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Résumé

Les c÷urs convectifs jouent le rôle de réservoirs d'hydrogène durant la séquence princi-
pale d'étoiles de masse supérieures à environ 1,2 masses solaires. De ce fait, leur taille a une
in�uence importante sur l'évolution stellaire. Néanmoins, plusieurs phénomènes physiques,
qui restent mal compris par la théorie, étendent ces c÷urs au-delà des limites dé�nies par
les critères classiques. Ils sont généralement modélisés par une extension simple du c÷ur,
dont la dimension est un paramètre libre. Dans cette thèse, j'ai utilisé, pour contraindre
cette extension, la sismologie des sous-géantes. Ces étoiles ont en e�et un intérêt double :
leur structure est encore dépendante du c÷ur convectif de séquence principale, et elles
montrent dans leur spectre d'oscillations des modes mixtes qui permettent de sonder très
précisément leur structure centrale. De ce fait, elles représentent une façon indirecte de
contraindre et mesurer l'extension des c÷urs convectifs.

Cependant, leur modélisation sismique est di�cile, principalement à cause des variations
fortement non-linéaires des fréquences des modes mixtes en fonction du temps. En consé-
quence, les techniques classiques de recherche de modèles optimaux (utilisation de grilles,
optimisations itératives) échouent à reproduire les observations dans les incertitudes ob-
servationnelles. Pour cette raison, les étoiles sous-géantes ont été peu utilisées pour tester
la physique stellaire, en dépit du très fort potentiel des modes mixtes. Une méthode spé-
cialement adaptée à ce problème a été développée dans le cadre de cette thèse. L'idée
sous-jacente est de découpler l'optimisation des paramètres stellaires qui sont très forte-
ment dépendants des modes mixtes, la masse et l'âge, de celle des autres paramètres libres
des modèles d'évolution stellaire. Cela assure une convergence robuste vers les modèles
optimaux et ouvre la voie à une étude approfondie de la physique de ces étoiles.

Après avoir validé cette méthode en utilisant des tests à l'aveugle, je l'ai appliquée à une
étoile sous-géante observée par la mission spatialeKepler (NASA, 2009�2019). Ce travail
a permis de signi�cativement contraindre l'extension du c÷ur convectif que l'étoile a eu en
séquence principale. Il a, de plus, permis de montrer les fortes contraintes obtenues grâce
aux modes mixtes sur la densité centrale et le gradient de composition chimique dans le
c÷ur. Aussi, il a mis en lumière une forte dégénérescence entre la fraction de masse initiale
d'hélium et la masse de l'étoile, qui joue un rôle dominant dans la précision à laquelle
les paramètres stellaires peuvent être mesurés par la sismologie des étoiles sous-géantes.
La méthode d'optimisation développée lors de cette thèse a également été utilisée pour
estimer les paramètres stellaires de plusieurs sous-géantes observées avecKepler et TESS
(NASA, lancé en 2008).

Par ailleurs, la plupart des codes d'évolution stellaire considèrent un mélange instantané
des éléments chimiques dans les c÷urs convectifs. Lors de mon travail de thèse, j'ai montré
que cette hypothèse mène à des erreurs signi�catives sur l'abondance au c÷ur des éléments
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chimiques dont le temps de mise à l'équilibre des réactions nucléaires est plus court que le
temps caractéristique du mélange convectif, comme c'est le cas pour le7Li . Cela modi�e
la production d'énergie nucléaire et,in �ne , la taille des c÷urs convectifs. Ce travail m'a
permis de montrer que pour rendre compte de façon cohérente des variations de la taille
des c÷urs convectifs au cours de l'évolution, il est nécessaire de considérer un mélange de
type di�usif dans ces c÷urs, et de prendre en compte les variations hors équilibre du7Be
et du 7Li .
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Abstract

Convective cores are the hydrogen reservoirs of main-sequence stars that are more mas-
sive than around 1.2 solar masses. Therefore, their sizes strongly impact the stellar evolu-
tion. However, several physical processes, which remain poorly understood by theory, can
extend those convective cores beyond the classical limits. Those are generally modeled as
a crude extension of the core in stellar evolution codes the size of which is de�ned by a free
parameter. In this thesis, I studied the seismology of subgiant stars in order to constrain
this extension. Indeed, those stars are interesting for two reasons. Firstly, their structure
is still highly dependent on the former main-sequence convective core. Secondly, they ex-
hibit mixed modes which allow us to precisely probe the very center of the star. They are
therefore an indirect way to measure the extensions of convective cores.

However, the seismic modeling of subgiants is challenging, mainly due to the highly non-
linear variations of the frequencies of the mixed modes with time. Consequently, classical
modeling methods, such as grids or iterative optimizations, fail to reproduce the observa-
tions within the uncertainties. For this reason, subgiant stars have not been much used as
a laboratory to test stellar physics, despite the high potential of mixed modes. A speci-
�cally tailored method has therefore been developped during this thesis. Its main idea is
to separate the optimization of the parameters which are highly dependent on the mixed
modes, namely the mass and the age of the star, from the optimization of the other free
parameters of the stellar evolution codes. This ensures a robust convergence to optimal
models and paves the way to an in-depth study of the physics of the star.

After validating this method by testing it through Hares & Hounds exercises, I applied
it to a subgiant star observed by theKepler space mission (NASA, 2009�2019). This work
allowed me to signi�cantly constrain the extent of the convective core that this star used
to have during the main sequence. Moreover, it showed that mixed modes provide strong
constraings on the central density and the core composition gradient. Also, it highlighted a
strong degeneracy between the initial helium mass fraction and the mass of the star, which
plays a dominant role in the precision to which stellar parameters can be measured by the
seismology of subgiants. Finally, the method developped during this thesis has also been
used to model several subgiant stars observed withKepler and TESS (NASA, launched in
2008).

On another note, most stellar evolution codes consider an instantenous mixing of the
chemical elements in convective cores. During my thesis, I showed that this hypothesis
leads to signi�cant errors in the abundancies of the chemical elements for which the nuclear
equilibrium timescale is lower than the convective timescale, as it is the case for7Li . This
modi�es the nuclear energy production, and thus the size of convective cores. This work
allowed me to show that, in order to correctly take into account the variations of convective
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core sizes during the main sequence, it is necessary to consider a di�usive mixing in the
core and to take into account the variations of7Li and 7Be abundances out of equilibrium.
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Avant-Propos

Dans cette thèse, je me suis concentré sur la question des c÷urs convectifs. On les trouve
au centre des étoiles plus massives qu'environ 1,2 masse solaire, durant la séquence prin-
cipale. Ils sont à la fois le lieu où se produisent les réactions nucléaires et les réservoirs
d'hydrogène de ces étoiles : leurs caractéristiques ont donc une in�uence directe et forte
sur l'évolution stellaire, et notamment sur la détermination de l'âge des étoiles. Or, bien
contraindre l'âge de ces étoiles est nécessaire si l'on veut, entre autres, mieux comprendre
la formation des systèmes planétaires, ou explorer l'histoire de la Galaxie. Cependant,
les mouvements de �uide convectifs se déroulant à l'intérieur de ces c÷urs sont haute-
ment turbulents et complexes à modéliser correctement. Le modèle utilisé dans les codes
d'évolution stellaires est donc simpliste et sous-estime la taille de ces derniers. La solution
adoptée jusqu'ici est d'étendre arti�ciellement les c÷urs sur une distance quanti�ée par un
paramètre libre. Ce dernier in�uence donc fortement la durée de la séquence principale, des
observations sont alors requises pour le contraindre et améliorer la modélisation stellaire.

Dans cette thèse, j'ai utilisé pour cela l'astérosismologie. Cette discipline étudie les fré-
quences des modes d'oscillations des étoiles pour explorer leur structure interne. En e�et,
de la même façon qu'un violon sonne di�éremment qu'un piano, des étoiles aux structures
internes distinctes auront des modes di�érents. L'originalité de l'approche utilisée ici est
qu'elle ne s'intéresse pas directement aux étoiles durant leur séquence principale, mais
plutôt aux étoiles sous-géantes qu'elles sont devenues. Durant cette phase, qui se déroule
juste après l'épuisement des ressources centrales en hydrogène, l'étoile ne possède plus de
c÷ur convectif. En revanche, du fait de sa proximité avec la �n de la séquence principale,
sa structure reste fortement dépendante de celle qu'elle avait durant cette période de son
évolution Couplé à cela, ces étoiles présentent des modes dits mixtes, c'est-à-dire ayant
une nature de mode de gravité (g) au c÷ur et de mode de pression (p) dans l'enveloppe.
La première permet de sonder très �nement la région centrale de l'étoile alors que la se-
conde leur permet d'avoir une amplitude su�samment importante à la surface pour être
détectables. Le principe de ma thèse est donc de se servir de ces modes pour sonder le
c÷ur des sous-géantes et faire une � autopsie � de l'ancien c÷ur convectif. Cependant, ces
étoiles restent aujourd'hui peu utilisées comme moyen de tester la physique stellaire, prin-
cipalement car leur modélisation sismique est di�cile. Les modes mixtes évoluent de façon
non-linéaire et rapide par rapport au temps d'évolution de l'étoile, ce qui rend l'utilisation
de grilles ou de méthodes itératives compliquée.

Un autre point pouvant jouer sur l'extension des c÷urs convectifs est la composition de
ceux-ci. En e�et, les fractions de masses des di�érents éléments situés dans le c÷ur in�uent
sur sa production d'énergie nucléaire et doncin �ne sur la taille du c÷ur convectif. Or,
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celles-ci dépendent du mélange au c÷ur ainsi que de la façon dont les réactions nucléaires
s'y déroulant sont calculées. Ces deux points di�èrent selon les codes d'évolution stellaire et
selon les paramètres choisis. J'ai donc étudié les di�érences structurelles entre des modèles
ayant un mélange � instantané � (où tous les éléments sont homogénéisés) et un mélange
� di�usif � (où la théorie de longueur de mélange est utilisée pour calculer les abondances).
Je me suis aussi intéressé à l'in�uence que pouvait avoir des approximations communément
faites dans les réseaux de réaction nucléaires.

Le plan de ce manuscrit est le suivant. Dans l'introduction, je passe en revue les di�é-
rentes problématiques liées à l'extension des tailles de c÷ur au-delà des limites dictées par
la théorie de longueur de mélange. Ensuite, je présente le domaine de l'astérosismologie et
notamment les propriétés des oscillateurs de type solaire. En�n, je me concentre sur le type
d'étoiles étudié, les sous-géantes, pour en présenter les caractéristiques évolutives et struc-
turelles. Dans la Partie II, j'expose les propriétés sismiques des sous-géantes et notamment
la façon dont elles dépendent des caractéristiques du c÷ur convectif de séquence principale.
Ensuite, je décris la méthode développée dans le cadre de cette thèse pour la modélisation
sismique des sous-géantes. En�n, je montre les résultats obtenus sur une étoile observée par
Kepler. La Partie III est dédiée aux liens entre la taille des c÷urs convectifs et le mélange
s'y produisant, ainsi que les réseaux nucléaires qui y sont utilisés. Après une introduction
théorique, je présente l'in�uence de ces di�érences sur les observables sismqiues durant la
séquence principale. En�n, je conclue et présente les perspectives ouvertes par ce travail.

Ressources informatiques

Cette thèse n'aurait pas pu voir le jour sans les logiciels suivants :
� Modules for Experiments in Stellar Astrophysics (MESA) (Paxton et al., 2011, 2013,

2015, 2018, 2019)
� CESTAM (Morel & Lebreton, 2008)
� Aarhus adiabatic oscillation package (ADIPLS) (Christensen-Dalsgaard, 2008)
� NumPy (Harris et al., 2020)
� SciPy (Virtanen et al., 2020)
� Matplotlib (Hunter, 2007)
� iPython (Perez & Granger, 2007)
� Astropy (Astropy Collaboration et al., 2013, 2018)
� L ATEX
Les calculs présentés ont été dans la très grande majorité e�ectués sur le calculateur

interne de l'IRAP, Titan.
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1. La problématique de la taille des
cœurs convectifs

Nous allons dans ce chapitre nous intéresser d'abord aux propriétés des processus de
transport dans les c÷urs, puis voir comment leurs limites sont classiquement dé�nies.
Ensuite, nous étudierons quels phénomènes peuvent étendre ces c÷urs au delà des ces
limites et comment nous pouvons les contraindre observationnellement.

1.1. Les méchanismes de transport à l'intérieur des cœurs

On peut distinguer les c÷urs des étoiles en deux catégories, selon le mécanisme de
transport de l'énergie. On trouve ainsi des c÷urs ditsradiatifs, au sein desquels l'énergie
est transportée par le rayonnement, et des c÷urs ditconvectifsoù les mouvements de �uide
sont en partie responsables du transport de l'énergie.

Ces processus sont les principaux moyens de transport d'énergie dans les étoiles. Dans le
premier cas, ce sont les photons qui vont transporter l'énergie. La matière stellaire étant,
en dehors de l'atmosphère, très opaque, leur libre parcours moyen (� 2 cmd'après Kippen-
hahn et al. 2012) est extrêmement petit par rapport au rayon de l'étoile. Le transport par
rayonnement est donc généralement modélisé comme un processus di�usif. On en déduit
le gradient de température dans un cas de transport uniquement radiatif :

r rad �

 
@ln T
@ln P

!

rad

=
3

64��G
�L r P
mT 4

(1.1)

où � est la constante de Stefan-Boltzmann,G la constante de gravité universelle,�
l'opacité moyenne de Rosseland,L r la luminosité au rayon considéré,P la pression,m la
masse contenue dans la sphère au rayon considéré etT la température.

L'autre mécanisme, la convection, repose sur des mouvements de �uide instables, entraî-
nés par la poussée d'Archimède. Ces mouvements représentent un mécanisme de transport
e�cace dans les régions profondes de l'étoile. Dans le c÷ur et dans les enveloppes stellaires,
le temps de retournement est considérablement plus court que celui de la di�usion ther-
mique : les mouvements convectifs établissent une strati�cation adiabatique (Biermann,
1932). On dé�nit alors, classiquement,r ad � (@ln T=@ln P)ad le gradient adiabatique, qui
représente le changement en température lors d'une contraction adiabatique. Ce gradient,
dé�ni par l'équation d'état de la matière, représente donc la strati�cation en température
dans les zones convectives. On peut noter que cela n'est pas entièrement vrai dans les zones
les plus super�cielles de l'étoile (e.g., Maeder 2009, chap. 5.4), principalement à cause de
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1. La problématique de la taille des c÷urs convectifs

l'ionisation partielle en hélium et hydrogène qui provoque une forte hausse de l'opacité et
donc une augmentation de la di�usivité thermique.

1.1.1. La théorie de la longueur de mélange

Dans les étoiles, les mouvements de �uide sont hautement turbulents : un rapide calcul
montre ainsi des valeurs typiques du nombre de Reynolds de l'ordre de1016. Or la tur-
bulence représente, encore à l'heure actuelle, un des problèmes non résolus majeurs de la
mécanique des �uides (e.g., Rieutord 1997). En conséquence, celle-ci doit être modélisée
de façon approchée si l'on veut comprendre les caractéristiques des zones convectives.

En physique stellaire, l'approche la plus communément utilisée est celle de la théorie de la
longueur de mélange(MLT) qui a été initialement proposée par Prandtl (1925) puis adap-
tée à la question stellaire par Biermann (1932). Cependant, le formalisme communément
utilisé, et que nous allons développer dans la suite, est celui développé par Böhm-Vitense
(1958).

Cette approche modélise la convection de la façon suivante : un élément de �uide, avec
un excès de températureDT par rapport à son environnement, monte du fait de la poussée
d'Archimède sur une distancelm appelée longueur de mélange avant de se mélanger à son
environnement. On noter � @ln T=@ln P le gradient de température de l'environnement,
et r B ce même gradient, mais à l'intérieur de l'élément de �uide. On peut donc calculer
son évolution radiale comme :

@(DT )
@r

= �
T
Hp

(r B � r ) (1.2)

avec Hp = � dr=d ln P l'échelle de hauteur de pression. De plus, selon l'hypothèse de
longueur de mélange, cet élément de �uide voyage sur une longueurlm , on peut donc dire
qu'en moyenne, les éléments se trouvant à un rayonr ont parcouru lm=2. On en déduit
alors la valeur moyenne deDT :

hDT i
T

=
lm

2Hp
(r � r B) (1.3)

Si on dé�nit � = � @ln �=@ln T à pression constante,� étant la densité, alors on en déduit
la variation de densitéhD� i =� = � � hDT i =T. On prend hDP i = 0 car l'élément de �uide
est à la même pression que son environnement, la vitesse de convection étant généralement
sub-sonique dans les étoiles de séquence principale. De plus, on néglige les variations de
composition (i.e.hD� i = 0), le mélange convectif étant estimé e�cace et donc la région
homogène.

On déduit de hD� i le travail Wconv exercé par la poussée d'Archimède. Chaque élément
de �uide se trouve au rayonr ayant parcouru en moyennelm=2, on en déduit :

Wconv = g� (r � r B)
l2
m

8Hp
(1.4)
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1. La problématique de la taille des c÷urs convectifs

avecg la gravité au rayonr .
En théorie de longueur de mélange, on estime qu'environ la moitié du travail est trans-

formé en énergie cinétique. On en déduit alors la vitesse du �uidev :

v2 = g� (r � r B)
lm

8Hp
(1.5)

Maintenant que l'on connaît la vitesse du �uide, on peut en déduire le �ux d'énergie
convectif :

Fconv = �vc pDT = �c pT
q

g�
l2
m

4
p

2
H � 3=2

p (r � r B)3=2 (1.6)

avec cp la capacité thermique massique à pression constante. À noter que, hors régions
super�cielles de l'étoile, l'évolution de la température à l'intérieur de l'élément de �uide
est adiabatique. On a en conséquencer B = r ad.

1.1.2. Les limites de la MLT

On peut déduire des équations ci-dessus que la théorie de longueur de mélange est une
théorie locale, c'est-à-dire que les caractéristiques d'un élément de �uide ne dépendent
que des conditions au rayonr auquel il se trouve. Or, cela représente une première limite
de cette théorie : un élément de �uide traverse un milieu strati�é, et ses caractéristiques
propres dépendent donc de celui-ci. De plus, la MLT, simpliste, ne prend pas en compte
toutes les caractéristiques du �uide. Notamment, la multiplicité des tailles et énergies des
tourbillons turbulents (Kolmogorov, 1941) est ignorée, ce qui peut fortement sous-estimer
l'e�cacité du mélange. Canuto & Mazzitelli (1991), dans un modèle prenant en compte
un spectre de Kolmogorov, trouvent un �ux convectif plus de 10 fois supérieur aux valeurs
prévues par la MLT. En outre, ignorer la non-localité de la convection amène à mal estimer
les frontières des zones convectives : ce point sera développé dans la Section 1.2.2 et est à
l'origine de la question centrale de cette thèse.

En�n, la longueur de mélangelm est un paramètre libre. Celui-ci est alors souvent
paramétré de la façon suivante :

lm = � MLT Hp; (1.7)

� MLT étant choisi ad-hoc. Ce dernier a notamment un impact important sur la détermi-
nation du rayon d'un modèle d'étoile avec enveloppe convective. En e�et, un� MLT élevé
assure un transport plus e�cace (voir Eq. 1.6), réduisant de ce fait l'épaisseur de l'enve-
loppe et donc le rayon de l'étoile. Si une calibration sur le Soleil est en conséquence aisée,
il est di�cile de pouvoir assurer qu'une valeur similaire soit compatible avec des étoiles
aux caractéristiques ou stade évolutif di�érents (e.g., Tayar et al. 2017). L'utilisation de si-
mulations numériques des zones les plus super�cielles de l'étoile représente cependant une
possibilité de calibrer ce paramètre pour des étoiles aux caractéristiques variées (Magic
et al., 2015; Trampedach et al., 2014).
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1. La problématique de la taille des c÷urs convectifs

1.2. La dé�nition des limites des cœurs convectifs

1.2.1. Limites classiques des zones convectives

Par dé�nition, une zone est diteconvectivesi la vitesse convectivev est non nulle. À la
limite d'une telle région, soit à l'endroit oùv = 0, on déduit de l'équation 1.6 que le �ux
convectif est aussi nul et donc que l'énergie est entièrement transportée par le rayonnement.
On a alors r = r rad . Si on se place dans le cadre de la théorie de longueur de mélange,
on déduit de l'équation 1.5 quev = 0 est équivalent à

r rad = r ad; (1.8)

communément appelélimite de Schwarzschild. De plus, si on prend en compte la strati-
�cation en composition de la région (négligée dans la Section 1.1.1), on trouve le critère
suivant :

r rad = r ad +
�
�

r � ; (1.9)

où � = � @ln �=@ln T, � étant le poids moléculaire moyen etr � = @ln �=@ln P. Cette
égalité est appeléelimite de Ledoux.

Comment correctement appliquer ces critères?

Ces critères ayant été déduits d'une théorie de la convection, ils doivent être appliqués
du côté convectif de la bordure de la zone convective. Or, comme le notent Gabriel et al.
(2014), cela n'est pas le cas dans la majorité des codes d'évolutions stellaires.

Cette subtilité pose des problèmes lorsque les gradients qui rentrent en jeu dans les
critères sont discontinus, comme c'est le cas dans les étoiles de faible masse avec c÷ur
convectif, qui sont le sujet d'étude de cette thèse. En e�et, dans ces étoiles la part entre le
cycle CNO et la chaîne pp évolue durant la séquence principale en faveur du premier, ce
qui induit une progression de la zone convective centrale. On observe alors une forte dis-
continuité en X à la frontière des c÷urs de ces étoiles, qui provoque aussi une discontinuité
en r � .

La Figure 1.1 représente schématiquement la situation typiquement rencontrée dans ce
genre de cas. La taille du c÷ur convectif ainsi que les di�érents gradients sont ceux à
l'itération n et l'on cherche la nouvelle limite du c÷ur à l'itération n + 1. r rad � �=� r � ,
dont la valeur dé�nit la limite du c÷ur selon le critère de Ledoux, est représenté comme une
fonction a�ne discontinue à la limite du c÷ur. r ad est lui en pointillé comme ayant une
valeur constante, comportement proche de celui rencontré dans les modèles. On remarque
alors que, si l'on applique le critère depuis la zone convective, c'est-à-dire en prolongeant
r rad � �=� r � depuis ses valeurs dans le c÷ur, on trouve une taille (dé�nie par la limite
A) plus importante que si l'on fait une simple interpolation entre deux points de la grille
(limite B) situés à la limite du c÷ur. D'ailleurs, cette interpolation donne une taille de c÷ur
similaire à l'itération n + 1, qui donnera une taille similaire à l'itérationn + 2 etc. et donc
une taille du c÷ur constante au �l de l'évolution de l'étoile, ce qui n'est pas compatible avec
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Coeur convectif

Limite A

Limite B

Points de la grille

r rad � �=� r �

r ad

Extrapolation depuis la zone convective
Interpolation entre deux points de grille

Figure 1.1. � Schéma montrant les di�érentes frontières du c÷ur dé�nies d'après une
simple interpolation (vert) ou en prolongeantr rad depuis sa valeur dans le
c÷ur convectif.

l'augmentation de la part du cycle CNO. Ce comportement erroné est d'ailleurs retrouvé
dans les modèles, comme en atteste la Figure 1.2, qui représente l'évolution de la masse du
c÷ur convectif d'une étoile de1;3M � pour di�érents critères physiques. Il apparaît alors
clairement qu'une évolution avec critère de Ledoux simple (courbe bleue) donne une masse
de c÷ur constante.

Le code MESA répond à cette problématique via l'algorithme dePredictive Mixing
(détaillé dans Paxton et al. 2018) et son évolution leConvective Premixing Scheme(voir
Paxton et al. 2019). Le premier fonctionne de la manière suivante : dé�nissonsy tel que
y = r rad � r ad si l'on utilise le critère de Schwarzschild ety = r rad � �=� r � � r ad si
l'on utilise le critère de Ledoux. Le signe dey indique donc la stabilité de la région. Le
predictive mixing trouve en premier la cellule pour laquelley change de signe, et la dé�nit
comme une limite provisoire. Il regarde ensuite comment le signe dey change si la cellule
extérieure à cette limite est entièrement mélangée au reste de la zone convective, i.e. si les
opacités, températures, composition etc. sont calculées comme si la cellule faisait partie
de la zone convective. Si le signe dey autour de la limite provisoire change et redevient
positif (i.e. instable), alors le processus recommence avec la cellule suivante, jusqu'à ce que
le changement de signe résiste à l'intégration de la cellule à la zone de mélange. Grâce à ce
méchanisme, on peut ainsi � extrapoler �y de façon semblable à la courbe orange sur la
Figure 1.1, et donc trouver la nouvelle limite en respectant les préconisations de Gabriel
et al. (2014). On véri�e bien sur la Figure 1.2 que l'utilisation de cet algorithme, qui donne
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Figure 1.2. � Evolution de la masse du c÷ur convectif pour une étoile de1;3M � , pour
une limite calculée selon le critère de Ledoux, avec et sans predictive mixing,
et selon le critère de Schwarzschild.

la courbe verte, permet d'obtenir un c÷ur qui grossit durant la séquence principale, en
accord avec ce qui est physiquement attendu pour ce type d'étoiles.

Ce problème de taille de c÷ur constante avec le critère de Ledoux est retrouvé dans
d'autres codes d'évolution stellaires, tels que CESTAM (Morel & Lebreton, 2008), qui
n'implémentent pas d'algorithme permettant de suivre les préconisations de Gabriel et al.
(2014).

Quel critère utiliser, entre Ledoux et Schwarzschild?

Une autre question que l'on pourrait se poser est quel critère utiliser entre Schwarzschild
et Ledoux. Si l'on suit le raisonnement de Gabriel et al. (2014), à l'intérieur du c÷ur, les
deux sont équivalents puisque la zone convective (où l'on doit appliquer ces critères) est
homogène et doncr � = 0. Cependant, on observe dans la Figure 1.2 une di�érence faible
mais non négligeable de masse du c÷ur selon le critère utilisé. Notamment, on observe
lorsque le critère de Schwarzschild est utilisé des pics et une taille de c÷ur plutôt erratique.
Cela est dû à la formation, à l'extérieur du c÷ur, de zones convectivement instables du fait
de l'augmentation der rad à la sortie du c÷ur, elle-même dûe à l'augmentation de l'opacité
à cause du changement de composition, qui redevient de ce fait supérieur àr ad. Le c÷ur,
en grandissant, va alors absorber ces régions et brutalement augmenter en taille, ce qui
explique les pics observés sur la courbe. À l'itération suivante, l'absorption de ces petites
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régions ayant un faible impact sur les caractéristiques globales du c÷ur, celui-ci retrouve
une taille proche de celle d'avant. Cependant, on note que celle-ci n'est pasexactement
celle qu'aurait eu le c÷ur s'il n'avait pas absorbé ces régions convectives extérieures. Cela
modi�e notamment la taille maximale du c÷ur lors de la séquence principale et donc la
durée de celle-ci. Il est donc préféréable d'utiliser le critère de Ledoux pour ce type d'étoiles.

1.2.2. Les processus pouvant étendre les cœurs au delà des critères
classiques

Nous avons vu dans la section précédente les critères classiques de limite du c÷ur.
Or, plusieurs phénomènes physiques ignorés par la MLT peuvent étendre les c÷urs au-
delà des limites classiques et ont un impact important sur l'évolution de l'étoile (voir la
Section 1.2.4). Dans cette partie, nous regarderons les phénomènes pouvant étendre le
c÷ur et nous concentrerons principalement sur ceux que l'on rencontre à la limite des
c÷urs convectifs d'étoiles de faibles masses, c'est-à-dire moins de1;5M � .

L'overshooting

Les critères de Schwarzschild et Ledoux dé�nis en Section 1.2.1 sont une interprétation,
dans le cadre de la théorie de longueur de mélange, du critère plus général de vitesse
convective nullev = 0. Or, cette théorie locale ignore des propriétés importantes du �uide,
comme son inertie, qui peut permettre à une parcelle de �uide de pénétrer dans une région
ayant pourtant une strati�cation stable. Cette région sera alors mélangée et aura des ca-
ractéristiques proches de celles d'une zone convective. Ce phénomène, appeléovershooting,
est un des principaux responsables de l'extension des c÷urs au-delà des limites classiques.

Une des premières estimations de l'ampleur de ce phénomène a été e�ectuée par Saslaw
& Schwarzschild (1965) et Roxburgh (1965). Ils ont estimé une très faible amplitude du
phénomène : le premier prédit ainsi une distance d'overshoot égale à moins de 2% de la taille
du c÷ur et le deuxième à environ 1% de hauteur de pression. Les deux concluent donc que
l'overshooting est un phénomène négligeable. Ces faibles amplitudes d'overshooting sont
dues au freinage résultant de la poussée d'Archimède en dehors du c÷ur convectif, trop
important pour permettre aux parcelles de �uide de s'étendre dans la zone stable sur de
grandes distances. Shaviv & Salpeter (1973), en utilisant une modi�cation non-locale de la
MLT, trouvent en revanche des valeurs �nies de distance d'overshoot, de l'ordre de0;07fois
la hauteur de pression. Son modèle, qui inclut les échanges thermiques entre l'overshoot
et le milieu stable, permet de réduire l'e�cacité du freinage en dehors de la zone instable
et donc d'étendre la pénétration des éléments convectifs. Roxburgh (1978, 1989) établit
l'égalité suivante : Z

V
(Lnucl � L rad )d(1=T) = 0 (1.10)

où Lnucl représente la luminosité produite par les réactions nucléaires,L rad la luminosité
transportée par le rayonnement, etV le volume contenant le c÷ur et la zone d'overshoot.
Cette équation est communément appelée lecritère de Roxburghet permet d'avoir une
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estimation grossière de la distance d'overshoot. Cependant, ce modèle néglige la viscosité
turbulente et ne représente donc qu'une valeur maximum de la distance d'overshoot :
Roxburgh (1978) trouve ainsi des c÷urs jusqu'à70%plus massifs que ceux dé�nis par les
critères classiques, ce qui est bien supérieur aux estimations actuelles.

Zahn (1991) introduit le principe depénétration convective, où le mélange hors du c÷ur
convectif est assez e�cace pour imposer une strati�cation (quasiment) adiabatique au
contraire de l'overshoot � classique � où la strati�cation thermique est la même que celle
dans une zone radiative. Il démontre d'ailleurs que c'est le cas dans la majorité de la région
d'extension du c÷ur. En�n, il estime là aussi une extension de l'ordre de la hauteur de
pression.

Nous voyons donc que le cadre théorique de ce phénomène d'overshoot est incertain, et
que les formalismes divers présentés ici prédisent des extensions du c÷ur variées.

Autres processus de mélange

Nous allons dans cette sous-section rapidement introduire les e�ets sur le mélange de la
semi-convection et de la rotation. Ces phénomènes n'ayant pas été pris en compte durant
cette thèse, nous nous en tiendrons à une brève discussion.

On a vu que, pour les étoiles dont le c÷ur progresse durant la séquence principale,r rad >
r ad dans une région à l'extérieur du c÷ur, mais que celle-ci est stabilisée par un gradient
de composition élevé. On se retrouve donc dans la situationr ad < r rad < r ad + �=� r � .
Ce genre de région, stable selon Ledoux mais instable selon Schwarzschild, est une région
de semi-convection. Plus précisément, dans ce cas-ci il s'agit d'instabilité vibrationnelle de
double di�usion (ODDC).

La semi-convection nécessite une approche théorique di�érente de la convection dans le
c÷ur. Les prescriptions couramment utilisées (e.g., Langer et al. 1985) comportent toujours
un paramètre libre, et son étude est un sujet toujours actif en mécanique des �uides (voir
par exemple Garaud 2020). Moore & Garaud (2016), en utilisant une prescription de Wood
et al. (2013), montrent que pour les étoiles de faible masse les régions de semi-convection
sont e�cacement mélangées, au point que l'on retrouve des modèles aux caractéristiques
identiques à celles prescrites par le critère de Schwarzschild. À noter cependant que cette
étude a été faite avec des modèles n'utilisant pas lepredictive mixing, et ayant donc des
tailles de c÷ur avec Ledoux sous-estimées (voir les Figures 2 ou 6 du papier par exemple).
L'in�uence de la semi-convection est donc surestimée, la di�érence entre les tailles de c÷urs
prédites par Ledoux et Schwarzschild étant en réalité plus faible (voir la Figure 1.2).

La rotation peut in�uer, principalement, de trois façons di�érentes façon sur le mélange
dans l'étoile. D'abord, la rotation di�érentielle en rayon peut avoir une in�uence sur les
critères de stabilité des régions convectives. Par exemple, si on prend la force centrifuge
dans le critère de Ledoux, on obtient le critère suivant (e.g., Maeder 2009) :

r ad > r �
�
�

r � +
1

$ 3

d(
 2$ 4)
d$

sin# (1.11)
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appelé critère de Solberg-Hoiland.$ est la distance à l'axe de rotation,
 la vitesse angu-
laire et # la colatitude. De ce fait, la rotation aura tendance à légèrement réduire la taille
du c÷ur, ainsi qu'à le déformer, avec une réduction plus importante à l'équateur qu'aux
pôles.

On peut aussi noter d'autres processus résultant de la rotation et in�uençant le mélange
en dehors du coeur. D'abord, la rotation di�érentielle, à la fois horizontale et verticale,
induit un cisaillement dont résulte un mélange turbulent dans les zones strati�ées stables
(e.g., Talon & Zahn 1997; Mathis & Zahn 2004). En�n, la circulation méridienne, induite
par le déséquilibre thermique causé par la force centrifuge, peut aussi rajouter du mélange
dans les zones radiatives (Eddington, 1926; Zahn, 1992).

1.2.3. La modélisation de l'extension des cœurs dans les codes
d'évolution stellaires

Les di�érents processus physiques qui étendent le c÷ur au delà de sa limite, et plus
encore leurs interactions, sont donc mal contraints par la théorie. En conséquence, ils sont
modélisés de façon simpliste dans les codes d'évolution, avec un paramètre libre devant
être calibré d'après des observations ou simulations. Ce paramètre est appelé paramètre
d'overshoot, mais englobe en réalité les e�ets combinés de tous les phénomènes précédem-
ment cités. Par la suite, le termeovershootsera donc équivalent à une simple extension du
c÷ur convectif, indépendamment du phénomène physique qui en est la cause.

Overshoot instantané / Step Overshooting

La prescription la plus simple est une extension simple du c÷ur, sur une distancedov,
extension dans laquelle le mélange est semblable à celui du c÷ur. Ce type d'extension
est appeléstep overshootingou overshoot instantané. La distance d'overshooting est alors
paramétrisée de la façon suivante :

dov = � ovHp (1.12)

avec Hp = � dr=d ln P et � ov un paramètre libre. On note que cette paramétrisation
comporte un problème :Hp ! 1 lorsquer ! 0. En conséquence, si le c÷ur convectif est
petit (ce qui est le cas pour les étoiles de faible masse), l'extensiondov risque de prendre des
valeurs non-physiques. Pour contrer cela, une solution est de tronquerdov en remplaçant
Hp par une autre distance d'échelle~Hp si celle-ci est trop grande. La dé�ntion de ~Hp varie
selon les codes d'évolution stellaires, ce qui peut poser problème dans le cas des étoiles de
faible masse ayant des petits c÷urs. Cela sera développé plus en profondeur plus tard dans
le manuscrit, dans la Section 7.2.3.

Avec cette prescription, dans la zone d'overshooting, le mélange chimique est e�cace :
tous les élements sont homogénéisés. En revanche, l'e�cacité du mélange thermique dépend
des codes. Dans CESTAM, la strati�cation est par défaut adiabatique (de façon similaire
à la pénétration convective de Zahn 1991), mais peut être égale au gradient radiatif si le
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paramètre� ov est négatif. Dans MESA, le gradient de température dans la zone d'overshoot
est par défaut égal au gradient radiatif. Noels et al. (2010) montrent que la di�érence entre
les deux types de strati�cation peut être compensée par un faible ajustement de� ov.

Overshoot diffusif

La deuxième prescription est inspirée des travaux de Freytag et al. (1996), qui a trouvé
via des simulations 2D un pro�l de vitesse exponentiel dans la zone d'overshoot de l'enve-
loppe convective. Cette prescription applique un mélange di�usif autour du c÷ur convectif,
avec le coe�cient de di�usion suivante :

Dov = D0 exp

 

�
2(r � Rcc)

f ov
~Hp

!

(1.13)

avecD0 le coe�cient de di�usion calculé avec la MLT proche du c÷ur et f ov un paramètre
libre. Cette prescription comporte donc elle aussi un paramètre libre, et est elle aussi
dépendante des di�érentes dé�nitions de~Hp dans les codes d'évolution.

Il est généralement trouvé (e.g., Noels et al., 2010) qu'un overshoot di�usif donne une
extension comparable à un step overshoot pourf ov � � ov=10.

1.2.4. L'impact de l'extension sur l'évolution stellaire
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Figure 1.3. � Tracés évolutifs de modèles ayant des valeurs di�érentes de� ov dans un
diagramme HR
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L'incertitude liée à la dé�nition de la taille des c÷urs convectifs a un fort impact sur
l'évolution de l'étoile : en e�et, modi�er la taille du c÷ur, c'est modi�er la taille du réservoir
d'hydrogène de l'étoile. De ce fait, les paramètres� ov ou f ov ont une forte in�uence sur
l'évolution stellaire. Pour illustrer cela, sont représentés en Figure 1.3 les tracés évolutifs
dans un diagramme luminosité-température (Hertzsprung-Russell, HR) de modèles MESA
de1;5M � , ayant des valeurs de� ov di�érentes. L'e�et de l'overshoot sur les tracés évolutifs
est important : des étoiles avec des c÷urs plus gros atteignent des températures e�ectives
plus faibles en séquence principale ainsi que des luminosités légèrement plus élevées. Aussi,
la taille du c÷ur va avoir un fort impact sur la durée de la séquence principale. La Table 1.1
montre la durée de la séquence principale, dé�nie arbitrairement par l'âge où la fraction
de masse centrale en hydrogène atteint moins d'1%, des modèles de la Figure 1.3. On
observe des di�érences de durée de séquence principale de plus de 20% entre le modèle
sans overshoot et celui de� ov = 0;3. Contraindre ce paramètre est donc obligatoire si l'on
veut correctement estimer l'âge de l'étoile et la durée de sa séquence principale.

� ov Durée de la séquence principale (Ga)
0,00 2,292
0,10 2,480
0,20 2,673
0,30 2,868

Table 1.1. � Durée de la séquence principale pour un modèle de1;5M � avec di�érents
tailles de c÷ur convectif

1.3. Contraintes observationnelles sur le paramètre
d'overshoot

Nous avons vu que plusieurs processus physiques peuvent étendre le c÷ur convectif
au delà de ses limites classiques, et que l'in�uence de cette extension sur l'évolution de
l'étoile est importante. Des contraintes provenant de simulations ou d'observations sont par
conséquent requises. Nous allons voir dans cette section les di�érentes méthodes utilisées
dans la littérature.

1.3.1. L'étude des amas

La première méthode historiquement utilisée est l'étude des diagrammes couleur-magnitude
des amas ouverts. En e�et, comme le montre la Figure 1.3, la taille du c÷ur se re�ète di-
rectement sur le tracé évolutif de l'étoile. La valeur de� ov in�ue donc sur l'aspect des
diagrammes couleur-magnitude des amas, ce qui permet d'utiliser ces derniers comme
contrainte indirecte de l'overshoot. Ainsi, Prather & Demarque (1974) montrent que du
mélange supplémentaire au-delà du c÷ur permet d'expliquer les anomalies observées dans
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Figure 1.4. � Diagramme HR de l'amas des Pléiades. Di�érentes isochrones sont repré-
sentées avec et sans overshoot, en trait plein et pointillé respectivement. Le
logarithme de l'âge des isochrones est indiqué. Figure extraite de Maeder
& Mermilliod (1981).

le diagramme HR de M67. Maeder & Mermilliod (1981) arrivent à une conclusion similaire
en étudiant 34 amas ouverts. La Figure 1.4, extraite de cet article, montre que la position
des étoiles à la �n de la séquence principale est mieux reproduite par les isochrones avec
overshoot (trait plein), qu'avec des isochrones calculées sans overshoot (trait pointillé)
pour lesquelles un ajustement en âge ne su�t pas à reproduire les observations. Ils favo-
risent alors une valeur de distance d'overshooting égale à0;25Hp. Demarque et al. (1994)
s'intéressent à NGC 2420 et trouvent là aussi un besoin d'extension de c÷ur (de l'ordre de
0;23Hp), malgré l'utilisation de nouvelles opacités OPAL (Iglesias & Rogers, 1991), plus
faibles, qui réduisent les tailles de c÷ur déduites du critère classique.

En�n, plus récemment, VandenBerg et al. (2006) ont utilisé un modèle d'overshooting
basé sur le critère de Roxburgh (équation 1.10), dont le paramètre libre est une fonction
dépendant de la masse et de la métallicité de l'étoile. Celui-ci est nul lorsque l'étoile n'a
pas de c÷ur convectif, et augmente progressivement entre1;2 et 1;7M � jusqu'à atteindre
une valeur maximale qui reste constante pour les masses plus élevées. Ces valeurs de masse
limites dépendent en outre de la métallicité de l'étoile. En utilisant ce modèle, ils arrivent
à reproduire la morphologie des diagrammes couleur-magnitude de trois amas.

1.3.2. Etoiles binaires

Les paramètres stellaires (masses, rayons, luminosités. . .) des étoiles binaires à éclipse
sont déterminés avec précision grâce à leurs caractéristiques orbitales et aux propriétés
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Figure 1.5. � Valeurs de f ov trouvées en fonction de la masse de l'étoile. Figure tirée de
Claret & Torres (2018)

des courbes de transit. En conséquence, même si elles ne contraignent que deux points du
diagramme HR, celles-ci peuvent être assez fortes pour favoriser des modèles avec ou sans
overshoot. Ainsi, Andersen et al. (1990) trouvent que prendre en compte l'overshoot permet
de mieux reproduire les positions de binaires dans le diagramme HR. Par la suite, Claret
(2007) trouve une faible dépendence du paramètre� ov avec la masse, qui sera con�rmée
par ses futurs travaux (Claret & Torres, 2016, 2017, 2018). La Figure 1.5, tirée de Claret
& Torres (2018), montre une claire corrélation def ov avec la masse avant d'atteindre un
plateau à f ov � 0;018 pour M > 2;0M � . A noter cependant que ces résultats ont été
discutés par Constantino & Bara�e (2018) (auxquels ont répondu Claret & Torres 2019),
qui ne trouvent pas de contraintes signi�catives surf ov en utilisant une méthode similaire.
En�n, en utilisant une approche similaire, Stancli�e et al. (2015) modélisent 12 systèmes
binaires et trouvent des extensions de c÷ur convectif entre 0,15 et 0,5 hauteurs de pression,
sans trouver en revanche de corrélation avec la masse.

1.3.3. La sismologie

La sismologie est l'étude des ondes et surtout modes dans les étoiles dans le but d'explorer
leur intérieur. En e�et, chaque mode sonde une région di�èrente de l'intérieur stellaire :
de ce fait, étudier le spectre complet d'oscillation d'une étoile permet de contraindre sa
structure. On comprend dès lors que la sismologie est un moyen unique pour pouvoir
sonder les c÷urs convectifs. Etant la méthode utilisé dans cette thèse, elle est développée
en profondeur dans la partie suivante.
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La seule façon de sonder de façon directe les intérieurs stellaires est l'étude de leurs
modes d'oscillation. Cette discipline, appeléeastérosismologie, est l'approche utilisée du-
rant cette thèse. En conséquence, nous allons détailler les bases théoriques des oscillations
observées dans les étoiles, a�n de mieux en comprendre les caractéristiques. Nous allons
ensuite nous attarder sur les propriétés de la classe d'oscillateurs étudiée durant cette
thèse : les oscillateurs de type solaire. En�n, nous verrons les applications concrètes de
l'astérosismologie à l'étude des c÷urs convectifs.

2.1. Équations de base de la sismologie stellaire

Dans cette section, nous allons suivre le déroulement de Unno et al. (1989) et Christensen-
Dalsgaard (2003) a�n de retrouver les caractéristiques principales des modes d'oscillations.
Les e�ets de la rotation seront négligés.

2.1.1. Équations de base de structure et évolution stellaires

Pour obtenir les équations d'oscillations stellaires, nous partons des équations de l'hy-
drodynamique :

@�
@t

+ r � (�~v ) = 0 Équation de continuité (2.1)

@~v
@t

+ ~v � r ~v = �
1
�

r p � r � Équation d'Euler (2.2)

r 2� = 4 �G� Équation de Poisson (2.3)
@S
@t

+ ~v � r S =
1
T

(� nucl ) �
1

�T
r � ~F Équation d'énergie (2.4)

~v est la vitesse du �uide,S l'entropie, � le potentiel gravitationnel, � nucl le taux d'énergie
volumique produit par les réactions nucléaires (on néglige les pertes par neutrinos),~F le �ux
d'énergie. Si celle-ci est transportée par le rayonnement, il s'écrit alors, par approximation
di�usive, ~F = � krad r T.
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2.1.2. Analyse perturbative

A�n d'obtenir les équations d'oscillation à partir de ces équations, on e�ectue une analyse
perturbative en posant :

f (~r; t) = f 0(~r) + f 0(~r; t) (2.5)

f étant ici une fonction quelconque,f 0 sa valeur à l'équilibre (qui suit donc les équations
2.1-2.4) et f 0 la perturbation eulérienne, petite par rapport aux quantités d'équilibre, de
telle façon qu'elle peut être négligée au second ordre, ce qui nous permet de linéariser les
équations. On dé�nit de plus le déplacement~� tel que :

~� = ~r � ~r0 (2.6)

avec~r la position d'un élément de �uide après perturbation, et~r0 sa position à l'équilibre.
~� est lui même séparé en composantes radiales et horizontales, respectivement~� r et ~� h,
tout comme l'opérateur gradient (respectivement@=@r~er et r h). En�n, nous nous plaçons
dans l'approximation adiabatique. En e�et, celle-ci simpli�e grandement les équations et
est très bien véri�ée dans la majeure partie des cas : pour le Soleil, le temps caractéristique
de transfert thermique est de103 ans dans l'enveloppe et de107 ans en moyenne, ce qui
est bien supérieur au temps caractéristique des oscillations, qui est généralement de l'ordre
de la minute ou de l'heure. À noter que cela n'est pas véri�é dans les couches les plus
super�cielles : cela est une des causes des e�ets des surface, sur lesquels on reviendra en
Section 7.2.2. L'analyse perturbative nous donne alors :

�
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@t2
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� 0+
1
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@

(r 2� 0� r )

#
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!

+ r 2
h� 0 = 4�G� 0 (2.9)

Ces équations sont telles que les variables de temps, radiales et angulaires peuvent être
séparées. Dès lors, la solution peut être écrite sous la formef (t; r; �; � ) / f 1(t)f 2(r )f 3(�; � ).
On posef 1(t) = exp( i!t ), avec ! une fréquence angulaire. On pose aussif 2(r ) = ~f (r ),
l'amplitude, que l'on cherchera à déterminer à partir de la structure de l'étoile. En�n, le
seul opérateur di�érentiel horizontal estr 2

h. La séparabilité des variables est donc possible
si f 3 est une fonction propre de cet opérateur, ce qui correspond à la forme suivante :

f 3(�; � ) = ( � 1)mcl;m Pm
l (cos� ) exp(im� ) (2.10)

avecPm
l un polynôme de Legendre etcl;m une constante de normalisation. Cette fonction,

couramment notéeY m
l , est une harmonique sphérique de degrél et d'ordre azimutal m.

Elle est représentée sur la Figure 2.1, pour di�érentes valeurs del et m entre 0 et 3.
On peut noter quel représente le nombre total de lignes nodales (i.e. oùf 3 = 0), et m
représente le nombre de lignes nodales longitudinales. Les modesl = 0 sont ainsi appelés
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Figure 2.1. � Représentation des harmoniques sphériques, pour di�érentes valeurs de
couples(l;m).

modes radiaux,l = 1 modes dipolaires etl = 2 modes quadripolaires. On rajoute à ces
deux nombres le nombren, appelé ordre radial, qui représente le nombre de n÷uds radiaux
(i.e. où ~f = 0). On note que dans le cas où la rotation est ignorée, on suppose une symétrie
sphérique : on observe alors une dégénérescence enm, qui n'apparaît en conséquence pas
dans les équations régissant la dynamique des oscillations.

On intègre alors cette expression dans les équations linéarisées, et on obtient les équations
d'oscillation adiabatiques. On enlève le tilde de l'expression de l'amplitude et l'index 0 des
valeurs à l'équilibre a�n de simpli�er l'écriture. On trouve alors :

d� r

dr
= �

 
2
r

+
1

� 1p
dp
dr

!

� r +
1

�c 2

 
S2

l

! 2
� 1

!

p0 (2.11)

dp0

dr
= � (! 2 � N 2)� r +

1
� 1p

dp
dr

p0 � �
d� 0

dr
(2.12)

1
r 2

d
dr

 

r 2 d� 0

dr

!

= 4�G

 
p0

c2
+

�� r

g
N 2

!

+
l(l + 1)

r 2
� 0 (2.13)

avec � 1 l'indice adiabatique, c2 = � 1p=� la vitesse du son. Aussi, deux fréquences sont
introduites ici. La première est lafréquence de Lamb, Sl , dé�nie par :

S2
l =

l(l + 1) c2

r 2
: (2.14)
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La deuxième est lafréquence de Brunt-Vaïsälä, dé�nie par :

N 2 = g

 
1

� 1p
dp
dr

�
1
�

d�
dr

!

: (2.15)

Celle-ci représente notamment la fréquence d'oscillation d'une parcelle de �uide autour de
sa position d'équilibre dans un milieu strati�é stable. Dans cette thèse, nous utiliserons
surtout une autre expression de cette fréquence, sous la forme :

N 2 =
�g
Hp

 

r ad � r +
�
�

r �

!

: (2.16)

Celle-ci fait en e�et apparaître les trois gradientsr ad, r et r � couramment utilisés en
structure stellaire.

2.1.3. Le piégeage des modes

A�n de déduire plus d'informations sur le comportement des modes, des simpli�cations
supplémentaires sont requises. En e�et, les équations d'oscillations 2.11-2.13 sont du qua-
trième ordre et comportent quatre variables dépendantes :� r , p0, � 0 et d� 0=dr , ce qui les
rend di�ciles à résoudre. En conséquence, on e�ectue communément l'approximation de
Cowling (Cowling, 1941), qui consiste à négliger la perturbation du potentiel gravitation-
nel � 0 : j� 0j est en e�et petit si l ou n est grand. Cette approximation est particulièrement
fausse dans le cas des ordres de faiblesl et notamment dipolaires (Takata 2006, voir Sec-
tion 2.1.5). À noter que l'approximation de Cowling est ici faite uniquement pour permettre
la résolution analytique, et que� 0 est pris en compte dans les codes d'oscillations.

En négligeant donc� 0et d� 0=dr , le système d'équations d'oscillations devient un système
du second ordre. Celui-ci peut être réécrit, d'après la formulation de Unno et al. (1989),
sous la forme :

dX
dr

= h(r )
r 2

c2

 
S2

l

! 2
� 1

!

P (2.17)

dP
dr

=
1

r 2h(r )
(! 2 � N 2)X (2.18)

avec :

X = r 2� r exp
�

�
Z r

0

g
c2

dr
�

; P =
p0

�
exp

 

�
Z r

0

N 2

g
dr

!

; (2.19)

et

h(r ) = exp

" Z r

0

 
N 2

g
�

g
c2

!

dr

#

: (2.20)

Pour permettre d'obtenir des informations qualitatives sur le comportement des modes,
on e�ectue d'abord une analyse locale en négligeant les variations spatiales des équations
2.17 et 2.18. On a en conséquenceX (r ); P(r ) � exp(ik r r ) aveckr dé�ni par :

k2
r =

! 2

c2

 

1 �
N 2

! 2

!  

1 �
S2

l

! 2

!

(2.21)
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Figure 2.2. � Diagramme de propagation pour une étoile de1;0M � en séquence princi-
pale. La fréquence de Lambl = 1 est représentée en orange et la fréquence
de Brunt-Väisälä en bleu, en trait plein. En trait-pointillé sont représen-
tés les équivalents modi�és de Takata (2006). Sont aussi représentées les
fréquences d'un mode p, g, et mixte respectivement en vert rouge et violet.

Deux cas de �gure apparaissent :
� Si ! 2 > S 2

l ; N 2 ou si ! 2 < S 2
l ; N 2 alors k2

r est positif, donckr est réel et l'onde se
propage.

� Si S2
l > ! 2 > N 2 ou N 2 > ! 2 > S 2

l , alors kr est imaginaire et l'onde est évanescente.
On déduit de cette analyse que les modes se propagent seulement dans les régions dé�nies

par les fréquences de Lamb et Brunt-Väisälä, qu'on appelle des cavités de propagation. On
en dé�nit alors deux types :

� Les cavités de hautes fréquences, où! 2 > S 2
l ; N 2. Comme on peut le voir sur la

Figure 2.2, cette cavité délimite un domaine fréquentiel bien supérieur àN 2. En
conséquence, les modes se propageant dans cette cavité sont tels que! 2 � N 2, de
sorte qu'on peut approximerk2

r par :

k2
r �

1
c2

 

1 �
S2

l

! 2

!

: (2.22)

On remarque que leur comportement est dominée par la vitesse du son, ces modes
sont donc acoustiques et leur force de rappel est la pression : ce sont les modes p. La
cavité est en conséquence nommée cavité P. Un exemple du domaine de propagation
d'un tel mode est représenté par une ligne horizontale verte dans la Figure 2.2.
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� Les cavités de basses fréquences, où! 2 < S 2
l ; N 2. Dans ce cas,! 2 � S2

l , et donc :

k2
r �

l (l + 1)
r 2

 
N 2

! 2
� 1

!

: (2.23)

Cette fois-ci, leur comportement est dominé par la fréquence de Brunt-Väisälä, leur
force de rappel résulte de la poussée d'Archimède : ce sont des modes g, et la cavité
est appelée cavité G. La ligne horizontale rouge en est un exemple dans la Figure 2.2.

On peut déjà tirer des premières conclusions sur ce que sondent ces deux types de mode.
Ainsi, les modes p sont sensibles au pro�l de vitesse du son. De plus, les ondes de pression
se propagent jusqu'à la surface ce qui permet leur détection. De l'autre côté, les modes g
dépendent de la fréquence de Brunt-Väisälä et donc des pro�ls thermiques et chimiques
(équation 2.16) dans les régions centrales de l'étoile. En revanche, contrairement aux ondes
acoustiques, les ondes de gravité ne se propagent pas jusqu'à la surface, du moins pour les
étoiles de masses proches de celle du Soleil, c'est-à-dire ayant une enveloppe convective. De
ce fait, leurs amplitudes à la surface sont extrêmement faibles, ce qui rend leur détection
quasi-impossible. Des a�rmations de détection de modes g dans le Soleil ont cependant
déjà été faites (García et al., 2004; Fossat et al., 2017), mais celles-ci restent controversées
(Schunker et al., 2018; Appourchaux & Corbard, 2019).

Entre ces deux cas, certains modes peuvent se propager à la fois dans la cavité G dans la
région centrale de l'étoile et dans la cavité P dans la région super�cielle : ce sont des modes
mixtes. Un exemple est représenté par une ligne horizontale violette sur la Figure 2.2. Ces
modes sont au c÷ur de mon travail de thèse et seront développés en profondeur dans les
Chapitres 3.3 et 5.

2.1.4. Analyse asymptotique

Dans cette partie, nous allons continuer l'étude des équations d'oscillations a�n d'en tirer
une expression analytique des fréquences des modes propres, et ainsi pouvoir les relier aux
propriétés de l'étoile. Pour cela, nous e�ectuons une analyse asymptotique (c'est-à-dire
pour des valeurs den élevées) des équations 2.17 et 2.18. Il est possible de les réécrire sous
la forme :

d2v
dr 2

+
h
k2

r � f (P)
i

v = 0 (2.24)

d2w
dr 2

+
h
k2

r � f (Q)
i

w = 0 (2.25)

avec :

P(r ) =
r 2

c2

 
S2

l

! 2
� 1

!

h(r ); Q(r ) =
1
r 2

(! 2 � N 2)h(r )� 1 (2.26)

ainsi que :

v = X jPj � 1=2� 1=2
c ; w = PjQj � 1=2� 1=2

c ; f (x) = jxj1=2 d2jxj � 1=2

dr 2
(2.27)
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� c étant la densité au centre de l'étoile. Plusieurs remarques peuvent être faites sur ces
équations.

Tout d'abord, si l'on se place dans le cas oùn est élevé, la longueur d'onde du mode
est petite par rapport à l'échelle de variations des quantités d'équilibre de l'étoile. En
conséquence,f (P) et f (Q), qui contiennent les dérivées secondes de ces quantités, sont
négligeables par rapport àk2

r .
On note ensuite que ces équations comportent des singularités :v diverge lorsqueS2

l = ! 2

et w diverge lorsqueN 2 = ! 2. En outre, ces points singuliers coïncident avec les points
tournants des équations, qui sont dé�nies par les régions oùk2

r = 0, f (P) et f (Q) étant
négligés. D'après l'équation 2.21, cela correspond àS2

l = ! 2 ou N 2 = ! 2. La singularité de
v est donc le point tournant de l'équation 2.25, notéra, et la singularité dew est le point
tournant de l'équation 2.24, notérb. On remarque que dans les modèles,rb coincide avec la
surface de l'étoile pour la cavité P, comme c'est le cas dans la Figure 2.2. En conséquence,
il n'y a pas de singularité dansw à haute fréquence. Cependant, a�n de conserver une
approche générale qui est aussi compatible avec le cas de la cavité G, le point singulierrb

est considéré quelconque.
Le principe de l'approche asymptotique, comparable à l'approximation JWKB utilisée

en mécanique quantique, est le suivant : les expressions asymptotiques des équations 2.24
et 2.25 sont d'abord trouvées, ce qui nous permet donc d'avoir une forme des fonctions
propres loin de leurs points tournants respectifs. On utilise alors les équations 2.17 et 2.18
pour exprimerw à partir de v et vice-versa, ce qui permet d'obtenir l'expression de ces deux
fonctions à proximité de leurs points singuliers. Il reste à relier les di�érentes expressions
dew et v, obtenues soit d'après les équations 2.24�2.25 soit d'après les équations 2.17�2.18.
On applique ensuite la condition au bord, de sorte à annuler la propagation de l'onde vers
l'extérieur de l'étoile, pour obtenir la condition aux modes propres suivante :

Z r b

r a

kr dr = n� (2.28)

avecn un entier. D'après cette condition, seul un nombre dénombrable de fréquences est
possible, conformément aux observations.

Pour avoir une expression analytique des fréquences, on s'intéresse aux cas des modes de
bas degrél, dont le point tournant interne est proche du centre :ra = 0. De plus, le point
tournant extérieur étant proche de la surface comme noté plus haut, on prendrb = R. On
peut alors se libérer de la dépendance àra et rb et obtenir l'expression suivante :

� nl =

 

n +
l
2

+ �

!

� � (2.29)

avec� nl la fréquence d'un mode de degrél et d'ordre radial n, � une fonction de la fréquence
dépendante des propriétés des régions super�cielles de l'étoile, et� � dé�ni par :

� � =

 

2
Z R

0

dr
c

! � 1

(2.30)
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avecR le rayon de l'étoile (Tassoul, 1980). Cette quantité, nommée lagrande séparation,
est une importante observable sismique. C'est en e�et la di�érence entre les fréquences de
deux modes de même degrél et d'ordre radiaux consécutifs, au premier ordre dans l'ap-
proximation asymtotique. On déduit de ce résultat une propriété de régularité intéressante
des modes p : ils sont, pour des valeurs desn élevées (dans la pratique,n & 10) approxima-
tivement également espacés en fréquence. De plus, on remarque que, d'après cette formule,
les modes� nl et � n� 1;l+2 ont les mêmes fréquences. Or cette di�érence, dé�nie comme la
petite séparationet notée�� , n'est pas nulle d'après les observations. Il est donc intéressant
de poursuivre l'analyse à l'ordre suivant. On trouve alors (Tassoul, 1980) :

! nl =

 

n +
l
2

+ �

!

� � � (Al (l + 1) � � )
� � 2

� nl
(2.31)

avec :

A =
1

4� 2� �

 
c(R)

R
�

Z R

0

dc
dr

dr
r

!

(2.32)

On voit notamment que �� , à travers le termeA de l'équation 2.31, est principalement
sensible aux variations de vitesse du son dans le c÷ur de l'étoile. Il est donc un indicateur
sismique important pour sonder les régions les plus centrales de l'étoile. On reviendra dans
la section 2.3.2 sur son utilisation pour contraindre les c÷urs convectifs d'oscillateurs p en
séquence principale.

Modes g

Une analyse similaire est possible avec les modes g, qui donne une condition de quanti-
�cation analogue : Z r b

r a

kr dr = n�: (2.33)

On trouve alors l'expression suivante :

� nl =

q
l (l + 1)

2� 2(n + � l;g )

Z r 2

r 1

N
dr
r

; (2.34)

avec � l;g une constante dépendant del. On peut réécrire l'équation 2.34 sous la forme,
pour � nl la période des modes :

� nl =
� 0

l (l + 1)
(n + � l;g ) (2.35)

avec :

� 0 = 2� 2

 Z r 2

r 1

N
dr
r

! � 1

(2.36)

On voit alors que, si l'on ignore les variations dera et rb, les modes g de même degré sont
asymptotiquement régulièrement espacés en période. On note la présence de la fréquence
de Brunt-Väisälä dans l'expression de� 0. Le signe deN 2 indiquant la stabilité du milieu,
cette expression montre le fort intérêt que peuvent représenter les modes g pour contraindre
les c÷urs convectifs : nous reviendrons sur ce point dans la Section 2.3.1.
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Modes mixtes

Nous avons vu l'approche asymptotique pour les modes de hautes fréquences p purs et
de basses fréquences g purs. Dans les deux cas, les modes ne se propageaient que dans une
seule cavité, respectivement P et G. Dans le casmixte, c'est-à-dire dans le cas où les ondes
se propagent à la fois dans la cavité P et dans la cavité G, une approche similaire à base
de raccordement de fonctions d'Airy est possible.

Si l'on nomme les quatre points tournantsra, rb, r c et rd (avec ra < r b < r c < r d) alors
la condition de fréquences propres est :

cot
� Z r b

r a

kr dr
�

tan
� Z r d

r c

kr dr
�

=
1
4

exp
�

� 2
Z r c

r b

� ik r dr
�

(2.37)

Le terme de droite, nomméq, est relié à l'importance du couplage entre les cavités P
et G. Celui-ci est directement relié aux valeurs dekr dans la zone évanescente entre les
deux cavités. On notera que le principe de l'analyse JWKB, où l'on relie deux solutions
asymptotiques, implique des cavités et zones évanescentes grandes et donc un couplage
faible (q � 1). En continuant cette approximation, on déduit di�érentes conditions de
modes propres possibles :

Z r b

r a

kr dr =
�

n +
1
2

�

� + O(q) (2.38)

ou Z r d

r c

kr dr = m� + O(q) (2.39)

ou
Z r b

r a

kr dr =
�

n +
1
2

�

� � O(
p

q)

et (2.40)
Z r d

r c

kr dr = m� � O(
p

q)

avecn et m des entiers.
Ces trois conditions possibles, que nous appellerons (1), (2) et (3), ne peuvent pas

être atteintes en même temps mais seulement séparément. Imaginons alors un mode qui
respecte la condition (1). Celui-ci se comporte de façon quasi-similaire à un mode g, comme
en témoigne la proximité (àO(q) près) entre les équations 2.38 et 2.33 : la majorité de
l'énergie de ce mode sera contenue dans la cavité G, c'est un mode g-dominé. S'il respecte
la condition (2), il aura cette fois-ci un comportement quasi-similaire à un mode p : la
majorité de l'énergie de ce mode sera contenu dans la cavité P, c'est un mode p-dominé.
En revanche, s'il respecteen même temps

R
G kr dr � (n + 1=2)� et

R
P kr dr � m� alors

c'est la condition (3) qui est respectée. Cette dernière a pour solution deux fréquences
légèrement di�érentes (comme l'indiquent les symboles� et � ) : deux modes de nature p
et g ne peuvent partager la même fréquence. En conséquence se produit ce qu'on appelle un
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croisement évité, nommé ainsi car les fréquences de modes p et g donnent l'impression de
� s'éviter � sans jamais se croiser. Ce principe a été observé notamment dans l'atmosphère
terrestre (e.g. Langer et al. 1985) et pour la première fois dans des modèles stellaires par
Scu�aire (1974) et Osaki (1975). Une illustration de ce phénomène à travers l'évolution des
fréquences d'une étoile post-séquence principale sera montrée plus loin dans le manuscrit,
Figure 3.2.

2.1.5. Equations sans approximation de Cowling pour modes
dipolaires

Plus récemment, Takata (2006) a mené l'étude de modes dipolaires en prenant en compte
les variations de potentiel gravitationnel. En e�et, Takata (2005) montre que pour ces
modes, il est possible de diminuer l'ordre des équations d'oscillations 2.11-2.13 de 4 à 2
sans négliger� 0mais plutôt en utilisant une intégrale déduite de la conservation de quantité
de mouvement. Il pose alors les fréquences de Lamb et Brunt-Väisälä modi�ées telles que :

N 2 = N 2J � 2 (2.41)

S2
1 = S2

1J 2 (2.42)

avec :
J = 1 �

�
� av

(2.43)

avec � av la densité moyenne à l'intérieur du rayon considéré. Ces dernières dé�nissent de
nouvelles cavités P et G, sans avoir recours à l'approximation de Cowling. La Figure 2.2
montre, en trait-pointillé, les deux fréquences modi�ées pour une étoile en séquence princi-
pale de masse solaire. On voit notamment que c'est la fréquence de Brunt-Väisälä modi�ée
qui délimite la cavité P et la partie externe de la cavité G, et la fréquence de Lamb modi�ée
qui délimite la partie interne de la cavité G. On note de plus que la taille de la cavité P
est légèrement impactée par la prise en compte des variations de� 0.

Aussi, Takata (2016a,b) a appliqué ce formalisme aux modes mixtes, et a ainsi trouvé
une nouvelle expression du couplageq entre les cavités P et G. Celle-ci ne découle d'ailleurs
pas de l'hypothèse d'un couplage faible. Il trouve alors :

q =
1 � (1 � e� 2�X )1=2

1 + (1 � e� 2�X )1=2
; (2.44)

avec :
X =

1
�

Z r c

r b

� ik r dr + X b: (2.45)

X b est un terme négligeable par rapport au premier terme deX , sauf dans le cas de
zones évanescentes �nes. Le couplage alors trouvé est généralement plus important qu'en
utilisant l'équation classique. Notamment, Mosser et al. (2017) montrent que prendre en
compte � 0 est nécessaire pour pouvoir correctement calculer le couplage, qui peut être
un indicateur sismique supplémentaire intéressant pour les étoiles montrant des modes
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mixtes. Ils trouvent à partir d'observations des valeurs de couplageq supérieures à 0,25
pour les jeunes géantes et les sous-géantes tardives, indiquant un couplage fort pour ce type
d'étoiles : le formalisme de Takata est donc nécessaire pour correctement les modéliser.

2.1.6. La classi�cation des modes

Un mode, dans une étoile sans rotation, peut être classé de façon unique par son nombre
de n÷uds radiaux n dans sa cavité de propagation et son degrél. On note alors ng le
nombre de n÷uds de� r dans la cavité G, etnp le nombre de n÷uds de� r dans la cavité P.
La convention (Scu�aire, 1974) est de dé�nirn tel que :

n = np � ng (2.46)

Il peut être montré que la détermination denp et ng et donc n est satisfaisante si l'on
suit l'approximation de Cowling (Gabriel & Scu�aire, 1979). Cependant, comme spéci�é
dans la Section 2.1.5, cette dernière est mal véri�ée pour les modes dipolaires dans les
étoiles ayant un c÷ur dense. En conséquence, l'utilisation du schéma 2.46 échoue : cela a
notamment été observé durant cette thèse lors du calcul de fréquences de sous-géantes via
le code LOSC (Scu�aire et al., 2008), avec des nombres radiaux incohérents, c'est-à-dire
qu'un mode ayant une évolution de fréquence continue avec l'évolution de l'étoile ne garde
pas le mêmen. Takata (2006) propose alors une classi�cation fonctionnant même sans
approximation de Cowling, en utilisant les n÷uds de :

Y1 =
1
3g

"
� �
r

� �

 
d�
dr

!#

: (2.47)

Celle-ci, implémentée dans ADIPLS, trouve e�ectivement des nombresn cohérents pour
les étoiles post-séquence principale.

2.1.7. L'inertie des modes

Nous rappelons brièvement dans cette section la notion d'inertie d'un mode, celle-ci
étant un indicateur sismique intéressant. Notée généralementE, elle est dé�nie par :

E =
4�

RR
0 [j� r (r )j2 + l(l + 1) j~� h(r )j2]�r 2dr

M [j� r (R)j2 + l(l + 1) j~� h(R)j2]
; (2.48)

M étant la masse totale de l'étoile. À cause du terme�r 2 dans l'intégrande, les modes à
l'inertie élevée sont ceux dont l'amplitude de déplacements est importante dans les régions
internes de l'étoile. Les modes se propageant dans la cavité G, plus profonde que la cavité
P, ont donc une inertie plus élevée. Cela permet notamment de distinguer les modes mixtes
ayant une nature dominée g, leur inertie étant importante du fait que la majorité de leur
énergie est piégée dans les régions centrales de l'étoile.
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Figure 2.3. � Spectre d'oscillation du Soleil, données provenant de BiSON (Davies et al.,
2014; Hale et al., 2016).

2.2. Les oscillateurs de type solaires

Maintenant que nous avons vu les caractéristiques des oscillations adiabatiques non-
radiales, nous nous intéressons aux propriétés des oscillateurs étudiés durant cette thèse :
les oscillateurs de type solaire.

2.2.1. Caractéristique des oscillations

Dans les oscillateurs de type solaire, les mouvements convectifs de l'enveloppe agissent
comme un � bruit � qui rayonne acoustiquement et excitent une large gamme de fréquences,
parmi lesquelles se trouvent les modes propres de l'étoile. Ces derniers, stables, sont donc à
la fois excités et amortis en permanence. Ces modes acoustiques, radiaux et non-radiaux,
sont alors de très faibles amplitudes, avec des vitesses à la surface de l'ordre du cm/s
jusqu'au m/s, et des variations de luminosité de l'ordre du millionnième de magnitude
(e.g., Aerts et al. 2010). Ce mécanisme permet d'exciter un nombre important de modes,
comme observé sur la Figure 2.3 qui représente le spectre d'oscillation du Soleil observé par
BiSON (Chaplin et al., 1996). La multitude des modes excités en fait des cibles intéressantes
du point de vue sismologique : chaque mode � sondant � une zone plus ou moins profonde
de l'étoile, en avoir de nombreux permet de véritablement explorer l'intérieur de l'étoile.

On comprend d'après le principe du mécanisme d'excitation qu'une enveloppe convective
est nécessaire pour que l'étoile puisse montrer de tels modes. De plus, celle-ci doit être assez
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Figure 2.4. � Zoom sur le spectre solaire.

épaisse pour que la convection puisse être su�samment vigoureuse. On trouve donc de tels
modes dans les étoiles de séquence principale de masseM . 1;5M � , ainsi que dans les
étoiles sous-géantes et les géantes rouges.

Ce type d'oscillateur est aussi intéressant car le nombre radialn des modes visibles est
généralement élevé, de l'ordre de 10 pour les étoiles en séquence principale, les sous-géantes
et les jeunes géantes. En conséquence, les fréquences observées présentent les régularités
trouvées grâce à l'approche asymptotique dans le chapitre précédent. La Figure 2.3, qui est
un zoom sur le spectre du Soleil, en est une illustration. On y retrouve la grande séparation
� � et la petite séparation�� , toutes deux représentées.

L'amplitude des modes excités stochastiquement dépend à la fois des caractéristiques
du mouvement convectif et des caractéristiques du mode lui-même (e.g., Samadi & Goupil
2001; Belkacem et al. 2006). Globalement, l'enveloppe des amplitudes des oscillations prend
la forme d'une gaussienne, comme on peut le voir sur la Figure 2.3. Le maximum de cette
gaussienne se trouve à une fréquence appelée� max , qui vaut environ 3050� Hz pour le
Soleil. On notera de plus que, si le temps d'observation est inférieur au temps de vie du
mode (i.e. le temps caractéristique d'amortissement), alors celui n'est pas résolu. Dans ce
cas, l'amplitude dépend aussi de l'inertie du mode. Cela est notamment important pour
les étoiles plus évoluées (Dupret et al., 2009).
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2.2.2. Historique des détections de modes de type solaire

Étudier les modes du Soleil : l'héliosismologie

Comme le nom de la catégorie d'oscillateurs l'indique, les modes d'oscillateurs de type
solaire ont été en premier détectés dans le Soleil, dans les années 60 (Leighton et al., 1962;
Evans & Michard, 1962). Ces oscillations, de période d'environ cinq minutes, ont d'abord
été attribuées à des mouvements convectifs. Ce sont Ulrich (1970) et Leibacher & Stein
(1971) qui ont réinterprété ces oscillations comme des modes propres acoustiques du Soleil.
La proximité de notre étoile et la qualité grandissante des mesures ont permis la détection
de modes jusqu'à des degrésl égaux à 900 (Rabello-Soares et al., 2008), Les principaux
instruments utilisés pour cela ont été IRIS (Fossat, 1991), BiSON et GONG (Harvey et al.,
1996) au sol, ainsi que GOLF (Gabriel et al., 1997), MDI (Scherrer et al., 1995) et HMI
(Hoeksema et al., 2018) dans l'espace, les deux premiers dans la sonde SOHO et le dernier
dans SDO. Tous ces instruments utilisent l'e�et Doppler pour mesurer le champ de vitesse
à la surface du Soleil et en déduire ses modes d'oscillations. La découverte de nombreuses
fréquences de modes propres du Soleil a permis de fortement contraindre la structure
de celui-ci, notamment son pro�l de rotation (Duvall et al., 1984) et de vitesse du son
(Christensen-Dalsgaard et al., 1985), dans une discipline nomméehéliosismologie.

L'observation sismique d'autres étoiles : l'astérosismologie

Pour les étoiles lointaines, la détection des oscillations est di�cile, notamment du fait de
leurs faibles amplitudes. De plus, leurs surfaces ne peuvent pas être résolues, ou ne peuvent
l'être dans des conditions permettant leur étude sismique. Se passe alors un phénomène
d'annulation : un mode de degrél élevé comportera de nombreux secteurs visibles (voir la
Figure 2.1) qui auront tendance à s'annuler. De ce fait, l'étude astérosismologique d'étoiles
non résolues est généralement limitée, dans le cas des étoiles de type solaire, à des modes
l . 2 et dans de rares cas jusqu'àl = 4 (Lund et al., 2017).

Brown et al. (1991) e�ectuent la première détection possible d'oscillations de type solaires
dans Procyon, con�rmée plus tard par Marti¢ et al. (1999) et Barban et al. (1999). Kjeldsen
et al. (1995) e�ectuent la première détection de modes individuels sur� Boo, con�rmée
par Kjeldsen et al. (2003). Bouchy & Carrier (2001) arrivent à détecter plus de 16 modes
dans l'étoile voisine� Cen A, ouvrant la voie à des études astérosismologiques de celle-ci
(e.g. Miglio & Montalbán 2005; de Meulenaer et al. 2010). En�n, un important programme
d'observation, regroupant 11 télescopes, a été entrepris dans le but d'obtenir un spectre
d'oscillation détaillé de Procyon. Cela a abouti à la détection de plus de 57 modes dans
l'étoile (Arentoft et al., 2008; Bedding et al., 2010).

Plus récemment, SONG (Grundahl et al., 2014) est un projet en cours de développement.
Celui-ci est un réseau constitué à terme de huit observatoires dotés de spectroscopes,
permettant ainsi une observation en continu des cibles. Celui-ci a notamment permis la
détection, avec seulement un site, de modes dans la sous-géante� Herculis (Grundahl
et al., 2017).
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L'arrivée des télescopes spatiaux permettant une photométrie de longue durée a permis
un fort développement de l'astérosismologie observationnelle. Ces derniers ont plusieurs
avantages : libérés de l'atmosphère terrestre, ils permettent des observations de haute
qualité, et continues dans le temps si leur orbite le leur permet. Ils mesurent alors le �ux
lumineux de l'étoile pendant un temps important, duquel sont déduites les oscillations par
transformée de Fourier.

La première détection spatiale d'oscillations stellaires fut e�ectuée avec le télescope Wide
Fied Infra Red Explorer (WIRE) de la NASA. Sa mission première (un balayage complet
du ciel en infrarouge) échoua à cause d'un souci technique, ce qui permit une reconver-
sion en étude astérosismologique d'étoiles brillantes à l'aide de son pointeur stellaire. Les
données alors recueillies permirent notamment la découverte d'oscillations dans la géante
rouge� UMa (Buzasi et al., 2000) ainsi que dans l'étoile� Scuti Altair (Buzasi et al., 2005).
La première mission entièrement dédiée à l'astérosismologie fut Microvariability and Os-
cillations of Stars (MOST, Walker et al. 2003), lancée en 2003, qui permit notamment la
découverte d'oscillations dans des géantes rouges (Barban et al., 2007).

Il fallut attendre la mission française Convection, Rotation et Transits planétaires (Co-
RoT, Baglin et al. 2006), lancée en 2006, pour véritablement ouvrir le champ de l'astéro-
sismologie observationnelle. Prenant la forme d'un télescope de 0,27 mètre de diamètre,
CoRoT observe des champs d'étoiles de magnitudemv � 6 � 9 durant 30 à 150 jours, ce
qui permet d'obtenir des précisions fréquentielles inédites, de l'ordre du dixième de� Hz,
permettant ainsi de contraindre �nement la structure stellaire. Grâce à ces données, des
oscillations de type solaire ont pu être détectées dans des étoiles en séquence principales
(Appourchaux et al., 2008; Michel et al., 2008; García et al., 2009; Benomar et al., 2010)
ainsi que dans des étoiles post-séquence principale, que ça soit des géantes (De Ridder
et al., 2009; Hekker et al., 2009; Miglio et al., 2009; Barban et al., 2009) ou des sous-
géantes (Deheuvels et al., 2010a).

Figure 2.5. � Champ de vue de Kepler. Adapté de https://www.nasa.gov/ames/
kepler/kepler-field-of-view , crédit Carter Roberts.
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Kepler (Borucki et al., 2010), lancé en 2009, est une mission de la NASA dédiée à la
découverte d'exoplanètes et à l'astérosismologie. Celle-ci adopte une stratégie di�érente
de celle de CoRoT : un champ unique d'étoiles, situé à cheval sur les constellations du
Cygne, de la Lyre et du Dragon, est observé de façon discontinue durant 4 ans (voir la
Figure 2.5 pour une illustration de ce champ de vue sur le Ciel). La photométrie en résul-
tant, d'une qualité inédite, permet alors l'obtention de fréquences de très haute précision
pour un nombre d'étoiles important. Le satellite permet deux types d'observations, en
longue cadence ou courte cadence, chaque mesure étant e�ectuée toutes les29;43 minutes
ou 58;53 secondes, respectivement. La première est de fait adaptée aux étoiles évoluées,
ayant des modes propres de basses fréquences quand la seconde est adaptée aux jeunes
géantes, sous-géantes et étoiles en séquence principale.

À la �n des quatre années qu'a duré sa mission nominale, le satellite a perdu deux de
ses quatre roues à réactions, diminuant ses capacités de contrôle d'attitude. La suite de sa
mission, nommée K2 (Howell et al., 2014), scrute 19 champs le long de l'écliptique durant
80 jours, diminuant de ce fait la précision fréquentielle des données obtenues et donc son
intérêt pour l'investigation des oscillations de type solaires.

Sauf mention contraire, l'ensemble des données utilisées dans le cadre de cette thèse
proviennent de la mission initiale.

TESS, lancé en 2018, est une mission de la NASA dédiée aussi à la détection d'exo-
planètes. Au contraire de la stratégie adoptée parKepler, elle e�ectue une observation
quasi-complète du ciel, en scrutant 26 di�érents secteurs durant 27 jours et en prenant
des mesures toutes les 2 ou 30 minutes. Si la faible durée des observations des secteurs
diminue leur intérêt astérosismologique pour les oscillateurs de type solaire, deux zones du
ciel, lesContinuing Viewing Zone(CVZ), sont observées en continu pendant un an. Elles
représentent donc des champs privilégiés pour l'investigation de ce type d'oscillateur. La
mission a été étendue. Le satellite observe alors les mêmes secteurs de l'hémisphère sud que
la mission nominale, légèrement décalés, avec une cadence longue réduite à 10 minutes et
une cadence courte réduite à 20 secondes, augmentant de ce fait la fenêtre possible de fré-
quences détectables. La deuxième extension, en cours durant la rédaction de ce manuscrit,
couvre l'hémisphère nord et l'écliptique.

Prochaine grande mission dédiée à la photométrie stellaire, la mission européenne PLA-
netary Transits and Oscillations of stars (PLATO 2:0, Rauer et al. 2014) est prévue au
lancement en 2026. La stratégie d'observation pourrait prendre la forme d'observations de
deux régions du ciel durant 2 ans chacune, suivies de courtes observations de plusieurs
régions du ciel. Le grand champ de vue du satellite (� 2232 deg2, à comparer aux115 deg2

de Kepler) promet l'obtention de courbes photométriques de haute qualité sur un nombre
important d'étoiles. De plus, au contraire deKepler dont la majorité des étoiles observées
étaient de faible magnitude, PLATO se concentrera aussi sur des étoiles brillantes ce qui
permettra de plus grandes contraintes provenant d'observations au sol.
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Figure 2.6. � � 2 de di�érents modèles en fonction de� ov (step overshoot) ouf ov (over-
shoot di�usif), tirée de Moravveji et al. (2016).

2.3. Les contraintes sismiques sur l'extension de cœur
convectif

Maintenant que nous avons présenté les caractéristiques des modes stellaires ainsi que
la façon dont ils sont détectés, nous allons nous concentrer sur le sujet de cette thèse et
voir comment ils permettent de contraindre les extensions de c÷urs convectifs.

2.3.1. Les pulsateurs g

Les oscillateurs de type g sont des étoiles dont les modes g, au contraire des oscillateurs
de type solaire, ont une amplitude su�samment importante à la surface pour pouvoir être
détectés. Ils peuvent faire partie des classes� Céphéides (� Cep), des étoiles de type B
à pulsation lente (SPB) et des
 Doradus (
 Dor). Pour les deux premières classes, les
modes sont excités par le mécanisme� dû aux variations d'opacité d'éléments du groupe
du fer. Le mécanisme d'excitation des
 Dor est lui partagé entre le phénomène de blocage
convectif (Guzik et al., 2000) et le mécanisme� .

Ces oscillateurs sont des cibles privilégiées pour contraindre les c÷urs convectifs, princi-
palement du fait du lien étroit entre les fréquences des modes g et la fréquence de Brunt-
Väisälä. En e�et, cette dernière dé�nit la cavité G dans laquelle se propagent les modes
de gravité. Or, les oscillateurs g sont des étoiles massives dont le c÷ur convectif régresse
durant la séquence principale. Il laisse alors derrière lui une région comportant un fort
gradient de composition chimique, qui va avoir un impact surN à travers le termer �

de l'équation 2.16. Aussi, le fort gradient en composition chimique va provoquer une dis-
continuité dans N : c'est ce que l'on appelle unglitch. Ces deux caractéristiques vont
rajouter une composante oscillante à l'espacement en période constant attendu de l'ap-
proche asymptotique. La période et l'amplitude de cette dernière permettent de �nement
sonder le gradient en composition chimique lié au c÷ur convectif (Miglio et al., 2008).
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Degroote et al. (2010), en utilisant les donnés de la mission CoRoT (Baglin et al., 2006),
ont montré qu'une valeur minimale� ov = 0;2 est nécessaire pour expliquer les fréquences
d'oscillations de HD 50230, une étoile de type SPB d'environ sept masses solaires. Morav-
veji et al. (2015, 2016) modélisent en détail KIC 10526294 et KIC 7760680, deux étoiles
SPB de masses environ égales à3;2M � . Ils trouvent de fortes contraintes surf ov, avec
des valeurs optimales respectives égales à0;017 et 0;024. Dans les deux cas, l'overshoot
di�usif est favorisé sur le step overshooting, comme visible sur la Figure 2.6 tirée de Mo-
ravveji et al. (2016), où les� 2 (quanti�ant l'écart entre les modèles et observations) sont
inférieures pour les modèles avec overshoot di�usif. Ce résultat a été nuancé par Pedersen
et al. (2021), qui en modélisant 26 étoiles SPB trouvent que pour 17 d'entre elles un step
overshooting permet une meilleure modélisation. On peut d'ailleurs noter que dans les
deux cas les� 2 trouvés, qui expriment la qualité avec laquelle les observations sont repro-
duites par les modèles, sont assez élevés (log� 2 � 3 dans la Figure 2.6), ce qui montre que
de fortes améliorations restent à faire dans la description de la physique du c÷ur de ces
modèles. En�n, Mombarg et al. (2021) se sont intéressés à des étoiles de type
 Dor dans
une gamme de masse entre1;4 et 2;0M � . Des valeurs optimales def ov entre 0 et0;03 ont
été trouvées, avec de fortes incertitudes et sans comportement particulier en corrélation
avec la masse de l'étoile.

Si les valeurs ou le type d'overshoot di�èrent entre les études mentionnées ci-dessus,
toutes s'accordent sur la nécessité d'une extension des c÷urs convectifs pour mieux repro-
duire les observations.

2.3.2. Les oscillateurs de type solaire

Comme nous l'avons vu, les oscillateurs de type solaires montrent des modes p. Le
piégeage de ces derniers, dé�ni par la fréquence de Lamb, n'est donc pas dépendant de la
frontière du c÷ur. Cependant, les modes acoustiques sondent la vitesse du son dont le pro�l
dépend de la composition. En e�et, on ac2 / p=� et donc, sous hypothèse d'un gaz parfait,
c2 / T=� . En conséquence, la vitesse du son est discontinue à la limite du c÷ur convectif.
Cela résulte en un � glitch � qui va provoquer une oscillation dans les fréquences dont les ca-
ractéristiques (amplitude, période) sont directement liées aux propriétés de la discontinuité
(intensité, position acoustique) (Gough, 1990). Ainsi, Deheuvels et al. (2010b), en utilisant
notamment �� 01(n) = � n;0 � (� n;1 + � n� 1;1)=2 et �� 02;n = � n;0 � � n� 1;2, montrent qu'il est né-
cessaire d'ajouter de l'overshoot pour correctement retrouver les fréquences de HD 203608
observées en spectroscopie par HARPS. En e�et, les petites séparations de ces dernières
ne peuvent être correctement reproduites que par un modèle possédant un c÷ur convectif.
L'étoile étant fortement sous-métallique et de masse légèrement sous-solaire (� 0;9M � ),
étendre son c÷ur est obligatoire pour assurer sa survie durant la séquence principale.

Les modes p, cependant, restent principalement sensibles aux régions super�cielles de
l'étoile. Or, ces régions sont souvent mal modélisées, ce qui est à l'origine dese�ets de
surface, sources de forts désaccord entre les modèles et les observations. Pour pallier cela,
Roxburgh & Vorontsov (2003) proposent l'utilisation des ratios de fréquences des modes.
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Figure 2.7. � Valeurs de� ov pour di�érentes étoiles en séquence principale en fonction de
leurs masses. Tirée de Deheuvels et al. (2016).

Ces derniers sont, si l'on note� n;l la fréquence d'ordre radialn et de degrél :

r01(n) =
d01(n)
� 1(n)

(2.49)

r10(n) =
d10(n)

� 0(n + 1)
; (2.50)

avec :

d01(n) =
1
8

(� n� 1;0 � 4� n� 1;1 + 6� n;0 � 4� n;1 + � n+1 ;0) (2.51)

d10(n) = �
1
8

(� n� 1;1 � 4� n;0 + 6� n;1 � 4� n+1 ;0 + � n+1 ;1) (2.52)

et
� l (n) = � n;l � � n� 1;l (2.53)

Ils montrent alors que ces derniers sont moins sensibles aux couches les plus externes de
l'étoile, par rapport aux plus classiques petites séparations, résultat qui sera con�rmé par
Otí Floranes et al. (2005).

En utilisant ces ratios, couplés avec la petite séparation dé�nie plus haut, Miglio & Mon-
talbán (2005) modélisent� Cen en utilisant des données spectroscopiques. Ils trouvent no-
tamment que les observables sismiques ne favorisent pas la présence d'un c÷ur convectif, ce
qui élimine des valeurs d'overshoot élevées (� ov > 0;2). En utilisant ces ratios, Silva Aguirre
et al. (2013) arrivent à détecter un c÷ur convectif dans KIC 12009504 (� 1;23M � ), une
étoile en séquence principale observée parKepler. Ils montrent de plus que la taille obtenue
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est supérieure à celle dé�nie par le critère de Schwarzschild, impliquant la nécessité d'un
phénomène étendant le c÷ur. Ce résultat, robuste, est obtenu en utilisant di�érents codes
d'évolution et di�érentes méthodes de modélisation. Deheuvels et al. (2016) appliquent la
méthode des ratios à 24 étoiles de faible masse observées parKepler. Si 10 d'entre elles
s'avèrent être des étoiles post-séquence principale, ils arrivent à obtenir des contraintes sur
le paramètre d'overshoot et trouvent une corrélation avec la masse, de façon semblable aux
contraintes provenant des étoiles binaires. La Figure 2.7, extraite de cet article, montre une
tendance pour� ov à augmenter avec la masse de l'étoile. À noter que les auteurs n'ont pas
pu di�érencier préférentiellement un overshoot di�usif ou instantané dans les incertitudes
observationnelles.

Les oscillateurs de type solaire sont donc aussi des cibles intéressantes pour contraindre
� ov. Si la non-visiblité des modes g empêche de pro�ter de leur fort potentiel pour sonder
le c÷ur, les modes p atteignent tout de même le c÷ur et permettent donc d'avoir des
contraintes sur � ov. De plus, les masses des oscillateurs p et g étant distinctes, l'étude
des deux types d'oscillateurs est complémentaire et nécessaire pour contraindre les c÷urs
convectifs sur une large gamme de paramètres.

2.3.3. Les étoiles post-séquence principale

Une autre approche pour sonder les c÷urs convectifs, indirecte, est de s'intéresser aux
étoiles post-séquence principale, et principalement aux étoiles sous-géantes. Si elles n'ont
plus de c÷urs convectifs, leur structure est dépendante de celle qu'elles avaient durant
la séquence principale, et peuvent dès lors contraindre l'extension du c÷ur. Dans la suite,
nous allons développer les caractéristiques et la sismologie de ces étoiles, ces dernières étant
le sujet d'étude principal de la thèse.
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Nous allons dans cette partie dé�nir et présenter les caractéristiques structurelles et
sismiques des étoiles sous-géantes, comprendre pourquoi elles sont di�ciles à modéliser et
voir l'intérêt qu'elles peuvent avoir du point de vue sismique pour contraindre les extensions
de c÷ur convectif.

3.1. Dé�nition, caractéristiques évolutives et structurelles

Une étoile peut être quali�ée desous-géantesi elle est plus brillante qu'une étoile de sé-
quence principale de classe spectrale équivalente, mais moins brillante qu'une géante. Cette
dé�nition, observationnelle, coïncide avec une phase de l'évolution stellaire se produisant
juste après la �n de la séquence principale lorsque l'étoile vient de �nir de consommer
son hydrogène central, jusqu'à ce qu'elle atteigne la branche des géantes rouges dans le
diagramme HR. La dé�nition de la �n de la branche des sous-géantes étant peu précise,
on peut noter celle � sismique � de Mosser et al. (2014) :(� �= 36;5� Hz)(�� 1=126 s) = 1,
�� 1 étant l'espacement en période des modes dipolaires de l'étoile.

3.1.1. Caractéristiques évolutives

L'étoile, juste après avoir terminé de brûler l'hydrogène en son c÷ur, va commencer une
phase de combustion de l'hydrogène en couche, laissant un c÷ur d'hélium inerte. Si son
c÷ur est radiatif durant la séquence principale (soitM . 1;1M � ) alors cette transition se
fait progressivement : l'hydrogène est en e�et épuisé graduellement à partir du centre. En
revanche, si l'étoile a eu un c÷ur convectif, celui-ci est homogène et donc l'hydrogène est
brusquement épuisé dans l'ensemble du c÷ur. Le dé�cit en énergie provoque une brusque
contraction du c÷ur, sur une échelle de temps thermique, jusqu'à ce que la combustion de
l'hydrogène en couche commence.

Ensuite, la façon dont l'étoile évolue sur la branche des sous-géantes dépend de sa masse.
Ainsi, si une étoile est plus massive qu'environ1;5M � , la combustion d'hydrogène en
couche accroît la taille du c÷ur jusqu'à ce que ce dernier dépasse la limite de Schönberg-
Chandrasekhar (Schönberg & Chandrasekhar, 1942). Celle-ci représente le ratio maximum
entre la masse du c÷urM c et la masse de l'enveloppeM e d'un modèle à l'équilibre, avec
un c÷ur isotherme suivant la loi des gaz parfait. Il est dé�ni par :

� M c

M e

�

SC
= 0;37

 
� e

� c

! 2

(3.1)
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Enveloppe convective

Zone radiative

Couche combustion hydrogène

Coeur
Inerte

Figure 3.1. � Schéma de la structure typique d'une sous-géante

avec� e, � c les poids moléculaires moyens respectifs de l'enveloppe et du c÷ur.
Du fait du dépassement de cette limite, le c÷ur de l'étoile n'est plus capable de soutenir

le poids de l'enveloppe et l'étoile n'est en conséquence plus en équilibre thermique. Le c÷ur
se contracte tandis que l'enveloppe s'étend jusqu'au début de la combustion de l'hélium.
L'étoile est alors une géante. Pour cette gamme de masse, la phase de sous-géante se déroule
sur un temps de Kelvin-Helmholtz et est en donc très courte comparée au temps de vie
de l'étoile, de l'ordre de105 ans pour une étoile de plusieurs masses solaires. Les étoiles
sous-géantes de masse supérieure à1;5M � sont donc statistiquement peu nombreuses dans
le ciel, ce qui se traduit dans le diagramme HR par le � trou de Hertzsprung �.

Pour une étoile de plus faible masse, le gaz d'électrons dans le c÷ur est dégénéré. En
conséquence, la limite de Schönberg-Chandrasekhar ne s'applique plus, et l'étoile brûle
l'hydrogène en couche avec un c÷ur d'hélium inerte sur un temps dit nucléaire, c'est-à-
dire de l'ordre de109 années.

Durant cette thèse, mon travail se concentre donc sur les sous-géantes de masse supé-
rieure à � 1;1M � (limite dépendant de la métallicité de l'étoile), a�n qu'elles aient eu
un c÷ur convectif durant la séquence principale, mais inférieure à� 1;5M � a�n que leur
phase de sous-géante soit assez longue pour pouvoir être observable.

3.1.2. Caractéristiques structurelles

La structure typique d'une étoile sous-géante est représentée de façon schématique sur
la Figure 3.1.

Dans les régions super�cielles de l'étoile se trouve une enveloppe convective. Cette der-
nière va se développer durant la phase de sous-géante, principalement du fait de l'augmen-
tation de l'opacité résultant du refroidissement de l'étoile. Sous cette enveloppe se trouve
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3. Les étoiles sous-géantes

une zone radiative, qui surplombe la couche de combustion d'hydrogène, dont provient
l'intégralité de l'énergie de l'étoile. Cette dernière enveloppe un c÷ur d'hélium inerte, ré-
sultat de la combustion de l'hydrogène durant la séquence principale, dont la matière est
principalement dégénérée dans la gamme de masse étudiée durant la thèse.

Les propriétés de la région centrale de l'étoile, soit du c÷ur et de la couche de combus-
tion de l'hydrogène, et en particulier sa composition chimique, dépendent fortement des
caractéristiques du c÷ur que l'étoile avait durant sa séquence principale. En e�et, elle est
le résultat direct de la contraction de celui-ci : son étude permet donc une � autopsie � du
c÷ur de séquence principale.

3.2. Propriétés sismiques

Les caractéristiques structurelles intéressantes des sous-géantes sont couplées à des pro-
priétés sismiques remarquables. En e�et, les étoiles post-séquence principale commencent
à manifester des modes mixtes.

Cela est dû à deux raisons :
� Lors de la �n de la séquence principale, le c÷ur se contracte, induisant une forte

augmentation de la densité centrale� c qui va avoir pour e�et de fortement augmenter
les fréquences des modes g. En e�et, d'après l'équation 2.34, celles-ci sont reliées à
la fréquence de Brunt-Väisälä dans la zone de propagation des modes g. Or, pour les
étoiles post-séquence principale celle-ci se trouve proche du centre de l'étoile oùN
est dominée par le termeg=Hp, que l'on peut alors approximer par (e.g., Deheuvels
& Michel, 2011) :

g
Hp

�
� 2

c� c

Tc
r 2; (3.2)

le su�xe c indiquant que la quantité est prise au c÷ur.Tc est constant, le c÷ur
inerte ne produisant pas d'énergie. En conséquence, l'augmentation de� c provoque
une hausse deN au c÷ur et donc une hausse des fréquences des modes g.

� Dans le même temps, l'enveloppe de l'étoile se dilate ce qui provoque une forte
réduction de la densité moyenne. La grande séparation se comportant comme la racine
carrée de la densité moyenne (Ulrich, 1986), les fréquences des modes p diminuent.

En dé�nitive, les modes p et les modes g arrivent à des fréquences comparables : la
condition de propagation 2.40 est respectée, et des croisements évités apparaissent dans le
spectre d'oscillation. Ces modes, du fait de leur nature à la fois g et p, sont intéressants
pour sonder la structure de l'étoile dans son ensemble. Leur nature g, comme précisé dans la
Section 2.3.1, permet d'explorer les régions les plus centrales et sont sensibles à la fréquence
de Brunt-Väisälä qui comporte des informations à la fois sur la structure thermique et
chimique de l'étoile (voir l'équation 2.16). Leur nature p leur permet d'atteindre la surface
(ils sont donc visibles) et les rendent sensibles aux caractéristiques de l'enveloppe.
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Figure 3.2. � Evolution des fréquences dipolaires pour un modèle de1;3M � en début
de phase de sous-géante. Les régions colorées indiquent les périodes où les
modes deviennent g-dominés, la couleur indiquant le nombre radial du mode
g pur impliqué dans le croisement évité.

3.3. Les spéci�cités de la modélisation sismique des
sous-géantes

3.3.1. Les dif�cultés inhérentes à la modélisation des sous-géantes

Les modes mixtes permettent donc de sonder avec précision les propriétés centrales de
l'étoile. Cependant, une autre caractéristique typique de ces modes est leur évolution très
rapide au regard de l'évolution stellaire. La Figure 3.2 montre l'évolution des fréquences
dipolaires d'une étoile au début de son passage sur la branche des sous-géantes. On peut
voir que, généralement, les fréquences ont tendance à décroître : cela est dû à la diminution
des fréquences des modes p purs liée à l'augmentation du rayon de l'étoile. En revanche,
on note certains épisodes d'augmentation brève de la fréquence des modes : ce sont les
croisements évités. Les zones colorées montrent les périodes de l'évolution où ces derniers
se produisent, et donc où les modes présentent un caractère fortement mixte. À ce moment,
la plupart de leur énergie est contenue dans la cavité G : ils sont doncg-dominés. On
quali�era de p-dominésles autres modes.

Cette évolution rapide, couplée à l'évolution hautement non-linéaire des fréquences
mixtes, rend la modélisation sismique des sous-géantes di�cile. Ainsi, la fréquence d'un
mode, durant un épisode de croisement évité, évolue de plusieurs� Hz en un million d'an-
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nées (cette valeur augmentant avec l'ordre radialng du mode g pur prenant part au croise-
ment évité). Celle-ci est à comparer aux incertitudes observationnelles typiques des données
Kepler, environ 0;1� Hz, et à la durée de la phase de sous-géantes de l'ordre du milliard
d'années. De plus, la fréquence des modes g, à âge donné, dépend fortement de la masse de
l'étoile, une di�érence en masse de l'ordre de0;001M � pouvant déjà modi�er les fréquences
de façon signi�cative.

3.3.2. Les différentes approches utilisées dans la littérature

Nous avons vu que les fréquences des modes mixtes sont particulièrement sensibles à
l'âge et à la masse de l'étoile. En conséquence, la modélisation sismique des sous-géantes,
malgré ses di�cultés, a gagné un intérêt particulier ces dernières années, notamment au
regard des contraintes qu'elles permettent d'apporter sur les systèmes stellaires. La haute
précision avec laquelle le rayon, la masse et l'âge de l'étoile peuvent être déterminés permet
ainsi, par exemple, de caractériser les potentielles exoplanètes orbitant autour de l'étoile
ou de contraindre avec �nesse l'évolution de la Galaxie. Ces propriétés intéressantes sont
de plus combinées à une quantité de donnée grandissante, notamment grâce à la mission
TESS (e.g., Godoy-Rivera et al. 2021). Nous faisons donc dans cette section une courte
revue des approches utilisées dans la littérature.

Utilisation de grilles de modèles

L'utilisation de grilles de modèles pour la modélisation sismique des sous-géantes est
problématique. Notamment, les pas en masse requis pour la grille doivent être très faibles
(de l'ordre de 0;001M � , voir Section 6.2.3) si l'on veut pouvoir correctement reproduire
les fréquences au regard des incertitudes des données deKepler, ce qui rend le calcul
de la grille impraticable. De ce fait, les grilles ne peuvent facilement reproduire au plus
près les observations. Elles restent cependant une approche intéressante pour retrouver les
paramètres stellaires.

Stokholm et al. (2019) modélisent ainsi HR7322 en utilisant une approche bayésienne (la
méthode BASTA, Silva Aguirre et al., 2015) couplée à une grille. Ils trouvent des modèles
qui reproduisent correctement les modes p, mais mal les modes g-dominés au regard des
petites incertitudes observationnelles.

Li et al. (2020a), modélisent 36 sous-géantes observées parKepler et dont les fréquences
ont été calculées par Li et al. (2020b). Ils trouvent alors des modèles statistiquement
éloignés des observations, notamment, là encore, à cause des modes g-dominés : pour
KIC6064910, on peut voir dans la Figure B1 des écarts entre les observations et les mo-
dèles de l'ordre d'environ5� Hz pour les g-dominés, ce qui représente environ 50 fois les
incertitudes typiques deKepler. De plus, les paramètres des modèles di�èrent notable-
ment d'autres estimations dans la littérature : par exemple, ils trouvent une masse de
1;49� 0;08M � pour KIC10273246, à comparer à la masse de1;22� 0;03M � trouvée dans
Noll et al. (2021).
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Une solution possible pour pouvoir utiliser des grilles serait d'e�ectuer des interpolations
entre les modèles. Li et al. (2020a) notent qu'il est possible de correctement interpoler en
âge les fréquences radiales et dipolaires, via une spline cubique. Ils rencontrent cependant
des di�cultés à faire de même pour les modes quadripolaires g-dominés, cependant ra-
rement détectés du fait de leur faible amplitude. Mais aussi, des interpolations entre les
tracés évolutifs et notamment en masse sont requises. Pour l'instant, aucune n'a été testée
sur des sous-géantes. On peut noter cependant, pour des étoiles en séquence principale,
l'exemple d'AIMS (Rendle et al., 2019).

Utilisation de méthodes itératives

Une autre approche possible est d'utiliser des méthodes itératives. Ces dernières per-
mettent notamment de trouver des valeurs précises des paramètres a�n de pouvoir repro-
duire les fréquences au mieux. En revanche, la majorité de ces méthodes se basant sur des
algorithmes de descente de gradient, elles sont sensibles aux minimums locaux. Elles sont,
dans le cas des sous-géantes, peu utilisées dans la littérature. En e�et, le comportement
hautement non linéaire des modes mixtes rend l'utilisation d'une méthode se basant sur
des dérivées di�cile.

Utilisation d'autres paramètres stellaires

Il est aussi possible de s'intéresser à d'autres indicateurs que les fréquences individuelles.
Ainsi, Farnir et al. (2021) proposent, de manière analogue à ce qui se fait pour les étoiles
plus évoluées (e.g., Cunha et al., 2015), de reproduire les di�érences de fréquences consé-
cutives en utilisant non pas directement des modèles stellaires, mais plutôt une expression
dérivée de l'approche asymptotique. Celle-ci est paramétrée par di�érents indicateurs sis-
miques indépendants. Ils utilisent alors un algorithme de Levenberg-Marquardt pour trou-
ver les valeurs de ces indicateurs qui permettent à l'expression asymptotique de reproduire
au mieux les séparations de fréquences cibles. Ils montrent aussi, sur des modèles, que ces
indicateurs sismiques sont intéressants pour contraindre la structure interne de l'étoile. En
e�et, parmi ceux-ci se trouvent notamment la di�érence de fréquence entre deux modes
g-dominés et le couplage entre les cavités G et P, qui dépendent respectivement de la
structure de la cavité G et de la zone évanescente, comme expliqué dans la Section 5.
En�n, ils con�rment, comme énoncé dans Deheuvels & Michel (2011), que la di�érence
entre deux modes g-dominés, combinée à la grande séparation, permet de contraindre la
masse et l'âge de l'étoile. Cette méthode, cependant, n'a pas encore été appliquée à des
observations réelles.

Utilisation du machine learning

Le machine learning, ou apprentissage profond, a été utilisé par Hon et al. (2020). Les
observables utilisés incluent des observables globales (sismiques et non sismiques) et les
fréquences individuelles via une image représentant le diagramme échelle de l'étoile. Ils
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entraînent alors un réseau neuronal sur des modèles, avant d'utiliser ce réseau sur des ob-
servations réelles. Ils trouvent que celui-ci permet d'avoir des résultats qui sont compatibles
avec ceux trouvés dans littérature, notamment Li et al. (2020a), Stokholm et al. (2019) et
Deheuvels et al. (2020). On peut rajouter que les paramètres obtenus sur KIC10273246,
modélisée en profondeur dans Noll et al. (2021), sont compatibles pour la masse, le rayon
ainsi que, dans une moindre mesure, l'âge. Cette approche a l'intérêt d'être rapide, car
si entraîner le réseau neuronal prend du temps, l'utiliser est quasiment instantané. Elle
représente donc une approche intéressante pour obtenir des contraintes grossières, mais
rapides, sur un grand nombre d'étoiles.

En revanche, on peut noter que la qualité statistique d'ajustement des fréquences in-
dividuelles n'est pas satisfaisante sur les modes non p-dominés, comme en témoigne la
Figure 5 du papier. Cela limite l'intérêt que peut représenter cette méthode pour obtenir
des modèles assez bons pour explorer précisément la structure interne de l'étoile. On peut
imaginer cependant son utilité pour, par exemple, trouver un bon point de départ pour
une méthode plus évoluée.

3.4. L'étude sismique des sous-géantes pour contraindre
l'extension de cœur convectif

Figure 3.3. � Figure extraite de Deheuvels & Michel (2011), montrant le� 2 réduit des
modèles en fonction de� ov.

Dans cette thèse, ce n'est pas tant d'obtenir les paramètres stellaires qui nous inté-
resse que d'utiliser les sous-géantes comme laboratoires de test de la physique stellaire, et
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notamment des extensions des c÷urs convectifs.
La première étude sismique d'une sous-géante menée dans cet esprit a été e�ectuée par

Deheuvels & Michel (2011). Étudiant HD 49385, observée par CoRoT, ils trouvent que
les fréquences d'oscillation de l'étoile peuvent être le mieux reproduites sans overshoot ou
avec un overshoot moyen (� ov � 0;2). La Figure 3.3 montre le� 2 réduit de leur modèle (un
faible � 2 indiquant un meilleur �t des observations) en fonction de la valeur d'overshoot.
On observe une claire bi-modalité, montrant ainsi la sensibilité de la structure des sous-
géantes à la structure en séquence principale et les capacités d'investigation o�ertes par la
sismologie. Elle ouvre donc la voie au travail e�ectué dans cette thèse.
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Nous avons vu dans cette introduction di�érentes problématiques liées aux c÷urs convec-
tifs. Ces derniers, en tant que réservoirs de carburant de l'étoile, jouent un rôle central sur
l'évolution et les caractéristiques stellaires. Cependant, leur structure et particulièrement
leur taille restent aujourd'hui mal dé�nies par la théorie, plusieurs processus physiques
complexes étendant ces c÷urs au-delà de leur limite classique. Nous avons donc besoin de
contraintes observationnelles. Pour cela, j'ai étudié les fréquences des modes d'oscillations
des étoiles, ce qui représente la seule façon de sonder directement les intérieurs stellaires. De
plus, plutôt que d'étudier directement les c÷urs convectifs d'étoiles en séquence principale,
je me suis intéressé aux étoiles sous-géantes. En e�et, ces dernières, proches de la �n de
la séquence principale, ont une structure qui garde l'empreinte du c÷ur convectif. Couplé
à cela, des modes mixtes commencent à apparaître dans le spectre d'oscillation, sensibles
à la structure de la région centrale de l'étoile. Ces deux caractéristiques en font des cibles
remarquables pour apporter des contraintes complémentaires sur les c÷urs convectifs, par
rapport à une étude directe d'étoiles en séquence principale.

Les sous-géantes restent cependant largement inexplorées d'un point de vue sismique : la
haute sensibilité de leurs modes à leur structure et à leur évolution rend leur modélisation
délicate. Si plusieurs méthodes ont été récemment proposées pour pouvoir estimer les
paramètres stellaires de ce type d'étoile, aucune d'entre elles n'a permis de tirer pleinement
parti du potentiel des modes mixtes. Le premier travail de ma thèse a donc été de mettre
au point une méthode, à partir du travail de Deheuvels & Michel (2011), qui permette
de reproduire �nement les modes mixtes. Je me suis ensuite intéressé à tester celle-ci
en étudiant, en profondeur, une sous-géante observée par le satelliteKepler. Ce travail a
notamment permis de répondre aux questions suivantes :

� Quels sont les liens entre les fréquences d'oscillation de la sous-géante et sa structure ?
� Quelles contraintes sur le paramètre d'overshoot peut-on obtenir à partir de l'étude

sismique des sous-géantes ?
� Quels sont les impacts de di�érents aspects de la microphysique (di�usion, composi-

tion. . .) sur la modélisation sismique des sous-géantes ?
� Quelles dégénérescences de paramètres peuvent être rencontrées lors de la modélisa-

tion sismique de sous-géantes ?
Dans la suite, nous allons commencer par étudier quelles contraintes précises les modes

mixtes permettent d'obtenir sur la structure des sous-géantes. Ensuite, sera présentée la
méthode utilisée ainsi que les tests qui ont été e�ectués dans le cadre de la préparation
de la mission PLATO. En�n, seront montrés les résultats obtenus sur la modélisation
d'une sous-géante observée parKepler, publiés dans Noll et al. (2021) et qui permettent
de répondre aux questions listées plus haut.
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L'étude de modèles d'évolution stellaire d'étoiles de faible masse ayant un c÷ur convectif
m'a amené, sur la �n de ma thèse, à m'intéresser aux relations entre le mélange dans le
c÷ur de l'étoile, les réactions nucléaires s'y produisant et sa taille. Le temps caractéristique
de la convection dans le c÷ur des étoiles est très court par rapport au temps d'évolution
nucléaire : le c÷ur est en conséquence couramment modélisé comme une région chimi-
quement homogène dans les codes d'évolution stellaire. Or, les temps caractéristiques des
réactions nucléaires, qui modi�ent la composition du c÷ur, sont d'ordres de grandeur très
variés, de la seconde jusqu'au milliard d'années. Les deux phénomènes peuvent donc être
de temps caractéristiques comparables, et ne sont en conséquence pas entièrement décou-
plés. J'ai donc étudié l'impact que pouvait avoir la modélisation de la convection comme
un processus instantané par rapport à un processus di�usif, à la fois sur la structure de
l'étoile et sur les modélisations sismiques en découlant. Les résultats de cette étude sont
présentés dans une troisième et dernière partie.
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Deuxième partie

Contraindre les cœurs convectifs via la
modélisation sismique des sous-géantes
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Nous avons vu dans l'introduction à la fois la nécessité d'avoir des contraintes sur les
extensions de c÷urs convectifs, mais aussi la possibilité qu'o�re la modélisation sismique
des sous-géantes pour en obtenir. Cette partie sera l'occasion de présenter le travail e�ec-
tué durant cette thèse à ce propos. Nous allons d'abord voir les particularités sismiques
des sous-géantes, et plus spéci�quement comment les modes mixtes nous permettent de
contraindre la structure du c÷ur convectif que l'étoile avait durant la séquence principale.
Ensuite, nous présenterons la méthode développée durant cette thèse, appelée double op-
timisation, dont le but est de reproduire au mieux les observations malgré les di�cultés
inhérentes à la modélisation des étoiles sous-géantes. En�n, nous verrons l'application de
cette méthode sur une étoile sous-géante observée parKepler, KIC10273246, et notamment
les contraintes obtenues sur� ov et la structure de l'étoile.
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sous-géantes

Dans ce chapitre, nous allons étudier les propriétés sismiques des sous-géantes a�n de
déterminer quelles sont celles permettant de contraindre au mieux� ov.

5.1. Structure sismique

5.1.1. Diagramme de propagation d'une étoile sous-géante

La Figure 5.1 représente le diagramme de propagation d'une étoile sous-géante. Comme
démontré dans l'introduction via l'approche asymptotique, la cavité P est délimitée par la
fréquence de LambS2 et la cavité G est délimitée par la fréquence de Brunt-VäisäläN 2.
Le domaine de fréquences typiquement observable (environ� max � 5� � ) est représenté en
pointillé.

On a vu que, lors de la phase de sous-géantes, les fréquences des modes p et g commencent
à être du même ordre de grandeur, ce qui mène à l'apparition de modes mixtes, qui se
propagent à la fois dans la cavité G au c÷ur de l'étoile et dans la cavité P dans l'enveloppe.
On peut voir sur la Figure que cette dernière représente une grande majorité du rayon de
l'étoile, au contraire de la cavité G qui est, elle, con�née à la région centrale de l'étoile.
Cette disproportion (à comparer au cas en séquence principale, voir la Figure 2.2) est due
à la structure typique des étoiles post-séquence principale, composées d'un c÷ur très dense
et d'une enveloppe étendue peu dense. C'est cependant la région centrale de l'étoile qui
nous intéresse dans le cadre de cette thèse.

Pour voir plus en détail cette région, la Figure 5.2 représente un zoom sur le c÷ur de
l'étoile. Pour des raisons de lisibilité, l'abscisse est à présent la masse relativem=M .

Comme précisé dans la Section 3.1.2, la partie centrale d'une sous-géante est composée
d'un c÷ur d'hélium inerte, entouré d'une couche de combustion d'hydrogène. Pour com-
prendre comment ces composantes se re�ètent sur le pro�l deN 2, on utilise l'expression 2.16
que l'on rappelle par commodité ici :

N 2 =
�g
Hp

 

r ad � r +
�
�

r �

!

: (5.1)

Les termes dominants dans cette expression dépendent de la région de l'étoile :
� Le c÷ur est homogène. En conséquence,r � = 0, doncN 2 est dominée par la contri-

bution thermique �g=Hp(r ad � r ), ce qui est véri�é sur la Figure 5.2. Mais aussi, le
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Figure 5.1. � Diagramme de propagation d'une jeune étoile sous-géante de1;3M � ayant
une métallicité solaire.
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1, respectivement en trait plein et pointillés, pour des

sous-géantes ayant des valeurs de� ov di�érentes.

c÷ur est isotherme, car inerte : on en déduit quer ad � r � r ad � 1 et donc que
N 2 � g�=Hp proche du centre. Elle est de ce fait principalement déterminée par la
densité centrale dans cette région, comme montré par l'équation 3.2.

� La couche de combustion d'hydrogène n'est en revanche ni isotherme, ni homogène.
Donc, la contribution thermique diminue du fait de l'augmentation der liée à la
production d'énergie nucléaire, et la contribution compositionnelle n'est plus négli-
geable,r � augmentant fortement du fait des variations enX . En conséquence, le
terme dominant est celui der � , comme on peut le véri�er sur la Figure 5.2.

5.1.2. Quelle partie du pro�l de Brunt-Väisälä est la plus sensible à
l'overshoot?

A�n de savoir quelle région du pro�l de Brunt-Väisälä est la plus propice à renseigner
sur � ov, que l'on cherche à contraindre, on compare plusieurs jeunes sous-géantes ayant les
mêmes caractéristiques, mais des valeurs de� ov di�érentes. Comme on l'a vu dans l'intro-
duction, � ov modi�e la durée de la séquence principale : on ne peut par conséquent pas
comparer deux étoiles de même âge avec des valeurs di�érentes d'overshoot. On utilise donc
la densité centrale� c comme marqueur d'évolution, et on arrête l'évolution des modèles à
la même valeur de� c. Les pro�ls de N 2 en résultant sont visibles sur la Figure 5.3.

On remarque que les parties centrales (r . 0;50� 1010 cm), dominées par� c, sont toutes
identiques du fait du critère d'arrêt de l'évolution de ces étoiles. En revanche, les parties
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5. Particularités sismiques des sous-géantes

dominées parr � di�èrent notablement les unes avec les autres. Si cette di�érence peut
paraître faible par rapport au rayon de l'étoile, elle est su�sante pour pouvoir être sondée
avec les modes mixtes, qui y sont très sensibles. Nous allons donc voir dans la partie
suivante quels modes permettent de sonder la partie dominée parr � et donc contraindre
� ov.

5.1.3. Modes p-dominés et modes g-dominés

Les modes g-dominés ont la majorité de leur énergie comprise dans la cavité G, et les
modes p-dominés dans la cavité P.

Les premiers suivent une condition de propagation proche de l'expression 2.39, et ont
donc une fréquence proche de celle du mode p pur prenant part au croisement évité. Ils
sont par conséquent principalement sensibles aux caractéristiques de l'enveloppe de l'étoile
et peu à celles de la couche de combustion de l'hydrogène.

En revanche, les modes g-dominés suivent la condition de propagation 2.40 et ont alors
une fréquence notablement di�érente de celle du mode p pur, se rapprochant de celle du
mode g pur. Or, celle-ci dépend de l'intégrale deN (voir l'expression 2.34) et est donc
fortement liée à la structure centrale de l'étoile.

L'écart de fréquences entre les modes p et g dominés dépend, elle, du couplage entre
les deux cavités. Celui-ci est lié à la fois à la taille de la zone évanescente et à la valeur
de kr à l'intérieur de celle-ci. Cet écart est donc aussi un bon indicateur de� ov : comme
on le voit sur la Figure 5.3, la taille de la zone évanescente et la valeur dekr (qui dépend
de N ) di�èrent selon les valeurs de� ov. De ce fait, on s'attend à ce que l'écart entre les
fréquences des modes p-dominés et g-dominés, nous informe du couplage et soit aussi un
bon indicateur de� ov.

Dans la suite du manuscrit, on utilisera le terme de mode g-dominé spéci�quement pour
caractériser le mode prenant part au croisement évité et ayant la plus grande part d'énergie
piégée dans la cavité G. Cette dé�nition correspond donc aussi au mode ayant la fréquence
la plus éloignée de celles dé�nies par l'asymptotique des modes p dans un croisement évité.

5.2. De l'intérêt de détecter plusieurs modes g-dominés

Nous avons vu que les modes g-dominés sont des observables privilégiées pour contraindre
la partie dominée par le gradient de composition. Cependant, on note que l'intégrande dans
l'expression de la fréquence du mode g pur,N=r, favorise grandement les valeurs deN au
c÷ur de l'étoile, au détriment des valeurs situées au niveau de la couche de combustion de
l'hydrogène, limitant de ce fait la sensibilité des modes à cette région.

Une idée élaborée au début de la thèse a donc été de s'intéresser à des sous-géantes
présentant plusieurs croisements évités, c'est-à-dire plusieurs modes fortement g-dominés.
Les notations utilisées ici sont celles dérivant de la Figure 5.2, à savoirr i 1 et ro1 pour les
points tournant de la cavité G du mode mixte ayantng = 1, et r i 2, ro2 pour les équivalents
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du mode mixte ayantng = 2. Les modes ici étudiés étant fortement g-dominés, on assimile
ici leur fréquences à celle du mode g pur correspondant. On a alors :

� (ng = 1) �
Z r o1

r i 1

N
r

dr (5.2)

� (ng = 2) �
Z r o2

r i 2

N
r

dr: (5.3)

On en déduit alors la di�érence entre les deux fréquences égale à :

� (ng = 1) � � (ng = 2) �
Z r i 2

r i 1

N
r

dr +
Z r o1

r o2

N
r

dr: (5.4)

Or, on voit sur la Figure 5.2 quer i 1 � r i 2, et donc que le premier terme de 5.4 est
négligeable. Il reste alors la deuxième intégrale, qui sondeN entre ro2 et ro1. Cette dernière
est précisémentsituée à l'endroit dominé parr � , comme visible sur la Figure 5.2. On en
déduit que la di�érence de fréquences entre deux modes g-dominés est un bon indicateur
pour contraindre � ov.

Ce raisonnement est bien entendu approximatif,ng étant ici égal à 1 ou 2 et donc bien
éloigné du régime asymptotique. Son utilisation est ici purement qualitative. Cependant,
elle sera véri�ée plus tard lorsque modèles et observations seront comparées (voir la Sec-
tion 7.4.2).

La quantité de croisements évités optimale pour contraindre� ov est cependant le résultat
d'un compromis. En e�et, avoir beaucoup de modes g-dominés implique pour l'étoile d'être
éloignée de la �n de la séquence principale. Or, on s'attend à ce que les sous-géantes plus
proches de la branche des géantes soient de moins bons indicateurs de� ov, leur structure
ayant eu le temps de considérablement évoluer depuis la �n de la séquence principale.
On s'est donc intéressé durant cette thèse aux étoiles présentant deux croisements évités
visibles.
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Nous avons vu dans le chapitre précédent comment les modes mixtes permettent de
contraindre � ov à travers la région dominée parr � de Brunt-Väisälä. Mais aussi, nous
avons vu dans l'introduction les di�cultés inhérentes à la modélisation des sous-géantes.
Pour pouvoir répondre à ces dernières et pro�ter ainsi du potentiel des modes mixtes, une
méthode spéci�quement dédiée aux sous-géantes a été developpée durant cette thèse et est
présentée dans ce chapitre.

6.1. Principe général

Cette méthode, appeléedouble optimisation, cherche à reproduire les fréquences obser-
vées individuellement, ainsi que les observables non sismiques, à partir de modèles stellaires
dont on calcule les fréquences à l'aide d'un code d'oscillation.

Son principe général est de séparer les paramètres ayant un très fort impact sur les
fréquences, la masse et l'âge de l'étoile, des autres paramètres tels que la métallicité, la
longueur de mélange, l'overshoot. . . Pour les premiers, une approche spéci�que, adaptée
aux caractéristiques sismiques des sous-géantes, est utilisée. Elle est détaillée dans la Sec-
tion 6.2. Celle-ci est imbriquée dans la seconde étape, qui elle s'intéresse aux autres para-
mètres et utilise des méthodes plus traditionnelles, dont chaque point de grille ou itération
de procédé itératif se basent sur des résultats de la première étape. Elle est détaillée dans
la Section 6.3.

Cette type de méthode a été utilisé pour la première fois par Deheuvels & Michel (2011),
sur une étoile observée par CoRoT. Durant cette thèse, si le principe général a été conservé,
elle a été modi�ée pour être rendue plus robuste, et des e�orts ont été faits pour la rendre
applicable rapidement à d'autres étoiles.

6.2. Optimisation en masse et âge

6.2.1. Principe général

L'optimisation en masse et âge n'a pour paramètres libres que, comme son nom l'in-
dique, la masse et l'âge de l'étoile. Tous les autres paramètres sont considérés comme �xés.
Pour pouvoir trouver le couple(M ; âge)opt optimal permettant de reproduire au mieux les
fréquences, on s'intéresse à deux observables sismiques seulement : la grande séparation
� � et la fréquence d'un mode g pur� g. En e�et, il peut être montré qu'un couple (� � ; � g)
donné correspond à un couple(M ; âge) unique (Deheuvels & Michel, 2011) . De ce fait,
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Figure 6.1. � Diagramme HR représentant les tracés évolutifs de modèles stellaires ayant
des masses variant de1;2M � (gris clair) à 1;3M � (gris foncé). Chaque
évolution est arrêtée quand� g est correctement reproduite.

reproduire la grande séparation et la fréquence d'un mode g pur assure de trouver la masse
et l'âge optimal pour ce modèle.

La Figure 6.1 illustre le principe de cette étape. Y sont tracées dans un diagramme HR
deux lignes représentant les modèles ayant des valeurs identiques de� � (en bleu) et de� g

(en orange). Pour la première, elle provient du fait queL / T5
e� pour des modèles ayant

la même grande séparation (voir l'appendice A de Deheuvels & Michel 2011). La seconde
a été calculée à partir de modèles. Y sont aussi représentés di�érents tracés évolutifs, qui
suivent l'évolution de plusieurs étoiles ayant des masses di�érentes et qui sont arrêtées
lorsque celle-ci atteint une valeur donnée de� g.

Ce diagramme permet de voir que les deux tracés se croisent en un point unique du
diagramme HR (le seul qui reproduit(� � ; � g)), qui correspond, si tout le reste de la
physique est �xé, à une masse unique (soit un tracé évolutif unique) et un âge unique
(soit un tracé s'arrêtant à un moment donné). Cela facilite grandement le processus pour
trouver (M ; âge)opt , puisqu'il su�t alors de ne s'intéresser qu'à deux observables plutôt
qu'à l'ensemble des fréquences.

6.2.2. Trouver � g

Pour arriver à reproduire � g, on ne joue que sur l'âge de l'étoile.� � sera, elle, trouvée
en faisant varier la masse de l'étoile.
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Figure 6.2. � Evolution de � g� (graphique du haut) et de la fréquence d'un mode g-
dominé (graphique du bas). Une incrustation d'un zoom a été e�ectuée,
avec les incertitudes typiques deKepler représentées.

� g n'est pas directement accessible, comme le spectre d'oscillations est seulement com-
posé de modes mixtes. Il apparaît alors naturel de prendre, comme indicateur, la fréquence
d'un mode fortement g-dominé� g� dom : la fréquence de celui-ci est en e�et la plus proche
de celle du mode g pur. Cependant, l'évolution de� g� dom n'est pas monotone, comme
cela peut être observé sur le panneau du bas de la Figure 6.2, qui montre l'évolution des
fréquences d'un modèle de sous-géante de1;3M � . Cela est problématique, car une valeur
observée de� g� dom peut alors correspondre à plusieurs âges. En conséquence, la solution
adoptée est de considérer la di�érence entre la fréquence g-dominée et la fréquence du mode
radial le plus proche, que l'on notera� g� . E�ectivement, un mode radial étant toujours
p pur, sa fréquence ne va majoritairement dépendre que de� � . Faire la di�érence entre
la fréquence de ce mode et celle d'un mode g-dominé permet donc de se débarrasser de
la dépendance en� � , et de ne garder qu'une évolution monotone dominée par les croise-
ments évités successifs. Cela est véri�é sur la Figure 6.2, où le panneau du haut représente
la variation de � g� avec le temps.

On peut aussi observer sur cette �gure le temps caractéristique extrêmement court de
l'évolution de � g� , au regard des incertitudes observationnelles. Ainsi, l'incrustation zoomée
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sur le panneau du haut représente, via une ligne horizontale, une valeur observée, entourée
d'incertitudes observationnelles typiques de la missionKepler. On peut voir que, à masse
et physique �xée, � g� reproduit la valeur observée dans ses incertitudes pendant moins
d'1 million d'années, ce qui est entre 2 et 3 ordres deux grandeurs inférieur au temps
caractéristique évolutif de l'étoile.

6.2.3. Trouver � �

La seconde étape est de trouver la masse permettant de reproduire la grande séparation,
� � . � � étant sensible aux e�ets de surface, on préfère reproduire au mieux les fréquences
des modes radiaux, corrigées des e�ets de surface. Pour faire cela, on ajuste la masse des
modèles ayant le � bon � âge, c'est-à-dire ayant� g� correctement reproduit. On essaie alors
de minimiser le� 2 radial dé�ni par :

� 2
rad =

X

n

�
� mod

0;n � � obs
0;n

� 2

� 2
n

; (6.1)

avec� mod
0;n et � obs

0;n les fréquences radiales respectives des modèles et des observations, et� i

leurs incertitudes observationnelles. Ce� 2
rad quanti�e donc la qualité de reproduction des

fréquences radiales, un� 2
rad faible étant meilleur.

Concrètement, on utilise un algorithme de Levenberg-Marquardt (Press et al., 1992). En
e�et, le comportement des fréquences radiales est largement dominé par� � , qui évolue
quasi-linéairement avec la masse pour des modèles ayant� g� �xé. Une simple approche
newtonienne permet donc de rapidement trouver la masse permettant de reproduire� � ,
la méthode de Levenberg-Marquard assurant une plus grande robustesse. Cette approche
di�ère de celle utilisée dans Deheuvels & Michel (2011), qui s'intéressait à une seule fré-
quence et non à toutes les fréquences radiales. Ce changement a notamment permis de
rendre cette étape plus robuste au regard du traitement des e�ets de surface.

Additionnellement, on note que les incertitudes en masse trouvées lors de cette mé-
thode, c'est-à-dire l'écart en masse tel que deux modèles aux âges optimisés mais autres
paramètres identiques aient une di�érence de� 2 égale à 1, est d'environ0;0005M � . Cela
montre la très grande sensibilité des fréquences des modes mixtes à la masse, et quanti�e
les pas en masse que devrait avoir une grille pour reproduire les observationsKepler.

À la �n de cette étape, tous les modèles ont donc une grande séparation� � ainsi que
� g� correctement reproduits. Une illustration du diagramme échelle d'un modèle résultant
de cette étape est visible en Figure 6.3 : on voit que les modes radiaux sont bien repro-
duits, ainsi que le mode g-dominé de fréquence égale à environ700� Hz. En revanche, les
autres fréquences sont éloignées des observations. Pour reproduire correctement les autres
fréquences et ainsi obtenir de bons modèles, on joue sur les autres paramètres dans le cadre
de la � deuxième � étape de ce processus.
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Figure 6.3. � Diagramme échelle d'un modèle optimisé en masse et en âge (symboles
creux) comparé avec des observations cibles (symboles gris pleins).

6.3. Optimisation des autres paramètres

Pour trouver les autres paramètres, nous travaillons seulement avec des modèles qui sont
le résultat de la première étape, l'optimisation en masse et âge. C'est-à-dire que les para-
mètres libres sont ici, par exemple, la métallicité, la longueur de mélange ou l'overshoot,
mais non la masse et l'âge qui seront déterminés à chaque point de cette optimisation par
le processus décrit en Section 6.2 : c'est le principe de l'optimisation imbriquée.

Cette approche permet de se détacher de la grande sensibilité en masse et âge des modes
mixtes : les autres modes ayant un impact moindre sur les fréquences, il est alors possible
d'explorer plus facilement l'espace des paramètres. On cherche dès lors à minimiser le� 2

total dé�ni par :

� 2 =
NobsX

i

�
xobs

i � xmod
i

� 2

� 2
i

; (6.2)

avecx i l'intégralité des observables, qu'ils soient sismiques (toutes les fréquences observées)
ou non sismiques (typiquement la luminosité, la température et la métallicité).

Cette méthode peut alors prendre la forme de grilles, ou de méthode d'optimisation
itérative. En e�et, il est attendu que les variations de� 2 des modèles déjà optimisés
en masse et âge par rapport aux autres paramètres soient relativement � douces � et
linéaires. Durant la thèse, plusieurs approches ont été testées, notamment des grilles et
une optimisation de type Levenberg-Marquardt. Elle sera précisée dans la Section 7.2.4.
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6.4. Tests durant la préparation de la mission PLATO

6.4.1. Présentation et méthode

J'ai été impliqué dans la préparation de la mission PLATO. Dans le cadre du Work
Package 124, en charge de la modélisation sismique des cibles, a été e�ectué, sous la
direction de Margarida Cunha, un exercice de typeHare & Hounds. Pour celui-ci, une
équipe a préparé une série de modèles calculés préalablement (hares), puis en a retiré les
observables de surface et fréquences auxquels ils ont rajouté un bruit typique de ce qui est
attendu de la mission pour une étoile de magnitudeV � 8 observée pendant deux ans.
Plusieurs équipes (hounds) ont ensuite tenté de retrouver les paramètres de ces modèles à
partir de ces � données �. Le but ici étant de tester uniquement la précision des méthodes
d'optimisation, la physique des hares et des modèles calculés par les équipes est la même
(hors exception, comme on le verra dans la Section 6.4.2). De plus, les codes utilisés sont
les mêmes : MESAv10108 (Paxton et al., 2015) couplé à ADIPLS (Christensen-Dalsgaard,
2008).

J'ai utilisé pour l'exercice la double optimisation, expliquée plus haut. Les autres équipes
ont utilisé les méthodes suivantes :

� BASTA, en utilisant les observables sismiques globaux (� � et � max ), avec ou sans
contrainte de luminosité, ou les fréquences individuelles, avec et sans luminosité.

� AIMS (Rendle et al., 2019), qui utilise une grille couplée à des approches bayésienne
et MCMC. Les observables sont soit toutes les fréquences individuelles, soit juste les
fréquences radiales.

Cela a donc été l'occasion de tester la double optimisation sur un ensemble d'étoiles,
qui couvre plusieurs masses et stades évolutifs. Pour l'optimisation des autres paramètres
(Section 6.3), autres que la masse et l'âge, un simple algorithme de Levenberg-Marquardt
a été utilisé. Les paramètres libres sont la métallicité[Fe=H] et la composition initiale
en hélium Y0. À noter qu'une loi d'enrichissement a été communiquée, permettant alors
de déduireY0 de [Fe=H]. Cependant, a�n de tester la méthode avec plusieurs paramètres
libres, nous avons préféré la laisser libre. En outre, la longueur de mélange a été �xée à
1;84, et aucune di�usion microscopique ni overshoot n'ont été pris en compte.

6.4.2. Résultats

Qualité des �ts

Les diagrammes échelle dans la Figure 6.4 représentent les fréquences des � étoiles � cibles
ainsi que de celles des meilleurs modèles. On remarque directement que la méthode produit
de très bons résultats : tous les hares ont leurs fréquences correctement reproduites par
l'optimisation, que ce soit les modes p-dominés ou les modes g-dominés. Les caractéristiques
de ces modèles sont résumées dans la Table 6.1 : les� 2 réduits (notés� 2

r ), pour la plupart
proches de 1, con�rment cette première analyse visuelle et un bon accord statistique avec
les � observations �. On note l'exception de Mulder et de Molly : nous y reviendrons plus
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Figure 6.4. � Diagrammes échelles desHares et desHounds, respectivement en symboles
plein et creux. Les fréquences radiales sont bleu, dipolaires en verts et qua-
dripolaires en rouge. Les points sont décalés horizontalement de façon à
ce que les modes radiaux aient approximativement la même abscisse, pour
faciliter la comparaison.
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Nom X 0 Y0 Z0 M (M � ) Age (Ga) R (R� ) � 2
r

Chloe 0,697 0,275 0,026 1,04 11,16 1,72 1,8
Gar�eld 0,747 0,241 0,011 1,29 4,13 2,42 1,7
Graham 0,690 0,289 0,019 1,41 2,86 2,71 2,5

Molly 0,676 0,294 0,029 1,08 8,90 1,83 16,0
Mulder 0,703 0,282 0,014 1,29 3,38 2,42 13,3
Scully 0,717 0,272 0,010 1,18 4,58 2,30 1,7

Table 6.1. � Paramètres des meilleurs modèles pour chaquehare.

Nom X 0 Y0 Z0 M Age R Commentaire
Chloe 1,4 -3,4 -0,4 1,1 1,6 0,4

Gar�eld 3,1 -9,6 -2,3 3,1 2,8 1,1
Graham -2,3 5,1 5,0 -1,7 -1,0 -0,5

Molly -0,5 1,6 -3,8 0,2 -2,8 0,0 Inclut du triage gravit,
Mulder -1,3 4,1 -15,8 -0,6 -13,6 -0,4 Atmosphère di�érente
Scully 2,1 -5,4 -2,8 1,9 1,2 0,7 Y0 + 0;1

Table 6.2. � Écarts relatifs en % des paramètres des meilleurs modèles avec les paramètres
réels des hares, dans le sens � Modèles - Observations �

tard.
D'ailleurs, on note sur la Figure 6.4 et la Table 6.1 la diversité des stades évolutifs et

masses des cibles : Graham est ainsi une étoile avec de nombreux croisements évités et
une masse intermédiaire, quand Chloe est une étoile de masse quasi-solaire et proche de
la TAMS avec un seul croisement évité. Ce travail représente donc un bon exercice pour
la méthode.

En�n, la comparaison de la double optimisation avec les autres méthodes utilisant des
grilles a notamment permis de quanti�er la di�érence en qualité d'ajustement des fré-
quences : les autres méthodes trouvent ainsi des� 2 signi�cativement supérieurs. AIMS
trouve par exemple des� 2

r de 108,6 pour Graham (pire cas) et 24,9 pour Molly (meilleur
cas, comparé au� 2

r de la double optimisation) quand BASTA trouve des� 2
r de 60,9 pour

Chloé (pire cas) et 3,2 pour Gar�eld (meilleur cas). Il faut cependant garder à l'esprit
que ces méthodes sont bien plus rapides à utiliser que la double optimisation, et que les
buts recherchés ne sont pas les mêmes : la double optimisation cherche à contraindre �ne-
ment la structure de l'étoile, quand les autres méthodes cherchent à trouver ses paramètres
globaux.

Comparaison avec les valeurs réelles

Une fois l'exercice terminé, nous avons pu avoir accès aux caractéristiques des hares.
Les écarts avec les valeurs réelles sont présentés dans la Table 6.2. On peut voir qu'ils
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sont globalement faibles, notamment avec des masses trouvées avec une précision entre 0 et
3 %. L'âge, aussi, est précisément trouvé : cela est encourageant, l'étude sismique des sous-
géantes dans le cadre de PLATO ayant notamment pour but de donner une forte contrainte
sur l'âge des systèmes planétaires. En�n, les masses étant précisément trouvées, il n'est
pas étonnant que les rayons le soient encore plus : notre approche impose l'ajustement de
� � , qui se comporte comme la racine carrée de la densité moyenne de l'étoile.

On note que certains modèles, Molly, Mulder et Scully, ont des physiques di�érentes de
celle avec laquelle les équipes ont calculé les modèles. Nous allons donc analyser ces étoiles
au cas par cas.

Molly Molly inclut le triage gravitationnel : on s'attend donc à une in�uence sur l'âge
de l'étoile, la chute d'éléments lourds dans le c÷ur rallongeant la durée de la séquence
principale (e.g., Noerdlinger & Arigo 1980; Valle et al. 2014; Silva Aguirre et al. 2015). Cela
n'est pas cependant pas observé ici, l'âge du meilleur modèle sans di�usion étant proche
de celui avec di�usion. En revanche, l'absence de di�usion dans les modèles calculés paraît
a�ecter les fréquences, le� 2

r étant particulièrement élevé pour cette étoile. On verra en
e�et plus tard, dans la Section 7.5.1, que la di�usion a�ecte de manière signi�cative les
jeunes sous-géantes.

Mulder Mulder, elle, a une atmosphère di�érente : la relationT � � résulte d'un ajus-
tement au modèle d'atmosphère solaire C de Vernazza et al. (1981). Cela peut avoir un
impact sur deux aspects : les e�ets de surface ainsi que le paramètre� MLT de longueur de
mélange, qui pour rappel a été �xé durant l'exercice. L'optimisation nous donne alors des
modèles ayant un mauvais ajustement des fréquences � observées � (comparativement aux
autres hares), ainsi qu'un âge signi�cativement inférieur. On rajoute que les autres équipes
utilisant les fréquences mixtes ont, toutes, trouvé des âges comparables environ10 %infé-
rieur à la vraie valeur. Nous avons refait une optimisation en libérant cette fois� MLT , pour
voir si cette di�érente atmosphère pouvait être compensée par ce nouveau paramètre libre.
On trouve alors une forte amélioration de l'ajustement des fréquences, avec� 2

r = 3;2 et
des caractéristiques plus proches de celles du hare : l'âge est ainsi correctement reproduit
à 0;6% près. Ce lien entre� MLT et l'âge pourrait ainsi être similaire à ce qui est observé
pour des étoiles en séquence principale (Lebreton & Goupil, 2014).

Scully Scully a une valeur deY0 ne respectant pas la même loi d'enrichissement que les
modèles de la grille pré-calculée, ce qui impacte particulièrement les équipes ayant modé-
lisé les hares en utilisant celle-ci, qui suppose une loi �xe d'enrichissement. En revanche,
Y0 étant considéré comme un paramètre libre dans notre approche, cela ne devrait pas im-
pacter nos résultats. C'est e�ectivement ce qu'on observe, avec une qualité d'ajustement
(� 2

r de l'ordre de 1) et d'accord des paramètres comparable à celle des étoiles à la physique
non modi�ée. Les autres équipes ont obtenu des masses surestimées de2;5 à 5%, malgré
des � 2

r comparables à ceux obtenus pour les étoiles à la physique non modi�ée. Cela est
en accord avec Noll et al. (2021), qui montre que la dégénerescence entre la masse et la
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composition initiale en hélium n'est pas levée pour les sous-géantes. Les âges ne paraissent
en revanche pas a�ectés, en accord avec Li et al. (2020a) qui trouvent que les âges des
meilleurs modèles sont robustes aux changements deY0.

La question des incertitudes

Les incertitudes, pour cet exercice, ont été déterminées en utilisant la matrice de cova-
riance résultant du calcul des dérivées via l'algorithme de Levenberg-Marquardt (voir p.
ex. Press et al. 1992). Elles sont de l'ordre de0;001M � pour la masse,0;01 Gapour l'âge,
et 0;001pour la métallicité et la composition en hélium initiale. Elles sont donc fortement
sous-estimées par rapport aux di�érences avec les valeurs réelles des hares. On note qu'un
tel comportement est aussi retrouvé par les autres équipes.

Nous avons a posteriori compris l'origine de notre sous-estimation des barres d'erreur.
Elle provient de la dégéneréscence entre la masse et la fraction initiale d'hélium. Celle-ci,
détaillée dans la Section 7.5.2, rend la topologie du� 2 particulière : elle prend la forme
d'une � vallée � étroite dans le plan (Y0;M ). L'algorithme LM faisant l'hypothèse que le
� 2 a une forme quadratique proche du minimum, il échoue à prendre en compte les fortes
corrélations entre la masse etY0. Cela mène donc à des incertitudes sous-estimées. Dans le
cadre de l'application de cette méthode à des observations, une solution a été d'e�ectuer
une grille enY0 (voir la Section 7.2), ce qui a permis une estimation d'incertitudes plus
réalistes.

6.5. Application de la méthode à des observations

Au-delà du but initial pour lequel elle a été créée, à savoir reproduire �nement les
modes mixtes pour pouvoir tester la physique, la double optimisation peut être utilisée
pour estimer les paramètres stellaires de sous-géantes. Elle a ainsi été utilisée dans cet
objectif pendant ma thèse, sur des sous-géantes observées avecKepler et TESS.

KIC8524425 et KIC5955122

Dans Deheuvels et al. (2020) deux sous-géantes observées parKepler, KIC8524425 et
KIC5955122 ont été modélisées. Ces étoiles présentent des modes � splittés � par la ro-
tation : celle-ci brise la symétrie sphérique et lève la dégénerescence enm. La séparation
en fréquence des modes de même degrél et ordre radial n mais dem di�érents est alors
connue sous le nom de splitting rotationnel. Le but de cet article est de sonder les pro�ls
de rotation de ces sous-géantes via une procédure d'inversion. Pour cela, on utilise le fait
que, dans le cas d'une rotation lente, les splittings rotationnels peuvent s'exprimer sous la
forme suivante :

� s� =
Z R

0
K n;l (r )
( r ) dr; (6.3)


( r ) étant la fréquence de rotation etK n;l le noyau rotationnel du mode considéré. Ce
dernier dépend des quantités d'équilibre, et peut être calculé avec un code d'oscillation. Il
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Figure 6.5. � Diagrammes échelles des meilleurs modèles de KIC8524425 (à gauche) et
KIC5955122 (à droite). Les observations sont en symboles creux, et les
meilleurs modèles en symboles pleins. Les modes radiaux, dipolaires et qua-
dripolaires sont respectivement en bleu, rouge et vert.

faut fournir à celui-ci des modèles proches des observations, qui reproduisent correctement
les modes non-splittés. La double optimisation est donc particulièrement intéressante ici,
car elle permet de reproduire �nement les modes mixtes, qui permettent ainsi de sonder

 dans les régions profondes de l'étoile.

Les deux étoiles ont été modélisées via une grille de modèles optimisés en masse et âge,
avec comme paramètres libres[Fe=H], Y0 et � MLT . KIC8524425 est une jeune sous-géante
présentant un seul croisement évité, et de faible masse (1;113M � ) et n'ayant donc pas eu
de c÷ur convectif (ce point est con�rmé par les meilleurs modèles obtenus). KIC5955122
présente deux croisements évités, et est juste assez massive pour avoir eu un c÷ur convectif
dans les meilleurs modèles (1;218M � ). Dans les deux cas, l'optimisation s'est bien déroulée
avec des� 2

r de 5,1 pour la première et de 2,0 pour la seconde. Les diagrammes échelle des
meilleurs modèles avec les observations sont représentés en Figure 6.5 tirée de l'article.

Au cours de la modélisation, des modèles avec et sans overshoot de KIC5955122 ont
été calculés. Les meilleurs modèles ont été obtenus sans overshooting. L'étoile ayant une
masse juste su�sante pour avoir un c÷ur convectif, ce résultat serait en accord avec l'idée
que la quantité d'overshoot dépend de la masse (Claret & Torres, 2018; Deheuvels et al.,
2016). Ce résultat est important dans le cadre de la thèse, car il montre notamment que les
sous-géantes peuvent permettre de discriminer un modèle avec d'un modèle sans overshoot.

Les conclusions de l'article sont que les deux étoiles ont une rotation proche de celle
d'un corps rigide, avec des contrastes de rotation entre le c÷ur et l'enveloppe (que l'on
peut mesurer grâce aux modes mixtes) proches de 1 (0;68 � 0;47 pour KIC8524425 et
0;72 � 0;37 pour KIC5855122). Or, la contraction du c÷ur en �n de séquence principale
combinée avec la conservation du moment cinétique impliquerait un fort contraste pour
des étoiles proches de la TAMS, ce qui n'est pas observé. Ce résultat, obtenu ici pour des
jeunes sous-géantes, est complémentaire de résultats obtenus pour des étoiles plus évoluées
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(Mosser et al., 2014; Deheuvels et al., 2014) et montre notamment que les processus de
transport de moment cinétiquent perdent de leur e�cacité durant la phase de sous-géante,
en accord avec Eggenberger et al. (2019a).

La nature de ces processus reste cependant à déterminer. Les candidats sont le transport
par ondes de gravité internes (Fuller et al., 2014; Pinçon et al., 2016), via les modes mixtes
(Belkacem et al., 2015), via le champ magnétique (Maeder & Meynet, 2014) ou encore
par des instabilités causées par celui-ci (Jouve et al., 2015; Fuller et al., 2019), aucun ne
permettant seul d'expliquer les résultats obtenus via l'astérosismologie.

94 Aqr Aa

94 Aqr Aa est une étoile observée par TESS durant 27 jours, modélisée dans le cadre
d'une étude de Metcalfe et al. (2020). La faible durée des observations implique que peu
de fréquences ont été détectées : seulement 4 modes radiaux, 6 modes dipolaires et 2
modes quadripolaires. Les ordres radiaux des modes ayant pu être identi�és, la méthode
de la double optimisation a pu être appliquée, en parallèle de modélisations e�ectuées
par d'autres équipes. Les résultats de ces modélisations apparaissent comme compatibles
avec les déterminations de paramètres provenant de l'astrométrie (l'étoile étant double),
de la spectroscopie et de la photométrie : on trouve une étoile âgée de6;2 � 0;2 Ga, de
1;22� 0;03M � et ayant une métallicité de0;15� 0;05 dex.

Le but de cette étude est de comparer la vitesse de rotation de l'étoile avec un mo-
dèle de saturation du freinage magnétique des étoiles de faible masse (van Saders et al.,
2016). En utilisant l'astérosismologie comme moyen d'obtenir des valeurs précises des pa-
ramètres stellaires, Metcalfe et al. (2020) observent que la période de rotation de l'étoile
est trop courte pour être compatible avec un modèle de freinage magnétique classique, ce
qui favoriserait donc l'hypothèse d'une saturation du freinage magnétique.

HD 22146

HD 22146 est une étoile étudiée par Huber et al. (2019) et observée par TESS durant 27
jours. Elle comporte dans son système une Saturne chaude : cette étude cherche donc à ca-
ractériser précisément cette planète grâce à la détermination astérosismologique précise des
caractéristiques de l'étoile par plusieurs équipes indépendantes. Tout comme 94 Aqr Aa, la
courte durée pendant laquelle elle a été observée implique un faible nombre de fréquences
détectées : 3 fréquences radiales, 4 fréquences dipolaires et 1 fréquence quadripolaire. La
Figure 6.6 montre le diagramme échelle des observations et meilleurs modèles de l'étoile,
tiré de Huber et al. (2019), et illustre le faible nombre de fréquences détectées. En consé-
quence, la double optimisation n'a pas pu être directement appliquée, et une approche plus
traditionnelle avec des grilles en masse et âge a été e�ectuée. Les résultats obtenus sont
cohérents avec ceux des autres équipes. On trouve alors une masse de1;212� 0;07M � , et
un âge de4;9 � 1;1 Ga dont dérivent une masse pour HD 22146 b de0;190� 0;018masse
jovienne et un rayon de0;836� 0;031rayon jovien.
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Figure 6.6. � Diagramme échelle des observations de HD 22146 (en symboles pleins) et
du meilleur modèle obtenu (en symboles creux).

Les conclusions de l'article montrent notamment l'intérêt que peut représenter l'astéro-
sismologie dans la détermination des caractéristiques exoplanétaires : HD 22146b est une
des Saturnes chaudes les mieux caractérisées à la date de l'article. Ce type de travail, fai-
sant la synergie entre astérosismologie et contrainte d'exoplanètes, pré�gure ce qu'il sera
possible d'obtenir avec PLATO sur un nombre important de cibles.
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7. Modélisation d'une sous-géante
observée par Kepler : KIC10273246

A�n de valider la méthode de la modélisation sismique des sous-géantes comme moyen
de contraindre l'overshoot, mais aussi de tester la méthode de la double optimisation, un
travail de modélisation approfondi a été e�ectué sur l'étoile sous-géante KIC10273246,
observée parKepler. Nous allons voir dans cette partie les di�érents résultats qui ont pu
être obtenus de cette étoile, et qui ont été publiés dans Noll et al. (2021).

7.1. Le choix de l'étoile et ses caractéristiques

7.1.1. Les critères de sélection

A partir de l'étude des caractéristiques sismiques et structurelles des sous-géantes e�ec-
tuée dans le Chapitre 5, nous établissons des critères de sélection a�n de trouver une étoile
dont les propriétés permettent de contraindre au mieux� ov.

Les données utilisées proviennent de la missionKepler. Nous avons privilégié les étoiles
ayant été observées le plus longtemps possible, a�n de pouvoir s'assurer d'une haute pré-
cision fréquentielle. En�n, les données doivent être prises en cadence courte : les données
longues cadences, prises toutes les 30 minutes, imposent une fréquence de Nyquist de
0;28 mHz, inférieure aux fréquences typiques observées dans les sous-géantes.

Le second critère est, bien entendu, la masse de l'étoile. En e�et, nous avons vu que les
étoiles ayant une masse inférieure à environ1;2M � ne possèdent pas de c÷ur convectif
durant la séquence principale et sont en conséquence peu sensibles à� ov. Il est important
de noter que cette masse limite dépend de beaucoup de facteurs. Notamment, la compo-
sition de l'étoile : comme on peut le voir dans l'expression 1.1, le gradient radiatif dépend
de l'opacité, qui elle-même dépend de la composition de l'étoile. Des étoiles faiblement
métalliques auront ainsi des c÷urs convectifs pour des masses plus faibles. Aussi, ajouter
de l'overshoot peut jouer sur la � survie � de celui-ci dans les étoiles de faible masse : le
petit c÷ur convectif développé par toutes les étoiles au début de la séquence principale, du
fait de la combustion hors équilibre de12C et 3He, peut subsister ou pas dépendamment
de la valeur de� ov.

En�n, le dernier critère est le nombre de croisements évités. Du fait d'un compromis
entre les contraintes structurelles apportées par un grand nombre de croisements évités
et la perte de l'information structurelle de séquence principale résultant de l'évolution de
l'étoile sur la branche des sous-géantes, nous avons donc choisi une étoile présentant deux
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Figure 7.1. � KIC10273246 est au milieu du cercle noir. Image tirée de Aladdin, sur des
données DSS© 1993�1995 California Institute of Technology.

croisements évités, comme expliqué dans la Section 5.2.

7.1.2. Extraction des paramètres sismiques

Extraction des fréquences

Ces di�érents critères ont mené au choix de KIC10273246, dont l'image est visible en
Figure 7.1. Cette dernière a été observée durant 978 jours en courte cadence parKepler.
La Figure 7.2 représente son diagramme échelle observationnel. On voit clairement la pré-
sence de deux croisements évités, ce qui justi�e son choix du point de vue sismique. Les
fréquences de ses modes d'oscillation ont été extraites par Sébastien Deheuvels en utilisant
une méthode de maximum de vraisemblance, d'après Appourchaux et al. (2008). Elles sont
présentées dans la Table A.1 de Noll et al. (2021). On note que les incertitudes sont géné-
ralement de l'ordre de0;1� Hz autour de � max , preuve de la très bonne qualité des données
obtenues. A partir de ces fréquences a été déduite la grande séparation observationnelle,
avec� � obs = 48;47� 0;02� Hz. Celle-ci équivaut à une grande séparation asymptotique de
� � as = 50;63� 0;02� Hz (Mosser et al., 2013). De plus, on trouve� max = 843 � 20� Hz.

Les modes g-dominés, sur lesquels notre intérêt va se concentrer durant la modélisation,
sont les modes dipolaires (1,11) et (1,18), ainsi que le mode quadripolaire (2,10). L'iden-
ti�cation des modes a ici été e�ectuée à partir de modèles reproduisant grossièrement les
fréquences.
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Figure 7.2. � Diagramme échelle observationnel de KIC10273246.

Relations d'échelle

Les caractéristiques de l'étoile telles que sa masse, son rayon ou sa gravité de surface
peuvent être déduites des relations d'échelle sismiques (Brown et al., 1991). Ces der-
nières proviennent du fait que� � � �� 1=2, avec �� la densité moyenne de l'étoile, et que
� ac � gT� 1=2

e� , � ac étant la fréquence de coupure acoustique etg la gravité de surface. Il
est couramment admis que� ac se comporte comme� max , ce qui est bien véri�é observa-
tionnellement (Stello et al., 2008; Huber et al., 2011) mais aussi théoriquement (Belkacem
et al., 2011). On déduit de cela des relations d'échelle sur la masse, le rayon et la gravité
de surface de l'étoile :
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Ces relations sont souvent utilisées dans la cadre d'études astérosismologiques portant
sur un nombre important de cibles, notamment pour celles dont le rapport signal à bruit
est trop faible pour pouvoir récupérer les fréquences individuelles des modes. Ce genre
d'approche est utilisé, par exemple, dans le cadre de l'archéologie galactique. Dans celui de
notre modélisation, elle permet d'avoir une première approche grossière des caractéristiques
de l'étoile avant d'e�ectuer une modélisation plus poussée. On trouveM = 1;24� 0;12M � ,
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Figure 7.3. � Spectre ajusté aux observations.

R = 2;10 � 0;07R� et logg = 3;88 � 0;03. La masse de l'étoile indique qu'elle a très
probablement eu un c÷ur convectif durant sa séquence principale. Cela con�rme le choix
de KIC10273246 comme étoile cible.

7.1.3. Extraction des paramètres non sismiques

En complément des données sismiques, nous avons pris en compte la température ef-
fective, la métallicité et la luminosité de l'étoile dans notre modélisation. La première a
été déduite de mesures spectroscopiques par Creevey et al. (2012). Ils trouvent des valeurs
variées deTe� en utilisant di�érentes méthodes à partir d'un même spectre, entre5933et
6380 K. Une moyenne donne une valeur de6150� 100 K.

La métallicité a aussi été déduite de Creevey et al. (2012), avec[Fe=H] = � 0;13� 0;1 dex.
L'étoile étant légèrement sous-métallique par rapport au Soleil, on s'attend bien à ce qu'elle
ait eu un c÷ur convectif durant sa séquence principale, au regard de la masse trouvée par
les relations d'échelle.

La luminosité a été trouvée à partir d'un ajustement de distribution d'énergie spectrale
(SED), d'après la méthode de Stassun & Torres (2016). Celle-ci consiste à ajuster la SED
découlant des données photométriques provenant de plusieurs missions dans di�érentes lon-
gueurs d'onde, en utilisant des modèles d'atmosphère de Kurucz (2005). Nous avons extrait
les données en utilisant l'outil VizieR (Ochsenbein et al., 2000). Celles-ci proviennent des
missions GALEX (Martin et al., 2005), Tycho-2 (Høg et al., 2000), 2MASS (Skrutskie
et al., 2006), SDSS (Aguado et al., 2019), WISE (Wright et al., 2010) etGaia (Evans
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et al., 2018). Nous avons ensuite ajusté sur ces points des spectres Kurucz ayant la gravité
de surface trouvée via les relations d'échelles, et la métallicité de Creevey et al. (2012). Les
paramètres libres de cet ajustement sont la température e�ective, l'extinction et un facteur
d'échelle entre les observations photométriques et les points photométriques synthétiques
résultant de la convolution des di�érents �ltres avec les spectres Kurucz. En�n, on rajoute
comme informationa priori la température e�ective de Creevey et al. (2012) et l'extinction
provenant de Green et al. (2019). On trouveTe� = 6000� 33 K, et une extinction nulle. Le
� 2 réduit est de0;7, indiquant un bon accord avec les observations, comme on peut le voir
sur la Figure 7.3. En�n, on prend en compte la parallaxe provenant de Gaia DR2 ainsi
que le biais trouvé par Zinn et al. (2019) dans le champ de vue deKepler. On déduit de
cette valeur une luminositéL = 5;74� 0;17L � , qui sera utilisée dans la modélisation de
l'étoile. On peut noter que les données provenant de Gaia DR3, sorties après la publication
de l'article, trouvent e�ectivement une parallaxe supérieure à celle de Gaia DR2 comme
prévu par Zinn et al. (2019). Cependant, la di�érence est moindre, la valeur de Gaia DR3
étant comprise dans les incertitudes de Gaia DR2. En utilisant cette nouvelle valeur de
parallaxe, on trouveLDR3 = 5;82 � 0;09L � , compatible avec la valeur utilisée dans Noll
et al. (2021).

7.2. Présentation de la méthode

7.2.1. Codes et physique utilisée

La code d'évolution utilisé est MESAv10108. Les tables d'équation d'état et d'opacité
utilisées sont celles d'OPAL (Rogers et al., 1996; Iglesias & Rogers, 1996). Le mélange
d'élements chimiques utilisé provient de Asplund et al. (2009). L'atmosphère des modèles
suit le modèle � Eddington-gris �. Les zones convectives sont modélisées d'après la MLT
telle que décrite dans Cox & Giuli (1968). Les modèles présentés dans Noll et al. (2021)
prennent en compte le triage gravitationnel ainsi que la di�usion chimique, en résolvant les
équations complètes de Burgers (1969). On note que la modélisation devait être au début de
la thèse e�ectuée sans prendre en compte la di�usion microscopique, avant de la tester dans
un second temps. Cependant, pour les raisons exposées dans la Section 7.5.1, la di�usion
a été intégrée dans la modélisation principale. On sait que, pour les étoiles dans la gamme
de masse étudiée, le triage gravitationnel est en partie compensé par les accélérations
radiatives dans l'enveloppe, durant la séquence principale (Deal et al., 2018). Or, prendre
en compte ces accélérations demande de recalculer les opacités à chaque itération du code
d'évolution, ce qui est extrêmement couteux en temps de calcul. En conséquence, elles
ont été ignorées. Leur impact a néanmoins été mesuré sur un modèle spéci�que, comme
détaillé dans la Section 7.5.1.

Nous avons vu dans la Section 1.2.1 que, pour les étoiles dans cette gamme de masse,
il est préférable d'utiliser le critère de Ledoux. Nous avons donc utilisé cette prescription,
couplée à l'algorithme depredictive mixing (décrit dans la même Section).

De plus, lors de l'optimisation, nous avons vu que certains modèles reproduisant cor-
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rectement les fréquences avaient des valeurs deY0 supérieures à0;31 pour des métallicités
légèrement sous-solaires. Ce résultat est peu probable d'un point de vue astrophysique,
l'enrichissement en hélium étant trop important par rapport à celui en métaux. Nous
avons donc décidé de ne pas prendre en compte les modèles présentant� Y0=� Z0 > 5,
sachant que la littérature s'accorde généralement sur des valeurs de� Y0=� Z0 comprises
entre 1 et 3 (e.g., Silva Aguirre et al. 2015).

En�n, le code d'oscillation utilisé est ADIPLS (Christensen-Dalsgaard, 2008).

7.2.2. Le traitement des effets de surface

On désigne sous le nom d'� e�ets de surface � l'impact de l'ensemble des processus
physiques mal modélisés proches de la photosphère ayant un impact sur les fréquences
(e.g., Christensen-Dalsgaard et al. 1996). Ces derniers sont dus à la non-adiabaticité de
la convection ou des oscillations dans les régions les plus super�cielles de l'étoile, et aux
e�ets de la pression turbulente sur les modes.

Pour traiter ces e�ets de surface, trois approches sont possibles. La première est d'appli-
quer une correction aux fréquences selon une loi paramétrique (Kjeldsen et al., 2008; Ball
& Gizon, 2014; Sonoi et al., 2015). La deuxième est une approche non-paramétrique, via
des ratios de fréquences qui ont la propriété intéressante d'être non-sensibles aux couches
externes de l'étoile (Roxburgh & Vorontsov, 2003; Roxburgh, 2005). La dernière est d'ac-
coler une atmosphère 3D sur un modèle 1D, ce qui a déjà était fait sur le Soleil (Rosenthal
et al., 1999) et sur d'autres étoiles (e.g., Sonoi et al. 2015; Jørgensen et al. 2017). Malgré
des écarts toujours existant entre les observations et les modèles � patchés � (Jørgensen
et al., 2019), cette approche est prometteuse à l'avenir.

L'approche non-paramétrique, intéressante en séquence principale, n'est pas applicable
aux étoiles post-séquence principale à cause de la présence des modes mixtes. La seule
option est alors d'utiliser le premier type de correction. La prescription de Kjeldsen et al.
(2008), couramment utilisée dans la littérature, comporte un problème pour les étoiles
post-séquence principale : elle ne prend pas en compte le type du mode considéré. Or, on
sait que les modes mixtes g-dominés sont moins sensibles que les modes p-dominés aux
e�ets de surface. Une solution est alors de rajouter un facteur1=I , avecI le rapport entre
l'inertie du mode et celle du mode radial avec la fréquence la plus proche. De ce fait,
les modes à haute inertie, c'est-à-dire les modes g-dominés, sont moins impactés par la
correction. C'est la correction utilisée notamment par Deheuvels & Michel (2011). Ball &
Gizon (2017) ont étudié et comparé les di�érentes prescriptions de correction d'e�ets de
surface pour les étoiles post-séquence principale. Ils trouvent notamment que la prescription
de Kjeldsen et al. (2008), calibrée sur le Soleil, ne permet pas un ajustement aussi bon que
les autres prescriptions. Nous avons donc utilisé la prescription de Ball & Gizon (2014).
Celle-ci se base sur les résultats provenant d'études perturbatives (Gough, 1990; Goldreich
et al., 1991) et propose une correction composée d'un terme proportionnel à� 3=I ajouté
à un terme proportionnel à � � 1=I . L'impact du dernier étant négligeable, nous avons
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uniquement gardé le terme cubique. On rappelle ici son expression :

�� =
a
I

� �
� ac

� 3

(7.4)

avec �� la correction fréquentielle, et� ac la fréquence de coupure acoustique (ici unique-
ment prise pour adimensionnaliser l'expression) et en�na un paramètre libre à ajuster en
fonction des observations.

Récemment, Ong et al. (2021b) ont développé une nouvelle approche pour le traitement
des e�ets de surface des étoiles présentant des modes mixtes. Ils séparent les contributions
des modes p purs et g purs prenant part au croisement évités et présentent le système
sous forme matricielle (Ong & Basu, 2020). Ils introduisent ensuite les e�ets de surface
via une perturbation n'a�ectant que la contribution des modes p purs. Ils montrent alors
que les approches paramétriques du type de Ball & Gizon (2014) sont équivalentes à une
troncature au premier ordre du système matriciel perturbé et en déduisent une version
généralisée. Ils montrent en�n que cette troncature n'est pas adaptée dans le cas des
étoiles très évoluées, c'est-à-dire ayant un grand nombre de modes g-dominés. Ong et al.
(2021a), en modélisant des sous-géantes via ce traitement des e�ets de surface, montrent
notamment qu'il peut être à l'origine de di�érences systématiques de masse dans le cas
de modélisations à l'aide de grilles. Il serait intéressant de voir, à l'avenir, comment ce
formalisme pourrait s'appliquer dans le cadre de la double optimisation.

7.2.3. La modélisation de l'extension du cœur convectif en séquence
principale

Nous avons choisi de considérer l'extension de c÷ur convectif comme une simple ex-
tension de celui-ci, utilisant de ce fait la prescription de � step overshooting �. En e�et,
c'est celle historiquement utilisée dans la littérature, ce qui facilite des comparaisons avec
d'autres études. En outre, nous avons aussi testé la prescription d'overshoot di�usif et
montré que celle-ci ne modi�e pas les conclusions de l'étude.

Dans MESA, la distance d'overshooting est dé�nie par défaut de la façon suivante :

dov = � ov min (Hp; Rcc=� MLT ) ; (7.5)

la région étendue étant mélangée avec un coe�cient de di�usion pris à la limite intérieure
du c÷ur. Le terme min (Hp; Rcc=� MLT ) est destiné au cas des petits c÷urs convectifs : en
e�et, Hp diverge lorsqu'on se rapproche du centre de l'étoile, ce qui impliquerait une valeur
de dov irréalistiquement grande si celle-ci était dé�nie comme une simple fraction deHp.

Il est important de noter que cette prescription di�ère selon les codes d'évolutions. Ainsi,
dans CESTAM, le facteurad-hoc1=� MLT n'est pas présent etdov est dé�ni tel que :

dov = � ov min (Hp; Rcc) : (7.6)
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Dans le cas de petits c÷urs convectifs, une même valeur de� ov aura donc des signi-
�cations di�érentes parmi les codes, ce qui complique la comparaison des valeurs de� ov

trouvées avec des codes di�érents. On peut donc se demander quel est l'impact de cela sur
notre étude. Pour cela, on e�ectue des évolutions sur la séquence principale de modèles,
avec MESA, ayant des masses entre1;1 et 2;0M � . Ensuite, on compare les valeurs de
min (Hp; Rcc) avecmin (Hp; Rcc=� MLT ), pris à la limite du c÷ur. Les ratios de ces valeurs
sont présentées dans la Figure 7.4, pour� MLT = 2;0. Si les deux prescriptions utilisent
dov = � ovHp, on s'attend à un ratio de 1 : or, ce n'est pas le cas pour tous les modèles
représentés. On peut interpréter cela comme le fait que l'ensemble des modèles MESA
calculés utilisent, en fait, la prescriptiondov = � ovHp=� MLT . Les modèles ayant des ratios
entre 1 et 2 correspondent au cas où CESTAM utilise� ovHp et MESA � ovHp=� MLT : c'est
le cas pour tous les modèles ayantM > 1;6M � durant toute leur séquence principale.
En�n, les valeurs de 2 correspondent au cas où les deux codes utilisent les prescriptions
alternatives : c'est le cas pendant la majorité de la séquence principale d'étoiles ayant des
masses inférieures à1;4M � .

Il est donc capital de garder ces di�érences à l'esprit lorsque l'on compare les résultats
de contraintes sur� ov provenant de codes di�érents. A noter que cette �gure a été tracée
en calculant simplement les deux prescriptions à partir de modèles MESA : on ignore donc
l'impact sur l'évolution de cette di�érence. On estime cependant qu'elle ne doit pas changer
signi�cativement les résultats de cette section.

7.2.4. Stratégie d'optimisation

La modélisation de l'étoile a commencé par le calcul d'une grille grossière de modèles
optimisés en masse et en âge (soit qui reproduisent� � et la fréquence d'un mode g pur).
Les paramètres de celle-ci sont[Fe=H] (entre � 0;2 et 0;2 avec un pas de0;1), � MLT (entre
1;5 et 2;1 avec un pas de0;2), Y0 (entre 0;24 et 0;30 avec un pas de0;02) et � ov (entre
0;0 et 0;2 avec un pas de0;05). Une telle grille ne permet pas de trouver des modèles
réellement satisfaisants, mais permet d'explorer l'espace des paramètres pour pouvoir dé-
tecter d'éventuels minimums locaux ainsi que de bons points de départ pour la suite de
l'optimisation.

Ensuite, l'approche utilisée pour modéliser cette étoile est celle de la double optimisation
présentée en Section 6. Pour optimiser� ov et Y0, des grilles ont été utilisées. Pour le premier
paramètre, les valeurs utilisées sont entre0 et 0;25, séparées de0;05. Pour le deuxième,
elles sont entre0;24 et 0;31, séparées de0;01. En�n, pour les autres paramètres,� MLT et
[Fe=H], une optimisation de type Levenberg-Marquardt (LM) a été utilisée.

Cette double approche est principalement due à la di�érence dans l'in�uence de ces
paramètres sur les fréquences. Ainsi, l'utilisation d'une unique optimisation pour tous
les paramètres, testée lors des exercices PLATO, a montré ses limites. Notamment, la
dégénerescence entreY0 et M pose des di�cultés à l'algorithme LM pour se � déplacer �
sur la topologie compliquée du� 2. De plus, les incertitudes en découlant sont fortement
sous-estimées. Dans le cas de� ov, Deheuvels & Michel (2011) ont trouvé des minima
secondaires (voir la Figure 17 de l'article) ce qui peut poser problème à un algorithme
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Figure 7.4. � Rapport entre min (Hp; Rcc) et min (Hp; Rcc=� MLT ), en fonction de la masse
et de l'hydrogène central.

basé sur des dérivées tel que celui de LM. En revanche, ce dernier apparaît e�cace pour
pouvoir trouver � MLT et [Fe=H], une foisY0 et � ov �xés. Cette combinaison de méthodes
est la plus robuste trouvée pour pouvoir trouver les meilleurs paramètres permettant de
reproduire les observations et d'obtenir des incertitudes réalistes.

7.3. Résultats des optimisations

7.3.1. Paramètres des modèles et qualité de l'ajustement

Les résultats obtenus pour di�érentes valeurs de� ov sont résumés dans la Table 7.1.
On peut voir que le meilleur modèle, obtenu pour� ov = 0;15, a un � 2 de 126 : une fois
divisé par le nombre d'observables moins le nombre de paramètres libres, il correspond
à un � 2 réduit de 3;2. Son diagramme échelle est représenté en Figure 7.5, où l'on peut
voir que l'ensemble des fréquences, y compris celles des modes g-dominés, est correctement
reproduit. De plus, ses observables de surface (luminosité, température et métallicité) sont
compatibles avec les observations à 1-� près.

Les valeurs de masse, rayon et âge sont compatibles avec les valeurs trouvées dans
Creevey et al. (2012) et Hon et al. (2020). On note cependant de fortes disparités avec la
masse trouvée par Li et al. (2020a) : ces derniers donnent une valeur deM = 1;49� 0;08M �
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� ov Age M R Te� L [Fe=H] � MLT Y0 � 2 � 2
r

(Ga) (M � ) (R� ) (K) ( L � ) (dex)
Uncert. 0,25 0,03 0,021 83 0,20 0,010 0,089 0,020 - -

0,00 4,08 1,21 2,114 6109 5,61 0,005 1,77 0,29 316 8,1
0,05 3,89 1,21 2,106 6187 5,86 -0,034 1,81 0,29 254 6,5
0,10 4,03 1,23 2,118 6134 5,72 -0,030 1,74 0,28 202 5,2
0,15 3,89 1,22 2,110 6192 5,89 -0,073 1,74 0,28 126 3,2
0,20 3,97 1,27 2,124 6226 6,11 -0,155 1,64 0,24 442 11,3
0,25 3,26 1,31 2,135 6537 7,50 -0,184 2,06 0,26 3020 77,4

Table 7.1. � Paramètres des meilleurs modèles pour chaque valeur de� ov.

et un âge logiquement plus faible de2;84� 0;60 Ga. Cette di�érence peut s'expliquer par
plusieurs facteurs : leur étude �xe la longueur de mélange, au contraire de la nôtre, néglige
la di�usion atomique, et utilise les abondances de Grevesse & Sauval (1998). De plus,
comme précisé plus haut, leur accord sismique est statistiquement nettement moins bon
que celui obtenu dans cette étude. En�n, on note Ong et al. (2021a), qui trouvent aussi des
masses systématiquement inférieures à celles de Li et al. (2020a), en laissant la longueur
de mélange etY0 comme paramètres libres (voir la Figure 4.a du papier).

7.3.2. À propos des incertitudes

On trouve que les incertitudes obtenues à partir des Hessiennes des optimisations (donc
avec Y0 et � ov �xés) sont faibles : 0;007 dex pour la métallicité, 0;002 pour � MLT qui
correspondent à0;004M � pour la masse et40 Ma pour l'âge. En revanche, de fortes dégé-
nérescences entre la masse etY0 ont été observées (voir Section 7.5.2). On en a donc déduit
que les incertitudes étaient principalement dominées par cette dégénérescence, ce qui nous
a poussé à utiliser la grille enY0 pour pouvoir avoir une meilleure idée de ces dernières.
Cette dégénérescence, ainsi que la démarche e�ectuée pour retrouver les incertitudes sont
développées dans la Section 7.5.2.

7.3.3. Contraintes sur le cœur convectif

On peut voir sur la Table 7.1 que les modèles avec� ov = 0;15 reproduisent signi�cati-
vement mieux les fréquences que ceux sans overshoot : on trouve ainsi une di�érence de
� 2 de 188. Les incertitudes à 3-� étant obtenues à parti de modèles ayant� 2

min + 9, cela
montre le haut degré de signi�cativité des résultats obtenus, et con�rme l'intérêt que peut
représenter la modélisation sismique des sous-géantes pour contraindre les extensions de
c÷ur convectif.

La Figure 7.6 représente le� 2 pour les di�érentes valeurs de� ov. La tendance d'une
diminution avec le � 2 lorsque de l'overshoot est rajouté apparaît clairement. Mais aussi,
sont représentées les contributions des fréquences au� 2 en fonction de leur degré. Cela
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Figure 7.5. � Diagramme échelle du meilleur modèle. Les observations sont en gris, le
modèle en symboles creux. Les modes radiaux, dipolaires et quadripolaires
sont respectivement en bleu, vert et rouge. Les incertitudes à 3-� sont re-
présentées par des barres horizontales.

permet de pouvoir mesurer quels modes ont permis de faire la di�érence entre ces modèles.
En l'occurence, ce sont les modes dipolaires qui ici permettent de distinguer entre les
di�érentes valeurs de� ov. Les contributions des modes radiaux et quadripolaires restent
quasiment constantes entre les modèles sans overshoot et les modèles avec� ov = 0;15.
Cela montre le rôle central des croisements évités dans cette contrainte et con�rme que la
di�érence de structure entre ces modèles se situe dans le c÷ur, comme on pouvait l'attendre
des approches théoriques e�ectuées plus haut.

7.4. Contraintes sur la structure interne

Une seconde partie du travail e�ectué sur cette étoile a été de voir quelles sont les
relations entre la structure interne de l'étoile et ses fréquences d'oscillation. Notamment,
nous nous sommes concentrés sur la densité centrale de l'étoile ainsi que son pro�l de
Brunt-Väisälä.

7.4.1. Densité centrale

Comme nous l'avons vu, la densité centrale� c est étroitement liée aux fréquences des
modes mixtes. Pour quanti�er cela, nous avons regardé les valeurs de� c dans la grille
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Figure 7.6. � � 2 des meilleurs modèles pour di�érentes valeurs de� ov. La contribution
des fréquences au� 2 en fonction de leur degré est indiquée par les zones
colorées sous la courbe.

2:0 2:5 3:0 3:5 4:0
Age (Ga)

102

103

� c
(g

.c
m�

3 )

e� c

� ov

0.00
0.05
0.10
0.15
0.20
0.25

Figure 7.7. � Evolution de � c avec l'âge, pour des modèles issus de l'optimisation en masse
et âge et ayant des valeurs de� ov di�érentes.
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grossière dé�nie au début de la Section 7.2.4, dans laquelle les deux seules contraintes
utilisées sont� g et � � . Il est alors marquant de voir l'écart-type obtenu dans les densités
centrales de ces modèles : moins de33 g:cm� 3, ce qui représente environ 1% de la densité
centrale, malgré la taille de l'espace des paramètres exploré.

Ce lien étroit contraint très fortement l'évolution de l'étoile et peut aider à comprendre
pourquoi les modèles à fort overshoot ne permettent pas de reproduire correctement les
fréquences observées. Pour cela, est tracée dans la Figure 7.7 l'évolution de la densité
centrale pour cinq modèles avec des valeurs de� ov di�érentes issus d'optimisation en masse
et âge, le reste des paramètres étant identiques. La �gure est zoomée sur la �n de la séquence
principale. On note alors plusieurs choses. En premier, toutes les séquences évolutives
s'arrêtent à la même valeur de� c, comme mentionné ci-dessus. Nous appellerons dans la
suite cette valeur la densité centrale optimale~� c. Nous remarquons aussi que l'amplitude
du saut en� c juste après la �n de la séquence principale, qui est due à la rapide contraction
du c÷ur, augmente fortement lorsque de l'overshoot est rajouté. Cela est dû au fait que,
l'overshoot augmentant la taille du c÷ur, les couches où reste de l'hydrogène sont plus
éloignées du centre et donc plus froides. Une plus forte contraction est alors nécessaire
pour pouvoir atteindre la température nécessaire à la combustion de l'hydrogène.

Cela permet de comprendre le � problème � qui se produit lorsque� ov est trop grand : le
saut de densité centrale est trop important et le modèle atteint~� c lors de la contraction du
c÷ur hors équilibre thermique à la �n de la séquence principale. Or, durant cette phase, la
structure de l'étoile au c÷ur est fortement di�érente de celle lorsque l'hydrogène brûle en
couche. Particulièrement,r � a une forme distincte du fait qu'il n'a pas eu le temps d'être
remodelé par les réactions nucléaires. Cela a alors un impact direct sur les fréquences, qui
ne sont plus compatibles avec les observations. L'optimisation globale est alors � forcée �
de se déplacer dans l'espace des paramètres pour trouver de meilleurs modèles. Dans notre
cas, les modèles qui en résultent ont des caractéristiques signi�cativement di�érentes (voir
la Table 7.1) et reproduisent nettement moins bien les observations.

7.4.2. Pro�l de la fréquence de Brunt-Väisälä

Une autre caractéristique fortement liée aux modes mixtes est la fréquence de Brunt-
Väisälä (BV). Nous avons vu dans la Section 5.2 l'intérêt que représentent les étoiles avec
plusieurs croisements évités pour contraindre� ov via le pro�l de r � . Nous avons donc utilisé
les modèles de la grille grossière pour pouvoir véri�er cela : la Figure 7.8 représente les
pro�ls de BV de tous les modèles de cette grille qui, pour rappel, reproduisent correctement
� � et � g.

L'approche utilisée dans ce paragraphe est la suivante : nous allons en premier voir
les contraintes apportées sur BV par la seule connaissance de� � et � g. Ensuite, nous
allons mesurer l'apport du couplage entre les cavités P et G, ce qui va nous permettre
d'évaluer l'information apportée par un seul mode g-dominé. En�n, nous allons voir les
contraintes apportées par le second mode g-dominé, a�n de voir s'il est possible d'observer
une di�érence par rapport à celle apportée par le couplage.

Nous pouvons voir sur la Figure 7.8 que les pro�ls sont tous très similaires dans la région
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Figure 7.8. � Pro�ls de N 2 et deS2
1 des modèles de la grille grossière. Les pro�ls de gauche

et de droit sont respectivement colorés selon les accords avec les observations
de � c et � 1;18. Les lignes horizontales représentent les fréquences angulaires
observées des modes g-dominés

centrale (r < 0;05R� ) de l'étoile. Cette partie est, nous l'avons vu, dominée par le terme
g=Hp de BV et de ce fait par la densité centrale. Il n'est donc pas surprenant que les
modèles résultant de l'optimisation en masse et âge aient tous un même pro�l central de
BV.

Cependant, on peut voir que les pro�ls deviennent bien moins dégénérés pour des valeurs
supérieures de rayon, dans la partie dominée parr � . On colore alors les pro�ls selon des
observables sismiques pour mesurer les contraintes qu'ils apportent sur la structure interne.
Le graphique de gauche est coloré selon l'accord de� c� � � 1;12 � � 1;11 avec les observations.
Cela correspond à l'écart entre le mode g-dominé de basse fréquence et le mode dipolaire
consécutif, qui est un bon indicateur du couplage entre les cavités P et G (Deheuvels &
Michel, 2011). On voit que ce couplage permet notamment de bien contraindre la position
du pic de r � , et donc la position de la couche de combustion de l'hydrogène. Cependant,
au-delà, les pro�ls sont mal contraints par le couplage : plusieurs modèles reproduisant
correctement� c� (pro�ls sombres sur la �gure) ont des pro�ls de BV di�érents, sur une
région que nous avons vu pourtant sensible à l'overshoot. Il n'est donc pas possible de
les di�érencier avec un seul mode g-dominé, et de l'information supplémentaire est alors
requise.

Le graphique de droite est similaire à celui de gauche, les pro�ls étant cependant colorés
selon l'accord du mode g-dominé de haute fréquence� 1;18 avec les observations. On voit
alors que tous les modèles reproduisant correctement ce mode ont des pro�ls similaires de
BV sur l'ensemble de la fenêtre représentée, et en particulier sur la région dominée par
r � . Cela montre les fortes contraintes apportées par la fréquence du mode� 1;18. On déduit
donc de cette étude que, en accord avec la Section 5.2, avoir plusieurs modes g-dominés

91



7. Modélisation d'une sous-géante observée par Kepler : KIC10273246

Figure 7.9. � Idem que 7.8 mais avec~N 2 et ~S2
1.

permet de mieux contraindre le pro�l de BV eta priori � ov.

Il est intéressant de comparer ces résultats avec ceux obtenus sur les pro�ls de fréquences
de Lamb et BV modi�ées selon la prescription de Takata (2006) (voir les expressions 2.41
et 2.42). En e�et, les modes étudiés ici sont dipolaires et on peut observer que le facteur
J trouvé dans ces expressions est éloigné de 1 au c÷ur de ces jeunes sous-géantes (e.g.
la Figure 2 de Pinçon et al. 2020). La Figure 7.9 représente les pro�ls de~N 2 et ~S2

1 , dans
une représentation analogue à la Figure 7.8. D'abord, il faut noter que, contrairement aux
pro�ls traditionnels, ~S2

1 < ~N 2 : les positions des deux pro�ls sont donc inversées. Ensuite,
les conclusions sont les mêmes que celles obtenues avec les pro�ls traditionnels : les pro�ls
de ~N 2 sont mieux contraints par la di�érence entre les modes mixtes que par le couplage.
On note d'ailleurs que pour ces pro�ls, la corrélation entre la fréquence� 1;18 et les pro�ls
de ~N 2 est encore plus frappante, spécialement autour deN 2 � ! 2

1;18, illustrant l'intérêt
que représente la prise en compte de la perturbation du champ gravitationnel dans l'étude
de la relation entre la structure et les modes dipolaires.

7.5. Autres aspects de la physique

La modélisation de KIC10273246 a été l'occasion de s'intéresser à d'autres aspects de la
physique des modèles, et de mesurer l'impact de ces derniers sur la modélisation sismique
de cette sous-géante.
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7. Modélisation d'une sous-géante observée par Kepler : KIC10273246

Figure 7.10. � Evolution du pro�l de Brunt-Väisälä avec (en orange) et sans (en bleu)
di�usion microscopique, juste après la �n de la séquence principale, pour
des modèles de1;3M � .
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7. Modélisation d'une sous-géante observée par Kepler : KIC10273246

Figure 7.11. � Diagrammes échelles normalisés des modèles représentés dans la Fi-
gure 7.10

94



7. Modélisation d'une sous-géante observée par Kepler : KIC10273246

7.5.1. Diffusion microscopique

Durant la modélisation de KIC10273246, seuls le triage gravitationnel et la di�usion
chimique ont été pris en compte. Cependant, il est connu que dans cette gamme de masse
le triage gravitationnel commence à être compensé par les accélérations radiatives, ce qui
peut avoir un impact sur la structure sismique des étoiles en séquence principale (Deal
et al., 2018). Or, la prise en compte des accélérations radiatives requiert de recalculer les
opacités à chaque pas de temps du code d'évolution, ce qui rallonge fortement le temps
de calcul des modèles. En conséquence, il n'a pas été possible de prendre en compte ces
accélérations radiatives durant la modélisation de KIC10273246, et dans la suite de cette
section le terme � di�usion microscopique � n'incluera que le triage gravitationnel et la
di�usion chimique.

La di�usion microscopique impacte la modélisation des sous-géantes pour deux raisons
principales. La première est que, durant la séquence principale, le triage gravitationnel
fait chuter les éléments lourds dans le c÷ur, ce qui modi�e sa composition et diminue la
quantité d'hydrogène qu'il contient. Cela raccourcit en conséquence la durée de la séquence
principale : on s'attend donc à ce que l'âge soit particulièrement impacté par la prise en
compte ou non de la di�usion microscopique. Les résultats de l'exercice PLATO (Sec-
tion 6.4) n'étant pas allés dans ce sens, il sera intéressant de voir les paramètres obtenus
sans di�usion pour cette étoile.

Le deuxième point est l'action de la di�usion chimique. Après la séquence principale,
le c÷ur se contracte et laisse derrière lui un pro�l compositionnel irrégulier. La di�usion
des élements permet alors de gommer ces di�érences, ce qui a un impact signi�catif sur
les fréquences pour les sous-géantes très jeunes. La Figure 7.10 illustre cela via plusieurs
pro�ls de Brunt-Väisälä, arrêtés à des densités centrales identiques. On voit clairement que
la di�usion agit assez sur le pro�l de BV pour modi�er de façon signi�cative les fréquences
des modèles. Ces dernières sont d'ailleurs représentées sur la Figure 7.11 par le biais de
diagrammes échelles normalisés par la grande séparation. On y voit clairement que les
modes g-dominés, impactés par les di�érences centrales de pro�l de BV, sont ceux étant le
plus di�érents entre les modèles avec et sans di�usion microscopique. La di�usion chimique
a donc un rôle particulièrement important sur les jeunes sous-géantes. On voit d'ailleurs
que les modèles représentés dans les Figures 7.10 et 7.11 ont entre 1 et 3 croisements évités
visibles : la di�usion a donc une in�uence jusqu'à des sous-géantes relativement évoluées.

Dans le cas de KIC10273246, on note que la qualité d'ajustement des fréquences est
meilleure si l'on prend en compte la di�usion microscopique. En e�et, on trouve une dif-
férence de� 2 égale à 71. Le meilleur modèle est plus massif (1;29M � ) et malgré cela
plus âgé (4;85 Ga), comme attendu du fait de la chute des éléments lourds dans le c÷ur
durant la séquence principale. Aussi, les conclusions sur� ov obtenues sans di�usion sont
identiques : le meilleur modèle est celui ayant� ov = 0;15, et la qualité de l'ajustement
est fortement dégradée pour des valeurs d'overshoot élevées. En�n, il est intéressant de
noter sur la Figure 7.12 que les deux pro�ls de BV sont proches, malgré l'impact qu'a la
di�usion microscopique sur ceux-ci. Cela montre la robustesse des contraintes apportées
par les modes mixtes sur ce pro�l : le pro�l de BV reste quasiment le même malgré l'impact
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7. Modélisation d'une sous-géante observée par Kepler : KIC10273246

Figure 7.12. � Pro�ls de BV pour les meilleurs modèles sans di�usion (en bleu) et avec
di�usion (en orange)

potentiel que peut avoir la di�usion sur les fréquences.
En�n, a�n de mesurer le poids que peuvent avoir les accélérations radiatives sur les

modèles de sous-géante, le meilleur modèle a été recalculé avec prise en compte de ces
dernières. Les opacités sont calculées avec la méthode OPCD3 (Seaton, 2005), optimisée
d'après Hu et al. (2011). On trouve un modèle avec une grande séparation légèrement
di�érente ( 0;12� Hz supérieure) mais des di�érences non signi�catives entre les fréquences
normalisées selon� � . On conclut donc que les accélérations radiatives, si elles peuvent
avoir une in�uence sur l'enveloppe durant la séquence principale, ne modi�ent pas nos
conclusions sur les extensions de c÷ur convectif.

7.5.2. Dégénérescence entre la fraction initiale d'hélium et la masse

La dégénérescence entre la quantité initiale d'héliumY0 et la masseM est bien connue
pour les étoiles en séquence principale (e.g., Lebreton & Goupil 2014). On peut le com-
prendre, par exemple, par homologie (e.g., Kippenhahn et al. 2012) : on trouve alors que
L � M 3� 4. Or, Y0 infuençant � , on en déduit qu'une même valeur de luminosité peut être
reproduite par di�érents couples(M; Y0).

De plus, Li et al. (2020a) trouve une même dégénerescence pour les étoiles sous-géantes.
Durant la modélisation de KIC10273246, nous avons noté en e�et des modèles aux fré-
quences particulièrement similaires (même au regard des faibles incertitudes deKepler)
et qui ont pourtant des valeurs deY0 et de masse di�érentes. La Figure 7.13 représente
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7. Modélisation d'une sous-géante observée par Kepler : KIC10273246

Figure 7.13. � Diagrammes échelle de deux modèles avecY0 = 0;24 (en orange) et 0,28
(en bleu)

les diagrammes échelles de deux de ces modèles, et la Table 7.2 leurs caractéristiques res-
pectives. On observe sur la première que les fréquences sont proches, même par rapport
aux faibles incertitudes des données (di�érence de� 2 de 32). Or, leurs caractéristiques
di�èrent fortement, notamment la masse (� M = 0;07M � ). Il est donc di�cile de pou-
voir beaucoup plus contraindre la masse de cette étoile en utilisant les donnéesKepler.
Cette dégénerescence est donc le facteur dominant contribuant aux incertitudes. Pour le
quanti�er, dans notre étude, nous avons utilisé les meilleurs modèles d'une grille enY0,
c'est-à-dire les modèles ayantY0 �xé entre 0;24et 0;30mais � MLT , [Fe=H], l'âge et la masse
optimisés pour reproduire au mieux les fréquences. On ajuste ensuite une parabole à la
fonction � 2(Y0) et on en déduit les incertitudes 3-� à partir des valeurs donnant� 2

min + 9.
Les incertitudes en résultant, récapitulées dans la Table 7.1, apparaissent ainsi un ordre de
grandeur supérieures à celles découlant des autres paramètres, con�rmant que c'est bien
cette dégénérescence qui domine les incertitudes notamment sur la masse.

Celle-ci peut d'ailleurs représenter un problème dans les cas oùY0 est �xé par une loi
d'enrichissement : les incertitudes sont sous-estimées, et les masses trouvées dépendent du
facteur � Y=� Z dont la valeur varie généralement entre 1 et 3 (e.g., Chiappini et al. 2002;
Casagrande et al. 2007).

En�n, on note que les valeurs des observables de surface sont aussi relativement proches
pour les deux modèles présentés ci-dessus, avec des di�érences de0;06L � pour la luminosité
et de 47 K pour la température e�ective. Des mesures spectroscopiques ne permettraient
donc pas de facilement favoriser un modèle par rapport à l'autre.
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Param. Y0 = 0:24 Y0 = 0:28
M (M � ) 1,292 1,222
R (R� ) 2,152 2,109
Age (Ga) 4,13 3,88
L (L � ) 5,95 5,89
Te� (K) 6145 6192
[Fe=H] (dex) -0,098 -0,072
� MLT 1,70 1,73
Y0 0,24 0,28
� 2 159 127

Table 7.2. � Caractéristiques des deux modèles représentés en Figure 7.13

7.6. Contraintes sur la rotation

Un mode quadripolaire g-dominé splitté par la rotation a été découvert dans le spectre
d'oscillation de KIC10273246. On sait que les modes mixtes quadripolaires sont di�cile-
ment détectables, principalement dû au faible couplage entre les cavités P et G. Un examen
approfondi des données couplé à des tests de signi�cativité (détaillés dans Noll et al. 2021)
ont permis d'établir clairement sa détection.

Le splitting rotationnel de ce mode a été mesuré à�� s = 0;53 � 0;03� Hz. On utilise
le meilleur modèle pour trouver le noyau rotationnel du mode étudié, que l'on relie au
splitting rotationnel grâce à l'équation 6.3. On écrit alors�� s = K gh
 gi + K ph
 pi , avec
h
 gi et h
 pi les rotations moyennes dans les cavités G et P etK g et K p les intégrales de
ce noyau dans ces mêmes cavités. On trouve que84% de l'énergie du noyau est comprise
dans la cavité G, montrant que le mode permet de sonder la rotation au c÷ur de l'étoile.

La valeur moyenne des splitting rotationnels pour cette étoile est de0;45 � 0;02� Hz,
comparable à la rotation de surface0;5 Hz (Campante et al., 2011). Le splitting moyen
résultant principalement de modes p-dominés, on émet l'hypothèse que celui-ci mesure la
rotation moyenne dans l'enveloppe de l'étoile. Si on prend en conséquenceh
 pi =(2� ) �
0;45 Hz, on trouve alors une rotation moyenne dans la cavité G de0;65 Hz. Même si cette
mesure est grossière, elle pourrait indiquer que l'étoile a une rotation quasi-solide, de façon
comparable aux résultats de Deheuvels et al. (2020), qui concerne des sous-géantes ayant
des stades évolutifs comparables à KIC10273246.

A noter que seule la valeur moyenne a pu être mesurée pour les autres modes non-
radiaux, et non pas les splitting individuels, dû au fait que leurs valeurs est comparable à
la largeur des modes ce qui complique leur mesure. Le cas particulier du model = 2 est
dû à sa nature g-dominée : sa grande inertie implique une largeur plus faible et donc la
possiblité de détecter son splitting.
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8. Application de la méthode à d'autres
sous-géantes

La continuité du travail e�ectué sur KIC 10273246 est d'appliquer la même méthode
à d'autres sous-géantes a�n d'obtenir des contraintes sur� ov pour des étoiles dans des
gammes de paramètres di�érentes. Dans ce chapitre, nous présentons les critères de choix
des étoiles ainsi que la méthodologie adoptée, pour �nir sur des résultats préliminaires. Le
travail présenté ici en est à ses débuts et fera l'occasion d'une publication dont la rédaction
n'a pas encore commencé.

8.1. Choix des étoiles

Pour ce travail, il a été décidé de se concentrer sur les sous-géantes observées parKepler.
En e�et, malgré les restrictions fortes sur les caractéristiques de l'étoile voulue (jeune sous-
géante, gamme de masses étroite), le jeu de données deKepler est assez riche pour fournir
un nombre non négligeable de cibles intéressantes. La liste des étoiles sélectionnées est pré-
sentée dans la Table 8.1. Les paramètres de masse, rayon etlogg présentés proviennent des
relations d'échelle (équations 7.1�7.3), avec les valeurs de fréquences et de� max provenant
de Li et al. (2020b), à l'exception de KIC10005473 dont les données ont été communiquées
par Amalie Stokholm, l'étoile ayant déjà été étudiée dans Stokholm et al. (2019). En�n, la
Figure 8.1 présente les diagrammes échelle observationnels de ces modèles.

Ces étoiles ont été sélectionnées de façon à couvrir des gammes de masse di�érentes
(entre 1;1 et 1;57M � d'après les relations d'échelle) ainsi que des stades évolutifs plus ou
moins avancés : on peut voir sur les diagrammes échelle qu'elles présentent entre 1 et 3
croisements évités.

On note le cas particulier de KIC10005473. Cette étoile est en e�et relativement brillante
par rapport aux autres (V = 5;9, Evans et al. 2018) et a grâce à cela des observations
interférométriques et donc un rayon fortement contraint (2;00� 0;03R� , Stokholm et al.
2019). Il sera alors très intéressant pour cette étoile de voir quel e�et sur le processus de
modélisation apportera cette nouvelle contrainte.
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Figure 8.1. � Diagrammes échelle observationnels des cibles.
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Nom M (M � ) R (R� ) logg
KIC11026764 1;10� 0;03 2;00� 0;02 4;003� 0;01
KIC11395018 1;32� 0;08 2;20� 0;05 3;978� 0;01
KIC8738809 1;49� 0;06 2;23� 0;03 4;012� 0;01
KIC10005473 1;33� 0;07 2;03� 0;04 4;060� 0;01
KIC11193681 1;27� 0;04 2;33� 0;03 3;931� 0;01
KIC6766513 1;57� 0;10 2;22� 0;05 4;032� 0;01

Table 8.1. � Paramètres des sous-géantes, obtenues d'après les relations d'échelle sis-
miques

Figure 8.2. � � 2 des meilleurs modèls en fonction de� ov pour KIC 10005473 (à gauche)
et KIC 6766513 (à droite).

8.2. Procédure de modélisation et résultats préliminaires

8.2.1. Procédure de modélisation

La procédure adoptée pour toutes les sous-géantes est la même que celle pour KIC10273246.
Cependant, nous avons vu durant le travail e�ectué sur cette étoile queY0 a peu d'in�uence
sur les fréquences. Il est donc aussi prévu de tester une optimisation avec une loi d'enri-
chissement en plus de l'approche grille enY0, ce paramètre étant alors déterminé par
Y0 = 0;248 + 1;4Z0. Utiliser une telle loi, si elle n'in�uence pas les résultats obtenus sur
� ov, permettrait de pouvoir considérablement accélerer les processus de modélisation. Plus
accessoirement, le code utilisé pour KIC10273246 a été porté de Fortran vers Python, a�n
de le rendre plus �exible. Le portage donne des résultats identiques à ceux de la version
originale.
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8.2.2. Résultats préliminaires

De premières modélisations ont été e�ectuées et ont donné lieu à des résultats prélimi-
naires. On présente dans la Figure 8.2 les résultats sur� ov obtenus pour KIC10005473
et KIC6766513. On voit pour les deux étoiles des écarts signi�catifs de� 2 (dé�ni identi-
quement à l'équation 6.2) en fonction de l'� ov, avec des meilleurs modèles obtenus avec
� ov = 0;15 pour KIC10005473 et� ov = 0;10 pour KIC6766513. On note cependant, pour
cette dernière, que le modèle à� ov = 0;15 a des caractéristiques incohérentes avec les
modèles ayant d'autres valeurs de� ov, ce qui pourrait indiquer une mauvaise convergence
de l'optimisation, et donc des véri�cations supplémentaires requises.

Ces premiers résultats sont cependant encourageants, et rejoignent ceux de Noll et al.
(2021) quant à la possibilité d'utiliser les sous-géantes comme moyen de contraindre� ov.
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Troisième partie

In�uence des réseaux de réactions
nucléaires et du mélange central sur les

tailles des cœurs convectifs
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Dans cette troisième partie, nous allons voir comment la modélisation des réactions
nucléaires ainsi que celle du mélange dans le c÷ur convectif de l'étoile peuvent avoir une
in�uence sur la taille de celui-ci.

Nous allons donc en premier lieu revenir sur les caractéristiques des réactions nucléaires
et du mélange convectif au c÷ur des étoiles de faible masse (. 2M � ). Ensuite, nous
expliquerons comment la façon dont ces deux phénomènes sont modélisés peut in�uencer
la taille du c÷ur convectif, notamment dans le cas de modèles calculés avec de l'overshoot.
En�n, nous conclurons par une étude de l'in�uence que cette di�érence de taille peut avoir
sur les observables sismiques durant la séquence principale.

Le travail présenté n'a pas encoré été publié, et n'est pas encore terminé. C'est donc une
présentation préliminaire et non �nalisée, notamment pour le Chapitre 10. Une première
version de l'article a en revanche été rédigée pour le Chapitre 9.
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9. Comment la taille du cœur dépend de
la modélisation du mélange et des
réactions nucléaires?

Nous allons dans ce chapitre introduire les deux processus sur lesquels nous nous concen-
trons dans cette partie, le mélange central et les réactions nucléaires. Pour cela, nous
exposerons leurs caractéristiques et leurs temps caractéristiques respectifs. Ensuite, nous
verrons comment ils peuvent in�uencer la taille du c÷ur.

9.1. Introduction

9.1.1. Les réactions nucléaires

Caractéristiques

Durant la séquence principale, et dans la gamme de masse considérée, les réactions
nucléaires se font en suivant soit la chaîne proton-proton (pp), soit le cycle Carbone-
Azote-Oxygène (CNO). La première se produit principalement dans les étoiles de masse
proche de la masse solaire alors qu'on retrouve la deuxième dans les étoiles plus massives.
Dans ce travail, nous nous concentrerons sur la chaîne pp.

La chaîne pp est composée de plusieurs branches, pp-1, pp-2 et pp-3, qui représentent
plusieurs façons de produire un noyau d'Hélium 4. Le schéma en Figure 9.1 représente
les réactions se produisant dans les di�érentes branches de la chaîne. Les probabilités
respectives de ces branches dépendent de la température, de la densité et de la composition
dans le c÷ur de l'étoile. Ainsi, la Figure 9.2 représente la répartition de l'énergie totale
produite par les réactions nucléaires, pour des étoiles de di�érentes masses, au cours de la
séquence principale. Ces modèles sont calculés avec MESA et une métallicité solaire. On
observe que la chaîne pp domine surtout pour les étoiles de faible masse et jeunes : le cycle
CNO devient dominant versX c � 0:1 pour les étoiles de1;2M � , X c � 0;3 pour 1;5M � et
X c � 0;5 pour les étoiles de2M � .

En outre, nous pouvons noter que l'énergie produite par la chaîne pp est principalement
divisée en trois :

� 2H + 1H ! 3He + 
 , qui domine à basse température ;
� La branche pp-1, qui est la branche favorisée à basse température ;
� La branche pp-2, qui domine à des températures supérieures.
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Figure 9.1. � Représentation des di�érentes réactions nucléaires composant la chaîne pp
(inspiré de Kippenhahn et al. 2012)

Dans le dernier cas, on note que la majorité de l'énergie produite par la branche pp-
2 provient de la réaction7Li + 1H ! 24He (� 96%) : on peut donc considérer que la
quasi-totalité de l'énergie produite par la chaîne pp-2 l'est par la réaction impliquant le
lithium.

Temps caractéristiques

On s'intéresse ici seulement à l'action des réactions nucléaires sur la fraction de masse
d'un élément. On peut alors écrire, si on noteX i la fraction de masse de l'élémenti (e.g.,
Kippenhahn et al. 2012) :

dX i

dt
=

mi

�

2

4
X

j

r ji �
X

k

r ik

3

5 ; (9.1)

avecmi la masse d'un noyau de cet élément,r ji les taux des réactions qui créent l'élément
i et r ik les taux des réactions qui le consomment. Ces taux sont exprimés ici en nombre de
réactions par unité de temps et de volume. On dé�nit de plus le temps caractéristique� i

tel que (e.g., Clayton 1968) :
dni
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= �
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(9.2)

avecni le nombre de particules de l'élémenti .
On déduit alors l'expression de� i qui est :
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: (9.3)
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Figure 9.2. � Répartition de la production d'énergie nucléaire entre les di�érentes réac-
tions, en fonction deX c pour des étoiles de1;2 (haut), 1;5 et 1;8M � .
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Élément �
1H 3,58 Ga
2H 0,889 s
3He 2;84� 104 a
4He 5,67 Ga
7Be 108 jours
7Li 178 s
8B 1,11 s

Table 9.1. � Temps caractéristiques nucléaires des éléments participant aux chaînes pp.

Ce temps exprime le temps caractéristique nécessaire à ce qu'un élément atteigne sa
valeur d'équilibre, c'est-à-dire jusqu'à ce que(@X=@t)nucl � 0. Il est possible de calculer
ces di�érents temps caractéristiques avec MESA, pour tous les éléments participant à la
chaîne pp. Les résultats sont indiqués dans la Table 9.1, pour un modèle de1;3M � avec une
métallicité solaire et arrêté àX c = 0;5. Comme mentionné plus haut, ces résultats montrent
la très grande diversité des temps caractéristiques selon les réactions, le deutérium ayant
une durée de vie de moins d'une seconde (notamment du fait de sa grande réactivité avec
les protons) quand le temps caractéristique pour les protons et l'hélium 4 sont du même
ordre de grandeur, logiquement, que le temps d'évolution nucléaire de l'étoile.

Ces temps sont à comparer à celui de l'autre phénomène impactant la composition des
c÷urs stellaires, le mélange convectif.

9.1.2. Le mélange convectif

Le mélange dans les c÷urs convectifs est très e�cace, c'est-à-dire que le temps de re-
tournement convectif est, pour les éléments les plus abondants, beaucoup plus court que le
temps caractéristique nucléaire. En conséquence, la zone de mélange centrale est souvent
considérée comme homogène dans les codes d'évolution stellaire. C'est par exemple le cas
de CESTAM. Cependant, il est aussi possible de le modéliser comme un phénomène de
mélange di�usif, avec un coe�cient de di�usion Dconv calculé à partir de la MLT, ce qui
est fait dans le code MESA. Ce dernier est relié à la vitesse de convectionvconv par :

vconv = 3
Dconv

� MLT �
; (9.4)

avec � = max
�
Hp; (P=G� 2)1=2

�
pour éviter la divergence deHp proche du centre. On

dé�nit alors le temps caractéristique de la convection comme le temps de retournement
convectif � conv tel que :

� conv =
Z Rcc

0

dr
vconv

: (9.5)

Les valeurs de� conv sont représentées dans la Figure 9.3, calculées sur les mêmes modèles
que ceux utilisés pour la Figure 9.2. On peut noter que le temps caractéristique diminue
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Figure 9.3. � Evolution de � conv pour les trois étoiles représentées dans la Figure 9.2.

avec l'évolution de l'étoile, passant de environ 50 jours à 15 jours. De plus, on voit qu'il
est relativement indépendant de la masse, du moins entre1;2 et 1;8M � .

9.2. Impact sur la structure du cœur

Nous allons dans ce chapitre analyser les di�érences de structure causées par les dif-
férences d'implémentation du mélange central entre CESTAM et MESA. Pour cela, nous
allons tout d'abord nous intéresser à l'impact sur le pro�l compositionnel, pour ensuite étu-
dier celui sur la production d'énergie nucléaire, pour en�n converger vers une explication
de comment cela peut modi�er la taille du c÷ur.

9.2.1. Composition

En comparant les valeurs dans la Figure 9.3 et la Table 9.1 nous pouvons noter que� conv

est plus court que le temps caractéristique nucléaire pour1H, 3He, 4He. Cela veut dire que
les changements en fraction de masse pour ces espèces dus aux réactions nucléaires sont
trop lents par rapport au mélange convectif. Il ne peut donc pas se créer d'inhomogénité
dans le c÷ur de ce fait : on en déduit que ces di�érents éléments sont homogènes dans le
c÷ur.

En revanche, c'est l'inverse pour2H, 7Li , et 8B. Cela veut dire que le mélange convectif
est trop � lent � pour empêcher la mise à l'équilibre de ces éléments chimiques : on s'attend
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Figure 9.4. � Pro�ls de fractions de masse de7Li , 7Be et 2H au c÷ur d'une étoile de
1;3M � à métallicité solaire, arrêtée àX c = 0;4. En bleu le pro�l calculé
avec MESA, en orange avec CESTAM et en pointillés verts celui déduit des
taux de réactions nucléaires.

donc à des inhomogénités dans le c÷ur pour ces trois éléments. De plus, l'écart entre� conv

et � nucl étant important pour ces trois espèces, on s'attend à ce qu'elles atteignent leur
fraction de masse d'équilibre.

En�n, on peut noter le cas limite du 7Be. En e�et, si son temps caractéristique nu-
cléaire est supérieur à� conv, il reste du même ordre de grandeur. Il est donc probable que
le béryllium ne soit pas totalement homogène, mais n'atteigne pas sa fraction de masse
d'équilibre.

Pour véri�er cela, on représente en Figure 9.4 les fractions de masse d'une espèce dans
chaque cas : le deutérium, le lithium et le béryllium. Sont représentées en bleu et orange
les valeurs provenant respectivement de modèles MESA et CESTAM ayant les mêmes
caractéristiques : le premier suppose un mélange di�usif (il tient donc compte de� conv)
quand le deuxième impose un c÷ur homogène. En pointillés verts sont représentées les
fractions de masse à l'équilibre, qui sont calculées d'après les taux des réactions nucléaires
auxquelles prend part l'élément en question, de sorte que(@Xi =@t)nucl = 0. On observe sur
cette �gure ce qui était attendu de notre étude préliminaire : contrairement à CESTAM
où tous les éléments sont homogènes, dans MESA le7Li et le 2H sont bien à leur valeur
d'équilibre : en e�et, pour ces deux éléments� nucl < � conv Au contraire, le 7Be est quasi-
homogène, car pour cet élément� nucl > � conv.
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Figure 9.5. � Pro�l de � dans le c÷ur de deux modèles de1;3M � à métallicité solaire
stoppéX c = 0;4, calculés avec MESA (bleu) et CESTAM (orange)

9.2.2. Production d'énergie nucléaire

Nous avons vu que les pro�ls de composition di�èrent dans le c÷ur, entre MESA et
CESTAM. Cela va avoir un impact direct sur la production d'énergie nucléaire. En e�et,
X i , X j les fractions de masse des deux réactifs de la réaction produisant l'énergie� ij sont
reliées à celle-ci par l'équation suivante :

� ij =
1

1 + � ij

Q
mi mj

�X i X j h�v i ; (9.6)

où � ij est le symbole de Kronecker,Q est l'énergie produite par réaction,� sa section
e�cace et v la vitesse des particules en jeu. On déduit donc que les di�érences observées
dans la Figure 9.4 impacteront directement l'énergie produite par les réactions impliquant
le 7Be, le 7Li et le 2H. Pour les deux premiers, cela peut avoir un impact fort sur le� total :
en e�et, nous avons vu que les réactions pp-2, dominées par la réaction7Li + 1H ! 24He,
représentent environ 20% de l'énergie totale pour une étoile de1;5M � au milieu de sa
séquence principale.

La Figure 9.5 représente le taux de production d'énergie nucléaire� calculée avec MESA
et CESTAM : la di�érence entre les deux pro�ls dans le c÷ur apparaît clairement, et
s'annule dans la région radiative. On remarque aussi que proche du centre,� CESTAM >
� MESA au contraire des régions les plus externes du c÷ur. On peut attribuer directement
cela aux di�érences de pro�l deX 7Li visibles dans la Figure 9.4 :X MESA

7Li < X CESTAM
7Li au
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Figure 9.6. � Gradients radiatifs des modèles MESA (en bleu) et CESTAM (en orange)
calculés sans overshoot (en pointillé) et avec� ov = 0;15 (en trait plein). Les
limites des c÷urs convectifs sont représentées par des barres verticales.

centre de l'étoile, mais la tendance s'inverse dans les régions plus extérieures du c÷ur, de
façon analogue à ce qui peut être vu pour� .

Qu'en est-il de la luminosité du c÷ur, c'est-à-dire l'intégrale de� ? Il est alors intéressant
de constater qu'elle est la même pour les deux modèles : les di�érences dans le pro�l de�
se � compensent �. En conséquence, les deux étoiles ont des luminosités totales identiques.

En�n, on pourrait se demander aussi l'impact de la di�érence enX 2H entre MESA et
CESTAM sur le pro�l de � . En e�et, le deutérium prend part à la réaction2H+ 1H ! 3He+

qui représente une part non négligeable de la production d'énergie totale (voir la Fi-
gure 9.2). Cependant, la di�érence relative en fraction de masse est bien plus faible (autour
de 3%) et donc l'impact de celle-ci sur la production d'énergie nucléaire est négligeable :
l'énergie produite par cette réaction ne change pas signi�cativement selon la façon dont
est modélisé le mélange.

9.2.3. In�uence sur la taille du cœur convectif

Nous allons ici faire le lien entre ces di�érences en� et la taille des c÷urs convectifs. Nous
distinguons le cas sans overshoot, que nous verrons en premier, du cas avec overshoot.
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Figure 9.7. � Contributions des di�érents termes de l'équation 1.1 à la di�érence entre
les gradients radiatifs des modèles CESTAM et MESA, dans le sens MESA-
CESTAM.

Sans overshoot

Pour les étoiles en séquence principale, à l'équilibre thermique, l'intégrale de� sur la
masse correspond à la luminositéL r à la couche considérée. Comme le montre l'équa-
tion 1.1, celle-ci est reliée au gradient radiatif, qui lui-même détermine la limite classique
des c÷urs convectifs. On s'attend donc à ce que la di�érence en� se répercute surr rad .
Cela est véri�é dans les modèles : la Figure 9.6 représente ainsi les gradients radiatifs de
modèles équivalents calculés avec MESA et CESTAM. On y voit clairement des di�érences
entre les pro�ls des deux gradients dans le c÷ur, avant que ceux-ci ne se rejoignent dans
la zone radiative.

Pour véri�er que l'origine de ces di�érences est bienL r , on décompose l'équation 1.1 de
la façon suivante :

� r rad

r rad
=

��
�

+
�L r

L r
+

�P
P

�
�m
m

� 4
�T
T

; (9.7)

et on regarde quel terme domine dans la di�érence entre les deux gradients radiatifs.
La Figure 9.7 représente les di�érents termes de l'équation 9.7. On voit que c'est la

di�érence de luminosité qui domine largement par rapport aux autres termes, ce qui est
en accord avec le fait que les di�érences structurelles observées soient liées aux di�érences
en fraction de masse de lithium.

Cependant, malgré les di�érences de pro�l dans le c÷ur, les deux gradients croisent

113



9. Comment la taille du c÷ur dépend de la modélisation du mélange et des réactions nucléaires ?

Figure 9.8. � Evolution de la masse du c÷ur, pour des modèles de1;3M � calculés avec
MESA et CESTAM, avec et sans overshoot.

r ad au même rayon : ils dé�nissent donc la même limite de c÷ur. On peut comprendre
cela par le fait que le mélange est e�ectué après la détermination de la taille du c÷ur, et
donc les pentes du gradients radiatifs sont modi�ées mais pas le rayon où ils croisent le
gradient adiabatique. Ces tailles sont d'ailleurs identiques sur toute la durée de la séquence
principale. La Figure 9.8 représente en e�et l'évolution de la masse du c÷ur pendant la
séquence principale : les di�érences entre les modèles MESA et CESTAM sont faibles pour
les modèles sans overshoot, et pourraient être expliquées par d'autres disparité entre les
deux codes.

Avec overshoot

En revanche, la situation est di�érente lorsque l'on rajoute de l'overshoot dans les mo-
dèles. Dans cette étude, on utilise une prescription d'overshoot instantané, avec la distance
d'overshootdov prescrite par :

dov = � ov min(Hp; Rcc); (9.8)

a�n de permettre la comparaison directe entre les deux codes.
On observe alors sur la Figure 9.8 la di�érence �agrante avec le cas sans overshoot :

ici, les deux masses de c÷ur sont sensiblement di�érentes, avec des di�érences relatives de
l'ordre de 30% au maximum, vers 1 milliard d'années.

Pourquoi cette di�érence n'est observée que dans le cas de modèles avec overshoot ? Ce
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Figure 9.9. � Représentation schématique du modèle simpli�é expliquant la di�érence de
taille de c÷urs des modèles avec overshoot provenant de CESAM et MESA.

processus est itératif, et pour le comprendre, nous avons développé un modèle simpli�é basé
sur la Figure 9.9. Celle-ci représente, schématiquement, les tailles de c÷ur et gradients d'un
modèle simulant CESTAM, noté avec des primes0, et d'un modèle simulant MESA noté
sans prime. Le gradient adiabatique,r ad, est constant et identique pour les deux modèles.
Les deux gradients radiatifsr rad sont modélisés comme des fonctions a�nes, de sorte à ce
qu'ils aient des valeurs identiques dans la région radiative et des pentes di�érentes dans le
c÷ur convectif, de façon analogue à ce qui peut être vu sur la Figure 9.7. On note que la
pente der rad est la même à l'intérieur qu'à l'extérieur du c÷ur, au contraire de celle de
r 0

rad . Les limites de Schwarzschild, c'est-à-dire oùr rad = r ad, sont notéesr s et les limites
des c÷urs sont notéesRcc � r s + dov. En�n, le processus étant itératif, toutes les variables
à l'itération n sont notées()n .

Au départ, les deux modèles ont des tailles de c÷ur identiques et n'ont pas d'overshoot,
soit (r s)0 = ( r 0

s)0 = ( Rcc)0 = ( R0
cc)0. On étend alors les c÷urs sur une distancedov, d'où

(Rcc)1 = ( r s)0 + dov et (R0
cc)1 = ( r 0

s)0 + dov. A l'itération suivante, les gradients radiatifs
dé�nissent les nouvelles tailles de c÷ur. Du fait que la pente der rad du modèle analogue
à MESA est la même au dedans et au dehors du c÷ur, on a(r s)0 = ( r s)1 : le rayon
de Schwarzschild n'avance pas. En revanche, on peut voir sur le schéma que le gradient
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Figure 9.10. � Evolution du pro�l en X d'un modèle juste après ajout d'overshoot.
Chaque pro�l est représenté à chaque itération en temps, du plus foncé au
plus clair. En bleu le modèle est calculé avec un réseau newnet, analogue
au cas d'un mélange di�usif, alors que le modèle en noir est calculé avec
un modèle basic, analogue au cas d'un mélange instantané.

radiatif du modèle simulant CESTAM, r 0
rad , dé�nit un rayon de Schwarzschild di�érent

à l'itération suivante, de telle sorte que(r 0
s)1 6= ( r s)1. Cette di�érence persiste une fois

l'overshoot ajouté, d'où(Rcc)2 6= ( R0
cc)2. Ce processus se répète aux itérations suivantes,

jusqu'à ce que les modèles convergent vers des tailles de c÷ur signi�cativement di�érentes,
comme observé sur la Figure 9.8.

Il est possible, à partir de ce modèle simpli�é, de déduire une expression de� r s, c'est-
à-dire l'écart entre les rayons de Schwarzschild des deux modèles. On trouve ainsi :

� r s = dov

 
a0

a
� 1

!

(9.9)

aveca, a0 les pentes respectives der rad et r 0
rad dans le c÷ur. On peut alors voir que l'écart

est directement dépendant dedov et donc que, commea0=a > 1, � r s augmente avec� ov.

Ce mécanisme peut directement être observé sur les modèles. Pour cela, on rajoute
brusquement de l'overshoot au milieu de la séquence principale et on regarde l'évolution de
la taille du c÷ur par pas de temps. La Figure 9.10 représente ainsi les pro�ls enX pour un
modèle calculé avec le réseau de nucléaire � basic � et le réseau nucléaire � newnet �. Comme
expliqué dans le section 9.2.4, le premier est analogue au cas d'un mélange instantané et
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le second au cas d'un mélange di�usif. On peut alors observer sur cette �gure que, comme
attendu d'après l'explication du modèle simpli�é, le c÷ur grandit de façon signi�cative
à chaque pas de temps si le mélange est instantané, avant de converger vers une valeur
sensiblement plus grande que ce qu'il aurait eu sans ce processus. En e�et, un ajout simple
d'overshoot aurait ici étendu le c÷ur àm=M = 0;031, ce qui est bien inférieur à la valeur
d'environ 0;07 observée ici. Au contraire, un modèle ayant un mélange di�usif, en bleu, a
un c÷ur dont la taille n'augmente pas.

9.2.4. Quelles sont les caractéristiques des étoiles les plus sensibles
à ce mécanisme?

Nous pouvons nous demander dans quels modèles ces di�érences de taille de c÷ur sont
les plus importantes. Nous savons que celles-ci sont causées par la chaîne de réaction pp-
2 : ce sont donc les étoiles de masses comprises entre1;2 et 1;5M � qui seront le plus
concernées, comme on peut le voir sur la Figure 9.2 De plus, la part de la chaîne pp-2
change grandement au cours de la séquence principale : les étoiles plus jeunes, ayant des
températures centrales plus faibles, ont une part de pp-2 plus élevée que les étoiles situées
plutôt en �n de séquence principale. On peut donc s'attendre à ce que les di�érences de
c÷ur pour les premières soient plus importantes que pour les secondes. Cela est véri�é
dans les modèles : dans la Figure 9.8, on voit en e�et que l'écart entre les tailles est plus
important pour des X c élevés, et avant de se réduire lorsque l'étoile est plus évoluée.

On conclut donc que ce sont principalement les étoiles de ayant des masses comprises
entre 1;2 et 1;5M � et en début de séquence principale qui seraient les plus sensibles au
processus expliqué dans cette partie.

9.3. In�uence du réseau de réactions nucléaires

Du fait que les temps caractéristiques nucléaires du lithium, béryllium et bore sont
faibles devant le temps caractéristique nucléaire de l'étoile, il est commun de supposer les
réactions2H + 1H ! 3He + 
 , pp-2 et pp-3 à l'équilibre. Par exemple, cela correspond au
réglage par défaut dans MESA (utilisation du réseau de réaction nucléairebasic.net ).

Or, cette approximation est ici incorrecte. Ainsi, le béryllium, comme nous pouvons le
voir dans la Figure 9.4, est homogène dans le c÷ur du fait que� nucl

Be > � conv, et n'est donc pas
à l'équilibre. Cela impacte directement l'énergie produite par la réaction7Li+ 1H ! 24He :
en e�et, le lithium est lui à l'équilibre, et donc sa fraction de masse dépend directement
de celle du béryllium, dû au fait qu'il est produit via la réaction7Be + e� ! 7Li + � . En
conséquence, si on considère ces réactions comme étant à l'équilibre, le pro�l en� résultant
sera signi�cativement di�érent, de façon analogue à ce qui a été observé entre MESA et
CESTAM.

Considérer les réactions nucléaires du7Li et du 7Be à l'équilibre a donc aussi un impact
sur la taille des c÷urs convectifs. Pour illustrer cela, on représente dans la Figure 9.11
l'évolution de la masse d'un c÷ur convectif pour deux modèles ayant des réseaux nucléaires
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Figure 9.11. � Evolution de la taille du c÷ur de modèles de1;3M � calculé avec les réseaux
� basic � et � pp and cno extras �

di�érents. On observe alors des tailles de c÷urs di�érentes, dues au même processus que
celui expliqué dans la section précédente. Cette di�érence n'est observée que dans les
modèles incluant de l'overshoot.

Est aussi représentée sur la Figure 9.11, pour comparaison, la taille du c÷ur d'un modèle
équivalent calculé avec CESTAM. On observe que la di�érence entre les modèles avec les
deux réseaux de réactions est légèrement supérieure à celle entre MESA et CESTAM, mais
est du même ordre de grandeur.
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sismiques

Nous avons vu dans le chapitre précédent que les di�érentes modélisations du mélange
dans le c÷ur, ainsi que les réseaux de réactions nucléaires utilisés, avaient une in�uence
sur la taille de celui-ci. Dans cette partie, nous allons e�ectuer un travail préliminaire
pour quanti�er cet e�et, et notamment l'in�uence qu'il peut avoir sur la détermination des
paramètres par modélisation sismique d'étoiles en séquence principale.

Pour faire cela, nous allons modéliser des étoilesKepler de séquence principale au moyen
de modèles calculés avec MESA. Nous allons calculer deux types de modèles : le pre-
mier suppose le7Li et le 7Be à l'équilibre (réseaubasic , nommés par la suite modèles
basic) et le second prend en compte les variations de7Li et 7Be hors équilibre (réseau
pp_and_cno_extras, nommés par la suite modèles newnet). À l'avenir, il sera intéressant
d'e�ectuer le même travail avec des modèles ayant des mélanges di�érents dans le c÷ur :
cependant, le travail pour implémenter un mélange instantané dans MESA reste à faire
et nous avons donc privilégié une comparaison entre les modèles utilisant des réseaux de
réactions nucléaires di�érents comme première approche.

Dans ce chapitre sera présentée en premier la méthodologie adoptée, puis les résultats
obtenus sur di�érentes étoiles observées parKepler. Le travail étant ici préliminaire, je
�nirai par énoncer le travail restant à faire dans le cadre de la publication de ces résultats.

10.1. Méthodologie

La méthodologie adoptée pour ce travail est inspirée de Deheuvels et al. (2016). Elle
consiste à modéliser des oscillateurs de type solaires en séquence principale observés par
Kepler à partir des ratios de leurs fréquences,r01 et r10, présentés dans la Section 2.3.2.
Ces derniers ont en e�et l'intérêt, pour rappel, d'être peu sensibles aux couches les plus
super�cielles de l'étoile, ce qui évite le problème des e�ets de surface. Ils permettent de
ce fait de sonder le c÷ur de l'étoile. Notamment, le changement de composition entre le
c÷ur homogène et la zone radiative provoque une forte variation de la vitesse du son, dont
l'échelle spatiale est inférieure à la longueur d'onde des modes étudiés : cela correspond
à un � glitch �. De ce glitch résulte une oscillation périodique des fréquences en fonction
de l'ordre radial, dont la période dépend de la localisation du glitch et donc de la taille
du c÷ur. Ce dernier étant situé au centre de l'étoile, la période de l'oscillation induite est
plus grande que la fenêtre d'observation des fréquences et ne permet pas de directement
estimer la profondeur du glitch. Cependant, elle a une in�uence su�samment forte sur les

119



10. In�uence sur les observables sismiques

valeurs des ratiosr01 et r10 pour être détectée et donc en retirer des contraintes sur la taille
du c÷ur.

10.1.1. Physique des modèles

Les modèles ont été calculés en utilisant le code MESAv10108. De manière identique
à la modélisation e�ectuée sur KIC10273246 dans le Chapitre 7, les tables utilisées sont
celles d'OPAL, avec un mélange d'élements chimiques provenant de Asplund et al. (2009)
et un modèle d'atmosphère Eddington-gris. Les zones convectives sont modélisées d'après
Cox & Giuli (1968), avec une valeur de� MLT �xée à 1,84 calibrée sur le Soleil. La di�usion
pour ces modèles n'a pas été prise en compte. La prescription d'overshoot utilisée est celle
d'overshoot instantané, avec la dé�nition dedov par défaut de MESA (voir l'équation 7.5).
Le critère de Ledoux couplé aupredictive mixing a été utilisé. Le code d'oscillation utilisé
est ADIPLS. En�n, les ratios étant peu sensibles aux couches super�cielles de l'étoile,
aucune correction paramétrique des e�ets de surface n'a été utilisée.

10.1.2. Méthode utilisée

La modélisation sismique s'est concentrée sur le ratior01, plutôt que le ratio r010 utilisé
dans Deheuvels et al. (2016). En e�et,r010 étant une combinaison der10 et r01. Ces derniers
étant hautement corrélés, utiliserr010 peut provoquer un � sur-ajustement � (Roxburgh,
2018), qui se traduit dans la pratique par une matrice de corrélation mal conditionnée et
donc di�cile à inverser.

Plusieurs études ont montré que la valeur moyenne et la pente des ratios sont de bons
indicateurs de la taille du c÷ur (Popielski & Dziembowski, 2005; Silva Aguirre et al., 2011).
On les modélise donc par un polynôme de degré 2 de la forme :

P(� ) = a0 + a1(� � � ) + a2(� � 
 1)( � � 
 1): (10.1)

Cette prescription ajoute au polynôme de degré � habituel � 3 degrés de liberté,� , � et 
 ,
qui permettent d'assurer que les coe�cientsan soient indépendants, c'est-à-dire exprimés
dans une base orthonormée. Cela facilite les comparaisons avec les modèles. La procédure
pour retrouver ces coe�cients et assurer leur indépendance est décrite dans l'Appendice B
de Deheuvels et al. (2016). Une di�érence entre cet article et le travail ici est que, le ratior01

étant utilisé, la matrice de covariance est bien mieux conditionnée et donc facile à inverser.
En conséquence, si Deheuvels et al. (2016) avaient besoin d'e�ectuer une troncation de la
décomposition en valeurs singulières, celle-ci n'a pas été e�ectuée ici.

En première approche, une grille de modèles a été calculée. Les gammes de paramètres de
celle-ci sont précisées dans la Table 10.1. Pour chaque modèle de la grille, les coe�cientsan

ont été calculés avec les mêmes paramètres� , � et 
 que l'étoile avec laquelle il est comparé,
les coe�cients devant être projetés dans la même base pour pouvoir être comparés.

Pour éviter d'être biaisé par les pas enX c, une interpolation linéaire en� � a été e�ectuée
pour les coe�cients an , l'âge, X c et les observables de surface. De ce fait, tous les résultats
présentés ici ont la même grande séparation.
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10. In�uence sur les observables sismiques

Param. Min Max Pas
M (M � ) 1,1 1,4 0,05
[Fe=H] (dex) -0,1 0,3 0,1
Y0 0,26 0,30 0,04
� ov 0 0,3 0,05
X c 0 X c;0 X c;0=60

Table 10.1. � Paramètres de la grille de modèles

En�n, les fréquences utilisées pour les observations sont celles obtenues dans Deheuvels
et al. (2016). Les observables de surface n'ont pour l'instant pas été pris en compte. Il
sera intéressant dans le travail �nal d'e�ectuer l'ajustement de la SED sur les di�érentes
étoiles, de façon identique à ce qui a été fait sur KIC10273246, a�n d'avoir des contraintes
de luminosité robustes sur les étoiles.

10.2. Résultats

On s'attend d'après les arguments évoqués dans la Section 9.2.4 à ce que les étoiles de
masses comprises entre1;2 et 1;5M � et en début de séquence principale soient les plus
sensibles à la di�érence de taille de c÷ur causée par les processus évoqués dans cette partie.
Nous avons donc sélectionné dans l'échantillon d'étoiles de Deheuvels et al. (2016) deux
étoiles ayant des stades évolutifs di�érents pour estimer l'impact de ce dernier :

� KIC6225718, une étoile jeune (X c � 0;5) et moyennement massive (M � 1;26M � )
� KIC12258514, étoile plus évoluée (X c � 0;1) et de même gamme de masse (M �

1;24M � )
Les résultats sont présentés dans les Figures 10.1 et 10.2, respectivement pour KIC

6225718 et KIC 12258514. Elles représentent les coe�cientsa1 et a0 issus de l'interpolation
en � � , pour chaque séquence évolutive de la grille. On note que les nombres de valeurs
représentées entre les deux �gures ne sont pas les mêmes : cela est notamment dû à la
valeur de la grande séparation de KIC 12258514, qui est petite du fait qu'elle est en �n de
séquence principale. En conséquence, cette valeur de� � peut potentiellement ne jamais
être atteinte durant la phase de séquence principale pour certains modèles de la grille,
notamment pour les étoiles de plus faible masse.

La première observation est que les modèles ayant une valeur de� ov élevée sont les plus
impactés par le changement de réseau nucléaire. En e�et, ce sont les coe�cents(a0; a1)
des modèles ayant les plus hautes valeurs de� ov qui changent le plus quand on utilise le
réseau newnet à la place du basic. Ce résultat est cohérent avec le processus décrit dans
la Section 9.2.3, qui a tendance à ampli�er l'extension du c÷ur pour les modèles basic,
comme le montre l'équation 9.9. D'ailleurs, à partir des observations représentées par une
croix rouge, on peut voir que les valeurs optimales de� ov di�èrent selon le réseau utilisé.
Ainsi, pour KIC6225718, les modèles basic indiquent� ov;opt � 0;20 quand les modèles
newnet indiquent � ov;opt � 0;30. Pour KIC12258514, les di�érences sont moins marquées :
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10. In�uence sur les observables sismiques

Figure 10.1. � Coe�cients a0 et a1 des grilles calculés avec le réseau basic (gauche) et
extras (droite), colorés selonX c (haut), � ov (milieu) et M (bas). Les don-
nées observationnelles de KIC6225718 sont représentées par la croix rouge,
avec leurs incertitudes.
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Figure 10.2. � Idem que la Figure 10.1, mais pour KIC12258514.
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pour les deux réseaux, les meilleurs modèles favorisent tous des valeurs de� ov égales à 0,2.
On peut conclure que le changement de réseau joue un rôle principalement pour les étoiles
en début de séquence principale.

Pour les autres paramètres représentés,X c et M , aucune tendance �agrante n'apparaît à
partir des données de la grille. Cependant, cette approche préliminaire n'est pas su�sante.
À l'avenir, il sera nécessaire d'e�ectuer des optimisations pour déterminer les meilleurs
modèles pour chaque étoile, pour les deux réseaux di�érents. On pourra alors déduire
de ces résultats de potentielles systématiques sur la masse et le stade évolutif de l'étoile
résultant du processus décrit dans cette partie.

Aussi, un travail nécessaire sera de comparer des modèles ayant les mêmes réseaux
nucléaires, mais des prescriptions de mélange di�érentes au c÷ur. Pour cela, les possibilités
sont de soit comparer directement MESA avec CESTAM, soit d'implémenter dans MESA
un mélange instantané au c÷ur. Dans le premier cas, il sera tout de même nécessaire de
recalculer la grille avec une prescription pourdov identique à celle de CESTAM, celle-
ci ayant été calculée avec celle de base de MESA. La seconde solution, elle, serait très
intéressante car elle assurerait que les seules di�érences entre les modèles soient causées
par les di�érences de mélange au c÷ur. Cependant, l'implémentation d'un tel type de
mélange reste à faire.

124



Quatrième partie

Conclusion et perspectives
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Conclusion

Dans cette thèse, j'ai utilisé la sismologie des sous-géantes pour contraindre l'extension
des c÷urs convectifs.

Je me suis d'abord intéressé à trouver quels étaient les caractéristiques des sous-géantes
qui permettraient de contraindre au mieux� ov. À partir d'une étude qualitative dérivée
de la théorie asymptotique, j'ai déduit que les sous-géantes présentant deux croisements
évités, c'est-à-dire deux modes g-dominés, représentent un compromis intéressant entre les
sous-géantes jeunes et donc proches de la séquence principale, et les sous-géantes plus évo-
luées présentant un nombre important de croisements évités et permettant ainsi de sonder
�nement la structure centrale de l'étoile. De plus, j'ai montré qu'avoir deux croisements
évités permet de sonder précisément le gradient en composition chimique au niveau de la
couche de combustion de l'hydrogène, région de l'étoile sous-géante la plus sensible à� ov.

Cependant, la modélisation sismique des sous-géantes est di�cile et requiert une mé-
thode adaptée pour correctement reproduire les observations. Lors de mon travail de thèse,
j'ai étendu, amélioré et rendu plus robuste la méthode initialement proposée par Deheuvels
& Michel (2011). Celle-ci, désignée sous le nom de double optimisation, est une approche
imbriquée comportant deux étapes. La première consiste à trouver la masse et l'âge qui
permet de reproduire la grande séparation� � et la fréquence d'un mode mixte� g de
l'étoile. En e�et, il peut être montré que pour les sous-géantes, un unique couple (Masse,
âge) correspond à un unique couple (� � , � g), si le reste des paramètres est �xé. Dès lors, ce
constat permet de trouver � facilement � les valeurs optimales de la masse et l'âge. Pour les
autres paramètres, des approches plus traditionnelles comme des grilles ou des algorithmes
itératifs sont possibles : seulement, à chaque pas, la masse et l'âge seront trouvés via la
première étape. Cette méthode permet donc de séparer les paramètres � délicats � que sont
la masse et l'âge pour mieux contraindre les autres et ainsi reproduire au mieux les obser-
vations. C'est, à ce jour, la seule approche capable de trouver des modèles reproduisant les
fréquences des modes mixtes des sous-géantes dans les barres d'erreurs des donnéesKepler.
Cela permet d'explorer �nement la physique de l'étoile, ce qui est nécessaire si l'on veut
contraindre la structure du c÷ur de séquence principale. En cela, cette approche di�ère
donc de ce qui est couramment fait dans la littérature, où seuls les paramètres de l'étoile
cherchent à être retrouvés. Cette méthode a été testée dans le cadre d'un exercice PLATO.
Celui-ci a consisté à modéliser six étoiles sous-géantes à partir de données synthétiques
représentatives des futures données de PLATO. Ces observations simulées ont été générées
par une autre équipe à partir de modèles d'évolution, et l'objectif de l'exercice était de
tenter de retrouver leurs paramètres stellaires à l'aveugle. La méthode développée lors de
cette thèse a alors réussi à reproduire correctement les fréquences des modèles cibles, avec
des� 2 réduits faibles (généralement de l'ordre de 1) mais aussi à retrouver les paramètres
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de ces derniers, même si une sous-estimation des incertitudes a été notée. De plus, elle a été
appliquée dans le cadre de Deheuvels et al. (2020), dont un des résultats intéressants pour
cette thèse est qu'une sous-géante, juste assez massive pour avoir eu un c÷ur convectif
en séquence principale, est mieux reproduite sans overshoot qu'avec. Cela montre que la
structure des sous-géantes est sensible à la structure du c÷ur de séquence principale. De
plus, ce résultat est en accord avec la dépendance de l'overshoot avec la masse trouvée
dans la littérature.

Ensuite, j'ai appliqué la méthode sur une sous-géante observée parKepler, KIC 10273246.
Le choix de cette cible est basé sur les arguments énoncés plus haut : elle montre deux
croisements évités et est assez massive pour avoir eu un c÷ur convectif durant la séquence
principale. La méthode de la double optimisation, appliquée cette fois sur des observations,
a réussi à reproduire �dèlement les observations, avec un� 2 réduit pour le meilleur modèle
égal à 3,2. Grâce à cette qualité de modélisation, des contraintes ont pu être obtenues sur
� ov : on trouve ainsi que le meilleur modèle est obtenu pour� ov = 0;15, la di�érence de� 2

avec le modèle sans overshoot étant égale à 188, rendant le résultat hautement signi�catif.
De plus, on observe une forte dégradation de la qualité de l'ajustement des fréquences
pour des valeurs de� ov supérieures à 0,2. Pour expliquer cela, j'ai montré que la fréquence
d'un seul mode g-dominé su�t à contraindre très précisément la densité centrale. Or,
quand � ov � 0;2, la densité optimale permettant de reproduire le mode g-dominé est
atteinte très près de la TAMS, pendant la phase de contraction hors équilibre thermique
qui précède la phase de sous-géante. Dans ce cas, l'accord avec les autres observables, à la
fois sismiques et classiques, se détériore très signi�cativement. Additionnellement, je me
suis intéressé au lien entre les fréquences des modes mixtes et le pro�l de Brunt-Väisälä.
Notamment, j'ai montré le rôle du deuxième croisement évité (le premier étant �xé dans
le cadre de la double optimisation) dans la contrainte du pro�l du gradient de composition
chimique au niveau de la couche de combustion de l'hydrogène. Notamment, j'ai noté que
des modèles qui reproduisent simultanément les deux modes g-dominés ont des pro�ls
de Brunt-Väisälä remarquablement similaires, notamment dans la partie dominée par le
gradient de composition chimique, sensible à� ov.

La modélisation de KIC10273246 a aussi été l'occasion de tester d'autres aspects de la
physique. Notamment, la di�usion chimique des éléments joue un rôle important dans le
cadre des jeunes sous-géantes : en e�açant les irrégularités dans le pro�l de composition
dues au retrait du c÷ur, elle in�uence de façon non négligeable les fréquences des modes
mixtes. Pour KIC10273246, il a été observé qu'elle améliore de façon signi�cative la qualité
de l'ajustement. Autre point, une forte dégénérescence a été trouvée entre la masse et la
fraction initiale d'hélium. Ainsi, deux modèles ayant un écart enY0 de 0,04 et de masse de
0;07M � présentent des fréquences di�cilement di�érentiables, même au regard des petites
incertitudes des donnéesKepler. Il en a été déduit que cette dégénérescence domine les
incertitudes dans la détermination des paramètres de l'étoile, et que l'utilisation d'une
loi d'enrichissement chimique de la Galaxie pour déterminerY0, ce qui est couramment
fait pour la littérature, pourrait mener à une sous-estimation de celles-ci. De plus, cette
dégénérescence explique certainement les trop faibles incertitudes trouvées dans l'exercice
PLATO.
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L'étude des c÷urs convectifs m'a mené, au cours de cette thèse, à m'intéresser à un
autre facteur pouvant in�uer sur la détermination de� ov : la composition du c÷ur dans les
modèles durant la séquence principale, qui dépend à la fois du mélange qui s'y produit et du
réseau de réactions nucléaire utilisé. Ce travail, toujours en cours, a permis de tirer plusieurs
conclusions. Premièrement, malgré le fait que le c÷ur convectif soit souvent approximé
par une région homogène, cela n'est pas totalement le cas. En e�et, le temps d'équilibre
nucléaire de certains éléments est bien inférieur à celui de retournement convectif : en
conclusion, ces derniers ne sont pas homogènes. Parmi ces éléments, on retrouve notamment
le lithium, le deutérium et le bore. Or, le premier prend part à la chaîne de réaction pp-2,
qui représente une part non négligeable de la production d'énergie nucléaire dans les étoiles
de faible masse. En conséquence, les di�érences en composition de lithium induite par le
mélange instantané in�uencent directement la production d'énergie au c÷ur. Nous avons
alors relié cette production d'énergie au gradient radiatif, pour �nalement en conclure
que, lorsque de l'overshoot est ajouté, cela mène à des tailles de c÷urs signi�cativement
di�érentes. Deuxièmement, nous avons aussi noté qu'un phénomène similaire apparaît
lorsque l'on suppose7Li et 7Be à l'équilibre : l'erreur faite ici est que7Be n'est en réalité pas
à l'équilibre, car le mélange convectif l'en empêche. Cela in�uence la production d'énergie,
qui in �ne in�uence la taille de c÷ur dans des proportions semblables à celles du premier
phénomène énoncé ici.

Dans un second temps, nous avons soumis ces di�érences à la modélisation sismique.
Pour cela, nous avons calculé deux grilles de modèles en séquence principale, avec di�é-
rents réseaux de réactions nucléaires. Nous avons ensuite utilisé ces grilles pour estimer
la quantité d'overshoot nécessaire pour reproduire les observations sismiques de plusieurs
étoiles de séquence principale observées avecKepler. Nous avons alors observé que le réseau
in�uence particulièrement la valeur de� ov optimale : les modèles utilisant un réseau nu-
cléaire complet nécessitent une valeur plus grande que ceux utilisant un réseau approximé.
L'amplitude de cette di�érence dépend principalement de la masse et du stade évolutif de
l'étoile : les étoiles les moins massives, ainsi que les étoiles en début de séquence princi-
pale, sont ainsi les plus in�uencées. Aucune répercussion signi�cative n'a été trouvée, pour
l'instant, pour d'autres paramètres. Cependant, cela demandera du travail supplémentaire,
notamment l'utilisation d'une optimisation sur un nombre important d'étoiles pour iden-
ti�er de potentiels e�ets causés par le réseau. De plus, un travail identique sera e�ectué
pour étudier l'in�uence du choix du type de mélange dans le c÷ur. En�n, l'amplitude de
ces e�ets dépendant de la masse, il sera intéressant de voir quelle in�uence ils peuvent
avoir sur la relation masse�overshoot observée dans Deheuvels et al. (2016) ou Claret &
Torres (2016). Ce travail fera l'occasion d'une publication soumise prochainement.
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Perspectives

A l'avenir, le premier travail à e�ectuer sera d'appliquer la méthode de modélisation des
sous-géantes à d'autres étoiles. Déjà présenté dans la Section 8, ce travail devra permettre
d'obtenir des contraintes sur� ov pour des étoiles aux caractéristiques, en masse notam-
ment, di�érentes. Il sera alors intéressant de confronter les résultats obtenus aux travaux
déjà e�ectués sur les étoiles binaires à éclipses (Claret, 2007; Claret & Torres, 2019) ainsi
qu'aux modélisations sismiques d'étoiles en séquence principale (Deheuvels et al., 2016),
les deux montrant une augmentation de� ov avec la masse. De plus, appliquer la méthode
à des étoiles à di�érents stades évolutifs sur la branche des sous-géantes permettra de
mesurer quel type de sous-géante permet le mieux de contraindre� ov. En�n, ce travail
pourra être l'occasion de mieux tester les systématiques dues aux lois d'enrichissement par
rapport à des modélisations oùY0 est laissé libre.

Nous avons vu, dans le cadre de la modélisation de KIC10273246, le très fort poten-
tiel des modes mixtes pour sonder la région centrale du pro�l de Brunt-Väisälä. Or, ces
contraintes sont bien évidemment dépendantes du modèle : pour pallier cela, il serait inté-
ressant d'e�ectuer une procédure d'inversion du pro�l de Brunt-Väisälä. Cette approche,
bien di�érente de celle adoptée dans Noll et al. (2021), permettrait d'obtenir les pre-
mières contraintes non-dépendantes de modèles sur la structure chimique centrale d'une
sous-géante. La qualité des modèles obtenus, qui arrivent à bien reproduire les fréquences
observées, représente un atout pour e�ectuer ces inversions. En outre, il est intéressant de
noter sur la Figure 7.12 la proximité des pro�ls de Brunt-Väisälä pour les deux meilleurs
modèles avec et sans di�usion, ce qui montre la robustesse des contraintes provenant des
modes mixtes. Récemment, Bellinger et al. (2021) ont réussi à inverser le pro�l en vitesse
du son dans le c÷ur et la couche de combustion d'une étoile sous-géante. Inverser le pro-
�l de Brunt-Väisälä pourrait alors apporter un éclairage complémentaire sur la structure
centrale de ce type d'étoiles : notamment, on peut voir sur les pro�ls représentés en Fi-
gure 7.8 que les pro�ls de la fréquence de Lamb, proportionnels àc2=r2, sont identiques là
où les pro�ls de Brunt-Väisälä ne le sont pas, apportant de ce fait une information supplé-
mentaire. A noter cependant que ce travail requiert notamment l'élaboration de noyaux
adaptés, dont la formulation et le calcul restent à implémenter et peuvent contenir des
di�cultés (Buldgen et al., 2017).

D'un autre point de vue, les étoiles sous-géantes représentent des cibles d'intérêt grâce
à la précision des paramètres découlant de leur modélisation. Notamment, cela est in-
téressant dans le cadre de la modélisation d'exoplanètes (e.g., Huber et al. 2019) ou de
l'archéologie galactique (e.g., Miglio et al. 2013). De ce fait, les sous-géantes, aux côtés
des étoiles naines, représentent les cibles de prédilection pour la future mission PLATO.
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On attend de cette dernière un jeu de données de haute qualité (comparable à celles de
Kepler) sur un très grand nombre d'étoiles, situées dans des régions di�érentes du ciel. De
plus, la mission TESS, toujours en cours, continue d'observer les � Continuing Viewing
Zone � et donc d'augmenter le temps d'observation de ces régions dont découleront des
données de qualité. Il sera alors nécessaire de développer, à l'avenir, une méthode robuste
pour retrouver les paramètres de sous-géantes de façon correcte et rapide. Le travail ef-
fectué dans cette thèse, malgré une �nalité di�érente qu'est la contrainte de la physique
stellaire, permet de mieux comprendre ce type d'étoile et ainsi d'ouvrir des perspectives
pour l'élaboration d'une méthode de modélisation automatique. Notamment, le lien étroit
entre la densité centrale et les fréquences des modes g-dominés pourrait indiquer que� c

représente une variable de choix pour interpoler des modèles de grille. Mais surtout, ce nou-
veau jeu de données sera l'opportunité de pouvoir explorer �nement l'intérieur d'étoiles
aux caractéristiques diverses, ouvrant de ce fait de nouvelles voies à la physique stellaire.
Les sous-géantes représentent dans ce cadre aussi des cibles de choix. Notamment, situées
juste après la �n de la séquence principale, l'obtention de pro�ls de rotation permettrait
de contraindre fortement les processus de transport de moment cinétique dans l'intérieur
des étoiles (e.g., Eggenberger et al. 2019b) dont la nature reste à déterminer. On peut
noter d'ailleurs l'intérêt que ces étoiles peut aussi représenter pour des contraintes sur des
modèles cosmologiques (Rato et al., 2021).

En�n, des missions, dont l'astérosismologie représente une place centrale, sont candidates
à la sélection Voyage 2050 de l'ESA : Chronos (Michel et al., 2021) et Haydn (Miglio et al.,
2021). La sélection d'un de ces deux missions assureraient un très important jeu de données
à long terme, dont les sous-géantes représentent un type d'étoile clé.
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