mélange de métaux de
type solaire.

– Le type de pulsateur, soit l’indication de leur caractère hybride s’il en est.
– La binarité. Dans ce catalogue, nous indiquons par Single les étoiles sans com-

pagnons détectés et reprenons les acronymes utilisés dans la littérature pour ca-
ractérisé le type de système binaire, soit "VB" (Visual Binary) pour les binaires
à visuelles EB (Eclipsing Binaries) pour des binaires à éclipse, SB1 (Spectral Bi-
nary) pour les étoiles binaires spectroscopiques de type 1, et SB2 pour les systèmes
binaires spectroscopiques de type 2.

– Les caractéristiques physiques observées pour ces étoiles, soit dans l’ordre d’ap-
parition la température effective, la métallicité relative à la métallicité solaire, la
gravité de surface et la vitesse de rotation projetée, ainsi que leurs incertitudes.

– Les caractéristiques physiques dérivées par la comparaison avec des modèles évolu-
tifs, soit la luminosité relative (au Soleil), le rayon relatif, la masse relative et l’âge,
ainsi que leurs incertitudes. Notons que le rapport des rayons ou le rapport/la fonc-
tion de masses peuvent être également dérivés directement, sans faire appel à des
modèles, pour les systèmes binaires respectivement à éclipse ou spectroscopique
SB1/SB2. Dans cette version du catalogue, nous ne faisons pas de différence entre
les grandeurs dérivées directement et les autres.

– Les propriétés sismiques, soit les fréquences d’oscillation (par ordre décroissant
d’amplitude), le degré ℓ et l’ordre azimutal m des modes, lorsque identifiés. fin de ne
pas perdre le lecteur, lorsqu’une fréquence est détectée par différentes études, nous
indiquons dans cette version imprimée de notre catalogue la valeur se rapportant à
l’étude la plus récente.

Á l’heure de l’impression de cette version du manuscrit de thèse, il manque certaines
données, notamment les fréquences d’oscillation, pour quelques étoiles. Le nom de ces
dernières est indiqué en italique.
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