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Résumé

A la lumière des résultats récents sur leur nature, leur origine et leur relation possible avec

des étoiles de la population III (encore non découvertes!), nous étudions un échantillon d’étoiles

riches en carbone. Cet échantillon inclut une grande variété d’étoiles carbonées telles que des

étoiles à baryum, des étoiles CH, des étoiles pauvres en métaux et une étoile de type de R.

Le scénario communément admis invoque le transfert de matière d’une étoile maintenant éteinte.

Nos mesures de vitesse radiales confirment statistiquement cette hypothèse.

Après une réduction soigneuse des spectres, nous déterminons les abondances d’éléments grâce à

des codes d’atmosphere stellaire et de synthèse spectrale de pointe. Nous prouvons que l’impact

des molécules sur la structure thermique de l’atmosphère peut induire des effets significatifs sur

les abondances et la photométrie.

Deux groupes distincts apparaissent au regard des abondances des éléments lourds : des étoiles
seulement enrichies en élément s et des étoiles enrichies en éléments s et r. Nous confirmons

le scénario du transfert de masse d’une étoile de la branche asymptotique des géantes pour la

première famille. Mais l’analyse des abondances du second groupe semble indiquer que leur com

pagnon étaient plus massifs.

Notre échantillon inclut une étoile très pauvre en métaux de la branche asymptotique des géantes

puisante, l’étoile la plus évoluée parmi les étoiles pauvres en métaux.

Nous observons ainsi indirectement les produits de la nucleosynthèse des étoiles nées dans les

premières étapes de notre galaxie. Cependant l’image reste incomplète et d’autres études sont

nécessaires afin de comprendre leur origine.

Mots-clés: spectroscopie, abondances, vitesses radiales, étoiles carbonées, étoiles pauvres en

métaux, nucleosynthèse stellaire, processus s, processus r



Abstract

Stellar nucleosynthesis in the Galactic history : the carbon stars

In the light of recent results on their nature, their origin and their possible relation with stars of

population III (still undiscovered !), we study a sample of metal-poor carbon enhanced stars. This

sample includes a large variety of carbon stars such as barium stars, CH stars, carbon enhanced

metal-poor stars and an R type star.

The common explanation call upon a mass transfer scénario from an now extinct star. Our radial

velocity follow up confirms statistically this statement.

After a careful réduction of the spectra, we carefully détermine elemental abundances, using to
State of the art stellar atmosphère and spectral synthesis codes. We show that the impact of

molécules on the thermal structure of the atmosphère can induce significant effects on abun
dances and photometry.

Two groups appears regarding the heavy éléments abundances : stars only enriched in s element

and stars also enriched in r éléments. Concerning the former, we confirm the mass transfer scé

nario from an asymptotic giant branch star. But the abundance analysis of the latter reveals
that their companion were more massive stars.

Our sample includes a thermal pulsing asymptotic giant branch star, with an extremely low

content of metals, making it the most evolved star among metal-poor stars.

We highlight that we observe now indirectly the primary nucleosynthesis production of stars

born in the first times of our Galaxy. However the picture remains still incomplète, and further

studies are required in order to understand the origin of these objects.

Keywords: spectroscopy, abundances, radial velocity, carbon stars, metal-poor stars, nucleosyn
thesis, s-process, r-process



Table des figures

2.1 Exemple de spectre avec FEROS et avec UVES 23

2.2 Comparaison des largeurs équivqalentes entre FEROS et UVES 23

2.3 Exemple de réduction 27

2.4 Corrélation croisée avec 13 spectres de HD26 29

2.5 Sensibilité de la technique de corrélation vis-à-vis du bruit 30

3.1 Comparaison entre l’impact sur les abondances de 2 modèles avec une différence
en CNO 34

3.2 Largeurs équivalentes obtenues avec un modèle carboné et un modèle non carboné 35

3.3 Exemple de la structure thermique pour un modèle carboné et deux modèles non
carboné 36

3.4 Interpolation en température effective de la structure thermique 38

3.5 Interpolation en température effective de la pression électronique 39

3.6 Interpolation en gravité de la structure thermique 40

3.7 Interpolation en gravité de la pression électronique 41

3.8 Interpolation en métallicité de la structure thermique 42

3.9 Interpolation en métallicité de la pression électronique 43

3.10 Exemple de détermination des paramètres stellaires fondamentaux 47

3.11 Exemple de dégénérescence des paramètres stellaires fondamentaux 48

3.12 Exemple de spectres synthétiques en flux dans le domaine visible 50

3.13 Exemple de spectres synthétiques en flux dans l’infrarouge proche 51

3.14 Prédictions synthétiques de B-V 52

3.15 Prédictions synthétiques de V-K 53

3.16 Comparaison des prédictions synthétiques avec les calibrations d’Alonso et al.

(1999) 54

3.17 Exemple de synthèse de la raie interdite d’O 55

3.18 Exemple de synthèse des raies moléculaires de CH 55

3.19 Exemple de synthèse des raies moléculaires de NH et de CN 56

3.20 Comparaison des mesures d’abondances de C et de N à partir des differents indi
cateurs 57

3.21 Exemple de synthèse de quelques raies de La 58

3.22 Exemple de synthèse d’une raie de Ba 59

3.23 Exemple de synthèse d’une raie d’Eu 59

3.24 Exemple de synthèse des raies de Pb 60

3.25 Catalogue des étoiles de notre échantillon où apparaît la raie non identifiée à 4017

Â triées par largeur équivalente 62
3.26 Idem à la figure 3.25 63

11



Table des figures

3.27 Raies non identifiées dans le spectre de CS22942-019 64

3.28 Exemple de l’influence du bruit sur la précison de la détermination synthétique
des abondances 71

5.1 Diagramme HR de l’échantillon étudié 91

5.2 Compilation de déterminations spectroscopiques d’abondance du carbone 92

5.3 Légende d’après les critères de Jonsell et al. (2006) 95

5.4 [Ba/Fe] vs [Eu/Fe] 96
5.5 [Eu/Fe] vs [Fe/H] 98
5.6 [Ba/Fe] vs [Fe/H], [La/Fe] vs [Fe/H] et [Pb/Fe] vs [Fe/H] 99
5.7 [Pb/Ba] vs [Fe/H] 100
5.8 [Pb+Ba/Eu] vs [Fe/H] 101
5.9 [La/Eu] vs [Fe/H] 102
5.10 Décomposition du rapport [[Ba/Eu] dans les étoiles r+s 104
5.11 [Ba/La] vs [Ba/Fe] 106
5.12 [C/Fe] vs [Fe/H] 107
5.13 C/N vs l2C/lZC 108
5.14 C/N vs [C/Fe] 109
5.15 [C+N/Fe] vs [Fe/H] 110
5.16 [Ba/Fe] vs [C+N/Fe] 111
5.17 [O/Fe] vs [Fe/H] et [Mg/Fe] vs [Fe/H] 112

12



Chapitre 1

Introduction

1.1 La quête des origines de la Galaxie

Jusqu’à il y a un peu plus de 50 ans, la classification de spectres stellaires, comme celle d’H.

Draper et MK (Morgan, Keenan, & Kellman 1943), s’appuyait sur l’hypothèse implicite que

toutes les étoiles avaient une composition chimique très semblable. Or, en analysant les spectres

de deux sous-géantes (HD 19445 et HD 140283) obtenus avec le télescope de 100 pouces de
l’observatoire du Mont Wilson, Chamberlain & Aller (1951) ont constaté que leur composition

chimique était assez différente de celle du Soleil, avec notamment un rapport de fer/hydrogène
considérablement plus petit.

Plus tard, Burbidge et al. (1957) posèrent les bases de la nucléosynthèse Galactique, soutenant

l’idée qu’il existait des différences considérables dans la composition chimique des étoiles, et sup

posèrent que les éléments plus lourds que le lithium avaient été produits par la nucléosynthèse

stellaire. Néanmoins, le “modèle simple” d’évolution chimique de la Galaxie qu’ils développèrent,

qui consiste à la représenter comme une boîte fermée, avec un recyclage de la matière instantané

et des productions constantes, prévoyait que 10% d’étoiles de faible masse (donc de longue durée

de vie) auraient des abondances d’éléments non issues de la nucléosynthèse primordiale d’environ

un dixième de celles du Soleil. Alors que la fraction observée de tels objets dans le voisinage so

laire est largement inférieure à ce pourcentage (connu sous le nom du “problème des naines G”),
les étoiles pauvres en métaux apparaissent beaucoup moins concentrées dans le plan Galactique

que les étoiles de métallicité solaire. La prise en compte d’une telle correction a pour effet de

diminuer l’anomalie (Sommer-Larsen 2001), et implique l’accrétion de gaz pauvre en métaux par
le disque de la Galaxie au cours de l’évolution Galactique (voir par exemple Prantzos & Aubert

1995). Toutefois, bien que les modèles d’évolution chimique de la Galaxie actuels souffrent de

certaines incertitudes, l’idée que les premières étoiles soient nées d’un gaz de composition chi

mique primordiale, celle du Big Bang, apparaît évidente. Bien que l’on n’ait jusqu’alors jamais

observé de telles étoiles, elles furent appelées étoiles de population III.

1.2 À la recherche des étoiles de population III

L’importance de l’étude des étoiles les plus anciennes s’est très vite avérée cruciale à la

compréhension de plusieurs processus astrophysiques, comme la nucléosynthèse primordiale, les

mécanismes de formation d’étoiles, et l’évolution chimique de la Galaxie aux époques les plus

reculées.
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Chapitre 1. Introduction

Par exemple, les abondances des éléments légers (en particulier celle du lithium), au travers des
modèles de nucléosynthèse primordiale, contraignent la teneur en barion de l’Univers (voir par
exemple Ryan et al. 1999).

D’autre part, Cayrel et al. (2001) ont déterminé l’âge individuel d’une étoiles très ancienne grâce
à la nucléo-cosmochronologie, ce qui a permis de définir une limite d’âge inférieure à celle de
notre Galaxie, et par conséquent, à celle de l’Univers.

Enfin, les théoriciens spécialisés dans les processus de refroidissement ont émis l’hypothèse que la
fonction de masse initiale (IMF) de la Galaxie devait être différente pour les étoiles de population I
et de population II. En particulier, le refroidissement étant moins efficace à baisse métallicité,

il avait été prédit que l’IMF devait être décalée vers les masses plus importantes (Shu et al.
1987; Silk 1993). Etant donné la composition primordiale (ou presque) des étoiles extrêmement
pauvres en métaux, il est possible, en principe, de détecter la signature des supernovas. Ainsi,

l’étude des rapports d’abondance des étoiles survivantes a pu fournir des informations précises
sur les masses des progéniteurs, confirmant l’existence passée d’étoiles très massives. L’intérêt

pour ces objets s’est considérablement accru ces dernières années alors que certains chercheurs

ont évoqué la possibilité que les étoiles de population III aient joué un rôle fondamental dans

la réionisation de l’Univers, après la phase de recombinaison (Bromm & Larson 2004). C’est
pourquoi elles détiennent, définitivement, un rôle clé en astrophysique.

1.3 Les recherches globales ("relevés”) d’étoiles pauvres en mé
taux

Les programmes de recherche des étoiles de population III se sont dès lors succédés et cette

quête perdure encore aujourd’hui. Il est à noter que le critère de recherche des vielles étoiles

repose sur leur teneur en métaux et non leur âge, puisque la détermination de l’âge d’une étoile à

une distance inconnue est pratiquement impossible. En fait, même si des classifications comme,

par exemple, celle du système photométrique de Strômgren (b-y,ml,cl,h£) permettent en prin
cipe d’évaluer les magnitudes absolues, la précision obtenue avec de telles méthodes ne permet

pas de discerner des âges entre 12 et 14 milliards d’années. On devra donc garder à l’esprit que,

en raison du mélange incomplet et aléatoire des éjecta des supernovas à des stades primordiaux,

il est possible d’avoir des étoiles de formation contemporaine avec différents degrés d’enrichisse
ment en métaux.

Les relevés d’étoiles à mouvements propres élevés :

- Comme expliqué précédemment, les étoiles pauvres en métaux sont principalement concen

trées dans le halo de la Galaxie. Ceci étant, il convient d’opérer un critère de sélection sur

les mouvements propres des objets étudiés. Les premiers relevés en mouvements propres

élevés commencèrent à la fin des années 70 (Giclas, Burnham, &; Thomas 1978). Ryan &
Norris (1991) ont depuis optimisé les résultats en rejetant notamment les étoiles proches

de faible luminosité dans tout l’hémisphère méridional, alors que Carney et al. (1994) se
concentrèrent sur les régions australes. Bien qu’ils mirent à jour 10% des étoiles de métal

licité [Fe/H] < -2,0 actuellement connues, le rendement (défini comme le rapport entre les
étoiles dont la métallicité [Fe/H] <-2,0 et le nombre d’étoiles visées) n’était pas très élevé,
soit autour de quelques pourcents.

14

Les relevés grand champ avec prisme à objectif



1.3. Les recherches globales ("relevés”) d’étoiles pauvres en métaux

Différentes approches ont été adoptées en utilisant cette technique :

- Le relevé de Bond.

Ce relevé photographique avec prisme à objectif était basé sur la sélection visuelle de

spectres très étendus. La limite de magnitude en B était de 11,5 et il couvrait 5000 deg2 de
ciel. Il a fourni une liste d’étoiles qui sont encore discutées dans la littérature; cependant,

seul un nombre restreint d’étoiles avec [Fe/H] < -2,5 a été trouvé, dont seulement trois
avec [Fe/H] < -3,0 (Bond 1970, 1980).

- Le relevé HK.

Dénommé par le passé relevé “Preston Sz Shectman”, il est maintenant plus largement

connu sous le nom de relevé HK, d’après la région spectrale utilisée pour l’estimation de la

métallicité, i.e. les raies de Ca II H et K. L’approche de la technique classique de prisme à

objectif à grand champ de ce relevé est légèrement différente des précédentes, en ce que le

filtre d’interférence (de 150 Â de couverture), centré sur les raies de Ca H et K, est situé
avant le plan focal (Beers, Preston, &; Shectman 1985, 1992). La résolution spectrale est
de 5 Â. Ce relevé est plus profond en magnitude que celui de Bond et atteint en B 15,5-16.
Les champs d’observation couvraient l’hémisphère nord (à l’aide du télescope de Burrell-

Schmidt, Kitt Peak, USA) et l’hémisphère sud (avec le télescope de Curtis-Schmidt, Cerro

Tololo, Chili). Ce relevé a détecté approximativement 1000 étoiles avec [Fe/H] < -2,0 et

environ 100 avec [Fe/H] < -3,0. Le rendement était de 22% et avec une présélection photo
métrique, il s’élevait à 32%. C’est environ deux fois plus qu’avec la technique à mouvement

propre, mais toujours d’un facteur deux fois plus petit que le cas idéal, en particulier pour

les étoiles extrêmement pauvres en métaux.

- Le relevé Hamburg/ESO (HES).

Il a été initié en 1989 dans le cadre d’un Large Program de l’ESO visant à trouver les qua

sars lumineux (Wisotzki et al. 2000). Il utilise aussi une technique de prisme à objectif avec
une résolution spectrale de 15 Â centré autour de H7, sans aucun filtre, avec une couver
ture spectrale comprise entre 3200 et 5200 A. Les données rassemblées ont très rapidement
suscité l’intérêt de la communauté stellaire. Ce relevé se limitait à l’hémisphère méridio

nal et couvrait « 7600 deg2 de ciel. La résolution, plus modeste que celle du relevé HK,
ainsi que l’utilisation d’un plus grand télescope lui ont permis d’atteindre une magnitude

relative B de 17. Mais à la différence du relevé HK, un critère automatique de sélection a

été employé. Cela, associé à une couverture spectrale plus importante, a permis que l’éva

luation de la métallicité ne soit pas biaisée par un effet de température. Le rendement de

ce relevé a été de 80% pour des étoiles avec [Fe/H] < -1, et a été de 27% pour des étoiles

avec [Fe/H] < -2,5. Il est également à noter qu’à cause des différences dans les échelles de
température, les métallicités dérivées du relevé HES sont 0,5 dex plus grandes que celles

du HK. Par conséquent les deux valeurs du rendement ne sont pas directement comparables.

Le SDSS (Sloan Digital Sky Survey) & SEGUE (Sloan Extension for Galactic Understan-
ding and Exploration).

Les spectres d’étoiles Galactiques de ce relevé (avec une résolution de 2000), initialement

obtenus avec un objectif de calibration photométrique (filtres ugriz), constituent une base

de données sans précédent pour l’étude des populations stellaires les plus âgées de la Voie

Lactée. Ce relevé s’appuie sur des spectres à basse résolution (R = 2000). Etant donné

l’énorme volume de données (105 étoiles), l’analyse exige des procédures automatisées. Al-
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Chapitre 1. Introduction

lende Prieto (2003) a montré que, sur la base des 5000 premiers spectres délivrés par ce

projet, la plupart des étoiles naines du SDSS appartiennent au disque épais de la Galaxie.

Quant aux étoiles du halo, elles peuvent être facilement identifiées en regardant leurs abon

dances chimiques, qui présentent des métallicités bien inférieures. Le projet SEGUE, qui

consiste en l’introduction d’une calibration automatique des paramètres stellaires fonda

mentaux (Teff logg, [Fe/H]) basée sur une grille de spectres synthétiques, a d’ores et déjà
mis en évidence la présence d’au moins 2500 étoiles très pauvres en métaux et de plu

sieurs centaines d’étoiles extrêmement pauvres en métaux à partir des archives publiques

du SDSS. Les premiers essais de SEGUE permettent actuellement d’estimer qu’environ

20000 étoiles très pauvres en métaux seront identifiées dans les trois années à venir.

En dépit de ces efforts d’observation considérables, aucune véritable étoile de population III

n’a été trouvée. Les abondances les plus basses ont été trouvées dans le relevé HK et descendent

“seulement” à des valeurs [Fe/H] « -4,0, bien au-dessus du niveau prévu pour la population III.
Cependant, on doit garder à l’esprit que grâce à ce relevé la recherche est limitée à un rayon de

10 kpc autour du soleil pour des géantes et de 1 kpc pour des naines. Des valeurs semblables

ont été évaluées pour le relevé HES (Chritlieb & Beers 1999). L’exploitation des données du

HES a néanmoins récemment permis la découverte de HE0107-5240 (Christlieb et al. 2002) avec

une métallicité [Fe/H] = -5.3, et de HE1327-2326 (Frebel et al. 2005) avec une métalicité [Fe/H]
= -5,4. Bien que ces objets présentent des taux records de métallicité, ils n’entrent toujours pas

dans la catégorie des étoiles de population III (la définition de la limite communément admise

étant de [Fe/H] < -6,0, Beers 1999).
L’absence de découverte de véritables étoiles à métallicité nulle est sujette à diverses spécula

tions. Christlieb et al. (2002) ont émis l’hypothèse que cet effet était dû à la différence des échelles

de temps de contraction entre les étoiles de faible masse et les étoiles massives. En effet, avant

qu’une étoile de 0,8 MO se soit formée, ses consoeurs les plus massives avaient déjà explosé en

supernova de type II (SNII), enrichissant le milieu interstellaire jusqu’à [Fe/H] = -4,0. De plus,
certains modèles d’évolution stellaire récents prévoient que pour des étoiles de métallicité nulle,

l’action du mélange devrait augmenter l’abondance en carbone au moment du flash d’hélium.

Fujimoto, Ikeda, &; Iben (2000) ont même calculé que toutes les étoiles de faible masse avec

[Fe/H] < -4,0 auraient dû subir cette action et ainsi se “transformer” en étoiles surabondantes
en C. Cette prédiction peut être facilement vérifiée, mais n’est seulement valable que dans le cas

des géantes. Une autre explication invoque le fait que le mécanisme de refroidissement lors de
la contraction est moins efficace à cause de l’absence des métaux. L’article de revue de Bromm

& Larson (2004) discute cet effet et conclut qu’il pourrait avoir inhibé la formation des étoiles
de masse faible à des métallicités proches de zéro ; ainsi, l’IMF primordiale serait décalée vers

les masses intermédiaires, considérablement différentes de celles qu’on mesure actuellement (voir

Lucatello et al. 2005a). Umeda & Nomoto (2003) ont précisé que, si la population d’étoiles de

cette génération était dominée par des étoiles de masses comprises entre 20 et 130 M© (ayant

toutes depuis explosé en SNII selon leurs modèles), l’influence de la production en C et O sur les
nuages néoprimordiaux devrait augmenter l’efficacité du refroidissement et induire rapidement

la formation des étoiles de faible masse. Ceci impliquerait que les étoiles avec les métallicités les

plus faibles soient caractérisées par une surabondance en CNO par rapport à celle du fer. Un bon

test pour ce scénario consisterait à mesurer systématiquement les abondances de CNO pour des

étoiles de métallicités diverses et ce, en fonction de la métallicité. Il est remarquable cependant

que les modèles de Umeda & Nomoto (2003) prévoient aussi une forte surabondance en oxygène

pour les étoiles très pauvres en métaux : pour une métallicité aussi faible que [Fe/H] =-5,3, la
valeur prévue est de [O/Fe] = 2,8. Christlieb et al. (2004) ont mesuré une abondance d’O pour
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HE 0107-5240 telle que [0/Fe| = 2,2, et Frebel et al. (2005) ont rapporté pour HE1327-2326 la
valeur de [O/Fe] = 2,8, confirmant la validité du modèle d’Umeda & Nomoto.

1.4 Sur les traces des plus vieilles étoiles de la Galaxie

Bien que l’on n’ait observé aucune vraie étoile de population III jusqu’à présent, la plupart des

étoiles extrêmement pauvres en métaux (EMP) reflètent les propriétés originelles de la Galaxie,

comme vu précédemment. L’étude d’une génération stellaire aujourd’hui disparue peut se faire

au travers de l’étude des traces qu’elle a laissées sur les générations suivantes. En fait, l’étude

des étoiles pauvres en métaux apporte potentiellement des réponses aux questions portant sur

l’évolution chimique de la Galaxie à des phases primordiales, sur la nucléosynthèse des étoiles

massives de métallicité nulle ou très faible et sur le rôle des éléments issus des processus s et

r (voir Simmerer et al. 2004). Les théories des mécanismes de nucléosynthèse stellaire pour des
étoiles à métallicité non nulle bénéficient elles aussi des rapports d’abondance observés dans des

étoiles prises individuellement et en contraignent directement les modèles. D’autre part, en com

parant les rapports moyens d’abondances mesurés pour des ensembles d’étoiles contemporaines

et ceux calculés pour différentes SN, il est possible de remonter à la distribution en masse des

SN contribuant à l’évolution chimique et ce, à chaque époque de la Galaxie (voir par exemple

Karlsson & Gustafsson 2001; Carretta, Gratton, Cohen, Beers, & Christlieb 2002).

La technique de nucléo-cosmochronologie fournit un lien direct avec l’âge de l’Univers, en s’ap

puyant sur la mesure spectroscopique d’éléments radioactifs dans les étoiles les plus anciennes de

notre Galaxie (Sneden et al. 2000; Cayrel et al. 2001). Cette information peut être comparée aux
âges d’autres objets primordiaux, tels que les amas globulaires, dont les âges sont déterminés
grâce aux tracés évolutifs (voir Carretta et al. 2000). Plusieurs projets consacrés à l’étude à haute
résolution et à haut rapport signal sur bruit de ces objets ont commencé ces dernières années. Le

Large Program de l’ESO, intitulé “Formation de la Galaxie, premiers éléments de nucléosynthèse

et les premières étoiles” (First Stars), rassemble et analyse 35 étoiles du relevé HK (Hill et al.
2002; Depagne et al. 2002; François et al. 2003; Cayrel et al. 2004; Sivarani et al. 2004; Spite et al.

2005). Les métallicités des étoiles en jeu sont comprises entre -4,0 et -2,7. Selon ces observations,
la dispersion des rapports d’abondance sont très petits, et souvent inférieurs à l’incertitude de la

mesure elle-même. Ceci suggère que le gaz avec lequel ces étoiles ont été formées a été enrichi par

plusieurs SN plutôt qu’une seule. Mais les résultats de Cayrel et al. sont en contradiction avec les
prévisions des modèles d’instabilité de paire supernovae/hypernovae (Umeda & Nomoto 2002).
L’effet pair-impair prévu, ainsi que la sous-abondance de Zn prédite, ne sont pas conformes aux
observations.

En étudiant un échantillon de huit étoiles extraites du relevé HES telles que -2 ,7 < [Fe/H] < -3,6
et en les associant à des données de la littérature, le programme “0Z” (Cohen et al. 2002; Car

retta et al. 2002; Lucatello et al. 2003) obtient des résultats tout à fait similaires. Un ensemble

de données plus important (28 étoiles) a été analysé pour ce programme par Cohen et al. (2004).
Ces derniers prétendent que la compréhension des rapports d’abondances obtenus nécessite une

IMF constante pour les SN, avec néanmoins une influence de la métallicité sur la production

des éléments légers tels que le Mn, le Co et le Cu. De plus, ils invoquent une masse de SN plus
importante que celle communément admise afin d’expliquer les observations.
Des observations Subaru de tels objets ont aussi été effectuées par Honda et al. (2004a,b), qui

se concentrèrent en particulier sur les éléments lourds tels que le Ba et l’Eu, et montrèrent à

basse métallicité une dispersion importante de ces éléments issus respectivement du processus s
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et du processus r , contrairement aux éléments plus légers. La contradiction se résobe néanmoins

lorsque l’on considère le rapport de ces deux éléments. En effet, d’après leur taux de production,

ces éléments ne sont pas strictement s et r, et une fraction de Ba est fabriqué par le processus

r et réciproquement pour l’Eu. Ceci confirme le résultat de Simmerer et al. (2004) indiquant la
dominance du milieu interstellaire par les produits des SN (i.e. les éléments r) à basse métallicité,

puis la résurgence progressive des produits des étoiles moins massive (i.e. les éléments s) à des
époques plus récentes.

La publication des résultats de ces grands projets récompense les efforts d’observation considé

rables qui ont été déployés. Cependant, tous les problèmes n’ont pu être résolus. Ces projets

souffrent encore fondamentalement d’un sous-échantillonnage, particulièrement pour les métal-

licités inférieures à -3,5, où se trouvent certainement la plupart des clés concernant l’existence

des étoiles de population III. Plusieurs programmes de spectroscopie à haute résolution et à

haut signal sur bruit continuent à l’heure actuelle avec différents télescopes de la classe des 8 m

(VLT/UVES, à Keck/HIRES et à Subaru/HDS), et leurs résultats pourraient éclairer à l’avenir,
de manière spectaculaire, notre connaissance des phases initiales de notre Galaxie.

1.5 Les étoiles carbonées pauvres en métaux

L’un des résultats les plus surprenants du relevé spectroscopique d’étoiles pauvres en métaux

HK (Beers et al. 1992; Beers 1999) est la présence d’un grand nombre d’étoiles très enrichies en

carbone. Norris et al. (1997a) ont constaté que 14 % des étoiles de ce relevé, dont la métallicité
est inférieure à -2,5, ont des bandes de CH anormalement fortes. Plus récemment, des résultats

basés sur un plus grand échantillon suggèrent que la fréquence de ces étoiles (c’est-à-dire des

étoiles avec [C/Fe] > +1,0) parmi des étoiles pauvres en métaux ([Fe/H] < -2,5) est encore plus
grande, et est estimée à 25 %. Ces résultats ont été confirmés dans le relevé HES (Wisotzki et al.
2000; Christlieb et al. 2001), où 30 % des candidats pauvres en métaux semblent être carbonés.
Les derniers résultats du relevé HK, qui emploie une échelle de température basée sur les cou

leurs dans l’infrarouge proche (plus appropriées pour ces objets), donnent une valeur de 20%.
Ces chiffres ont été surévalués à cause de l’influence des bandes moléculaires et en particulier de

CH sur le spectre, affectant la détermination des abondances (dans le cas du HES, cette fraction

tombe à 14% +/- 4% Cohen et al. 2005). En dépit des nombreux travaux menés à haute résolu
tion spectrale sur cette classe d’objets (Norris et al. 1997a; Bonifacio et al. 1998; Hill et al. 2000;

Barbuy et al. 2005; Aoki et al. 2000, 2002a; Norris et al. 2002; Lucatello et al. 2003; Sivarani

et al. 2004; Plez & Cohen 2005), l’origine du carbone dans ces étoiles reste toujours incertaine.

L’analyse des éléments lourds de ces étoiles enrichies en C laisse néanmoins apparaître quatre
sous-classes d’abondances différentes :

Il existe jusqu’alors un seul cas enrichi en C et enrichi seulement en r : CS 22892-52

([Fe/H] = -3,1, McWilliam et al. 1995) qui montre une surabondance de carbone ([Fe/H] =
-2,4, [r/Fe] = +1.6, [C/Fe] = +1,0 Sneden et al. 1994, 1996, 2000). Le modèle observé
d’abondance pour les éléments lourds à capture de neutron correspond parfaitement au

modèle purement r solaire. L’association de C et d’éléments r a été attribué à un mécanisme

commun, celui d’une supernova de type II, comme discuté par Aoki et al. (2002a). Elle
s’apparente fortement à une seconde étoile pauvre en métaux avec un fort enrichissement en

r, CS 31082-001 (Cayrel et al. 2001), mais qui n’est que très légèrement carbonée ([C/Fe] =
+0,2 Hill et al. 2002).
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Cependant, Aoki et al. (2002a) ont également trouvé une classe très riche en carbone, mais

dépourvue d’éléments à capture de neutrons, contrecarrant l’argument d’un mécanisme
commun d’enrichissement.

Hill et al. (2000) et Cohen et al. (2003) ont, quant à eux, mis à jour dans les relevés HK
et HES, des objets qui montrent un enrichissement à la fois en éléments s et en éléments

r, faisant apparaître encore une autre classe.

Une grande majorité d’étoiles carbonées pauvres en métaux affichent toutefois seulement
un enrichissement en éléments s.

Un des scénarios les plus probables quant à leur origine est celui proposé pour des étoiles plus

modérément pauvres en métaux, les étoiles de classe CH ([Fe/H] ~ -1,0,-1,5), pour lesquelles
l’enrichissement en C provient de l’accrétion de la matière d’un compagnon de la branche asymp

totique des géantes (AGB), comme décrit par Vanture (1992a). Cependant, cette analogie n’a

toujours pas été prouvée. Toutes les étoiles CH sont en effet des membres de systèmes binaires

(McClure & Woodsworth 1990). Des variations de vitesse radiale ont été détectées (et, dans

certains cas, des périodes ont été déterminées) pour plusieurs des étoiles carbonées pauvres en

métaux (ci-après CEMP) (Norris et al. 1997a; Aoki et al. 2000; Preston & Sneden 2001; Cohen
et al. 2003; Lucatello et al. 2003). Cependant, Preston & Sneden (2001) n’ont trouvé aucune

preuve de la variation en vitesse radiale pour trois de leurs sous-géantes CEMP sur une période

de 8 ans. Le scénario de transfert de masse ne semble donc pais applicable pour ces trois étoiles ;

en outre, dans ce scénario, on s’attend à ce que l’étoile que nous observons aujourd’hui montre

un enrichissement en éléments s, produit par l’ex-AGB. Cependant, CS 22957-027 (Norris et al.

1997b; Bonifacio et al. 1998) ainsi que les étoiles de Aoki et al. (2002a), toutes des objets mon

trant pourtant un considérable enrichissement en C (jusqu’à [C/Fe] = 2,2), ne présentent aucune
surabondance en éléments s. Il est remarquable que tandis qu’une surabondance en éléments s

s’accompagne toujours de carbone à profusion, la réciproque ne tienne pas, à la différence des

éléments issus du processus r, qui sont également trouvés dans des étoiles normales en C.

Si le scénario de transfert de masse est correct, les CEMP qui ne montrent qu’un enrichisse

ment en processus s, fournissent une occasion unique d’étudier une génération éteinte d’étoiles

AGB extrêmes, en étudiant les empreintes chimiques qu’elles ont laissées sur leurs compagnons

moins massifs. L’observation de ces étoiles contraint aussi fortement les modèles théoriques de

la structure, de l’évolution et de la nucléosynthèse des étoiles AGB des époques primordiales, et

démontre par exemple que le processus s fonctionne même à des métallicités très basses (Goriely

& Siess 2001), en dépit de l’absence de noyau (Fe). La nature même du processus s à basse
métallicité présente un fort intérêt. Des surabondances de plomb sont prévues par les modèles

courants de nucléosynthèse. En effet, à basse métallicité, la diminution de noyaux de fer pour

un flux de neutrons donné donne lieu à une surproduction d’éléments du troisième pic par rap

port à ceux du deuxième pic. LP 625-44 (Aoki et al. 2000) a été la première étoile découverte

présentant une surabondance forte en Pb, matière provenue d’un compagnon AGB maintenant

éteint. Van Eck et al. (2001) ont aussi présenté un ensemble d’étoiles avec une surabondance de

Pb par rapport aux éléments du deuxième pic, confirmant les prédictions de Goriely & Mowlavi

(2000) et de Goriely & Siess (2001). Depuis, l’abondance de plomb a été mesurée dans 21 étoiles
supplémentaires (Aoki et al. 2002b; Johnson &: Boite 2002; Lucatello et al. 2003; Sneden et al.

2003; Sivarani et al. 2004; Cohen et al. 2003; Van Eck et al. 2003), mettant finalement en évidence

une gamme variable de rapports [Pb/Ba].
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1.6 Structure de la thèse

Le but de cette thèse est de présenter une analyse précise et uniforme d’abondances pour

21 étoiles pauvres en métaux et enrichies en carbone, parmi un échantillon initial de près de 90

étoiles, observées avec l’instrument UVES monté sur le télescope numéro 2 du VLT. Cette ana

lyse d’abondance est associée à une analyse dynamique (c’est-à-dire un suivi de vitesses radiales)
afin de valider ou d’invalider le scénario de transfert de masse. Après avoir décrit les observations

et la réduction de données, nous donnerons un descriptif des méthodes employées pour les me

sures d’abondances en soulignant particulièrement l’importance des modèles d’atmosphère. Nous

discuterons ensuite la découverte en particulier d’une étoile AGB très faible en métaux. Enfin

nous détaillerons les résultats de l’analyse d’abondance de l’ensemble de l’échantillon au regard
de la nucléosynthèse stellaire et dans le contexte global de l’évolution chimique de la Galaxie.
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Observations et réduction

2.1 Le choix de l’instrumentation

2.1.1 FEROS

Le spectrographe échelle à fibre de large couverture spectrale FEROS (Fibre-fed, Extended

Range, Echelle Spectrograph) de l’ESO fonctionne avec un prisme à dispersion croisée monté

sur un banc contrôlé en température. Il est conçu pour être à très haute résolution spectrale

(R = 48 000) et de rendement élevé (20%). Sa couverture spectrale s’étend entre 350 nm et
920 nm sur 39 ordres offrant, après leur combinaison, un spectre presque unique. Seules les

deux bandes spectrales de 853,4 nm à 854,1 nm et de 886,2 nm à 887,5 nm sont perdues à

cause du non chevauchement des ordres. La stabilité mécanique et thermique de FEROS permet

un calibrage précis en longueur d’onde à partir seulement de prises quotidiennes de lampe de

calibration. Nous avons cependant noté des problèmes de calibration en longueur d’onde au-delà

de 900 nm. Heureusement, aucune information spectrale majeure pour notre étude ne se situe

dans cette région. Bien qu’il n’ait pas été prévu pour des mesures de vitesse radiale, la précision

atteinte est de l’ordre de 25 m/s. FEROS est alimenté par deux fibres optiques pouvant fournir
simultanément des spectres de l’objet et du ciel ou d’une des deux lampes de calibration. Les

fibres sont illuminées par des fentes ouvertes de 2,0 secondes d’arc sur le ciel, et séparées les

unes des autres de 2,9 minutes d’arc. La puissance de résolution de 48 000 est atteinte grâce

à un trancheur d’image et ce, sur toute la gamme spectrale. Le détecteur est un CCD EEV

2kx4k. Une procédure de réduction automatique en language MIDAS a été développée, offrant

pratiquement en temps réel des spectres extraits et calibrés en longueur d’onde. Cette procédure

de réduction des spectres FEROS est incluse dans la distribution standard de MIDAS et offre

des résultats de qualité (voir ci-après). En octobre 2002, FEROS a été transféré du télescope

de 1,52 m au télescope de MPG/2,20 m. Nos observations sur cet instrument ont été effectuées
avant cette période, donc sur le télescope 1,52 m.

2.1.2 UVES

UVES est le spectrographe optique à haute résolution du VLT situé sur la plateforme Nas-

myth B de l’UT2. C’est un spectrographe échelle à dispersion croisée, conçu pour fonctionner

avec un rendement élevé, dans un domaine spectral commençant à la coupure atmosphérique

à 300 nm jusqu’à la longueur d’onde limite des CCD (environ 1 100 nm). Afin d’atteindre cet

objectif, le faisceau lumineux émanant du télescope est dédoublé sur deux bras (300 - 500 nm

(bleu) et 420 - 1 100 nm (rouge)) de l’instrument. Les deux bras peuvent être utilisés séparé-
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ment, ou en parallèle par l’intermédiaire d’un miroir semi-réfléchissant dichroïque. La puissance

de résolution est d’environ 40 000 pour une ouverture de fente de 1 seconde d’arc. Le maximum

de résolution est de 80000 ou 110 000 respectivement pour le bras bleu et pour le bras rouge.
Trois trancheurs d’image sont également disponibles afin d’obtenir une haute résolution avec une

ouverture de fente variable. L’instrument est construit pour une stabilité mécanique maximum

et permet d’obtenir un calibrage précis en longueur d’onde. Une cellule à iode peut être insérée

dans le faisceau lumineux pour des mesures de vitesse radiale extrêmement précises. Néanmoins

nous n’avons pas utilisé ce mode dans le cadre de notre programme de surveillance de vitesse
radiale.

Les deux bras d’UVES sont équipés de détecteurs CCD, un seul pour le bras bleu et une mo

saïque de deux pour le bras rouge. Le CCD du bras bleu est un EEV 2Kx4K. Une partie du

bras rouge est équipée par le même type de CCD que celui du bras bleu (EEV) et l’autre partie
par un CCD MIT, qui présente un meilleur gain et un meilleur bruit de lecture afin de minimiser

l’effet de frangeage dans la partie la plus rouge du spectre. Les CCD peuvent être alimentés par

un réseau de fibres pour une observation multi-objets qui constitue la configuration FLAMES
(que nous n’avons pas utilisée dans nos observations, ce mode impliquant une perte de résolution

et nos cibles n’étant pas toutes regroupées dans la même région du ciel).

2.1.3 Etude comparée

La figure 2.1 compare deux spectres d’une même étoile pris avec les deux instruments. La

résolution (R = ^y) du spectre UVES est de 80 000 et celle de FEROS est de 48 000. Cette
différence de résolution influe sur le spectre et se manifeste par des profils de raies plus élargis
et moins profonds dans le cas de l’observation FEROS. Le profil instrumental joue donc un rôle

important pour les déterminations d’abondances. Comme décrit ci-après dans la section 3.2.1,

une routine de convolution est introduite afin de reproduire sur le spectre synthétique le profil

instrumental. Ainsi, hormis cette dégradation en résolution modérée, qui peut être aisément prise

en compte, les deux instruments sont très compétitifs comme la description technique le souligne

ci-dessus. Au regard des mesures de largeur équivalentes sur chacun des spectres issus des deux

instruments pour un même objet, la figure 2.2 confirme que l’analyse des spectres ne s’en trouve

pas influencée.

Néanmoins, le handicap majeur de FEROS quant à l’obtention de spectres de grande qualité

tient surtout au fait qu’il soit monté sur un télescope de taille modeste (1,52 m dans le cas de

nos observations contre 8 m pour UVES). Le fait que les objets de cette étude soient majoritai

rement du halo, combiné à leur relative faible luminosité intrinsèque (types spectraux entre F et

K), rend plus laborieuse l’obtention de spectre à haut rapport signal sur bruit. Cette difficulté

s’accentue d’autant plus que la métallicité de l’étoile est faible, car ces dernières se trouvent en

moyenne plus éloignées de nous.

2.2 Observations

L’échantillon de spectres d’étoiles carbonées dont nous diposons pour ce travail repose sur

trois séquences d’observations distinctes à très haute résolution (R > 48 000), à haut rapport
signal sur bruit (SNR > 50 a 4000Â) et à large couverture spectrale ( > 3000Â). Comme nous
allons le voir, la très haute qualité de ces spectres est essentielle pour conduire une analyse chi

mique fine.
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Fig. 2.1 - Exemple d’un spectre dans la région de la raie de Pb a 4057 A d’une étoile observée avec
FEROS (trait pointillé) et avec UVES (trait continu). Les qualités respectives des 2 instruments

sont tout à fait équivalentes, bien que la résolution inférieure de FEROS implique une convolution

instrumentale plus forte ce qui permet de les distinguer.

Fig. 2.2 - Comparaison des largeurs équivalentes mesurées sur un spectre de HD211173 obtenu

avec UVES et sur un autre spectre du même objet obtenu avec FEROS. On n’observe aucune
différence notable.
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- La première série d’observations présente un échantillon de 55 étoiles, observées en no

vembre 1999, janvier 2000 et juillet 2000. Ces observations ont été effectuées sur place à
l’observatoire de La Silla (Chili) par F. Primas, V. Hill et J. Setiawan, sur le télescope de
1,52 m équipé de l’instrument FEROS, et identifiées par les programmes ESO respectifs
64.L-0293(A), 64.N-0502(A) et 65.N-0105(A). Cet échantillon a été choisi à partir du ca
talogue de Bartkevicius (1996), qui présente des étoiles CH et d’autres objets de la même

famille. Cette source présente l’avantage de contenir des objets de métallicités variées (voir
tableau des paramètres extraits de la littérature en annexe). Cette source d’objets de type
CH présente aussi des objets d’origines spectrales très variées, voire aléatoires. Ainsi, nous

avons pu identifier dans l’échantillon observé une étoile de type Ap (HD202400) et des
étoiles de type RV Tau (BD-161430 et CD-36437) dont la nature variable rend l’analyse
plus difficile et moins fiable.

- La deuxième série d’observations a été obtenue par S. Van Eck et est destinée à étendre le

travail pionnier de Van Eck et al. (2001) sur les étoiles à plomb. Cet échantillon avait été
choisi afin de couvrir une large gamme de métallicités pour étudier l’émergence du plomb
tout au long de l’histoire Galactique. En plus de nouvelles cibles, de nouvelles observations

des étoiles issues de Van Eck et al. (2003) ont été effectuées avec UVES afin de couvrir une

plus grande fenêtre spectrale (en utilisant le mode dichroïque, voir détails techniques plus
haut) que ne le permettait le CES. Les étoiles de plus faible métallicité ont été initialement

choisies dans les catalogues du relevé HK (identifiables par leur acronyme CSxxxxx-xxx)
et du relevé HES (dénommées HExxxx-xxxx). Cet échantillon d’étoiles compte au total

23 objets qui ont été observés avec l’instrument VLT/UVES entre mars et août 2002 sous
l’identité ESO 69.D-0063(A) en mode service, c’est-à-dire opéré par un astronome en poste
sur le site.

- Les deux échantillons précédents ne présentant que peu d’objets à très basse métallicité

([Fe/H] < -2), une demande de temps d’observation supplémentaire était requise et a été
obtenue avec succès sous le nom de programme 073.D-0193A. J’ai moi-même effectué les

observations de cette partie de l’échantillon en avril 2004, en choisissant, à l’instar de

Van Eck et al., le mode dichroïque. Les objets ont été sélectionnés avec le concours de N.

Christlieb et extraits du catalogue du relevé HES. D’autre part, ce programme incluait

aussi une prise à intervalles réguliers des étoiles à faible métallicité de cet échantillon ainsi

que de ceux de Van Eck et al. (spectres à bas rapport signal sur bruit) afin de compléter
les mesures d’abondances par des mesures en vitesse radiale. Ces objets, dont les résulats

se trouvent en annexe F, ont fait l’objet des programmes 073.D-0193B et 074.D-0228A en
mode service.

Comme souligné dans l’introduction, les objets de très faible métallicité présentent un intérêt

tout particulier. Cependant, l’étude d’un échantillon plus étendu en terme de métallicité, et donc

d’âge, constitue un point central de cette étude. En effet, l’objectif est de pouvoir mettre en relief

des caractéristiques chimiques particulières (voir par exemple le cas particulier de CS30322-023),

mais aussi de relier ces objets par des signatures d’éléments et ainsi essayer de reconstituer leur

évolution et leur histoire au sein de l’histoire Galaxie. C’est pourquoi il a été délibérément choisi

dans ce travail d’analyser en priorité dans ce travail les spectres issus de notre collaboration avec

S. Van Eck et A. Jorissen, échantillon se prévalant de présenter une large variété d’objets en

terme de métallicité (comme nous allons le voir < —3.5 [Fe/H] < 0.0) issus de catalogues variés
(HES,HK et Bartkevicius).
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2.3. La réduction

Après chaque observation, il convient d’extraire l’information utile des données sorties des

instruments. Cette étape, dite de réduction, se présente comme une tâche fastidieuse mais néan

moins cruciale, comme nous allons essayer de le démontrer dans ce paragraphe. Il existe une

procédure automatique de réduction (pipeline) développée par l’ESO dans le langage MIDAS

des spectres échelles pour chacun des deux instruments dont il est question ici. Dans le cadre

des observations effectuées en mode service à l’ESO, les spectres sont réduits par ces procédures

automatiques et délivrés au responsable du projet (une copie des données est aussi archivée et

devient publique après un an).

Ainsi que le montre Reyniers (2003), la procédure automatique de réduction du spectrographe
UVES souffre de problèmes concernant la soustraction de la lumière diffusée du spectre de flat-

field et de l’absence de corrections des pixels défectueux.

Nous allons décliner ici la procédure que nous avons employée dans le contexte UVES de MIDAS

afin de palier ces problèmes, en nous appuyant sur les commandes de haut niveau de la procédure

de réduction (pour plus de détails, consulter le manuel d’utilisation 1 et les routines développées
par M. Reyniers (disponibles sur son site web 2).

- Tout d’abord, les images de calibration sont sommées en leur appliquant une pondération

basée sur l’intensité du signal. Cette subtilité n’existant pas dans la procédure standard,

nous avons eu recours à la routine masterbias.prg et masterfiat,prg de M. Reyniers. Cette

routine, toutefois, n’emploie pas de procédure de réjection, mais cela n’a a priori pas lieu

d’être étant donné la stabilité du CCD. L’image de bias ainsi obtenue est soustraite de

toutes les observations, du spectre de flatfield et du spectre de la lampe de calibration.

La procédure de repérage des ordres se fait de façon standard via la commande du pipeline

orderp/uves s’appuyant sur une image de la lampe de flatfield mais avec une ouverture de
fente étroite. Il est aussi nécessaire, au préalable, de générer une calibration préliminaire

des images sur la base d’une image d’une lampe Th-Ar prise encore une fois avec une fente

étroite. A cette fin la commande predict/uves est utilisée.

Intervient ensuite l’étape cruciale de la soustraction de la lumière diffusée de l’image du

spectre de la lampe de flatfield. Pour le brais bleu, cette opération est particulièrement déli

cate car les ordres sont très serrés et ne laissent que peu de place à la mesure de l’intensité

dans les inter-ordres sur laquelle est cartographiée la lumière diffusée (le choix d’une boîte

de mesure de 20x1 pour le spectre bleu, de 20x4 pour le rouge inférieur et de 20x10 pour

le rouge supérieur s’avère optimal). C’est pourquoi une procédure de réjection manuelle

selectmiddummb.prg est employée additionnellement pour rejeter les quelques points dé

viants. L’image de lumière diffusée, déduite par extrapolation grâce à une fonction spline
des mesures dans l’inter-ordre, et après avoir été lissée par un choix de boîte de 100x100

pixels, est soustraite de l’image de flatfield.

On procède de façon identique pour la soustraction de la lumière diffusée dans les images

de spectre de l’étoile avec les mêmes paramètres des commandes.

- L’image de spectre de l’étoile est ensuite nettoyée des cosmiques grâce à la commande

^ttp ://www.eso.org/observing/dfo/quality/UVES/pipeline/pipe_gen.html
2http ://www.ster.kuleuven.be/ maarten/index.html
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filter/cosmic, en choisissant les paramètres de réjection calculés sur les statistique de gain
et de bruit de lecture du CCD, en limitant la recherche à un signal seuil de 4 et un rapport

critique de discrimination objet-rayons cosmiques de 2.

- Avant même l’extraction, la calibration en longueur d’onde est effectuée via la commande
waveca/uves. Il n’a pas été jugé nécessaire ici d’effectuer la calibration à l’endroit où se

trouve l’objet sur l’ordre, bien que l’option soit présente. La fenêtre centrale sur l’ordre est

donc sélectionnée par défaut pour étalonner le spectre.

On procède ensuite à la division par le flatfield et à l’extraction. Ces deux opérations sont

effectuées via la commande du pipeline reduce/uves en stipulant que la division doit se faire
avant l’extraction, soit sur l’image à deux dimensions. En effet, cette opération permet de

corriger les variations de sensibilité du CCD pixel par pixel et non sur une moyenne. Il

permet aussi de s’affranchir, le cas échéant du fringeage, pour les longueurs d’onde les plus
rouges. Concernant l’extraction, il est crucial, contrairement aux paramètres par défaut du

pipeline, d’opérer une extraction en mode optimal, c’est-à-dire de pondérer l’addition des

colonnes suivant leur intensité et de minimiser ainsi l’ajout de bruit. Ce mode d’extraction

présente aussi la possibilité de rejeter des pixels déviant de plus de 5cr.

Quant à la fonction de blaze, son amortissement s’effectue avec la division par le flatfield.

Grâce à la longue fente du spectrographe, une partie du ciel est aussi observée en même

temps que l’étoile. Les ordres présentent des fenêtres en dehors du signal de l’étoile sur

lesquelles peut s’appuyer la soustraction du spectre parasite du ciel.

Les ordres sont alors combinés, en prenant soin de tronquer les extrémités des ordres par les

valeurs conseillées à l’aide de la commande reduce/uves et en choisissant le mode optimal
d’addition des parties de recouvrement plutôt qu’une simple moyenne.

- Les spectres à une dimension qui émergent de ces opérations sont ensuite calibrés en flux

en suivant la procédure décrite dans le manuel d’utilisation du pipeline. En bref, celle-ci

consiste en la division du spectre par la réponse du CCD (elle-même préalablement calibrée
sur une étoile de référence), en pondérant par le temps d’exposition et la masse d’air de

l’observation. Cette opération n’a pas pour but d’exploiter cette calibration en tant que

telle, mais permet d’amortir les fortes variations du spectre, en particulier dans le bleu, qui

handicapent fortement le placement du continu du spectre. De plus, il a été délibérément

choisi de ne pas normaliser les spectres ; les bandes moléculaires, en affectant certaines

parties, ne permettent plus, dès lors, d’en visualiser le continu.

Enfin les spectres sont corrigés en vitesse radiale (voir la méthode employée ci-après) puis
additionnés dans le cas de plusieurs observations. Cette étape finale est effectuée avec la

tâche scombine du logiciel IRAF. L’addition est pondérée par le temps d’exposition, et un

algorithme de réjection des pixels déviants, basé sur les statistiques de bruit de lecture et

de gain du CCD, est utilisé.

Comparativement à la réduction initiale issue du pipeline, une amélioration de 20 % a pu être

obtenue pour les spectres de signal sur bruit modeste ( < 50), certains ordres ont pu être récupérés
dans la partie la plus bleue du spectre et une meilleure réjection des rayons cosmiques est obtenue.

Un exemple comparatif est présenté dans la figure 2.3.
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Fig. 2.3 - Exemple d’un spectre réduit avec la procédure standard du pipeline (trait noir) et

avec nos procédures (trait rouge).

Concernant la procédure de réduction des spectres FEROS, nous avons constaté des défauts

dans la phase de calibration en longueur d’onde au-delà de 8900 Â. Cette partie du spectre ne
présentant pas d’intérêt particulier pour cette étude, nous n’avons pas procédé à une nouvelle

réduction de ces spectres.

2.4 Vitesse radiale : la méthode de corrélation croisée

description

La technique de mesure de vitesse radiale employée consiste à effectuer une corrélation croisée

du spectre de l’objet avec deux spectres de référence observés. Cette mesure a été effectuée grâce

à la tâche fxcor d’IRAF. Le spectre du Soleil est celui de Neckel (1999). Le spectre d’Arcturus

ainsi que le spectre de raies telluriques est extrait de Hinkle et al. (2000). Les spectres de référence

ont été délibérément choisis comme observés et non synthétiques car dans ce cas, il n’y a a priori

aucune incertitude sur la position des raies. Cependant, la présence de raies "superflues" dans un

spectre par rapport à un autre peut devenir une nuisance et une source de bruit importante. A

l’inverse, plus le nombre de raies communes est important, plus le pic de corrélation se trouvera

marqué et donc plus la mesure sera précise.

Il a été choisi d’opérer la corrélation sur les spectres échelles dont les ordres ont été fusionnés

en postulant qu’une grande couverture spectrale compense l’incertitude sur la calibration en lon

gueur d’onde induite par la fusion des ordres. La routine d’IRAF corréle dans le mode de Fourier.

Il est donc possible d’appliquer un filtre sur les spectres voué à minimiser l’influence des hautes

fréquences et/ou des basses fréquences. Néanmoins, afin d’exploiter au maximum les spectres,

nous n’avons appliqué aucun filtrage. Pour palier le manque de filtrage des basses fréquences,

les spectres sont d’abord grossièrement normalisés. Ils sont ensuite rééchantillonnés en longueur

d’onde sur une base commune par le programme fxcor lui-même. Enfin, les régions spectrales

corrélées ont été soigneusement choisies afin d’éviter les régions d’apparition des raies telluriques.

Une fonction gaussienne a ensuite été ajustée sur les points de corrélation afin d’en déterminer

l’extremum. De plus, un spectre de raies telluriques ( extrait de Hinkle et al. (2000)) a été utilisé

afin d’évaluer le point zéro du spectrographe.
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object/template Sun Arcturus Telluric

Sun 0.000 0.406 0.399

Arcturus -0.406 0.000 0.005

Telluric -0.384 -0.008 0.000

noise 4002.0 378.2 18.655

Tab. 2.1 - Corrélations réciproques des spectres de référence. Le spectre du Soleil utilisé présente
un décalage Doppler de 0.400 m/s qui sera déduit des mesures. Les mesures du spectre de bruit
(utilisé pour dégrader en signal les spectres de test) sont donnés à titre informatif, leurs valeurs
discordantes justifiant qu’il n’existe pas intrinsèquement de signal d’étoile réel.

calibration

Avant toute mesure, nous nous sommes assurés de la fiabilité de nos spectres de référence.
Pour cela nous avons corrélé ces spectres entre eux. Le tableau 2.1 donne la valeur résultante de

cette opération.

On note dans cette calibration des spectres de référence que le spectre du Soleil présente un
décalage de 0,400 km/s. Cette correction est et sera appliquée à toutes les corrélations effectuées
avec ce spectre de référence. On note que la corrélation avec le bruit ne donne aucun résultat

réaliste, et on considérera donc que ce spectre de bruit ne présente pas de raies parasites aux
tests précédents.

Tests

Les figures 2.4 et 2.5 présentent différents tests effectués sur l’étoile HD26 afin de justifier la
méthode employée.

Bien que le spectre de HD26 (classée comme G4V) s’apparente beaucoup plus à celui du
Soleil qu’à celui d’Arcturus, on constate dans ce test que des observations distinctes mènent à

des résultats très cohérents, quelle que soit la référence utilisée. La précision relative atteinte

permet de détecter les variations de la vitesse héliocentrique à l’échelle de la dizaine de minutes.

Ces spectres ont tous un haut rapport signal sur bruit de l’ordre de 200.

Cette étoile test a été choisie car elle est présente dans le catalogue CORAVEL de Udry et al.
(1999) et dans le catalogue de Nordstrom et al. (2004). Cette étoile étant également présente
dans notre échantillon, il était donc intéressant de valider la technique de mesure de vitesse

radiale utilisée par la suite, en comparant nos mesures à celles de ces catalogues. La valeur pour

cette étoile dans ces catalogues est respectivement de -215,3 +/ 1,2 km/s et -215.1 +/ 1,6 km/s.
D’après notre analyse (figure 2.4), nous trouvons une valeur de -211.13 km/s, soit «2.5o de
moins que la vitesse mentionnées dans les catalogues. La grande valeur de l’incertitude ( qui
repose sur une centaine de valeurs) indique que la valeur ponctuelle que nous trouvons n’est

pas incompatible. Une mention spécifique est d’ailleurs portée à l’égard de cette étoile dans le

catalogue des standards de vitesse radiale, indiquant un mouvement orbital. De plus, la nature

CH de cette étoile (Vanture 1992a) (voir également l’étude chimique ci-après), est certainement
en partie à l’origine de la divergence entre notre mesure et celle de CORAVEL. Cette étoile

n’est donc pas une bonne référence pour évaluer précisément notre méthode de détermination du

point zéro. Néanmoins, la stabilité reconnue de l’instrument UVES, ainsi que la démonstration

qui précède, nous permet de prétendre à une précison au-dessous du km/s. Par contre, les tests
montrent que la précision relative permet d’atteindre quelques dizaines de m/s pour des spectres

de bonne qualité. Ceci est fondamental pour l’analyse de l’AGB CS30322-023 (voir chapitre 4).
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78.82 78.84

HJD-2452400

Fig. 2.4 - Vitesse de corrélation avec 13 spectres différents de HD26 sur une période d’environ

lh. Les points rouges proviennent d’une corrélation avec un des spectres de l’étoile même, les

points noirs résultent de la moyenne obtenue avec un spectre d’Arcturus et du Soleil. Les points

bleus représentent les corrections héliocentriques calculées et décalées verticalement d’une valeur

constante et les les points verts sont les valeurs de la corrélation avec le spectre de telluriques

décalées d’une valeur constante. Le panel inférieur correspond à la différence entre le résultat

des corrélations corrigées de la vitesse radiale et du point zéro avec une solution constante de

-211.13 km/s. On constate que la méthode permet d’atteindre une précision relative de l’ordre

de 20m/s.

29



Chapitre 2. Observations et réduction

FlG. 2.5 - Sensibilité de la technique de corrélation vis-à-vis du bruit. La corrélation de HD26

à différents SNR avec le spectre de telluriques et décalé verticalement d’une valeur constante

(en vert), avec le Soleil (en bleu) et avec Arcturus (en noir). La corrélation avec le Soleil est
excellente jusqu’à un signal sur bruit de 10. La corrélation avec Arcturus est plus incertaine, car

les types spectraux des 2 étoiles diffèrent. La corrélation avec le spectre de telluriques est très

dépendante du bruit car la région de corrélation s’effectue dans un domaine plus étroit (et donc

avec moins de raies) qu’avec les spectres du Soleil et d’Arcturus.
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Nous avons éprouvé la robustesse de cette méthode vis-à-vis de la qualité du signal dans la

figure 2.5. Le spectre a été dégradé volontairement en ajoutant du bruit. D’autre part, on s’est

assuré dans le tableau 2.1 qu’il n’existait aucun signal résiduel d’un quelconque astre dans ce

spectre de bruit qui risquerait de fausser le test. On remarque d’abord que la mesure du point

zéro dérive en fonction du signal sur bruit. Ceci peut s’expliquer par le fait que la corrélation avec

les telluriques s’opère sur une petite fenêtre spectrale, donc un plus petit nombre de raies, le pic

de corrélation étant facilement influencé par le bruit. On remarque ensuite que, contrairement au

spectre de telluriques, la corrélation avec des spectres d’étoiles de référence est peu dépendante

du SNR jusqu’à une limite d’environ 10. C’est à partir de ce test que le seuil en SNR pour nos

mesures de vitesse radiale a été fixé à 20. C’est ainsi que les temps de pose pour notre surveillance

de variation de vitesse radiale ont été calculés (via l’ETC (Exposure Time Calculator) d’UVES).
Cependant, le spectre de cette étoile test présente des raies profondes et nombreuses car riches

en métaux ([Fe/H| -1.0) et plutôt froides (Te//= 4800K). Pour des étoiles pauvres en métaux
et chaudes (par ex. CS22956-028 et CS22945-017), la corrélation repose sur moins de raies. Le
choix du spectre de référence, ainsi que la valeur minimum du SNR nécessaire, prennent alors

plus d’importance pour atteindre une précision équivalente.

application

Les valeurs de vitesse radiale présentées en annexe correspondent à la moyenne des deux

valeurs obtenues en corrélant les spectres du Soleil et celui d’Arcturus et en soustrayant la valeur

de point zéro obtenue via les raies telluriques. L’incertitude associée o sera évaluée comme l’écart

de mesure entre les deux spectres de référence. Comme on peut le constater dans la figure 2.5,

l’erreur porte autant sur le choix du spectre de référence que sur celui de la mesure du point zéro

du spectrographe, mais il est néanmoins difficile d’évaluer l’erreur de ce dernier.
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Chapitre 3

Détermination des abondances

3.1 Les modèles d’atmosphères MARCS

3.1.1 Des modèles carbonés spécifiques?

Toutes les abondances dérivées sont obtenues par comparaison du spectre observé avec un

spectre synthétique, calculé par le programme “turbospectrum”, développé par B. Plez en lan

gage Fortran et adapté aux étoiles froides (Alvarez k Plez 1998). Ce programme utilise comme

entrée fondamentale les modèles d’atmosphère OSMARCS, initialement conçus par Gustafsson

et al. (1975) et plus tard perfectionnés par Plez (1992) ; (voir Gustafsson et al. (2003) pour les
améliorations les plus récentes).

Dans cette section, nous nous efforcerons d’évaluer la sensibilité des modèles d’atmosphère vis

a-vis des molécules présentes, et l’impact de ces dernières dans la détermination des abondances

qui en découle. La figure 3.1 montre que les opacités moléculaires peuvent avoir un impact

important sur la structure thermique de l’atmosphère. Ce diagramme montre la comparaison

entre un modèle “standard”, i.e. un modèle construit avec les abondances solaires corrigées de

l’abondance effective du Fe, et un modèle enrichi en C et en N. En utilisant un modèle standard

pauvre en métaux, les différences dans les abondances dérivées peuvent atteindre jusqu’à 1,5 dex

pour des modèles à Teff ~ 4500K (à des températures effectives plus élevées, Teff ~ 6000K, les

erreurs sont négligeables).

Des écarts similaires ont aussi été trouvés pour d’autres métallicités et d’autres gravités. Ces

chiffres attestent de la nécessité de recourir à des modèles d’atmosphère spécifiques avec des

surabondances correspondantes de C, N et O particulièrement pour les étoiles froides.

Ces différences de structure dans les modèles peuvent certes affecter les abondances, mais

aussi indirectement la détermination des paramètres stellaires fondamentaux. Comme détaillé

dans la section 3.2.1 qui suit, la technique des largeurs équivalentes pour déterminer la tempé

rature effective, la gravité et la microturbulence dépend directement des abondances calculées.

Ainsi, la figure 3.2 montre les résultats d’une analyse conduite avec des modèles carbonés spé

cifiques et une analyse avec des modèles “stantards”. Il en résulte dans ce cas une différence en

température effective de 400 K, ce qui représente vis-à-vis de notre présente analyse, un écart

très important.

De même, des tests ont été faits sur l’étoile CS 29498-043 froide riche en C et N, à partir

des mesures de largeur équivalentes de Aoki et al. (2002a). La figure 3.3 montre la différence

de structure thermique entre un modèle MARCS construit spécifiquement pour cette étoile et
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Fig. 3.1 - Comparaison entre l’impact sur les abondances de 2 modèles avec une différence en

CNO. On note tout particulièrement l’impact des molécules à la surface de l’atmosphère qui tend

à la “refroidir”. En réaction, le gradient thermique s’accroît plus en profondeur (log(r) « —1) afin
d’évacuer plus efficacement le flux de photon y entrant. Cet effet caractéristique est communément

appelé backwarming. Enfin, au fond (log(r) « 2), la conservation globale du flux (sur toutes les
profondeurs) induit une divergence d’adiabatique entre les deux modèles.

un modèle standard de métallicité -3. Comme l’opacité des molécules affecte particulièrement,

dans ce cas, la surface de l’atmosphère, on s’attend à ce que cela se répercute de façon plus

importante sur les raies profondes. Cependant, un changement de vitesse de microturbulence

permet (encore une fois dans ce cas précis) de compenser, en quelque sorte, ce déséquilibre entre
les raies fortes et les raies faibles. On observe dans le tableau 3.1 les valeurs des abondances

résultant de calculs opérés avec les deux modèles. Grâce au jeu de compensation des paramètres

stellaires, on constate que l’on obtient très peu de différences d’abondance moyenne pour des

éléments mesurés à partir d’une multiplicité de raies (par exemple le Fe, Mg, Co). En revanche,

on constate parfois de faibles différences, et d’autres fois d’importantes lorsqu’il s’agit de raies

seules : le Sr est affecté à hauteur d’environ 0.6 dex ! Par conséquent, cette étoile semble ne plus
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Fig. 3.2 - Abondances de Fe I (carrés noirs) et de Fe II (cercles rouges) en fonction du potentiel
d’excitation (eV) et de la largeur équivalente (mÂ/Â) pour (à gauche) un modèle non carboné
à 4400 K, logg = 1.0 et & =1.8 km/s et (à droite) un modèle carboné ([C/Fe]=+2.4) à 4800 K,
logg = 2.0 et Çt =1-5 km/s. L’impact des molécules carbonés sur la structure des modèles induit
à lui seul un changement important dans la détermination des paramètres et dans ce cas précis

de la température effective.

apparaître si déficiente en éléments s comme le décrivent Aoki et al. (2002a). Cette approche

nécessiterait néanmoins une confirmation en itérant sur les abondances de C d’N et d’O qui ne

sont accessibles que par synthèse des bandes moléculaires et non par largeur équivalente.

3.1.2 Interpolation des modèles MARCS

Puisqu’il n’est pas possible de fournir une grille exhaustive de modèles pour tous les types

d’étoiles, nous avons développé un programme permettant d’interpoler n’importe quel modèle à

partir d’une grille fixée.

L’intégralité de ce programme se trouve en annexe ainsi qu’un mode d’emploi en anglais. Ce

programme interpole la structure thermique, la pression électronique, la pression gazeuse et ce,

en fonction de la température effective, de la gravité et de la métallicité demandées.

Avant l’interpolation proprement dite, le programme s’assure que les modèles d’entrée pré

sentent le même nombre de points (ou de couches) et que les domaines de profondeur optique

des modèles se recouvrent. Le programme vérifie par défaut que le nombre de couches est égal à

56 pour tous les modèles et les rééchantillone sur une même base de r Rosseland. Il est toutefois

possible de le modifier pour T5000 (voir la routine resample). Les modèles sont aussi tronqués de
sorte que leur domaine de recouvrement en terme de profondeur optique soit identique.

Ensuite, l’interpolation s’effectue couche par couche (r^) entre chaque point des modèles

d’entrée TrsuP(n) et T^infiji). Par exemple, la valeur résultante de la structure thermique T* à
eff 1eff

la couche rt s’exprime ainsi :
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Chapitre 3. Détermination des abondances

Fig. 3.3 - Exemple de la structure thermique entre deux modèle non carboné de Teff=4600K,

logg=1.2 (métallicité -3, pointillés bleus, et -3.5, tirets noirs) et un modèle de Teff=4600K,

logg=0.6 métallicité -3.5 mais carboné et [C/Fe]= +2.2,[N/Fe]= +1.7 (ligne continue rouge)
spécialement conçu pour l’étoile CS229498-043. Parce qu’un changement de gravité de 0.6 dex

n’a que relativement peu d’influence sur la structure thermique, la différence fondamentale entre
les modèles standards et les modèles carbonés incombe à leur contenu en molécule. Une idée

simple consisterait à compenser les opacités moléculaires dans l’atmosphère par des opacités

atomiques, c’est-à-dire de recourir à un accroissement global de l’abondance des éléments (soit
à une augmentation de la métallicité). Or, il est évident à l’appui de ce diagramme, que ce n’est
pas du tout équivalent.

avec x tel que :
rp* rpinf
1eff ~ J eff
rpSUp _ rpinf
1eff 1 eff

avec T*jj la température effective du modèle souhaitée, et les températures effectives
des modèles entre lesquels l’interpolation va s’effectuer et a un paramètre libre. Ce dernier traduit

en quelque sorte l’écart à la linéarité entre les modèles. Il en est de même pour l’interpolation de

la pression éléctronique et de la pression gazeuse (même si elle n’est pas utile à turbospectrum) en

gravité et en métallicité. Ces valeurs de a sont généralement faibles, ce qui indique que la structure

des atmosphères varie presque linéairement avec chacun des paramètres pris séparément. Cette

calibration a été soigneusement optimisée à des profondeurs optiques comprises entre -4 et 0, la

région de formation des raies. La justification de l’évaluation de ce paramètre se trouve dans les

diagrammes 3.4, 3.5, 3.7, 3.6, et 3.8 et 3.9. La représentation de l’interpolation de la pression du

gaz(Pg) n’est pas montrée car dans notre cas le code de synthèse spectrale “turbospectrum” la

recalcule par la suite à partir de la pression électronique (Pe) et de la température (T).

Il est évident que les relations du tableau 3.2 ne sont valables que dans des espaces de

paramètres à une dimension, c’est-à-dire soit en température, soit en gravité, soit en métallicité.

Il est primordial que les modèles d’entrée diffèrent strictement 2 à 2 d’un seul paramètre à la fois.

36



3.1. Les modèles d’atmosphères MARCS

Sph CNO model

(1)

PP CNO model

(2)

PP solar scaled

(3)

A(SphCNO-PPsolar)

A(SphCNO-PPsolar)
elet+ion n loge(X) a loge(X) G l°g£(X) G

0 [01] 2 7.42 0.05 7.58 0.04 7.54 0.05 -0.12

0 (triplet) 3 7.66 0.00 7.78 0.00 7.85 0.02 -0.19

Na 1 2 3.80 0.05 3.82 0.03 3.97 0.01 -0.17

Mg 1 6 5.69 0.26 5.64 0.22 5.54 0.17 0.15

Al 1 1 2.96 0.00 2.77 0.00 2.96 0.00 0.00

Si 1 1 4.92 0.00 4.94 0.00 4.75 0.00 0.17

Ca 1 3 2.95 0.08 2.97 0.08 2.94 0.08 0.01

Sc 2 1 -0.68 0.00 -0.56 0.00 -0.56 0.00 -0.12

Ti 1 3 0.97 0.14 1.30 0.06 1.61 0.08 -0.64

Ti 2 9 1.82 0.30 1.90 0.28 1.64 0.16 0.18

Cr 1 2 1.49 0.01 1.67 0.03 1.74 0.02 -0.25

Mn 1 2 0.72 0.16 0.94 0.12 1.10 0.07 -0.38

Fe 1 65 3.81 0.11 3.88 0.09 3.90 0.15 -0.09

Fe 2 6 3.79 0.12 3.90 0.12 3.84 0.15 -0.05

Co 1 4 1.32 0.14 1.44 0.14 1.45 0.15 -0.13

Ni 1 5 2.50 1.16 2.37 0.27 2.43 0.28 0.07

Sr 2 1 -0.93 0.00 -0.89 0.00 -1.49 0.00 0.56

Ba 2 4 -1.68 0.17 -1.57 0.15 -1.79 0.04 0.11

Tab. 3.1 - Abondances (1) avec un modèle carboné et sphérique (Teff=4600K, logg=0.6,

£$t=1.4km/s), (2) carboné et plan-parallèle (Teff=4600K, logg=1.0, ^=1.5km/s) et (3) métal-
licité échelonné sur celle du soleil et plan-parallèle (Teff=4600K, logg=1.2, ^=2.4km/s) pour
l’étoile CS29498-043. Il en découle peu de différence sur des abondances telles que le Fe mais

d’importantes sur des éléments clés tels que le Sr.

paramètres/structure T Pe Pg tt

Teff 0.13 0.3 -1.4 0

log g 0.3 0.12 0.05 0

Z 1-(TC///4000)**1.8 l-(Te///3500)**1.8 l-(Tey//4000)**3 0

Tab. 3.2 - Valeurs de la puissance a adoptées pour l’interpolation (voir texte). Les valeurs sont

souvent proches de 0, ce qui traduit la quasi linéarité des variations de structure du modèle. On
note tout de même une dépendance en température de l’interpolation de la métallicité (linéaire

à « 4 000K et carrée à 6 000K) et que la pression du gaz dépend approximativement du carré

de la température effective.

En effet, il est impossible d’assurer dans ce cas qu’une relation simple existe entre 2 modèles. Il

est ainsi nécessaire de présenter en entrée 2n modèles, où n est le nombre de paramètres décrivant

la grille (ici Teff,logg, [Fe/H]), soit 8 en l’état actuel du programme. Il est néanmoins possible de
présenter plusieurs fois le(s) même(s) modèle(s) si l’interpolation ne doit s’effectuer qu’entre un
seul ou deux des paramètres demandés.

Enfin et surtout, ce programme n’est, à l’heure actuelle, valable que dans le cas de modèles

standards, c’est-à-dire dont les abondances sont simplement échelonnées à hauteur de la moyenne
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Chapitre 3. Détermination des abondances

Fig. 3.4 - (à gauche) Exemple d’interpolation de la structure thermique (en vert) entre 2 modèles
de températures effectives respectives de 5 200K et 5600K et de métallicité -2. L’erreur entre

l’interpolation et le modèle théorique est reportée en bas de la figure. Une gamme de différents

modèles tels que 3800jFT < Teyy < 7000K est aussi représentée pour 2 gravités différentes (rouge
et noire), (à droite) Relation de la structure thermique du modèle en fonction de la tempéra

ture effective à différentes profondeurs optiques (traits continus) et lois empiriques adoptées pour

l’interpolation (traits discontinus). L’erreur maximale est reportée ci-dessous (N.B. elle est repré
sentative de l’erreur maximale pour une interpolation sur un intervalle en température effective

allant de 3 800K à 7 000K. Les grilles de modèles existantes étant beaucoup plus serrées (200K),

l’erreur réelle sera de l’ordre des valeurs obtenues dans le diagramme en bas à gauche).

Galactique pour une même métallicité, id est tous les éléments ont l’abondance de celle du

Soleil moins celle du Fe effective, sauf les éléments a auxquels on applique une surabondance

progressive, de l’ordre de [a/Fe]=+0.4 à basse métallicité (voir par exemple Jonsell et al. 2005;
Bensby et al. 2005). En effet, comme développé dans le paragraphe précédent, les molécules

peuvent avoir un impact relativement variable sur la structure de l’atmosphère, en particulier

suivant la température effective (négligeable à 6 000K et important à 4 500K). De plus à faible
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3.2. La détermination des paramètres stellaires

-4 -2 0 2 4000 5000 6000 7000

T5000 Teff

Fig. 3.5 - Idem au diagramme 3.4 pour l’interpolation sur la pression électronique.

métallicité, le Fe perd de sa dominance en tant que donneur d’électrons. Dans le cas d’étoiles à

surabondances en Na et/ou Al (éléments fortement donneurs d’électrons) comme CS29948-043
(Aoki et al. 2002a), l’impact de ces éléments sur la pression électronique de l’atmosphère peut

fortement en changer le profil. De fait, l’interpolation est proscrite dans les cas de modèles non

standards, mais nous envisageons d’étendre le domaine de validité à une grille fixe de modèles
carbonés.

3.2 La détermination des paramètres stellaires

Afin de synthétiser les spectres stellaires, il est tout d’abord nécessaire de déterminer les

paramètres stellaires tels que la température effective, la gravité et la microturbulence. Ces

paramètres sont nécessaires à la fabrication d’un modèle d’atmosphère (Teyy,g, composition
chimiqueet microturbulence) et interviennent dans les conditions de formation des raies et du
continu.
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Chapitre 3. Détermination des abondances

5000 logg

Fig. 3.6 - Idem au diagramme 3.4 pour l’interpolation sur la structure thermique entre des

modèles de gravité distincte pour 2 métallicités.

3.2.1 Rappels de spectroscopie

Nous introduisons cette section pour expliciter ce que réalisent les programmes de calcul
turbospectrum de B.Plez, que ce soit pour synthétiser un spectre stellaire ou pour effectuer une

détermination d’abondance au travers des calculs de largeurs équivalentes des raies.

Le flux d’une étoile pour une longueur d’onde donnée (ou fréquence u) Tv est la différence, sur la
moitié de la surface de l’étoile qui nous fait face (27rsr), et sur toutes les profondeurs^), entre
le rayonnement émis moins celui qui a été absorbé, soit :

oo

Tv= 27r f S„(T).£i(T„)h±^dTo (3.1)
J Ko

—oo

où SU(T) est la fonction source, modulée par la fonction d’extinction L?2(t„), qui diminue expo
nentiellement avec la profondeur, et et ku sont respectivement les coefficients d’absorption des

raies spectrales et du continu (Gray 1992). Le terme kq est une opacité standard correspondant

40



3.2. La détermination des paramètres stellaires

15000 logg

Fig. 3.7 - Idem au le diagramme 3.6 pour l’interpolation sur la pression électronique.

à une profondeur optique tq généralement choisie par les spectroscopistes, comme l’absorption
continue à 500 nm.

La principale hypothèse sur laquelle repose ici tout le calcul, est l’équilibre thermodynamique

local (ETL), qui stipule que tout photon absorbé est détruit, et qu’il est réémis un nouveau

photon dont l’énergie dépend uniquement de l’état de la matière. Cette loi est la fonction de

Planck, qui est déterminée pour chaque profondeur optique dans le modèle d’atmosphère, et ne

dépend que de la température. L’hypothèse simplificatrice qui intervient aussi dans l’intégration

des différentes profondeurs optiques, est la géométrie du modèle d’atmosphère qui est constitué

de couches homogènes plans-parallèles ou sphériques.

Le coefficient d’opacité continue

On distingue l’opacité continue de la formation des raies spectrales, par les processus phy

siques : le coefficient d’opacité continue est la somme des absorptions résultant des transitions

dites bound-free (ou liées-libres)(/ç„) et des transitions dites free-free (liées-liées)(cri/ k = k^ + ct^).
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Chapitre 3. Détermination des abondances

Fig. 3.8 - Idem au diagramme 3.4 pour l’interpolation sur la structure thermique entre des
modèles de métallicités distinctes pour 4 températures effectives distinctes. On note la linéarité

de la relation entre les modèles à basse température effective et le caractère plus quadratique
à températures effectives plus élevées. On note aussi la difficulté à adopter une relation simple

sur un grand intervalle de métallicité pour les basses températures, mais que celle-ci devient

négligeable dans des des intervalles de métallicité de l’ordre de 1 dex.

Les premières correspondent en fait à la photoionisation des atomes, et la deuxième au photon

absorbé lors de l’interaction électromagnétique de deux charges. Néanmoins, il faut tenir compte

dans ce calcul de tous les éléments susceptibles d’intervenir, c’est-à-dire déterminer la densité

d’électrons et identifier les porteurs de charges, qui sont principalement les atomes d’hydrogène
et quelques métaux de l’UV comme Fel et Mgl.

Les raies d’absorption

Les raies d’absorption sont formées, quant à elles, par le processus “lié-lié” ; il s’agit de tran

sitions entre des niveaux d’énergie liés d’atome, ion ou de molécule. L’équation (3.2) donne la

formulation de ce coefficient avec les constantes e charge de l’électron, m sa masse, / la force
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3.2. La détermination des paramètres stellaires

Fig. 3.9 - Idem au le diagramme 3.8 pour l’interpolation sur la pression électronique.

d’oscillateur, nij le nombre d’atomes dans l’état d’ionisation j et l’état d’excitation i. Ensuite
vient le terme d’émission stimulée. Enfin le dernier terme </> correspond au profil de la raie que

nous allons expliquer par la suite.

K = /Thij( 1 - e~&)(j)(v) (3.2)
mcz

La distribution des particules d’une même espèce j dans un état d’excitation ï, est régi par

l’équation de Boltzman :

Ui(T)
(3.3)

où Xi est Ie potentiel d’excitation, gi la multiplicité du niveau, nj la densité de population
d’une espèce dans l’état d’ionisation j et Ui(T) la fonction de partition à la température T.

La distribution des particules d’une même espèce dans différents états d’ionisation est régi par
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l’équation de Saha :

2nj 9j+1

Ne 9j

(2ttmkT\3/2 _xj_
V h2 J 6 kT (3.4)

avec nj l’état d’ionisation j, g la multiplicité du niveau, Xj l’énergie d’ionisation de l’état j et
Ne la densité électronique.

Dans les tables de données, on ne considère souvent que le produit fg qui est propre à chaque
transition.

Pour connaître n^, on utilise la loi des gaz parfaits (Pi = UikT). La seule inconnue qui subsiste,
est la pression partielle de l’élément. Cette pression partielle est calculée pour chaque profondeur
optique, en calculant l’équilibre chimique de toutes les espèces : atomes, ions et molécules, pour
la température et la pression électronique de cette couche.

- Profil naturel de la raie

En fait, l’électron en orbite autour du noyau est assimilé à un oscillateur dont la solution

de l’équation différentielle résultante est :

x 47rAre2 'yv2 fn ^
yy — ~ 7 2 o\o , ô 9 (3-5)

me (Uq — vzy + vZryz

où N est le nombre de charges, uq la fréquence de l’excitateur, et 7 est le facteur d’amor

tissement. En fait on obtient une réponse pour un oscillateur en théorie classique, mais il

faut une modification pour des oscillateurs quantiques. C’est le rôle de /.

Ceci correspond à un profil de dispersion, ou profil d’amortissement de type lorentzien :
c’est le profil naturel de la raie.

- Elargissement collisionnel

L’effet Stark n’intervient que très peu dans nos étoiles froides ; par contre les interactions

avec les autres atomes (Van der Waals) sont importantes, surtout pour H, He et H2.
Cela donne l’élargissement approximé dans turbospectrum par un profil Lorentzien. Pour

prendre en compte ces effets, l’approximation de Barklem et al. (2002) est utilisée dans les

programmes.

- Elargissement thermique

La largeur Doppler qui provient de la vitesse propre des particules intervient sous la forme

y/kT/m et donne un profil gaussien.
- La microturbulence

Le terme de microturbulence £$ a été historiquement rajouté de manière arbitraire afin

d’obtenir la même abondance pour toutes les raies de différentes largeurs équivalentes. Il

représente en fait la convection (Asplund et al. 2000) et contrairement au terme Doppler

thermique, affecte toutes les particules de la même façon. En fait, puisque ce terme est une

vitesse, il s’ajoute au précédent sous la forme yJkT/m + £2.

Bien sûr nous n’avons traité le cas de formation que pour une seule raie et le programme se doit

de sommer toutes les opacités pour chaque élément et à chaque fréquence.

De l’ensemble de ces causes d’élargissement gaussien et Lorentzien résulte un profil dit “de Voigt”.

Influence de l’instrument

Il est bien évident que ce sont aussi les performances de l’instrument qui vont limiter la

distinction entre les différentes raies d’absorption. Il faut donc, pour simuler l’observation, ajouter
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ces caractéristiques au spectre synthétisé, sous forme d’une dernière convolution définie par la

résolution Rinst. '

J~obs. Témis * Rinst. (3.6)

L’instrument FEROS a une résolution de 48 000, soit environ 0.083 Â par pixel à 4000 Â et
l’instrument UVES a une résolution de 80 000, soit environ 0.05 Â par pixel à 4 000 Â.

En résumé, pour synthétiser un spectre, il est impératif de connaître dans l’approximation ETL,

la température et la densité électronique en fonction de la profondeur dans l’atmosphère stel

laire, le terme de microturbulence, l’abondance des éléments, et les caractéristiques de chaque

niveau de transition atomique (fréquence, potentiel d’excitation, force d’oscillateur, multiplicité

du niveau) et ce pour chaque élément, et enfin, le profil de l’instrument.

Les pressions partielles des éléments se calculent à partir de la température, de la pression élec

tronique et des abondances des éléments.

Les paramètres de chaque transition atomique sont déterminés en laboratoire et répertoriés dans

des banques de données en libre accès. Nous avons utilisé le serveur de VALD (Vienna Atomic

Line Database) (Kupka et al. 1999), pour la majorité de nos calculs ou des listes de la littérature
dans certains cas.

La largeur équivalente, détermination des abondances

Par définition, la largeur équivalente w d’une raie d’absorption correspond à la largeur en

unité de longueur d’onde qu’aurait une raie de même surface mais rapportée au continu, ou sous

une forme mathématique :

wx / TC — Ty

Te
dv (3.7)

Une des méthodes permettant de déterminer l’abondance d’un élément, consiste à mesurer w dans

les spectres observés et à déterminer l’abondance pour laquelle la largeur équivalente calculée

reproduit l’observation. Il faut évidemment mener le calcul avec un modèle d’atmosphère adapté

à l’étoile observée. D’après ce que nous avons dit précédemment sur le calcul d’un spectre et

donc de et sans prendre en considération les termes collisionnels, soit en réduisant le profil

de Voigt au simple terme de la largeur naturelle, on en déduit la formule suivante, valable pour

des raies faibles et une température uniforme :

+ logA + loggfX -
5040

T
Xi - lognv (3.8)

où w est la largeur équivalente pour une raie, A est l’abondance de l’espèce relative à l’hydrogène

Nh et où les autres termes sont définis dans les équations 3.1 3.2 et 3.3.

Cette approximation n’est valable que pour des raies dont la largeur équivalente n’excède pas,

pour donner un ordre de grandeur, les 60 mÂ. Cette formule va nous être très utile pour com
prendre l’influence des différents paramètres sur w\ et les méthodes de détermination des para

mètres stellaires (Te/y, £*, log g) qui en découlent.
Ainsi, il est à noter dans cette formule que la largeur équivalente ne dépend en principe que

de la température et de l’abondance de l’élément. C’est pourquoi il est facile de déterminer la

température effective : on s’assure qu’une série de raies de potentiels d’excitations différents,
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mais d’une même espèce, donne la même abondance.

Il en est de même pour la détermination de la microturbulence : en effet la microturbulence est un

paramètre qui ne devient significatif que pour des raies plus fortes, entre environ 60 et 150 mÂ.
La microturbulence élargit les raies, donc pour une même abondance, la largeur équivalente est
plus importante. Pour la déterminer, on s’assure donc que l’abondance déterminée ne dépend
pas de la largeur équivalente pour une série de raies donnée.

Enfin, la gravité se déduit en comprenant que c’est elle qui influence le taux d’ionisation à travers
l’équation de Saha (3.4). Le programme de calcul considère l’ionisation de l’élément et en déduit

l’abondance globale. Ainsi, pour une gravité trop faible par exemple, le programme va calculer
une fraction d’atomes ionisés trop grande. Le principe de la détermination de la gravité consiste
à faire coincider l’abondance des éléments neutres et des mêmes éléments ionisés.

Il faut noter que des écarts à l’ETL peuvent se manifester comme un écart à la loi de Saha, dû à

une forte photodissociation de l’espèce considérée (par exemple à cause d’un flux UV important).

Exemple

La figure 3.10 illustre la méthode des largeurs équivalentes employée dans notre étude. L’in

dépendance de l’abondance des raies en fonction de leur potentiel d’excitation indique que la

température effective du modèle adopté est correcte (pour mémo : pente positive => augmenter
la Teff et vice-versa). De plus, une même abondance entre les raies de Fe neutres et les raies de

Fe ionisées donne accès à la valeur de la gravité (pour mémo : ionisé > neutre => baisser logg).
L’absence de corrélation entre ces deux entrées permet de déduire la valeur du paramètre de

vitresse de microturbulence (pour mémo : pente positive => augmenter Çt et vice-versa).
Bien que le modèle d’atmosphère soit différent, on n’observe pas non plus dans la figure 3.11
de dépendance de l’abondance des raies individuelles de Fe en fonction de leur potentiel d’ex

citation ni de la largeur équivalente. L’équilibre d’ionisation indique aussi que la gravité choisie

semble être la bonne. Ceci démontre que le jeu de paramètres stellaires fondamentaux {Teff,
logg, [Fe/H], Çt} peut être dégénéré du point de vue de la technique des largeurs équivalentes.
De surcroit, cette étoile ne présente pas de surabondance de carbone, qui, comme nous l’avons

illustré dans le chapitre précédent, peut lui aussi révéler des solutions différentes dans l’espace

des paramètres stellaires.

Bien que la méthode spectroscopique puisse définir tous ces paramètres simultanément et de

manière cohérente, il est absolument nécessaire de comparer, autant que possible, avec d’autres

indicateurs. Notamment, les raies du triplet de Mgl généralement fortes sont connues pour avoir

des ailes sensibles à la gravité mais pour des métallicités élevées (voir par exemple Fuhrmann

1998). Cette synthèse a été soigneusement et systématiquement effectuée pour toutes les déter

minations des paramètres stellaires des étoiles de notre échantillon et en parallèle de la technique

des largeurs équivalentes (panneaux inférieurs de la figure 3.10). Les raies d’hydrogène sont par

ticulièrement sensibles à la température effective et en sont donc de bons indicateurs (voir pour

plus de détails Barklem et al. 2002). Cet indicateur de la Teff est précis à des températures ef

fectives supérieures à 5 000K ; malheureusement, pour des températures inférieures, comme c’est

le cas pour une partie des étoiles de notre échantillon, les ailes sont faibles et souvent fortement

affectées par les raies moléculaires. Ici la synthèse de la raie Ha présentée dans le panneau infé

rieur infirme la solution {4 600K, 1.0, -3.2, 1.7 km/s} de la figure 3.11 et valide la solution {5
000K, 1.8, -3.0, 1.7 km/s} de la figure 3.10.
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3.2. La détermination des paramètres stellaires

Fig. 3.10 - Exemple de détermination des paramètres stellaires fondamentaux de CS22953-003

avec un modèle d’atmosphère de paramètres Teff = 5 000K, logg = 1,8, [Fe/H] = -3,0 et £$ =

1,7 km/s . (2 panneaux supérieurs) abondances calculées pour chaque raie du Fe I (croix noires)
et chaque raie du Fe II (croix rouges) en fonction de leur potentiel d’excitation x (en eV) et en
fonction de leur largeur équivalente w (en mÂ) rapportée à leur longueur d’onde À (en Â). (2
panneaux inférieurs) Synthèse (en rouge) et observation (en noir) dans la région du triplet de
Mg et dans la région de Ha.

3.2.2 La photométrie

La photométrie est une information fondamentale supplémentaire disponible pour nos étoiles
dans la littérature. Comme mentionné dans le tableau de la photométrie de notre échantillon, les

données photométriques sont extraites des sources suivantes :

les magnitudes U, B et V sont extraites de Norris et al. (1999) pour les étoiles des relevés
HK et HES. Pour les autres étoiles, les données du General Catalog of Photométrie Data

(GCPD) ont été collectées ;
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Fig. 3.11 - Idem à 3.10 mais pour Teff = 4 600K, logg = 1,0, [Fe/H] = -3,2 et £* = 1,7 km/s.
La méthode des largeurs équivalentes semble indiquer que les paramètres stellaires sont corrects,

mais ce n’est pas le cas !

- les magnitudes Stômgren et du système photométrique de Genève ont aussi été collectées

au GCPD ;

- les magnitudes J,H et K sont celles du relevé 2Mass (Cutri et al. 2003) ;

- enfin les magnitudes I sont celles du relevé USNO-B (Monet et al. 2003) et DENIS ;

Ces données peuvent elles aussi nous permettre d’accéder à certains paramètres fondamen

taux : la gravité et la température effective.

Tout d’abord la gravité peut être déterminée par le biais des isochrones comme par exemple ceux

de Bergbusch & VandenBerg (2001) ou Yi et al. (2003). Cependant, ceux-ci ne sont utiles qu’à
condition de connaître la luminosité absolue des étoiles, et donc leur distance. Malheureusement

les parallaxes ne sont disponibles que pour une petite partie des étoiles de notre échantillon

(voir en annexe). C’est pourquoi nous n’avons pas poursuivi dans ce sens la détermination de la
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3.2. La détermination des paramètres stellaires

gravité.

En revanche, la température effective peut quant à elle être déterminée. Mais avant d’appliquer

des calibrations existantes dans la littérature, il est nécessaire de dérougir la photométrie.

Le rougissement interstellaire

Les étoiles étudiées étant pour la plupart pauvres en métaux et donc appartenant au halo,

nous avons fait le choix de dérougir systématiquement toutes les étoiles. Nous avons pour cela

utillisé les cartes et les calibration de Schlegel et al. (1998). Les rougissements des cartes de

Burstein & Heiles (1978) donnent A(V), et correspondent bien à peu près trois fois le E(B-V) de

Schlegel et al. (1998). On note aussi que nos étoiles sont à des latitudes Galactiques faibles, ce
qui explique que l’effet d’absorption calculé est en général assez faible.

Les calibrations photométriques

La température effective peut être déterminée via la photométrie. En annexe nous présentons

les valeurs des indices photométrique de tout l’échantillon, ainsi que les valeurs des Teff déduites

des formules de Alonso et al. (1999). Afin de pouvoir utiliser les calibrations, il a fallu transformer

les couleurs dans le système photométrique requis. Pour cela, nous avons utilisé différentes sources

dont Moro & Munari (2000), Fernie (1983), Bessell & Weis (1987), Carpenter (2001) et Meylan
& Hauck (1981).

La photométrie synthétique

Nous venons de mentionner dans la section précédente comment il est possible de synthétiser

des spectres. Comme illustré dans les figures 3.12 et 3.13, il est aussi envisageable d’utiliser les

spectres émanant des codes des modèles d’atmosphères afin d’en déduire les couleurs synthé

tiques. Dans les figures 3.12 et 3.13, on compare un spectre issu d’un modèle carboné avec un

spectre issu d’un modèle standard non carboné. On note en particulier que le flux est bloqué par

les raies moléculaires dans la partie bleue du spectre, ce qui induit un excès de flux dans l’UV

et dans les parties plus rouge du spectre. On s’attend donc à ce que les bandes U et B en soient

particulièrement affectées.

C’est en effet ce que l’on constate dans la figure 3.2.2 dans laquelle des modèles à différentes

température, gravités, métallicités et enrichissement en carbone ont été codés. On remarque donc

qu’il n’y a pas une relation univoque entre la couleur B-V et Teff, ce qui rend la calibration peu

précise. A l’inverse, les filtres V et les filtres infrarouges semblent n’être que peu affectés par

les molécules. C’est ce que l’on observe dans la figure 3.15 où la couleur V-K est indépendante

de tout paramètre autre que la température, ce qui en fait un calibrateur de choix, du moins

pour des températures supérieures à 4 500K, en témoigne la confrontation avec la détermination

spectroscopique.

En coclusion, on est enclin à se demander si cette calibration synthétique est compatible avec

des calibrations empiriques. C’est chose faite dans la figure 3.16 qui assure un très bon accord

entre les prédictions synthétiques issues des modèles MARCS et les calibrations d’Alonso et al.

(1999).
Bien évidemment, nous avons le projet d’étendre ce type d’étude à d’autres couleurs de la

photométrie. En outre, il est possible de former des diagrammes couleurs-couleurs synthétiques

qui permettent de séparer les classes d’étoiles (voir par exemple Mauron et al. 2005) comme

cela a déjà été fait pour d’autres systèmes de couleurs (par exemple Johnson-Cousins-Glass par

Bessell et al. 1998).
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Fig. 3.12 - Spectres synthétique en flux obtenus avec un modèle stantard non carboné de

Teff=5000K, logg=2.0 et de métallicité -2 (en noir) et un modèle carboné [C/Fe]=+2.0 et de
mêmes paramètres stellaires (en rouge). Les courbes de réponse des filtres Johnson se super

posent en rouge ; leur échelle est arbitraire.
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Fig. 3.13 - Idem à la figure 3.12 mais dans la partie proche infrarouge du spectre. Les courbes

de réponse des filtres sont encore une fois celles des filtres Johnson (Johnson 1963).

3.3 Données atomiques et moléculaires

La description détaillée des données atomiques ainsi que le choix des listes de raes vont être

décrits dans cette section. Les éléments ne sont pas classés par leur numéro atomique mais par

ordre de détermination des étoiles, eu égard à leur impact sur la structure du modèle d’atmosphère

(comme explicité ci-dessus), ou à leur contribution vis-à-vis de l’équilibre chimique moléculaire.
On peut retrouver les mesures individuelles des raies de chaque élément ainsi que des notes sur
les difficultés de mesures et les éventuelles contaminations.

3.3.1 Le fer (Fe)

Parce que les paramètres atmosphériques des étoiles de cette étude sont très variés, des listes

de raies adaptées aux différents types d’étoiles ont dû être conçues. Pour les étoiles de métallicité

approximativement solaire, les listes de raies Fe et leurs forces d’oscillateur respectives (log gf)

ont été extraites de Edvardsson et al. (1993). Pour les étoiles plus pauvres en métaux mais

néanmoins froides, les listes de Junqueira & Pereira (2001) (elles mêmes sélectionnées de Lambert

et al. (1996)) ont été reprises; enfin pour les étoiles très pauvres en métaux ou chaudes, ce sont
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Fig. 3.14 - Prédictions de la couleur B-V (système photométrique Johnson) obtenues à partir
de spectres synthétiques à paramètres stellaires variables (symboles noirs, rouges et bleus). Les
carrés verts représentent les mesures de Tefj obtenues par la technique des largeurs équivalentes.

les listes de Hill et al. (2002) qui ont été utilisées.

3.3.2 Le magnésium (Mg)

Les forces d’oscillateur du Mg sont extraites des liste de Hill et al. (2002). Comme illustré
dans les figures 3.10 et 3.11, les raies du triplet de Mg sont sensibles à la gravité, mais dépendent

cependant de la détermination de l’abondance du Mg. Ainsi, à l’aide des autres raies présentes

dans le spectre et sélectionnées d’après les listes de Hill et al. (2002), nous avons été en mesure

d’itérer la vérification de la mesure de la gravité.

La mesure finale de l’abondance du Mg dans nos objets a été effectuée par la méthode des largeurs

équivalentes et l’incertitude reportée dans le tableau 3.6 résulte de l’écart quadratique moyen de

la mesure de chaque raie.
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Fig. 3.15 - Idem à la figure 3.2.2 mais pour la couleur V-K (système photométrique Johnson).
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z=-3.0 logg=2.0-3.0

VK

Fig. 3.16 - Comparaison entre les calibrations empiriques d’Alonso et al. (1999) et les calibra
tions synthétiques de cette étude pour une métallicité de -2 et des logg de 2,0 et 4,0. En rouge
la prédiction synthétique pour des étoiles carbonées ([C/Fe]=+2) et en bleu des étoiles non car
bonées. On note l’excellent accord entre les deux méthodes pour la calibration en V-K et en
B-V.

3.3.3 L’oxygène (O)

L’oxygène a été mesuré en utilisant la raie interdite à 6300 Â en prenant une log(gf) de -9,750
(Hill et al. 2002). Des mesures d’O via les raies moléculaires d’OH dans le bleu ont pu parfois
être faites (voir annexe). Néanmoins, la mesure étant très incertaine à cause de la faible qualité
du spectre dans cette région et parce que la raie utilisée est parfois affectée par une raie de NH,

cette mesure n’est qu’indicative. La mesure d’O était parfois indétectable ou fortement affectée

par des raies de CN rouge. Dans ce cas, l’abondance d’O a été fixée pour les besoins de l’équillibre

moléculaire à une valeur conforme à la moyenne Galactique pour une même métallicité (voir par

exemple Jonsell et al. (2005)), soit approximativement [O/Fe] = 0,5 pour nos objets pauvres en
métaux et de 0 à 0,2 pour nos objets de métallicité avoisinant celle du Soleil. La détection de

la raie à 6 363 Â étant très rare dans nos objets, celle-ci n’a pu servir que de limite supérieure
dans la plupart des cas, mais nous a néanmoins assuré une seconde sécurité quant à des valeurs

trop importantes d’O conditionnant en premier lieu la formation des molécules carbonées. Ces

54



3.3. Données atomiques et moléculaires

Fig. 3.17 - Exemple de synthèse de la raie interdite d’oxygène, (à gauche) HD219116; bleu

foncé loge(O) = 8,1, rouge loge(O) = 8,2, cyan loge(O) = 8,3 ;(à droite) HD187861 ; bleu foncé
loge(0)=7.6, rouge loge(O) = 7,8, cyan loge(O) = 8,0; on note la forte présence d’une raie

de CN, elle-même sensible, dans certaines conditions d’équilibre moléculaire (par exemple dans

HD187861), à l’abondance de l’oxygène. On note aussi que cette région se trouve dans une
région de raies telluriques qui, par jeu des vitesses radiales des objets, peuvent rendre difficile la
détermination de l’O.

valeurs ne sont cependant pas reportées dans le tableau 3.6. L’erreur reportée dans ce tableau

correspond à une erreur appréciée visuellement par différentes comparaisons avec des spectres

synthétiques.

3.3.4 Le carbone (C)

1305 ,— —4310 4315- 1305 - 4310 4315.

Fig. 3.18 - Exemple de synthèse des bandes moléculaires de CH. (à gauche) CS22953-003 ; bleu

foncé loge(C)=5.7, rouge loge(C)=5.8, cyan log e(C)=5.9 ;(à droite) HE1001-0243; bleu foncé
loge(0)=7.1, rouge loge(0)=7.2, cyan loge(0)=7.3; on constate de fortes disparités d’intensité

des raies entre ces deux étoiles. Les raies saturées de HE1001-0243 à droite sont inexploitables

pour une détermination d’abondance, alors que ce sont pratiquement les seules analysables dans

tout le spectre de CS22953-003.

Le carbone a été mesuré en utilisant différents indicateurs moléculaires et atomiques. La

comparaison des mesures avec ces différents indicateurs est présentée dans la figure 3.20. Cette

comparaison nous permet d’estimer l’impact des effets 3D et non-ETL (Asplund (2005)). Le
bon accord des abondances mesurées nous conforte quant à la relativement faible influence de

ces effets sur nos déterminations à hauteur de 0,1 dex, l’ordre de grandeur de l’erreur moyenne

estimée reportée dans le tableau 3.6.
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3.3.5 L’azote (N)

Fig. 3.19 - Exemple de synthèse des bandes moléculaires de NH et de CN dans HE1419-1324;

bleu foncé log e(C)=5.7, rouge loge(C)=5.8, cyan loge(C)=5.9 ;(à gauche) NH. Les raies de cette
molécule se trouvent dans la partie bleue du spectre, mais malgré une nouvelle réduction, parfois

salutaire dans cette région, les spectres souffrent néanmoins d’un signal sur bruit médiocre. De

plus, dans beaucoup de nos étoiles, la bande principale est saturée, mais des raies soigneusement
sélectionnées dans des régions de longueur d’onde avoisinantes se trouvent être de bonnes réfé

rences pour la mesure d’N. (à droite) CN. Caractéristique de la molécule de CN, ce “décrément”

régulier est fréquemment saturé dans nos spectres. (N.B. L’abondance suggérée par la bande de
NH correspond plutôt à loge(C) = 5,9, alors que l’abondance donnée par la bande de CN tend
vers 5,7.)

Une fois les valeurs d’abondance de l’O et du C fixées, nous avons pu procéder à la détermi
nation d’abondance de l’azote via les bandes moléculaires de CN et de NH. A l’instar des raies

de CH et de CN, nous avons pris soin de sélectionner les bandes les moins saturées. Toutefois,

comme le montre la figure 3.20, il existe un désaccord quasi constant de 0,4 dex entre ces deux

indicateurs. Cette différence a aussi été détectée par Spite et al. (2005) qui utilisent les mêmes
listes que cette étude. Par contre, l’accord d’abondance de nos déterminations entre les mesures

sur les bandes de CN rouge et les bandes de CN violet est relativement bon. Une erreur du po

tentiel de dissociation ou une incertitude dans l’équilibre moléculaire pourraient être à l’origine
de le cas de la discordance entre le CN et le NH. Face à ce dilemme, l’abondance finale d’N

choisie sera celle donnée par le CN rouge, dans un souci d’homogénéité des mesures, car ce sont

les seules raies que l’on puisse observer dans toutes les étoiles de l’échantillon. Comme pour le
C, l’incertitude de l’N reportée dans le tableau 3.6 correspond à l’incertitude visuelle entre le

spectre synthétique et l’observation.

3.3.6 Les éléments à capture de neutron

Une raie spectrale est caractéristique de l’élément qui la produit. Cependant, l’énergie d’une

raie spectrale dépend de l’isotope considéré. Les différences d’énergie sont appelées déplacements

isotopiques. L’interaction du spin nucléaire avec le moment cinétique total de l’atome donne

lieu à l’apparition de la structure hyperfine de l’atome, qui est généralement du même ordre de

grandeur que le déplacement isotopique.

La prise en compte de cet effet peut induire des changement significatifs dans la mesure des

abondances, comme le démontrent Hill et al. (2002) et comme illustré ci-dessous. Concernant les
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Fig. 3.20 - Comparaison des mesures d’abondances de C et de N à partir des différents indica
teurs. A noter le bon accord des mesures de C entre les différents indicateurs mais le désaccord

entre les indicateurs de mesures d’N.

57



Chapitre 3. Détermination des abondances

éléments à captures de neutrons, leur structure hyperfine ainsi que leurs décalages isotopiques ont
systématiquement été pris en compte alors que cette structure est négligeable par rapport à la
précision de nos mesures pour les éléments plus légers des paragraphes précédents. De nouvelles

déterminations de ces différentes composantes des raies ont parfois dû être réeffectuées (pour les
raies présentes dans la partie rouge du spectre en particulier) et ce, à partir de l’adaptation d’un
programme développé par B. Plez et A. Jorissen (communication privée).

Le lanthane (La)

—i i 1 " 1—i , i
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Fig. 3.21 - Les raies de La dans HD207585 ; bleu foncé loge(La) = 2,2, rouge loge(La) = 2,4,
cyan loge(La) = 2,6. A noter l’impact important et variable de la structure hyperfine sur la
forme de la raie.

Les constantes de structures hyperfines ainsi que les décalages isotopiques sont extraits de

Lawler et al. (2001a). Les forces d’oscillateurs sont issues des mêmes articles. On note tout par
ticulièrement dans le cas du La l’importance de la structure hyperfine, qui “déforme” les raies de

sorte qu’elles sont loin d’avoir un profil quasi-gaussien.

Le La est monoistopique, ce qui en fait un élément de choix pour le confronter aux calculs

théoriques de nucléosynthèse. De plus, du point de vue spectroscopique, le lanthane bénéficie

d’un important nombre de raies dans le visible (nous nous sommes appuyés sur 15 raies). Néan
moins, il s’avère plus difficile à mesurer dans les étoiles faibles en métaux, où ces différentes raies

apparaissent alors relativement faibles, sensibles au bruit et parfois contaminées par des raies
moléculaires.

Le baryum (Ba)

Les constantes de structures hyperfines ont été extraites de Sahoo et al. (2003), Villemoes
et al. (1993) et Rutten (1978). Les décalages isotopiques sont extraits de Villemoes et al. (1993)
et Arroe (1950). Les longueurs d’onde et les loggf calculées sont reportées dans le tableau B.l. Les

rapports d’abondance des isotopes considérés pour toutes les étoiles sont ceux du Soleil d’après

of Energy (1998). On notera que le décalage isotopique est très faible entre les isotopes stables

du Ba. Parce que les raies de Ba sont souvent très fortes dans nos spectres, les raies les plus

faibles ont été sélectionnées pour la détermination des abondances (profondeur > 0,4). Dans le
cas de figure où aucune des raies ne respectait cette contrainte, seules les ailes des raies ont été

prises en considération et une erreur de mesure plus importante a été reportée.
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Fig. 3.22 - Exemple de synthèse d’une raie de Ba; (à gauche) CS22945-017 ; bleu foncé

log e(Ba)=0.2, rouge loge(Ba)=0.3, cyan loge(Ba)=0.4 ;(à droite) CS22891-171 ; bleu foncé
loge(Ba)=2.5, rouge log e(Ba)=2.6, cyan loge(Ba)=2.7 ; la raie est suffisamment petite dans le
cas de CS22945-017 pour donner une abondance relativement fiable alors que la même raie dans

CS22891-171 est saturée; alors, seules les ailes de cette raie sont des indicateurs de l’abondance.

L’europium (Eu)
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Fig. 3.23 - Exemple de synthèse d’une raie d’Eu; (à gauche) HD224959 ; bleu foncé sans Eu,

rouge loge(Eu) = 0,2, cyan loge(Eu) = 0,4 ;(à droite) HD206983 ; bleu foncé loge(Eu) = 0,3,
rouge loge(Eu) = 0,4, cyan log e(Eu)=0.5 ; cette raie est la deuxième plus intense de tout le
spectre visible. Elle se trouve néanmoins fortement affectée par une raie de CN dans la plupart

de nos spectres.

Les constantes de structures hyperfines ainsi que les décalages isotopiques sont extraits de

Lawler et al. (2001b). Les rapports d’abondance isotopiques considéréees pour toutes les étoiles
sont ceux du Soleil d’après of Energy (1998). Les raies d’europium sont généralement faibles,

voire inexistantes. De fait, 3 mesures sont des limites supérieures et 4 étoiles présentent des

abondances assez incertaines (de l’ordre de 0,2 dex), en particulier en raison de la présence de
raies moléculaires.

Le plomb (Pb)

La liste de plomb adoptée est celle de Van Eck et al. (2003) pour la raie à 4057 Â. Les deux
autres raies à 3639 Â et 3683 Â ont été recalculées en utilisant les mêmes références de loggf et
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Fig. 3.24 - Synthèse des 3 raies de Pb utilisées dans cette étude dans HD207585 ; bleu foncé
loge(Pb) = 3,1, rouge loge(Pb) = 3,2, cyan loge(Pb) = 3,3 ;à coté de la raie du Pb à 3639 Â,
se trouve une raie de Co I qui rend difficile la détermination d’abondance. La raie à 3683 Â est

située, quant à elle, dans l’aile droite de H2O. Enfin, la raie à 4057 Â subit dans une majorité de
nos spectres l’influence de raies de CH contiguës.

de constantes de structures hyperfines. Les rapports d’abondance des isotopes considérés pour
les étoiles avec [Fe/H] > -1.0 sont ceux du Soleil d’après of Energy (1998) et pour les étoiles
pauvres en métaux, ceux d’une AGB pauvre en métaux prédits d’après Van Eck et al. (2003).
Les 3 raies sont généralement faibles et dans une région du spectre particulièrement encombrée

par les molécules carbonées ; en conséquence, sur l’ensemble de l’échantillon, 6 limites supérieures
et 4 mesures relativement incertaines sont évoquées dans le tableau 3.6.

3.3.7 Et encore...

Une série de raies inconnues a été identifiées dans plusieurs des spectres de notre échantillon.

L’analyse des diverses vitesses radiales de tous les objets où se présentent ces raies, comme le

montrent les figures, 3.25 et 3.26, nous a permis d’exclure un défaut de réduction ou du spectro-
graphe, une contamination du spectre par un élément provenant du milieu interstellaire ou de

l’atmosphère terrestre ; cependant la précision de la mesure de la vitesse radiale de ces raies très

larges ne permet pas d’exclure la possibilité qu’elles proviennent d’un élément nébuleux autour

de l’étoile tel qu’un disque ou une enveloppe.

Aucun atome de toute la table périodique, ionisé une fois ou neutre, n’a de transition connue

correspondant simultanément aux longueurs d’ondes mentionnées dans le tableau 3.3 et montrées

dans la figure 3.27. Il est donc fortement probable que ces raies proviennent de transitions électro

niques d’une molécule inconnue de toutes les bases de données moléculaires dans lesquelles nous

avons cherché (NIST,VPL/JPL,Kurucz, et nos propres listes). Il est remarquable que ces raies
présentent un profil très symétrique. Le catalogue des étoiles de notre échantillon où apparaissent

ces raies, ainsi que les caractéristiques respectives de la raie la plus prééminente, sont présentés

dans le tableau 3.4. Il est aussi notable que ces raies n’apparaissent que dans nos étoiles pauvres

en métaux et carbonées, sensibles à la température effective, qui varie dans ce sous échantillon

entre 4 000K et 6 400K, et a priori indépendamment du stade d’évolution de l’étoile (à noter

que ces raies apparaissent aussi dans HE0107-5240 (Christlieb et al. 2002)). Une analyse plus
détaillée des abondances serait nécessaire afin de tenter d’aiguiller la recherche de la source mo
léculaire de ces raies.

En l’état actuel de l’analyse, nous pouvons tout de même exclure la plupart des molécules diato-
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miques, des listes quasi exhaustives existant dans la littérature, ainsi que des PaHs classiques,

leur principale manifestation se trouvant dans le rouge du spectre sous le nom de DIBs (Diffuse

Interstellar Bands). Le catalogue de Herbig (1995) ne mentionne aucune de nos raies, et aucune

des raies mentionnées n’a par ailleurs été detectée dans nos spectres.

^peak (À) eq. width(mÀ) lfwhm (mÀ) comment

3272 - - measured by M. Bessel in HE0107-5240
3660.35 610 920

3670.75 430 940

73693.42 ? - - uncertain, strongly blended by CH and by H18 on left
3705.87 930 750

3720.20 1060 1000 blended on the right by H14
3738.33 730 820 blended by CH and by H13 on left
3754.64 660 1035 blended on the left by H12
3772.97 500 1800 strongly blended by Hll on the left
73920? - - uncertain, strongly blended by atom fines
3932.49 - - in the wing of Call H fine measured by M. Bessel in HE010
3946.30 750 2270 blended by CH
4001.15 - - strongly blended by CH
4017.14 990 917 most visible fine

4035.46 710 850

4056.00 630 1900 blended by atoms
74084.49? 800 700 uncertain, strongly blended by CH
74096.52? 600 600 uncertain, strongly blended by 2 métal fines
4104.61 700 700 in the right wing of HÆ
74109.72? 500 1000 among unidentified molécules
4127.2 1100 4800 apparent assymetry

Tab. 3.3 - Raies non identifiées et leurs caractéristiques dans le spectre de CS22942-019. La

mesure des largeurs équivalentes correspond à celle d’une fonction de Voigt superposée au spectre

après que celui-ci a été nettoyé des raies atomiques moléculaires et atomiques contaminantes. La

colonne lfwhm indique la largeur à mi-hauteur pour un profil Lorentzien.

3.4 Résultats

La table 3.5 présente les valeurs finales des paramètres desèles d’atmosphère après convergence

des abondances de C, N et O. Les abondances des éléments a (Ne, Mg, Si, S, Ar, Ca, Ti)

ont été réhaussées à hauteur de la moyenne Galactique, soit 0,0 < [a/Fe] < 0,4 à mesure de
la décroissance en métallicité. Tous les modèles à gravité < 2,0 ont été traités en géométrie

sphérique ainsi que lors du calcul des spectres synthétiques. Nous avons porté une attention

toute particulière au cas du moedèle de CS30322-023, comme détaillé dans le chapitre suivant. A

noter que les abondances peuvent néanmoins diverger de quelques dixièmes de dex de l’abondance

finale donnée dans le tableau 3.6 mais ne présentent aucun impact significatif à ce niveau sur la
structure du modèle et donc sur les abondances.

La table 3.6 présente les abondances finales dérivées pour C, N, O, Mg, Fe, Ba, La, Eu et Pb.
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HD224959-

CS22942-1

HD198269-

HE1410+21

CS22891-1

HE1419-13

BD+042466

HE1001-24

CS30322-2

CS22945-1

CS22949-3

4010 4012.5 4015 4017.5 4020 4022.5

lavelength (angstroms)

Fig. 3.25 - Catalogue des étoiles de notre échantillon où apparaît la raie non identifiée à 4017
Â triées par largeur équivalente.
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4010 4012.5 4015 4017.5 4020 4022.5
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HE1324-31
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CD-382151

CD-271435

HE1120-21
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63

Fig. 3.26 - Idem à la figure 3.25.
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Fig. 3.27 - Raies non identifiées dans le spectre de CS22942-019.
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star equ width(mÀ) gfwhm(mÀ) comment

BD+042466 266 1254 émission or bad S/N?
CD-2714351 763 1213 double ?

CD-281082 870 1211

CD-382151 820 1207

CS22891-171 379 795

CS22942-019 705 1055

CS22945-017 42 593 weak and bad S/N
CS22949-037 13 440

CS22892-052 119 552

CS30322-023 125 596

HE1305+0132 224 1799

HE1446-0112 856 1261 double ?

HD143076 955 1375

HD187861 938 1265

HD145777 948 1352

HD189711 ? ? too much blended by CH

HD198269 662 957

HE1204-0600 ? ? too much blended by CH
HE1324-3142 1093 1439 strongly affecty by molécules
HD224959 790 1139

HE1001-0243 246 695

HE1120-2122 819 1294

HE1157-1434 1019 1406

HE1410+0213 680 1092 double ?

HE1419-1324 292 774

G77-61 1566 1552

CS22957-027 400 316 measured by M. Bessell
HE0107-5240 133 277 measured by M. Bessell

Ta B. 3.4 - Liste des spectres des étoiles contenant la raie proéminente à 4017 Â et leurs largeurs
équivalentes respectives.

65



Chapitre 3. Détermination des abondances

star Teff logg 6 [Fe/H] loge(C) loge (N) loge (O) convoi.

HD 26 4800 1.5 1.5 -1.00 8.0 7.7 8.0 10

HD 5424 4600 2.3 1.0 -0.25 8.3 8.0 8.4 6

HD 24035 4500 2.0 1.1 -0.50 8.4 8.1 8.4 6

HD 168214 5200 3.5 0.7 0.00 8.5 7.8 8.5 6

HD 187861 4600 1.7 2.0 -2.50 8.1 7.6 7.7 6

HD 196944 5250 1.7 1.0 -2.50 7.5 7.0 7.1 9

HD 206983 4200 0.6 1.7 -1.00 7.9 8.0 7.9 10

HD 207585 5800 4.0 1.3 -0.25 8.7 7.7 8.6 6

HD 211173 4800 2.5 1.0 -0.20 8.2 7.9 8.5 7

HD 218875 4500 2.5 2.7 -0.50 9.0 8.8 9.0 7

HD 219116 4800 1.8 1.3 -0.50 7.9 7.7 8.2 6

HD 224959 4900 2.0 1.5 -2.00 8.1 7.5 7.7 6

HE 1001-0243 5000 2.0 1.6 -3.00 7.1 6.1 7.7 7

HE 1410+0213 4800 2.0 1.4 -2.50 8.2 8.2 8.7 7

HE 1419-1324 4900 1.8 1.8 -3.00 7.1 6.2 6.8 7

CS 22891-171 5100 1.6 1.8 -2.50 7.7 7.2 7.2 9

CS 22942-019 5100 2.5 1.6 -2.50 8.1 6.5 7.0 6

CS 22945-017 6400 3.8 1.5 -2.60 8.1 7.5 8.5 6

CS 22953-003 5000 1.8 1.7 -3.00 6.0 5.6 7.0 7

CS 22956-028 6700 3.5 1.6 -2.30 7.9 7.3 8.8 10

CS 30322-023 4100 -0.3 2.2 -3.50 5.7 7.3 5.9 8

Tab. 3.5 - Paramètres atmosphériques finaux considérés dans le calcul des modèles d’atmosphère

finaux après convergence des abondances de C, N et O. £* est la vitesse de microturbulence

en km/s, [Fe/H] la métallicité globale et convoi, représente la largeur du profil de convolution
gaussien en km/s.
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HD26 HD5424 HD24035

element l°g« (X) a |X/H] # loge (X) a |X/H| # loge(X) a [X/H] #
CI 8.44 0.09 0.05 3 8.42 0.18 0.03 2 8.79 0.33 0.40 3

C(CH) 8.4 0.1 0.01 (syn) 8.4 0.1 0.01 (syn) 9.0 0.1 0.61 (syn)
N(CN) 7.8 0.1 0.02 (syn) 8.1 0.1 0.32 (syn) 8.2 0.1 0.42 (syn)
OI 8.5 0.1 -0.16 i(syn)
Mgl 7.26 0.14 -0.27 4 7.10 0.09 -0.43 5 7.41 0.16 -0.12 3

Fel 6.56 0.33 -0.89 37 7.48 0.36 0.03 38 7.66 0.22 0.21 18

Fell 6.75 0.13 -0.70 6 6.96 0.15 -0.49 6 7.49 0.18 0.04 7

Bail 3.25 0.2 1.08 4(syn) 3.4 0.2 1.23 3(syn) 3.8 0.2 1.63 3(syn)
Lall 2.3 0.1 1.17 7(syn) 2.3 0.05 1.17 7(syn) 2.8 0.05 1.67 3(syn)
EuII 0.8 0.1 0.28 5(syn) 0.95 0.05 0.43 4 (syn) 1.45 0.05 0.93 4(syn)
12C/13C 5 5 12 3 20 10

HD168214 HD187861 HD196944

CI 8.70 0.05 0.31 4 8.4 0.10 0.01 i(syn) 7.46 0.08 -0.93 4

C(CH) 8.5 0.1 0.11 (syn) 8.2 0.1 -0.19 (syn) 7.5 0.1 -0.89 (syn)
N(CN) 7.8 0.1 0.02 (syn) 8.1 0.1 0.32 (syn) 7.1 0.1 -0.68 (syn)
OI 8.4 0.1 -0.26 i(syn) 6.8 0.1 -1.86 i(syn) 7.3 0.1 -1.36 i(syn)
Mgl 7.33 0.11 -0.20 5 5.54 0.07 -1.99 2 5.93 0.10 -1.60 6

Fel 7.47 0.12 0.02 29 5.29 0.32 -2.16 18 5.29 0.12 -2.16 32

Fell 7.52 0.06 0.07 6 5.32 0.34 -2.13 4 5.22 0.04 -2.23 6

Bail 3.3 0.1 1.13 4(syn) 1.2 0.1 -0.97 2(syn) 1.5 0.2 -0.67 5(syn)
Lall 2.05 0.05 0.92 4(syn) 0.5 0.2 -0.63 6(syn) -0.15 0.05 -1.28 3(syn)
EuII 0.8 0.1 0.28 3(syn) -0.55 0.2 -1.07 3(syn) -1.45 0.2 -1.97 2(syn)
12c/13c 20 15 7 1 4 1

HD206983 HD207585 HD211173

CI 8.12 0.00 -0.27 1 8.78 0.04 0.39 4 8.13 0.08 -0.26 3

C(CH) 7.8 0.1 -0.59 (syn) 9.0 0.1 0.61 (syn) 8.0 0.1 -0.39 (syn)
N(CN) 7.8 0.1 0.02 (syn) 7.7 0.1 -0.08 (syn) 8.0 0.1 0.22 (syn)
OI 8.4 0.1 -0.26 l(syn) 8.4 0.1 -0.26 l(syn)
Mgl 6.52 0.24 -1.01 4 7.04 0.12 -0.49 5 7.21 0.13 -0.32 5

Fel 6.57 0.20 -0.88 21 7.15 0.13 -0.30 40 7.33 0.11 -0.12 36

Fell 6.60 0.19 -0.85 7 7.31 0.13 -0.14 14 7.27 0.05 -0.18 15

Bail 2.75 0.2 0.58 2(syn) 3.5 0.1 1.33 7(syn) 2.6 0.2 0.43 4(syn)
Lall 1.2 0.05 0.07 6(syn) 2.4 0.05 1.27 6(syn) 1.3 0.1 0.17 6(syn)
EuII 0.55 0.1 0.03 2(syn) 0.9 0.1 0.38 5(syn) 0.55 0.1 0.03 2(syn)
12C/13C 4 1 30 5 13 3

HD218875 HD219116 HD224959

CI 9.10 0.00 0.71 1 8.23 0.15 -0.16 3 8.31 0.11 -0.08 2

C(CH) 8.8 0.1 0.41 (syn) 7.9 0.1 -0.49 (syn) 8.5 0.1 0.11 (syn)
N(CN) 8.7 0.1 0.92 (syn) 7.7 0.1 -0.08 (syn) 7.5 0.1 -0.28 (syn)
OI 8.1 0.1 -0.56 i(syn)
Mgl 7.5 0.10 -0.03 (syn) 7.02 0.13 -0.51 5 6.55 0.04 -0.98 2

Fel 7.04 0.15 -0.41 16 7.05 0.15 -0.40 39 5.42 0.13 -2.03 17

Fell 7.08 0.30 -0.37 6 7.20 0.08 -0.25 5 5.31 0.09 -2.14 4

Bail 1.4 0.3 -0.77 2(syn) 2.9 0.2 0.73 6(syn) 2.3 0.2 0.13 3(syn)
Lall 0.6 0.2 -0.53 3(syn) 1.6 0.05 0.47 4(syn) 1.2 0.05 0.07 7(syn)
EuII 0.0 0.2 -0.52 l(syn) 0.5 0.1 -0.02 3(syn) 0.2 0.1 -0.32 7(syn)
12C/13C 40 7 8 2 8 1
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HE1001-0243 HE1410+0213 HE1419+1324

CI <7.7 <-0.69 (syn) 8.40 0.00 0.01 1 7.34 0.00 -1.05 1

C(CH) 6.95 0.1 -1.44 (syn) 7.5 0.1 -0.89 (syn) 7.35 0.1 -1.04 (syn)
N(CN) 5.95 0.1 -1.83 (syn) 7.7 0.1 -0.08 (syn) 5.9 0.1 -1.88 (syn)
OI <7.0 <-1.66 l(syn) <6.9 <-1.76 l(syn)
Mgl 4.89 0.19 -2.64 5 5.41 0.21 -2.17 3 5.01 0.17 -2.52 6

Fel 4.38 0.15 -3.07 68 5.11 0.21 -2.39 26 4.22 0.12 -3.23 60

Fell 4.49 0.10 -2.96 4 5.00 0.12 -2.50 3 4.26 0.11 -3.19 6

Bail -0.2 0.1 -2.37 4(syn) -0.3 0.2 -2.47 2(syn) 0.1 0.1 -2.07 4(syn)
Lall -1.4 0.2 -2.53 3(syn) -1.8 0.2 -3.13 3(syn) -1.15 0.05 -2.23 4 (syn)
EuII -2.4 0.2 -2.92 i(syn) -2.0 0.2 -2.52 l(syn) -2.0 0.1 -2.52 5(syn)
12C/13C 30 5 3 0.5 15 3

CS22891-171 CS22942-019 CS22945-017

CI 8.00 0.02 -0.39 2 8.13 0.07 -0.26 3 8.27 0.01 -0.12 2

C(CH) 7.6 0.1 -0.79 (syn) 7.9 0.1 -0.49 (syn) 8.0 0.1 -0.39 (syn)
N(CN) 7.2 0.1 -0.58 (syn) 6.4 0.1 -1.38 (syn) 7.3 0.1 -0.48 (syn)
OI <7.4 <-1.26 l(syn) 7.3 0.1 -1.36 l(syn) <8.6 <-0.06 i(syn)
Mgl 5.98 0.00 -1.55 2 5.89 0.13 -1.64 2 5.58 0.19 -1.95 6

Fel 5.18 0.17 -2.27 43 5.02 0.16 -2.43 57 4.90 0.09 -2.55 30

Fell 5.29 0.10 -2.16 7 5.10 0.15 -2.35 9 5.06 0.11 -2.39 4

Bail 2.4 0.2 0.23 4 (syn) 1.5 0.1 -0.67 4(syn) 0.4 0.2 -1.77 3(syn)
Lall 1.15 0.05 0.02 4(syn) 0.1 0.1 -1.03 4 (syn) -0.2 0.2 -1.33 l(syn)
EuII 0.1 0.1 -0.42 5(syn) -1.25 0.05 -1.77 5(syn) -0.5 0.2 -1.02 2(syn)
12C/13C 6 2 10 1 7 2

CS22953-003 CS22956-028 CS30322-023

CI <7.0 < -1.39 (syn) 7.57 0.01 -0.82 2 <5.7 < -2.69 (syn)
C(CH) 5.3 0.1 -3.09 (syn) 7.8 0.1 -0.59 (syn) 5.3 0.1 -2.79 (syn)
N(CN) 5.5 0.1 -2.28 (syn) 7.5 0.1 -0.28 (syn) 7.4 0.1 -0.58 (syn)
OI <6.6 -2.06 i(syn) <8.8 < 0.14 i(syn) 5.8 0.1 -2.86 i(syn)
Mgl 5.11 0.19 -2.42 7 5.78 0.09 -1.75 6 4.61 0.17 -2.92 4

Fel 4.23 0.14 -3.22 57 5.12 0.09 -2.33 35 3.72 0.17 -3.73 64

Fell 4.25 0.09 -3.20 9 5.18 0.18 -2.27 5 4.05 0.16 -3.40 7

Bail -0.9 0.05 -3.07 3(syn) 0.2 0.2 -1.97 3(syn) -0.7 0.1 -2.87 3(syn)
Lall -1.8 0.1 -2.93 4(syn) <-0.4 < -1.53 l(syn) -1.8 0.05 -2.93 6(syn)
EuII -2.05 0.05 -2.57 5 (syn) <-1.0 < -1.52 l(syn) <-3.5 0.1 < -4.02 l(syn)
12c/13c >10 5 2 5 1

celles de Àsplund et al. (2004).Tab. 3.6.

L’erreur reportée a correspond seulement à la dispersion des abondances

3.4.1 Comparaison avec les études précédentes

Le tableau 3.7 présente les paramètres stellaires obtenus par d’autres auteurs de la littérature.

L’accord ne se vérifie que pour les étoiles à température relativement élevée (HD224959, CS22942-

019 et CS22953-003). Dans les autres cas, la différence fondamentale incombe principalement au

choix de la température effective, qui influe ensuite sur la détermination de la gravité et de

la métallicité. Cette différence de température effective peut être imputée au fait qu’aucune

des déterminations de ces études de comparaison n’utilise de modèles spécifiques et n’effectue

des déterminations sur la base de modèle standards non carbonés. Or, comme nous l’avons vu

précédemment, ceci peut avoir un impact sérieux sur la détermination des abondances et des

paramètres stellaires, en particulier pour les étoiles les plus froides, ce qui est précisément le cas
ici.

La patholologie de l’étoile chaude blue straggler CS22956-028 provient elle aussi de la température

effective. Mais sa détermination ne repose ici principalement que sur la sensibilité des ailes de

la raie HQ. Or nous utilisons précisément dans le code de synthèse spectrale les prescriptions de

Barklem et al. (2002) concernant l’élargissement collisionnel des raies d’H ; Sneden et al. (2003)

utilisent, quant à eux, le code MOOG qui intègre des prescriptions plus anciennes. Ceci pourrait

être à l’orgine de nos divergences sur la température effective. Etant donné le statut évolutif
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star Teff logg [Fe/H]
HD 26a 5170 2.2 -0.5

HD 187861° 5320 2.4 -1.6

HD 1969446 5250 1.8 -2.25

HD 206983e 4200 1.4 -1.43

HD 207585e 5400 3.3 -0.57

HD 224959“ 5200 1.9 -1.7

CS 22956-028d 6900 3.9 -2.08

CS 22956-028-9 7038 4.3 -1.95

CS 22942-0196 5000 2.4 -2.64

CS 22953-003^ 5100 2.3 -2.84

Tab. 3.7 - Comparaison avec les études précédentes. “ Vanture (1992a) b Aoki et al. (2002a) c
Luck & Bond (1991) d Sneden et al. (2003) e Junqueira h Pereira (2001) f Cayrel et al. (2004)
ï Lucatello (2003)

particulier de cet objet, les calibrations photométriques usuelles ne permettent malheureusement

pas de trancher.

3.4.2 Erreurs

La table 3.8 donne une illustration des erreurs systématiques dues aux incertitudes des para

mètres stellaires. Les erreurs sur la température effective sont généralement à l’origine des plus

importantes erreurs.

La figure 3.28 illustre quant à elle l’origine des erreurs aléatoires. La qualité des spectres, aussi
bien du point de vue de la résolution que du point de vue du signal sur bruit, est sensiblement

du même ordre dans tous les spectres de cette étude. Ainsi, une erreur de 0,1 dex a été adoptée

pour la plupart des raies dont la mesure d’abondance a été effectuée synthétiquement (C, N, O,

élément à capture de neutron). D’après Norris et al. (2001), l’erreur aw sur la largeur équivalente
W peut se calculer par :

aw = Wiï/(R[S

où n est le nombre de pixels intégrés pour obtenir W, R la résolution spectrale et [S1/A] le
rapport signal sur bruit par pixel. Pour une résolution moyenne de 60 000 et un SNR de 100 ceci

correspond approximativement à l’erreur adoptée.
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CS30322-23 CS22945-17

Species ^vturb Alog g AT ^Vturb Alog g AT

0.2kms“l 0.2 50K 0.3kms “"1 0.5 150K

Fe I -0.04 0.08 -0.12 -0.07 0.01 0.11

Fe II -0.05 0.00 0.02 -0.04 -0.18 0.02

Mg I -0.06 0.08 -0.07 -0.02 0.04 0.07

C I -0.01 -0.16 -0.06

Ba II 0.00 0.00 -0.06 -0.05 -0.15 0.09

La II -0.02 0.00 -0.04 -0.01 -0.17 0.07

Eu II 0.00 0.00 -0.04 -0.01 -0.17 0.08

HD224959 HD207585

Species ^vturb Alog g AT ^Vturb Alog g AT

0.3kms~l 0.5 150K 0.3kms " 1 0.5 100K

Fe I -0.09 -0.01 0.11 -0.07 0.06 0.07

Fe II -0.02 0.18 -0.01 -0.06 -0.19 -0.02

Mg I -0.05 -0.07 0.06 -0.02 0.09 0.05

C I -0.02 0.15 -0.09 -0.01 -0.14 -0.06

Ba II -0.14 0.03 0.00 -0.04 0.06 0.04

La II -0.15 0.18 0.00 -0.11 -0.02 0.03

Eu II -0.13 0.18 0.00 -0.11 0.00 0.02

Tab. 3.8 - Erreurs systématiques pour des étoiles choisies comme étant représentatives des

différentes catégories spectrales de notre échantillon.
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Fig. 3.28 - Exemple de l’influence du bruit sur la précision de la détermination des abondances.

Ici pour trois raies voisines dans le spectre de CS30322-023 (en noir), les abondances loge(Ti)

considérées sont : bleu 1,4, rouge 1,5 et cyan 1,6 (le modèle d’atmosphère étant celui du chapitre

4). Un bruit blanc gaussien a été rajouté aux spectres synthétiques afin d’illustrer la source
d’incertitude liée au bruit, celle-ci étant d’autant plus importante que la raie est faible.
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Chapitre 4

L’étoile AGB extrêmement pauvre en
métaux CS 30322-023

Notre analyse d’étoiles nous a d’abord amenés à nous focaliser sur un objet présentant des

paramètres stellaires à part. En effet l’analyse des largeurs équivalentes des raies de Fe nous a

conduits à trouver une Teff de 4100K, un logg de -0.3 et une métallicité de -3.5. Néanmoins, nous

avons rencontré des difficultés importantes pour le calcul de modèles d’atmosphère à géométrie

sphérique mieux appropriés. Nous avons par ailleurs traité le calcul des abondances à l’ETL.

Or ces deux approximations introduisent des incertitudes sur la valeur des paramètres stellaires.

L’évaluation de ces incertitudes nous permet toutefois de prétendre que leur impact change peu

la discussion qui suit.
Nous avons aussi cherché à mesurer des variations de la vitesse radiale afin de contraindre la

binarité. A partir de 11 mesures sur une période de près de 4 ans, nous avons pu détecter une

amplitude de variation de l’ordre de quelques km/s. L’analyse de ces variations révèle que cette
caractéristique est compatible avec les pulsations d’un objet évolué.

Une métallicité aussi faible place cet objet parmi les rares étoiles à [Fe/H] < -3. Une telle gra
vité la place aussi comme étant la plus évoluée parmi toutes les étoiles pauvres en métaux. En

confrontant ces paramètres à des modèles d’évolution issus du code STAREVOL (Siess, 2006,

sous presse), on se trouve à l’embranchement de plusieurs types d’étoiles. Cependant, des argu

ments évidents de longévité (au regard de la métallicité) et des arguments de distance (au regard

de la luminosité prédite), nous laisse comme seule hypothèse celle d’une TP-AGB très pauvre

en métaux. Les calculs de L. Siess révèlent ainsi que, contrairement aux étoiles de métallicité

solaire, les étoiles de faible masse passent elles aussi par une phase AGB.

La probabilité d’observer un tel objet n’est cependant pas rare. A partir d’un modèle simple in

cluant d’une part des contraintes observationnelles via la luminosité et d’autre part des contraintes

évolutives, nous montrons que la détection de tels objets est tout à fait probable. Nous discutons

certaines incertitudes et en particulier la durée de la phase AGB, très dépendante de la perte de

masse.

L’examen d’un large panel d’abondances révèle, quant à lui, un patron d’abondances d’éléments

à capture de neutron tout à fait compatible avec celui d’une AGB de faible masse et pauvre

en métaux. Toutefois l’analyse chimique indique aussi une très forte surabondance d’azote, mais

peu de carbone ainsi qu’un faible rapport 12C/13C. Ceci souligne le fait que le cycle CN est actif
dans cette étoile, mais jusqu’alors, on pensait que cela s’opérait seulement dans les étoiles de
masse intermédiaire.
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ABSTRACT

Context. The remarkable properties of CS 30322-023 became apparent in the course of the study of a sample of 23 carbon-enhanced,
metal-poor (CEMP) stars.

Aims. This sample is studied to gain a bettcr understanding of the s- and r-process nucleosynthesis at low metallicity, and to investigate the
rôle of duplicity.

Methods. High-resolution UVES speetra hâve been obtained, and abundances dcrived using 1-D, plane-parallel OSMARCS models under the
LTE hypothesis. The observed abundances are compared to nucleosynthesis prédictions, and the atmospheric parameters are confronted to
evolutionary tracks to infer the evolutionary status of CS 30322-023.

Results. CS 30322-023 is remarkable in having the lowest gravity (logg < -0.3) among metal-poor stars known so far. Thanks to ils rather low
température (4100 K), abundances could be dcrived for 35 Chemical éléments; the abundance pattern of CS 30322-023 is therefore the most

extensively known among ultra metal-poor stars. With [Fe/H]= -3.5, CS 30322-023 is the most metal-poor star to exhibit a clcar s-process
signature, and the most metal-poor lead star known so far. CS 30322-023 seems to be a thermally-pulsing asymptotic giant branch (TP-AGB)
star, with no lirm évidence for binarity thus far (although a signal of period 192 d is clearly présent in the radial-velocity data, but is likely
due to the pulsation of the envelope). Low-mass TP-AGB stars are not expected to be exceedingly rare in a magnitude-limiled sample like
the HK survey, because lheir high luminosities niake it possible to sample them in a very large volume. The strong N overabundance and the
low l2C/l3C ratio (= 4) is lypical of the operation of the CN cycle. Coupled with a Na overabundance and the absence of C overabundance, this
pattern seems to imply thaï hot-botlom burning operated in this star, which should then hâve a mass of al least 2 M(). But this puis the star at a
distance of about 50 kpc, in the oulskirts of the galactic halo, where no star formation is expected to hâve taken place in recent times. Different
scénarios are explored to accounl for the required abundance pattern in a low-metallicity 0.8 M0 AGB star instead.

Key words. Stars: AGB and post-AGB - Stars: carbon - Stars: évolution - Stars: individual: CS 30322-023 - Galaxy: halo

1. Introduction

The star CS 30322-023 studied in the présent paper first ap-

peared in the Norris et al. (1999) list of candidate metal-poor
stars front the HK survey (Beers et al. 1985, 1992). CS 30322-

023 was subsequently suspected to be C-rich, and was there

fore included in our sample of 23 carbon-enhanced metal-poor

(CEMP) stars observed with the UVES spectrograph on VLT-
Kueyen, to look for more lead stars after the initial discoveries

by Van Eck et al. (2001, 2003). Lead stars are low-metallicity

objects where the operation of the s-process nucleosynthesis

Send offprinl requests to: S. Van Eck

* Based on observations perlormed with the Very Large Télescope

at the European Southern Observatory, Paranal, Chile, under programs
69.D-0063(A), 73.D-0193(A,B), 74.D-0228(A),75.D-0120(A),76.D-

0451(A),165.N-0276(A)

was so efficient as to convert the iron-seed nuclei into lead

(Goriely & Mowlavi 2000). The sample was collected from
three different sources:

- CEMP objects from the HK survey not included in high-
resolution follow-up studies by other teams;

- Stars from the list of faint high-latitude carbon stars in the

Hamburg-ESO (HE) survey (Christlieb et al. 2001) which

hâve strong CN or C2 bands;

- The catalogue of low-metallicity stars with strong CH
bands from Sleivyte & Bartkeviéius (1990).

Preliminary analyses of this sample hâve been presented by
Masseron et al. (2005, 2006), and a more detailed paper is in
préparation as part of Masseron’s Ph.D. thesis (Observatoire de

Paris, France).
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The star CS 30322-023 deserves, however, a dedicated

analysis as it exhibits several pecularities among metal-poor

stars: as will be shown in Sect. 6, it is another example of a
lead star. Despite a definite, albeit moderate, s-process signa

ture, it has almost no C enhancement, the strength of the CN
bands being due to a strong N overabundance. But ils most in-

triguing property is, by far, its very low gravity (logg about
-0.3) coupled with a low température (4100 K; Sect. 3). Its

evolutionary status is thus puzzling (Sect. 4): is it a low-mass

(~ 0.8 Mq) star close to the tip of the AGB or a rather luminous

intermediate-mass star located in the outskirts of the galactic

halo? Either possibilities raise intriguing questions which are
addressed in Sects. 5 and 7: what is the probability of catch-

ing a low-mass star close to the tip of the AGB? Is the star

formation history consistent with the late formation of a very

low-metallicity intermediate-mass star in the outskirsts of the

halo? Is it a star accreted during a merger event with a satellite

galaxy? Is it a star that evaporated from a globular cluster? Is

it a low-mass star polluted by an intermediate-mass eom-

panion formerly on the thermally-pulsing aymptotic giant
branch?

2. Observations and radial-velocity variations

Several high-resolution spectra of CS 30322-023 hâve bcen

ohtained at the European Southern Observatory with the

UVES spectrograph mounted on the VLT-Kucycn téle
scopé, and with the FEROS spectrograph mounted on the

2.2m telescope (courtesy S. Lucatello). The observation log
is listed in Table 1. The first and Iast spectra hâve been

ohtained in the framework of other UVES programmes
flike the ESO Large Programme on ”First Stars”; e.g.,

Spite et al. 2006), and the corresponding radial velocities

hâve been kindly communicated to us by M. Spite and J.

Johnson. The two spectra exposed 3600 s on the bluc frame
(two times 1800 s on the red frame) were those used to de-

rive the abundances (Sect. 6). Their signal-to-noise (SNR)

ratio is around 200 at 400 nm. The spectra exposed 90 s

were only used to dérivé radial velocities by cross-correlating

the observed spectrum with the two high SNR spectra. The
adopted heliocentric velocity for a given low SNR spectrum

is the average of these two differential values. It is listed in

Table 1. Arcturus and solar templates were used to estimate the

internai consistency of the radial-velocity measurement and a

telluric template spectrum was used to evaluate the zéro point
offset velocity. The uncertainty on the radial velocity is the

root mcan square of the template error and of the préci

sion of the center of the gaussian fitting the corrélation pro

file. Both uncertainty sources, along with their root mean

square, are listed in Table 1.

The radial velocity standard déviation amounts to

1.24 km s"'which is considerably larger than the average
uncertainty amounting to 0.18 km s’1. Possible causes for
these variations will be investigated in Sect. 4.2.

UBV photometry is provided by Norris et al. (1999) and

near-infrared JHK photometry by the Two Micron Ail Sky’

Survey (Cutri et al. 2003) as listed in Table 2. Given the large

distance to CS 30322-023 (Sect. 4), the reddening along its

Table 2. Available photometry for CS 30322-023; m and m0 arc re-

spcctivcly the ohserved and de-reddened magnitudes in the considered
band.

Band m ± m„ Ref.

U 14.48 0.02 14.19 G)

B 13.49 0.03 13.24 0)
V 12.21 0.03 12.02 G)

J 10.050 0.024 10.00 (2)
H 9.479 0.024 9.45 (2)
K 9.313 0.021 9.30 (2)

Bol. 11.7 (3)

(1) Norris et al. (1999); (2) Cutri et al. (2003); (3) This work

line of sight across the Galaxy was taken from Burstein &
Hciles (1982) to be £«_v = 0.06 from which it follows that

A y =0.18 mag. This value is close to the 0.16 mag predicted

by the model of Arenou et al. (1992). The reddening law Ax/Ay

from Cohen et al. ( 1981 ), appropriate for carbon stars, has been

applied to deredden the observed magnitudes. Zero-magnitude
fluxes from Schmidt-Kaler (1982) and Cohen et al. (2003b)

hâve been used to construct the spectral energy distribution.

The bolometric flux has then been obtained by computing the

integra! f AFx d ln A using the trapezoidal rule on the UBV and
JHK bands. A bolometric correction of -0.30 mag is finally
obtained, yielding mb,,i = 11.7. It must be noted that this bolo

metric correction differs somewhat from the value of -0.8 mag
predicted by Table 6 of Alonso et al. (1999) for giants with
[Fe/H]= -3 and Tcff = 4100 K.

3. Atmospheric parameters of CS 30322-023

The effective température of CS 30322-023 was obtained by
requiring that the abundances derived from various iron lines

exhibit no trend with excitation potential. Gravity was obtained

through ionisation balance and microturbulence was set by re
quiring the absence of trend between abundances and reduced

équivalent widths. A photometric Tea estimate has been ob

tained from the calibration of Alonso et al. (1998) applied on
the 2M ASS J - H and J - K indices, assuming a metallicity of
-3.0.

The derived atmospheric parameters, using model atmo

sphères belonging to the OSMARCS family (Gustafsson et al.
2003), are listed in Table 3. The discrepancy between the pho

tometric and spectroscopic température estimâtes probably re-

sults, on one hand, from the fact that the CS 30322-023 param
eters fall at the edge of the validity domain of Alonso’s cali

bration and on the other hand, from model errors impacting the

spectroscopic détermination, as we now discuss. Fig. 1 reveals

that a température 7'e(r = 4300 K, as suggested by the pho
tometric calibration, combined with a higher gravity does

not yield a satisfactory solution. Fig. 2 which présents the
Fe I and Fc II abundances derived from various lines for

plane-parallel, LTE model atmosphères, shows that the best

solution is obtained for Tclj = 4100 K and log g = -0.3. The

uncertainty on the gravity, in the framework of Fe I/Fc II
ionisation cquilibrium under LTE (see, however, the dicus-

sion about NLTE effects below), may be estimated by com-
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Table 1. Observation log. The uncertainty on the radial-velocity Vr arising from the template mismatch (elrmp), from the gaussian fit of
the corrélation profile (ej,,) and their root-mean-square ((,„,) are also listed.

Date

(YYYY/MM/DD)

HJD

(-2450000)

F,xp. lime

(s)

Vr

(km/s) (km/s)

€/„

(km/s)

€rof

(km/s)

Telescope Programme

2001/11/04 2218.49762 3100 116.53“ - 0.08 0.08 VLT/UVKS 165.N-0276(A)

2002/04/24 2388.83689 3600 116.40 0.04 0.04 0.06 VLT/UVHS 069.D-0063(A)

2002/05/11 2405.86677 3600 114.59 0.05 0.04 0.06 VLT/UVES 069.D-0063(A)

2004/04/29 3124.92121 90 115.92 0.04 0.04 0.06 VLT/UVES 073.D-0193(B)

2004/06/14 3170.81670 90 115.75 0.04 0.03 0.05 VLT/UVHS 073.D-0193(B)

2004/08/17 3234.64390 90 112.81 0.05 0.02 0.05 VLT/UVHS 074.D-0228(A)

2004/11/11 3320.53675 90 115.71 0.05 0.03 0.06 VLT/UVHS 074,D-0228(A)

2005/06/29 3550.89234 900 115.09* 0.37 0.05 0.37 2.2m/FEROS 075.D-0120(A)

2005/07/26 3577.86729 900 114.61* 0.39 0.08 0.40 2.2m/FHROS 075.D-0120(A)

2005/07/27 3578.81266 900 113.69* 0.29 0.09 0.30 2.2m/FKROS 075.D-0120(A)

2005/07/28 3579.89378 900 113.82* 0.61 0.08 0.61 2.2m/FHROS 075.D-0120(A)

2005/08/17 3599.67995 2000 113.35r 0.03 0.05 0.06 VLT/UVHS 076.D-0451(A)

° Data kindly communicated by M. Spite
* Data kindly communicated by S. Lucatello
b Data kindly communicated by J. Johnson

-1—.—.—.—.—I—.—.—.—.—i—.—.—, , 1 i , , , L.

0 12 3 4

X

Fig. 1. Iran abundances derived from ail fines measured in

CS 30322-023 (crosses: Fe I fines; open circles: Fe II fines), as a

function of the lower excitation potential for the adopter! model

(Lower panel: Tcff = 4100 K, logg = -0.3) and for a model

of higher température and gravity (Upper panel: Tctf = 4300 K,

log g = 0.5). The latter model - the best one at 4300 K - is seen to

be less satisfactory than the adopted 4100 K model. In both cases,

plane-parallel LTE model atmosphères (with [Fe/H] = -3.5 and a

microturbulent velocity of 2.2 km s"1) hâve been used.

paring the three panels of Fig. 2, corresponding to log g =

0.5,0.0 and -0.5. The gravity of CS 30322-023 clearly lies
between -0.5 and 0.0. The value log g = -0.3 ±0.3 has there-

fore been adopted.

Attempts hâve been made to use spherical atmosphère mod-

els, more adapted to low-gravity stars. The Fe I/Fe II ionisation

balance would require spherical models with an effective grav

ity log g < -0.3. We could nol, however, converge models with

such low surface gravities due to the combination of large at-

mospheric extension and the scattering character of the radia
tion field at such low metallicities which is decoupled from the

local thermal pool of the gas.

It must be noted that the gravities of metal-poor giants de

rived from LTE Fe analysis are most probably underestimated

Fig. 2. Same as Fig. 1 for different gravities at Tc„ = 4100 K.

because of the neglect of non-LTE elfects (Thévenin & Idiart

1999; Israelian et al. 2001, 2004; Kom et al. 2003). We plan

to investigate these effects in a forthcoming paper with models
tailored for CS 30322-023; nevertheless, the conclusion that

CS 30322-023 is the most evolved star found thus far among

CEMP stars remains valid, as the comparison presented in
Fig. 3 involves stars analyzed under LTE as well. In absolute

terms, even with corrections up to 0.5 dex on the gravity (as de
rived by Thévenin & Idiart 1999; Korn et al. 2003, for NLTE

effects in giant stars with [Fe/H]= -3), CS 30322-023 would

slay on the TP-AGB (Figs. 3 and 4).

4. Evolutionary status of CS 30322-023

4.1. Position in the Hertzsprung-Russell diagram

The gravity and effective températures derived in Sect. 3 may

be combined with the apparent bolometric magnitude to de-

rive the distance of CS 30322-023 as a function of the adopted

mass, from the relationship:

log M/Mq = log g/g0 + log L/Lq - 4 log Tcir/Teir.o (1)

= -2.25 - 0.4Mm (2)
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Table 3. Atmosphcric parameters of CS 30322-023. In the third column, 'PP' stands for plane-paralle! and ‘S’ for spherical (see text for a
discussion of the uncertainties).

T'„ (K) 4100 excitation balance (PP-model)
4100 excitation balance (S-modcl)

4350 2MASS photometry
logS -0.3 ± 0.3 Fc I/Fe II ionisation balance in PP-model (LTE)

<*)©IV Fc I/Fe II ionisation balance in S-modcl (LTE)

microturbulent vel. (km/s) 2.2 PP-model

1.7 S-model

Table 4. Distance of CS 30322-023 as a function of the adopted mass,

assuming logg = -0.3, Tcft = 4100 K and = 11.7 (corresponding

to BCv = -0.3 and Av = 0.18 mag). Solutions corresponding to this
set of parameters are listed under the header ’set (1)’, whereas

an alternative solution, accounting for the uncertainties in gravit}

and température, is listed under the header ’set (2)’ (logg = 0.7,
rc(r = 4350 K and mM = 11.7). The âges up to the TP-AGB phase

arc read off Fig. 8 for the 0.8, 4 and 9 M0 models.

M/Mo logL/L, Wm d (kpc) âge (y)

set (1) (2) G) (2) G) (2)

10 5.15 4.24 -8.1 -5.9 92 33

9 5.10 4.20 -8.0 -5.8 87 31 2.5 107

5 4.84 3.94 -7.4 -5.1 65 23

4 4.75 3.85 -7.1 -4.9 58 21 1.6 10*

3 4.62 3.72 -6.8 -4.6 50 18 -

1 4.15 3.24 -5.6 -3.4 29 10 -

0.8 4.05 3.14 -5.4 -3.1 26 9 13.8 109

= 2 loge/(pc)-8.93, (3)

where we adopted Tcff = 4100 K, log g = -0.3 and mboi = 11.7

[denoted set (1) in Table 4], The corresponding distances and
luminosities are listed in Table 4. To fix the ideas, alterna

tive values for logL/Lo, Afhoi and d [listed under set (2)]

hâve bcen derivcd assuming that the gravity could be 1 dex

higher (due to NLTE effects) and the température 250 K

higher.

CS 30322-023 appears to be the star with the lowest gravity

detected so far among CEMP stars, as shown in Fig. 3 which

collects ail such stars from the literature (Dearbom et al. 1986;

Ryan étal. 1991 ; McWilliam et al. 1995; Norris et al. 1997a,b;
Sneden et al. 1998; Gratton et al. 2000; Hill et al. 2000; Sneden

et al. 2000; Westin et al. 2000; Norris et al. 2001; Preston &

Sneden 2001; Van Eck et al. 2001; Travaglio et al. 2001; Aoki
et al. 2001; Christlieb et al. 2002; Hill et al. 2002; Johnson &

Boite 2002; Aoki et al. 2002a,b,c,d, 2003; Cohen et al. 2003a;

Lucatello et al. 2003; Sneden et al. 2003; Van Eck et al. 2003;

Aoki et al. 2004; Cohen et al. 2004; Honda et al. 2004; Johnson

& Boite 2004; Simmerer et al. 2004; Barbuy et al. 2005; Plez

& Cohen 2005; Frebel et al. 2005,2006; Masseron et al. 2006).

With Te„ = 4240 K and logg = 0.3, the r-star HD 110184

studied by Honda et al. (2004) is the second most evolved star
after CS 30322-023. Then cornes CS 29498-043 studied by

Aoki et al. (2002d, 2004), Weiss et al. (2004) and Israelian

et al. (2004), with Tctr = 4400 K and logg = 0.6 (Aoki et al.

2002d, a subséquent analysis by Aoki et al., 2004, yielded in-

stead Tcn = 4600 K and logg = 1.2). Using a NLTE analy-

Fig.3. Hertzsprung-Russell diagram for CKMP stars collccted from
the literature (see référencés in the text), revealing that CS 30322-023

(asterisk) is the most extreme case known. The solid line corresponds

to the evolutionary track of a 0.8 M0 model with [Fe/H] = -3.8 (see

text). The horizontal bar on the evolutionary track marks the lip of the

RGB and the arrow corresponds to a conservative 250 K uncer-

tainty on Ta and a 1.0 dex uncertainty on the gravity of CS 30322-

023 due to the use of LTE instead of NLTE model atmosphères (see
text).

sis on Fe lines, Israelian et al. (2004) dérivé a higher gravity

(logg = 1.5), thus indicating that LTE analyses underestimate

the gravity by about 1 dex for the considered star.

Above the tip of the red giant branch (predicted to occur

at logg = 0.9 in a 0.8 M0, [Fe/H]= -3.8 model as indicated

by the horizontal mark on the evolutionary track of Fig. 3)

are as well CS 30314-067 (Aoki et al. 2002c), CS 22948-027

(Preston & Sneden 2001, but here again Barbuy et al., 2005,

obtain a larger logg value of 1.8), and CS 30301-015 (Aoki
et al. 2002d).

Mauron et al. (2004, 2005) list about 120 cool carbon

stars in the halo (with JHK colors very similar to those of

CS 30322-023), located at quite large galactocentric distances

(up to 120 kpc!). They were not plotted in Fig. 3, however, as

neither their metallicities nor their gravides are known.

The low gravity derived for CS 30322-023 appears at first

sight quite puzzling. A comparison with low-metallicity stel-
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Fig. 4. Hvolutionary tracks (in a plane logg - Tclf) of a 0.8 M(, model

at [Fe/H] = -3.8 (black soliil line) and of a 4 M0 (eyan short-dashcd

line), 7 M0 (red long-dashed line), 9 M0 (green dot-dashed) and
12 M0 (blue solid line) at metallirity Z = 10'' ([Fe/H]= -3.3), com-
puted with STARKVOL (Siess 2006) from the main sequcnce to the

thermally-pulsing AGB phase (for the 0.8, 4, 7 and 9 Ma models) and

to néon ignition in the 12 MQ model. The position of CS 30322-023 is

represented by the asterisk.

lar évolution tracks reveals however that both the gravity and

effective température of CS 30322-023 are in fact typical of

low-metallicity red-giant stars. Fig. 4 displays the evolutionary
tracks in a plane (gravity - effective température) for a 0.8 M0
model of metallicity [Fe/H]= -3.8 and for intermediate-mass
stars of 4, 7, 9 and 12 MQ and Z = 10~5 ([Fe/H]= -3.3), com-
puted with STAREVOL (Siess 2006) ail the way from the pre-
main sequence to the thermally-pulsing AGB stage (for the 0.8,

4,7 and 9 MQ models) and to the ignition of néon in the 12 Ma
model. For these computations, we use Reimers (1975) mass-

loss rate up to the end of core He-burning and switch to the

Vassiliadis & Wood (1993) prescription during the AGB phase.
The région around log# = 0 and log Tca = 3.61 is reached by
ail five models, thus providing a non-unique solution ! However,
each of these possible solutions présents its own difficulties. In

the case of the 0.8 MQ model, the evolutionary timescales may
be a problem: although the star has a total lifetime of 13.8 Gyr
(about the âge of the Galaxy), the time spent by such stars in

the TP-AGB phase might seem prohibitively short to ensure
that some are actually observed. We will show in Sect. 5 that

this is not the case, since the TP-AGB short time span is more

than offset by the large volume in which these very luminous

stars may be detected. In the case of the intermediate or mas

sive stars, one may wonder how such massive short-living stars

can still be found in the galactic halo, especially since the dis
tance estimâtes for CS 30322-023 presented in Table 4 places
it at the outskirts of the halo.

loi

Fig. 5. Saine as Fig. 4 for the 0.8 M0 model in the usual Mm - TcS

plane.

avilmflh (A)

Fig. 6. Sample spectra around the Ha line (the flux is in arbitrary
units), obtained on 2002/04/24 and 2002/05/11. The change of the pro

file over 17 days reflects some kind of activity such as. for instance, a
strong wind.

4.2. Observational evidence

The variability observed for the Ha line profile suggests the

presence of a stellar wind (Fig. 6) and provides a further argu
ment in favour of the very evolved nature of CS 30322-023.

There is unfortunately no information available about pos
sible optical variability which should be if CS 30322-023 lies

high on the AGB. Neither does the profile resulting from
the corrélation of the spectrum with the Arcturus tem-

plate used to dérivé the radial velocity show the asym-

metric shape expected for Mira variables experiencing
shock waves in their photosphères (Alvarez et al. 2001).

Nonetheless, as we now show, the available radial-velocity

data (Table 1) provides interesting dues typical of low-
metallicity pulsating stars.

It was shown in Sect 2 that the radial velocity standard

déviation (1.24 km s'1) is considerably larger than the av-
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erage uncertainty amounting to 0.18 km s"1. These varia
tions may be eaused either by the pulsation of the envelope
or by an orbital motion (or a combination of both). Lct us
first stress that the stellar properties listcd in Table 4 put

stringent constraints on the admissible orbital periods. For
a 0.8 Mq star, the stellar radius amounts to 210 RQ with

the atmospheric parameter set (1) [i.e., Tcit = 4100 K and

logg = -0.3] and to 65 R0 for set (2) [i.e., 7c(r = 4350 K

and logg = 0.7]. In a binary System involving two stars

of 0.8 Mq (the primary being the observed low-metallicity
star assumed to be a long-living low-mass star and the sec-

ondary a white dwarf), the minimum admissible orbital pe

riods corresponding to CS 30322-023 filling its Roche lobe
amount to 1180 d and 200 d, respectively. These periods

represent absolutc lower limits since higher-mass stars hâve
larger radii, and hcnce longer threshold orbital periods.

Interestingly, a sine-wave of period 192 d very nicely fits

the radial-velocity data at JD > 2453 000 (upper panel of

Fig. 7). From the above considérations, this signal has too

short a period to represent an orbital motion; moreover, it
does not fit the earlier data points. It is likely thereforc that

it represents the pulsation of the envelope. The pulsation
periods of low-metallicity stars are shorter than thosc of
solar-metallicity Miras, and their range matches the 192 d

period observed for CS 30322-023 (Alvarez et al. 1997).
The bad fit to the earlier data fits may either be eaused

by a sudden phase shift of the (possibly semi-regular) pulsa
tion, or by a long-term trend associated with a binary mo
tion.

The latter possibility is now investigated: the dashed

line in the lower panel of Fig. 7 corresponds to a shift of
1.0 km s-1 over 1000 d. It provides a better fit to the ear
lier data points, and such a trend is not unexpected for bi
nary Systems involving chemically-peculiar red giants as is
CS 30322-023. To fix the ideas, let us assume that CS 30322-

023 is a binary with a period of 5200 d (as is typical among
barium Systems; Jorissen 2003), so that our measurements

hâve just sampled a quarter of the orbital cycle. In the most
favourable case, the observed velocity range is then equal

to the velocity semi-amplitude K which would amount to
7.2 km s-1 for a circular orbit seen edge-on and involv

ing two stars of 0.8 M0 (see above). The possible long-term
trend of 1.3 km s'1 over 1300 d is not incompatible with
the above estimate of K, provided that the orbital plane is

inclined on the sky.

To conclude this discussion, therc is no firm support

in favour of the binary nature of CS 30322-023, although
in this case the absence of evidence is not cvidence of ab

sence, especially since any orbital motion will be very dif-

ficult to disentangle from the large intrinsic jitter. The bi

nary hypothesis will thereforc be left open in the discussion
of Sect. 7.

5. Probability of observing an ultra metal-poor
TP-AGB star

Since it is very unlikely that a massive or intermediate-mass

star has been formed in a recent star-forming épisode at such

(JD - 2 450 ooo)

Fig. 7. Radial velocity as a function of time. Top panel: Sine-

wave of period 191.7 d fitted on the data points JD > 2 453 000.

Lower panel: Same sine-wave superimposed on a linear trend of
1.0 km s'1 per 1000 d possibly representing an orbital motion.

large distances (> 20 kpc, Table 4) in the halo, this section

évaluâtes the likelihood of the alternative scénario, namely that

CS 30322-023 is a TP-AGB star formed shortly after the birth

of the Galaxy.

We now estimate the relative fraction of halo TP-AGB stars

in a magnitude-limited sample (as is the HK survey), as com-

pared to turn-off or horizontal branch stars from a coeval sam

ple. The assumption of coevality is probably valid as long as

one restricts the sample to ultra metal-poor stars. We further

assume that a star of 0.8Afo with [Fe/H]= -3.8 has a lifetime
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(up to the planetary nebula phase) precisely equal to the âge of
the galactic halo (Sect. 4).1

In an idéal coeval sample (i.e., not subject to observational

sélection biases) consisting of the oldest stars in the Galaxy
with M > Af|0W, A/iow being the low-mass cutoff of the popula

tion (to be fixed below), the fraction F of TP-AGB stars among

such a sample is

Solving for Mrgb then yields:

M*oB = MTO(lt0.4Î!2<«!252V
\ TMs(Mto) I

The other masses are derived in a similar way:

Mm = Mro 1+0.4
^ToCAfiiB) „ . rRGB(AftiB)\

F =
C'^M),M

HWM) AM
(4) A^agb = Mro (1 + 0.4

î"Ms(Afro)

r-ro(AfAGB)

Tms(Mix))

+ 0.4

+ 0.4

rMs(^ro) /

rRGB(^AGB)

tms(Mto)

where TnuF is the initial mass function. Here we adopt
TiMF(Af) <* M-' 3 for the mass range [0.1, 0.5] M©, and

0e M~23 for the mass range ]0.5, 0.8] M0 (Kroupa
2001). In Eq. 4, MMjh corresponds to the mass of a halo star

currently entering the TP-AGB phase. Before the TP-AGB

phase, the star will hâve gone successively through the main-

sequence, the main sequence tum-off (TO), the red giant branch

phase (RGB), the core helium-buming or horizontal branch

phase (HB), and the early-AGB phase, the latter two being

considered as a whole in what follows. Similarly to MAgb.

one may define the threshold masses Mro, Mrgb and Mm

for stars formed at the birth of the Galaxy and currently en

tering these various evolutionary phases. These masses may be

defined from evolutionary time scale considérations since ail

these stars are supposed to be coeval with the âge of the Galaxy

TGaiaxy. Hence

I Q.1 rHB(^AGB))

0.8 = Mio ( 1 +0.4

TMs(Mm)

Tto(0.8)

+0.4

1ms(W'iu)

7hb(0.8)

+ 0.4
rRGB(0-8)

rMs(^uj)

+ 0.4 Tagb.(°'8))

(13)

(14)

(15)

(16)

(17)

(18)
tms(Mto) TMs(Mro)

The last équation is used to dérivé Mro- An itérative pro
cedure is needed since the lifetime ratios must be normal-

ized by the main sequence lifetime of the star of the yet un-
known mass Mm. In the first itération, the various lifetime ra

tios normalized by the main sequence lifetime of the 0.8 M0
star (namely 12.2 109 y, up to the tum-off at Mblli ~ 3.5)
are read from Fig. 9, namely rnB(0.8)/rMs(0.8) = 0.006,

trgb(0.8)/tMs(0.8) = 0.045 and rTO(0.8)/rMS(0.8) = 0.08.

The lifetime rAÜB spent on the TP-AGB is very sensitive

to the adopted mass-loss rate prescription. Very little is known

about mass loss in very-low metallicity stars: if it is driven by

ro.aiaxy = rMs(0.8) + rro(0.8) + trgb(0.8) + THB(0.8) + rAGB(0(8facliation pressure, then stellar wind models (Kudritzki et al.

= rMs(MAGB) + rTO(MAGB) + rRGB(MAGB) + r„B(MAG^987’t199,:;an L°°n 200°) Ü'*.'he™e dePend»
roughly on the square root of the metallicity. Observational

- ï"ms(A/hiiJ + Tro(Mm) + ^RGbI^ub) Support for the sensitivity of mass-loss rate to metallicity has
= TMs(AfRGB) + t’w(Mnoü) (8been provided by Groenewegen et al. (1995) who compare the
= rMs(Af ro) (9$Just content of LMC and galactic AGB stars of similar pul-

sational periods. Altematively, Vassiliadis & Wood (1993) de-
The last équation of the above set indicates that the stars

now at the main sequence TO hâve a mass Mm such that their

lifetime on the main sequence equals the âge of the Galaxy. The

mass Mrgb of stars now entering the red-giant branch is then

given by combining the last two équations in the above set:

TMs(Afra) - rMs(MRüit) = rro(MRGB), (10)

or, in other words, the différence <5tms(Mrgb) of the main-

sequence lifetimes of the stars of masses Mto and Mrgb is just

equal to the time spent on the TO by the star of mass A/rgb cur

rently entering the RGB. This différence (StmsIMrgb) relates to
the mass différence 6M - Mm-A/rgb through the lifetime rMs

of main-sequence stars:

rMs œ M 2 5,

leading to

^rMs 2 5 ÔM
ÎMS M

(H)

(12)

1 We assume in this section that the lifetimes derived from the

stellar models with [Fe/H]= -3.8 do apply to CS 30322-023, de-

spite the small différence in metallicity.

rived an empirical formulation of the mass-loss rate based on

the pulsational properties of the Mira variables and pulsating

OH/IR stars. Their expression is not explicitly dépendent on

metallicity but includes the effect of the Chemical composi

tion through the stellar parameters entering the computation

of the pulsational period. When the mass loss rate dépends

upon metallicity, it remains quite low (and hence the AGB
lifetime quite long) unless third dredge-up (3DUP) épisodes

increase the métal content of the envelope and boost the mass

loss rate. This prescription generally implies a longer lifetime
on the TP-AGB than the Vassiliadis & Wood one. Therefore,

the TP-AGB lifetime displayed in Figs. 8 and 9, computed with

the Vassiliadis & Wood prescription is likely to represent a

lower limit on the actual lifetime. Moreover, only 26 puises

hâve taken place and the envelope mass still amounts to 0.1 Me

with a mass loss rate of 4 10"* M0 y'1. The TP-AGB lifetime
displayed in Fig. 8 for the 0.8 Ma model therefore represents

a lower bound to the actual lifetime which may be expected to

be longer by a few 106 y.
Given the uncertainty affecting tAgb- it will be kept as a

free parameter in the remainder of this section. Nevertheless,

as an illustrative example, conservatively adopting tagb(0.8) =
107 y yields rAGB(0.8)/rMs(0.8) = 8 10"4; hence Mro =
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Fig. 8. Same as Fig. 4 for the âges of the five modcls as a function
of the effective gravity. The âge is countcd backward from the last

computcd model. The occurrence of thermal puises is évident from the

rapid oscillations of log g near the end of the évolution. The large dots

on the 0.8 Ma track mark the transition between different evolutionary

phases: main sequence (labelled MS), red giant branch (RGB), corc

helium-burning (He-B), carly AGB (E-AGB) and thermally-pulsing
ACiB (TP-AGB).

Fil» : m05J«H-3.5 ! Ocl S 15:55 2005

M bol

Fig. 9. Same as Fig. 8 for the 0.8 M0 model, but expressed as a func
tion of Mm- The lifelimes in the different evolutionary stages are used

in Sect. 5. Note that the AGB lifetime provided by this figure is a lower

limit to the actual value, since only 26 puises hâve been computcd and

the remaining envelope mass amounts to 0.1 Me. A few million years
should thus be added to the AGB lifetime displayed on the figure.

Moreover, the Vassiliadis & Wood prescription for the mass loss used

in these computations (sec lext) also shortens the AGB lifetime.

0.760 M0. From Eq. 12, such a star has a main se

quence lifetime 1.5 109 y longer than the 0.8 MQ one or
TMs(A/ro)/rMs(0.8) = 1.12. This factor is thus applied to the

above lifetime ratios to normalize theni by tms(Wto) as re-

quired. The adopted ratios are listed in Table 5. This second
(and last) itération then yields MTO = 0.764 MQ. Since ail five

threshold masses are very close to one another, the normalized

lifetimes appearing in the équation set above will ali be taken
equal to the values corresponding to the 0.8 MQ model listed in
Table 5.

To describe a real stellar sample (which in this case is

magnitude-limited), the observational censorship needs to be
included, implying that the sampling volume will dépend on

the luminosity of the various classes of stars, thus largely

favouring bright stars like AGB stars over main-sequence stars.

In the following, the intégral appearing in the denominator of

Eq. 4 will be split in five different components: thermally-

pulsing AGB (TP-AGB) stars, horizontal branch and early

AGB stars (collectively referred to as HB), turnoff stars (TO)

and finally main sequence stars (MS). The lower limit of the

main sequence mass range considered in Eq. 4 is denoted Afiow.

but as it will be seen shortly, it will hâve no impact on the final
resuit.

With these conventions, Eq. 4 thus rewrites

2f=l"vouJM( Vimf(M) iiM
where nVO| is the number of halo stars in the volume sampled

for the various subtypes of stars (namely TP-AGB, HB, RGB,

TO and MS; M\ = M\0VI, M2 = Afro—, Affi = 0.8 Af0), given

the fact that the HK sample is limited to the 11 < B < 16 mag

nitude range (Beers et al. 1992). The adopted volume is a cône
along the line of sight of CS 30322-023, truncated at a mini

mum distance fixed by B - 11 and the absolute B magnitude

of the considered stellar subtype and at a maximum distance

similarly fixed by the condition B = 16. The halo star number

density is assumed to decrease as [R2 + (z/0.76)2]~244/2, R be-
ing the galactocentric distance measured in the galactic plane

and z the distance from the plane, according to the model of

Robin et al. (2003).

The distance cut-offs </mm.max for the RGB, HB and AGB

stars are listed in Table 5, along with the adopted bolometric

magnitudes and effective températures (from the STAREVOL

tracks discussed in Sect. 4 and displayed in Fig. 5), bolometric

corrections and total galactic absorption in the B band along

the line of sight of CS 30322-023, according to the discus

sion of Sect. 3. For TO and MS stars, galactic absorption is

supposed to be negligible since the volume sampled is small.
The bolometric correction in the B band has been taken from a

grid of MARCS models with [Fe/H] = -4 and different grav
ides and effective températures. They do not differ much from

those provided in Table 6 of Alonso et al. ( 1999) for giants with
[Fe/H] = -3. The bolometric correction for AGB stars has been

taken identical to that derived for CS 30322-023 (Sect. 2).

Main sequence stars are sampled in an exceedingly small
volume as compared to the other, more luminous classes, as

may be judged from Table 5. Those stars should thus be very
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rare among the HK survey (Beers et al. 1985) since the volume

elfect largely offsets the efFect of the increasing IMF, so that the
first term (i = 1) of the sum in Eq. 19 will be neglected in the
following.

The number of stars in a truncated cône along the line of
sight of CS 30322-023, with an opening angle of a (this pa-
rameter, appearing in both the numerator and denominator of

Eq. 19, has no impact on the final resuit) thus becomes

rmu(M) _J 22(/?2 + (z/0.76)2) ' <i2 d 6/ (20)

where R = r§-dcos b (or d cos b - r0, whichever is positive) is

the galactocentric distance measured in the galactic plane, z =
dsinb the distance from the plane, b = -46.3° is the galactic

latitude of CS 30322-023 (its galactic longitude, / = -6.8°, is

sufficiently close to 0 to be neglected in the above formula),

ro ~ 8 kpc is the galactocentric distance of the sun and po is

the central galactic density of ultra-metal-poor halo stars. The
latter parameter will as well cancel and has thus no impact on
the final resuit.

The intégrais of Eq. 20 hâve been computed numerically
and the results are listed in Table 5. The final proportion

of AGB stars in the coeval sample is displayed in Fig. 10.
Given the fact that a reasonable estimate for the fractional TP-

AGB lifetime rAGH(0.8)/rMs(Afio) is of the order of 10~3(=
107/1010 y/y), the main conclusion from the présent analysis is
that it is not at ail unlikely to observe an ultra-low-metallicity
TP-AGB star in a coeval sample. The Beers et al. (1992) sam

ple is most likely not a coeval sample, as it includes stars
with metallicities larger than that of CS 30322-023 which must

hâve formed much more recently. In a sample containing stars

formed over a long period of time (with a constant star for

mation rate), the relative proportions of stars of various kinds

are proportional to their lifetimes. Since the lifetime of stars

at the main-sequence turn-olf is about 70 times longer than the

AGB lifetime, it is not surprising that Beers et al. (1992) sample

contains a much larger fraction of TO stars than predicted un-

der the coevality hypothesis. Nevertheless, it should be stressed

that the above analysis was not designed to mimick Beers et al.

(1992) sample (this would require a detailed knowledge of the
star formation history in the halo which is beyond the scope

of the présent paper), but rather to roughly evaluate the likeli-

hood to observe a very low-metallicity TP-AGB. Incidentally,
an analysis similar to the one presented here and based on the

Bahcall-Soneira Galaxy model (Bahcall & Soneira 1980) is

presented by Beers et al. (1985), with the same conclusion that

a magnitude-limited sample of halo stars is by far dominated

by giant stars.

6. Abundances

Because of the general crowding of the spectra with molecular

Unes, the analysis of such cool and evolved stars is very chal-

lenging. Thanks to the low metallicity however, abundances

could be obtained for 35 species, while 7 received upper limits

on their abundances with the plane-parallel (PP) model. They

are summarised in Table 6. Hyperfine structure has been in-

cluded for Ba, La, Pr, Eu, Tb, Dy, Er, Lu. and Pb. C and N

9

W-T.

Fig. 10. Fraction of AGB stars (solid line), horizontal branch stars

(dotted line), RGB stars (short-dashed line) and turn-olf stars (long-

dashed line) in a coeval sample born with the Galaxy.

Fig. 11. [C/H] as a function of metallicity for metal-poor stars, col-
leeted from the literature (see Masseron 2006, for detailed référ

encés). The lower diagonal sequence corresponds to the trend ex-

pected from the galactic Chemical évolution for unpolluted stars.
TWo of the stars from the sample of Masseron (2006), among which

CS 30322-023 (asterisk), fall on this galactic sequence. The picture

changes, however, when considering C+N (Fig. 14).

abundances are derived from CH and CN Unes. The O abun-

dance is derived from the 630.0 nm [O I] forbidden line which,

among the O abundance diagnostics, is expected to be the least

affected one by non-LTE elfects (Israelian et al. 2004), although
it is sensitive to 3D granulation elfects (Shchukina et al. 2005).

Although the gravity has been derived from the Fe 1/Fe II

ionisation balance, a large discrepancy (about 0.4 dex) is nev
ertheless found between the abundances derived from Ti I

and Ti 11 Unes. This discrepancy might be ascribed to vari

ous causes: (i) the use of a plane-parallel instead of a spheri-
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Table 5. Sampling distances of the HK survey for the various stellar subtypes and fractional lifctimes Tf0.8)/rMs(Af-ro) for the various evolu-

tionary phases of the 0.8 Af0 model of [Fc/H|= -3.8. The lifetime in the AGB phase is subject to various uncertainties and has therefore not

been listed. BCb and AB are rcspectively the holomelric correction and total absorption in the B band.

type

<

rj(0.8)/rMs(3fir)) log Tcn BC„ Ab dmin

(kpc) (kpc)

'Ivd/'Iml.TO

AGB - 3.61 -5 -1.6 0.2 6.91 69.1 274

HB + E-AGB 5.6 ÎO’3 3.85 0.5 -0.5 0.2 0.91 9.12 40.8

RGB 4.0 10-2 3.71 0.5 -1.0 0.2 0.72 7.24 24.7

TO 6.9 10-2 3.85 3.5 -0.5 0.0 0.25 2.51 1

MS 0.88 3.81 5 -0.5 0.0 0.12 1.23 -

Table 6. Abundanccs for CS30322-023 obtained with the planc-
parallcl model. N is the number of Unes used in the analysis; ‘syn’
indicates that spectral synthesis has been used to dérivé the abun-
dance. The column log e(X) lists the abundance in the scalc where
loge(H) = 12. Abundances are normalized by the solar data front
Asplund et al. (2005)

Klcmcnt N loge(X) cr IX/H] IX/Fc]

C (CH) (syn) 5.60 - -2.79 0.60

N (CN) (syn) 7.20 - -0.58 2.81

OI 1 (syn) 5.90 - -2.76 0.63

Na I 4 4.07 0.24 -2.10 1.29

Mgl 4 4.94 0.10 -2.59 0.80

Al I 2 3.70 0.3 -2.67 0.72

Si I 1 4.70 0.2 -2.81 0.58

Kl 1 (syn) <3.00 - -2.08 1.31

Cal 10 3.37 0.12 -2.94 0.45

Sc II 4 -0.12 0.17 -3.17 0.24

Ti I 10 1.31 0.19 -3.59 -0.20

Ti II 14 1.72 0.13 -3.18 0.23

V II 3(syn) 0.40 0.1 -3.60 -0.19

Cri 9 1.66 0.22 -3.98 -0.59

Mn 1 6 1.66 0.28 -3.73 -0.34

Fel 66 4.06 0.18 -3.39 0

Fe II 7 4.04 0.19 -3.41 0

Col 1 1.33 - -3.59 -0.20

Nil 6 2.56 0.18 -3.67 -0.28

Cul 1 (syn) -0.10 - -4.31 -0.92

/.ni 2 1.23 0.04 -3.37 0.02

Sr II l(syn) -1.00 - -3.92 -0.51

Y II 6 -1.56 0.15 -3.77 -0.36

Zr II 5 -0.68 0.30 -3.27 0.14

Tel l(syn) <-1.40 - - -

Ru I 1 (syn) <-0.50 - -2.34 1.05

Rh I 1 (syn) <-2.00 - -3.12 0.27

Bail 3(syn) -0.70 0.1 -2.87 0.54

La 11 S(syn) -1.80 0.1 -2.93 0.48

Ce II 18 -1.22 0.24 -2.80 0.61

Pr II 3(syn) -2.50 0.10 -3.21 0.20

Nd II 24 -1.34 0.29 -2.79 0.62

Sm II 4(syn) -2.30 0.2 -3.31 0.10

Eu II l(syn) -3.40 - -3.92 -0.51

Gd II l(syn) <-2.30 - -3.42 -0.01

Th II l(syn) <-3.20 - -3.48 -0.07

Dy II 2(syn) -2.40 0.1 -3.54 -0.13

F-r II 1 (syn) -2.56 - -3.49 -0.08

Tm II 1 (syn) <-3.50 - -3.50 -0.09

Yb II 1 -2.10 - -3.18 0.23

Hf II 2(syn) -2.00 0.1 -2.88 0.53

W 1 l(syn) <-1.50 - -2.61 0.78

Pbl 2(syn) 0.10 0.2 -1.90 1.49

,2C/'JC = 4 ± 1

Fig. 12. Sanie as Fig. 11 for (N/H| as a function of metallicity for
CEMP stars collccted from the literature (sec Sect. 4 for the full référ

encé list). As usual, CS 30322-023 is represented by an asterisk.

cal model (but see the discussion in Sect. 3) (ii) NLTE effects

(Thévenin & Idiart 1999; Israelian et al. 2001,2004; Korn étal.

2003), (iii) 3D effects (Asplund 2005) or (iv) a systematic shift

between the scales on which the log gf for Ti I and Ti II are

derived. A similar problem has been reported for Cr in other

cool metal-poor stars (Johnson 2002). The first three possibil-

ities should be investigated in the future by using tailored 3D,
NLTE models.

The uncertainty quoted in Table 6 in the column labelled

cr does not include such possible systematic errors, as it only
refers to the standard déviation of the abundances derived from

the different lines used for a given species. When only one line

is available, spectrum synthesis has been used and a 0.1 dex

uncertainty should in this case be considered as typical, from

errors on the location of the continuum and on line fitting.

Table 6 reveals that, quite remarkably, the C enhancement

is only moderate in contrast to the N enhancement (Figs. 11
and 12). Na is strongly enhanced as well. The C/O ratio is

only 0.50. The C and O abundances are in fact compatible with

the trend due to the Chemical évolution of the Galaxy, as dis-

played in Fig. 11 for C and in Fig. 13 for O. However, because

the carbon isotopic ratio is low (l2C/13C = 4), it is unlikely
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Fig. 13. [O/Fe] as a function of [Fe/H] for CS 30322-023 (aster-

isk), CS 29498-043 (Aoki et al. 21X14). HF. 0107-5240 (Bessell et al.

2004) and for unevolved dwarf stars from Israelian et al. (2001) (open
squares), Cayrel et al. (2004) (tilled cireles) and Nissen et al. (2002)

(lilled diamonds). The filled symbols correspond to [O/Fe] values de-

rived from the [O I] line, while open symbols correspond to oxygen
abundances derived from the triplet or OH lines. No 3D corrections

hâve been applied. Figure adapted from Aoki et al. (2004).

that C has kept its initial value in the envelope of CS 30322-
023. As further discussed in Sect. 7, the combination of low

12C/13C ratio and large N overabundance calls for pollution
of the atmosphère by material processed by the CN cycle. In
that respect, it is worth noting that CS 30322-023 falls among
the other CEMP stars in a diagram showing [(C+N)/H] as a

function of metallicity (Fig. 14). o-elements do not show any
overabundance over the values expected for the stellar metal
licity from galactic Chemical évolution. There is no enhance-

ment of r-process éléments either, whereas s-process éléments

belonging to the second and third peaks are clearly enhanced

(Fig. 15). Te I and II lines hâve been searched for and not

seen. As shown on Fig. 16, an upper limit loge(Tc) < -1.4
(translating to e(Tc)/e(Zr) < 0.2) may be derived from the

Te 1 4426.23 nm line. This upper limit on the Te abun-

dance is not meaningful, however, since e(Tc)/e(Zr) ~ 0.001

is expected from the s-process nucleosynthesis (see Fig. 15
of Goriely & Mowlavi 2000). The diflkulty of detecting the

Te I line in this star cornes from its rather high température

(as compared to solar-metaliicity asymptotic giant branch

stars which are much cooler), implying that Te is mostly
ionized. Unfortunately, the strongest Te II lines lie in the
far ultraviolet.

The abundance pattern for heavy éléments is presented in

Fig. 15, along with the scaled solar r-process abundance pat

tern and an s-process abundance pattern expected from proton-

[Fe/H]

Fig. 14. [(C+N)/H] as a function of metallicity for the same sample of
CEMP stars as in Fig. 12.

1.6

1.2

_ 0.8

-0.4

-0.8

h o CS 30322-023
r-process

s-process

h /VW !, J/Arfd ~hW ' ! 1
II,/ V Bafr-'0 K/1 ' '

Fig. 15. Abundance pattern of CS 30322-23 compared to two model
prédictions for the s- and r-processes. The s-process abundance pattern
has been compuled by post-processing an AGB model of mass 0.8 Ma
and metallicity [Fe/H] = -3.8, as described in Goriely & Mowlavi
(2000). The r-process pattern corresponds to the scaled solar r-process
abundances, from Palme & Beer (1994).

mixing forming a l3C pocket below the He-H discontinuity
in a 0.8 M0 AGB star of metallicity [Fe/H] = -3.8 (Goriely

& Mowlavi 2000). With the exception of Sr and Y, ail ob-

served abundances almost perfectly match the prédictions of

a pure s-process operating at low metallicity in the framework

of the proton-mixing scénario (Slranieroet al. 1995: Goriely &

Mowlavi 2000). It is the s-process abundance pattern observed
at the lowest metallicity so far. As expected, it differs from

its solar-metaliicity counterpart by the large Pb overabundance

(Goriely & Mowlavi 2000; Goriely & Siess 2001: Busso et al.
2001), which matches the value observed in CS 30322-023

(Figs. 15 and 17), thus making this star a new member of the

class of lead stars (Van Eck et al. 2001,2003). The large spread
in the Pb abundances observed among CEMP stars (Fig. 17)
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Fig. 16. The observed spectrum of CS 30322-023 (crasses) around
the Te I 3426.23 nm line, with three synthetic spectra: without Te
(bluesolid line), with log f(Tc) = -1.4 (red dashed line), and with
log e(Tc) = -1.0 (cyan dot-dashed line).

Fig. 17. The Pb/Ba ratio as a function of metallicity for the sample
of CEMP stars (excluding r-stars) taken from the literature (see the
référencés lislcd in Sect. 4). As usual, CS 30322-023 is represented
by an asterisk.

Fig. 18. The global overabundancc of s-process éléments in CEMP
stars (excluding r-stars), expressed in terms of [Ba/Fe) + [Pb/Ee], as a
function of 1(C+N)/H], Although the general trend may be explained
by the dilution of the processed material in the envelope, there remains
a significant - unexplained - scatter in the s-process abundances (at a
given |(C+N)/H]).

Fig. 19. Same as Fig. 17 for [Pb/Ba] as a function of |(C+N)/H].

is surprising however, as further discussed in Sect. 7. The pa-
rameter responsible for this scatter remains unidentified, as the

scatter does correlate neither with [C/Fe] nor with N/(C+N).

To estimate the global overabundance of s-process éléments

in CEMP stars - when evaluating for instance its possible cor

rélation with the C and N abundances - it is important to con-

sider not only overabundances of éléments (like Ba) belonging

to the second s-process peak, but also overabundances of él

éments (like Pb) from the third peak. Failure to do so would

largely underestimate the s-process overabundance whenever

lead stars are involved. This is very clear from Fig. 15. Fig. 18

reveals that there is indeed a general tendency for ([Ba/Fe] +
[Pb/Fe]) to increase with [C+N/H] (this trend may in fact be as-

cribed to the dilution of the processed material in a more or less
massive envelope), although there remains a considérable scat

ter. On the contrary, [C+N/H] exhibits little corrélation with the

s-process efficiency expressed in terms of [Pb/Ba] (Fig. 19).

In absolute terms, the s-process overabundance ([Ba/Fe] +

[Pb/Fe]) in CS 30322-023 is thus moderate when compared to

85



Chapitre 4 L’étoile AGB extrêmement pauvre en métaux CS 30322-023

T. Masseron et al.: CS 30322-023: an ultra metal-poor TP-AGB star 13

other CEMP stars (Fig. 18) which is suggestive of a large dilu

tion factor of the processed material in the envelope.

Considering the sum Ba+Pb instead of solely Ba is also of

interest while discussing the Ba/Eu ratio. Fig. 20 shows that,

in a ([Ba/Eu], [C/Fe]) diagram, there are several stars with
Ba/Eu ratios intermediate between the solar s-process and so-

lar r-process ratios. These stars hâve been coined ’s+r’ (Hill

et al. 2000; Cohen et al. 2003a; Sivarani et al. 2004; Barbuy
et al. 2005; Ivans et al. 2005; Jonsell et al. 2006), and their

Ba/Eu ratio seems indeed peculiar when compared to the so
lar s-process ratio (Fig. 20). Detailed s-process computations

in low-metallicity AGB stars (Goriely & Siess 2006) hâve

shown that the Ba/Eu ratio predicted under such circum-

stances are quitc different from the solar s-process Ba/Eu
ratio (upper panel of Fig. 20) and matches at least some of

the observed Ba/Eu values. When considering (Ba+Pb)/Eu

instead of Ba/Eu, s-process prédictions become more robust

(in the sense that the different environments yield similar

values, within 0.4 dex). Such prédictions account for some

of the stars displayed in the lower panel of Fig. 20 but the

need for a separate class of ‘s+r‘ stars is even stronger, as
they separate even more clearly from pure s- and pure r-

stars when considering (Ba+Pb)/Eu instead of Ba/Eu.

7. Observed abundances and possible models

In solar-metallicity AGB stars, C is brought to the surface by

the third dredge-up and the C/O ratio is therefore expected to

increase steadily with time. Nitrogen is not enhanced, unless

the operation of hot-bottom burning (FIBB) in intermediate-
mass AGB stars has converted C into N. The situation in low-

metallicity AGB stars is not as simple, as several spécifie mix-

ing processes with large impact on the surface abundances hâve

been found to operate in these stars. Since CS 30322-023 is be-

lieved to be a low-mass low metallicity TP-AGB star, as argu-

mented in Sect. 5, we now briefly describe the various mixing
processes in low-metallicity stars that hâve been specifically
discussed in the literature:

[C/Fe]

- some deep mixing is occurring in low-mass, low-

metallicity stars on the first giant brandi, after the lu-

minosity bump. This deep mixing brings to the surface

hydrogen-burning ashes, including Na and Al in some

instances, a signature of rather hot hydrogen burning

(Charbonnel 1994,1995; Spite et al. 2006);
- the He-flash-driven-deep mixing (He-FDDM) occurs at the

tip of the RGB when the hélium flash convective zone ex-

tends into the tail of the H-burning shell (Fujimoto et al.

1990; Hollowell et al. 1990; Fujimoto et al. 2000; Schlattl

et al. 2001, 2002; Iwamoto et al. 2004; Suda et al. 2004).

The injection of protons in the région of He-burning pro

duces a H-flash and causes the convective région to split.

The lower convective shell is powered by He burning while

the upper one is driven by H burning. The structural read-

justment subséquent to the H-flash leads to a CN-strong star

through the merging of the H-driven convective shell (for-

merly polluted with 3a-12C) with the outer envelope. It is
important to note, however, that the atmosphère of such a

Fig. 20. Upper panel: [Ba/Eu] as a function of |C/Fe], Lower panel:
([Ba/Eu] + [Pb/Eu]) as a function of [C/Fe]. Triangles: r-process stars;
circles: s-process stars: asterisk: CS 30322-023. Open symbols cor
respond to stars with cither no Pb data or with only an upper
limit available. The solar Ba/Eu and Pb/Eu ratios ascribcd to the r-
and s-processes (from Goriely 1999) are displayed as dotted lines,
along with the maximum r and minimum s solar ratios, from Table 3
of Goriely (1999). Prédictions from the 0.8 Ma, [Fe/H] = -3.8 model
(see Fig. 15) and from the s-process operating in massive AGB stars
(from Fig. 6 of Goriely & Siess 2006) are also shown.

CN-strong star is not expected to be enriched in s-process

éléments. If the injection of protons in the He flash leads to
the production of l3C and subsequently of s-elements, these
heavy éléments will remain trapped in the He-buming con

vective région which the envelope never pénétrâtes;

- very similar to the previous scénario is the mixing of pro

tons in the thermal puise at the beginning of the TP-AGB

phase which as well leads to a CN-strong star (Fujimoto

et al. 2000; Suda et al. 2004). In contrast with the previous

86



14 T. Masseron et al.: CS 30322-023: an ultra mctal-poor TP-AGB star

situation however, this process might produce s-elements,

but this needs to be confirmed (Aikawa, priv. comm.);

- the 'carbon injection’ is a mixing process encountered ex-

clusively in Z = 0 models (Chieffi et al. 2001; Siess et al.

2002). It occurs at the end of the early AGB phase when the

He-buming shell (HeBS), while approaching the hydrogen-

burning shell, is subject to small amplitude instabilités. In

this process, after the development of a weak thermal puise
in the HeBS, a secondary convective zone forms at the He-

H discontinuity. It grows in mass, pénétrâtes downwards

into the C-rich layers left over from the puise and initiâtes a
H-flash by the activation of the CNO reactions. The subsé

quent structural re-adjustment causes the envelope to pene-
trate in this secondary convective zone, leading to a surface
CN-enrichment;

- the “classical” proton-mixing scénario assumes that some
extra-mixing takes place at the base of the convective en

velope during the third dredge-up. It is responsible for the
injection of protons in the C-rich layers left by the puise,
thus leading to the formation of a l3C pocket. The radia
tive burning of 13C during the interpuise phase then leads
to the production of s-process éléments which after passing

through the puise, are brought to the surface by the third

dredge-up (Straniero et al. 1995; Goriely & Mowlavi 2000).

In addition to these extra-mixing mechanisms, HBB can

also modify significantly the surface abundances, at least in

intermediate-mass stars when H-burning occurs at the base of

the convective envelope and partly converts l2C into l4N. HBB
can also activate the NeNa and MgAl chains and therefore be at

the origin of 23Na and27Al enrichments. In Pop III stars, HBB
can be activated in stars with masses as low as Af â 2M0 (Siess

et al. 2002).

Signatures of these mixing and HBB processes generally
consist in a combined enhancement of hydrogen-burning prod-

ucts (low 12C/I3C, high N and sometimes high Na) and
helium-burning products (12C and possibly s-elements) in the
envelope. Since the stellar envelope is enriched by primary l2C,
C enhancement factors of several dex are expected. For exam

ple, in the 0.8 M0 model described above, the above-mentioned
mixing between the He-flash and the envelope increases the
envelope carbon content to [C/H] — 1. Such large overabun-

dances are not confirmed by observations so far (see Fig. 11).
The abundances in CS 30322-023 are instead suggestive of CN-

cycling of formerly C-rich matter, perhaps through HBB. Since
HBB is not at ail expected to occur in a 0.8 M0 star, we are thus

left with the following alternatives: some extra-mixing occur-

ring in low-mass stars and giving rise to some H-buming sim-
ilar to HBB or an enrichment by an intermediate-mass AGB

companion which has undergone HBB. The latter suggestion
must await firm evidence for orbital motion which is lack-

ing for the moment.

Some further constraints corne from the s-process enrich

ment observed in CS 30322-023. The s-process in AGB stars

is so far understood by the partial mixing of protons in C-rich

layers, followed by the 3DUP of this material (Straniero et al.
1995; Goriely & Mowlavi 2000). As shown in Fig. 15, the
CS 30322-023 s-abundance pattern is in excellent agreement

with the so-called partial mixing model. However, in such a

scénario, the s-process surface enrichment is inevitably accom-

panied by a large C enrichment due to the 3DUP of primary
C made in the thermal puise, in contradiction to the low C-to-

s-process overabundance determined in CS 30322-023. None
of the présent s-process models could possibly explain such a
ratio and for this reason CS 30322-023 is quite similar to the C-

poor s-rich post-AGB star V453 Oph observed by Deroo et al.
(2005).

More generally, the observed relation between the Pb/Ba
ratio and the metallicity shown in Fig. 17 is not reproduced by

any models; the traditional proton-mixing scénario (Goriely &
Mowlavi 2000) cannot explain the low Pb/Ba stars observed at

low metallicity, whereas the mixing of protons in the thermal
puise at the beginning of the TP-AGB phase according to the

models of Fujimoto et al. (2000) and Suda et al. (2004) predicts
a more complicated trend (see Fig. 7 of Suda et al. 2004) which

is not reproduced either.

Our new observation, as well as the C-poor s-rich post-

AGB star of Deroo et al. (2005), clearly show that our un-

derstanding of the mixing mechanism responsible not only for
the surface enrichment but also for more spécifie nucleosyn-

thesis events like the s-process are still far from being under

control. Our ability to explain quantitatively and qualitatively

the observation remains highly dépendent on stellar modeling
and most of ail on the description of convective boundaries

where some extra mixing takes place. A better description of

the internai transport processes must also be accompanied with

a better knowledge of the mass loss which indirectly influences

the thermodynamical conditions at the base of the convective

envelope and consequently the 3DUP events.

8. Summary

The star CS 30322-023 appears to be the most metal-poor

([Fe/H] = -3.5), s-process-rich star known so far. It is as well

a lead star ([Pb/Ba] = 0.95). An LTE analysis of the Fe I/Fe II

ionization balance yields a very low gravity of logg = -0.3.
Although it is likely that such an LTE analysis underestimates

the gravity, a comparison with the other CEMP stars analyzed
through LTE reveals that CS 30322-023 is the most evolved
among ultra metal-poor stars. It is likely a low-mass (~ 0.8 M0)
TP-AGB star. Larger masses would put CS 30322-023 too far

(> 40 kpc) in the outskirsts of the halo where no recent star

formation is expected. Despite the rather short lifetime of the
TP-AGB phase, the high luminosity of TP-AGB stars makes
it possible to sample them in a very large volume. The proba-

bility to uncover such low-mass, low-metallicity TP-AGB stars

is therefore not small, as confirmed by a detailed quantitative

analysis.

The abundance pattern of CS 30322-023 is however puz-

zling in that it exhibits s-process éléments without a strong
C overabundance, as would be expected if the s-process op

érâtes in a He-burning environment. The Iight éléments abun

dance pattern is instead reminiscent of the operation of the CN
cycle (strong N overabundance, low l2C/l3C ratio, Na over
abundance). The hot-bottom burning is however not expected

to operate in such low-mass stars. We therefore suggest that
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the enrichment of the envelope with nuclear-burning products
does not resuit front the traditional third dredge-up events but
be rather caused by some mixing mechanism yet to be iden-
tified. Although there is no firm evidence so far for orbital

motion, an alternative possibility is that CS 30322-023 ré

sides in a binary System and has been polluted by mat-
ter from an intermediate-mass companion which produced
s-process éléments and converted C into N during HBB
épisodes.
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Chapitre 5

Discussion des abondances

5.1 Classification des étoiles de l’échantillon

La figure 5.1 montre la répartition de notre échantillon dans un diagramme température

effective/logg. On constate tout de suite que nos objets se répartissent sur toutes les phases de

l’évolution stellaire, de la séquence principale à la branche asymptotique des géantes (AGB).

Fig. 5.1 - Diagramme HR de l’échantillon étudié.

La figure 5.2 présente une compilation des mesures d’abondance de carbone de la littérature

obtenues par synthèse spectrale. Alors que la majorité des étoiles est non carbonée, la famille

des carbonées se distingue dans ce diagramme, tout particulièrement à faible métallicité. En
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regardant de plus près cette figure, il semble même qu’une anti-corrélation existe entre l’enrichis

sement en carbone de ces objets et la métallicité. Même les étoiles de très faible métallicité HE

0107-5240 ([Fe/H]=-5.3 Christlieb et al. 2002) et HE1327-2326 ([Fe/H]=-5.4 Frebel et al. 2005)
suivent cette tendance et montrent une abondance de carbone seulement 30 fois inférieure à celle

du Soleil.
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Fig. 5.2 - Compilation de déterminations spectroscopiques d’abondance du carbone.

Bien que ces deux éléments semblent indiquer que notre échantillon est disparate, au regard
du tableau 3.6 et de la figure 5.2 , on peut différencier différentes classes d’objets : les objets
“normaux” et les objets carbonés, dans lesquels on trouve les étoiles CH, les étoiles à baryum,
les étoiles R, les blue stragglers, les CEMP, et les AGB.

5.1.1 Les objets “normaux”

Ces objets ne sont pas au centre de notre étude, mais constituent tout de même au sein notre

échantillon des éléments comparatifs précieux. On en dénombre deux : HD211173 et CS22953-

003. Ces deux étoiles sont de la branche rouge des géantes. La première est de métallicité quasi

solaire et non carbonée. Bien qu’elle ait été classifiée comme étoile à baryum par Lu et al. (1983),
sa surabondance en baryum de +0.6 est faible comparativement à celle des étoiles de cette ca-
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tégorie. D’après les critères de classification adoptés ci-après, elle apparaîtra donc comme une

étoile de type solaire. La deuxième étoile considérée comme “normale” est pauvre en métaux et

ne présente pas non plus de surabondance en carbone ni en azote. Elle apparaît en effet dans

les travaux de Spite et al. (2005) comme étoile non mixée (c’est-à-dire n’ayant pas subi le cycle

CN).

5.1.2 Les objets carbonés

Notre étude d’objets carbonés se prévaut de traiter plusieurs sous-classes d’objets, qu’elle

confronte à une analyse homogène à la pointe des techniques actuelles en matière d’analyse spec

trale stellaire, et à une discussion cohérente.

- Les étoiles à baryum

Les étoiles à baryum ont été initialement reconnues par Bidelman Sz Keenan (1951). Ce
sont des géantes de type G-K qui montrent de fortes raies de Ba et de Sr dans leur spectre,

ainsi que de fortes bandes de CH, CN et C2. Il a été rapidement admis que les éléments tels

que le Ba et le Sr étaient les produits directs des éléments du pic du fer soumis à un flux de

neutrons, fabriqués dans une échelle de temps inférieure à celle de la désintégration fi. Ce

procédé est appelé processus s (slow neutron capture). La mise en évidence de leur binarité

par McClure (1983) résolut le fait que ces étoiles n’apparaissaient pas être des géantes

de la branche asymptotique (AGB) ayant produit elles-mêmes ces éléments et les ayant

fait remonter à la surface grâce au 3me dredge up. Elles avaient donc reçu par transfert de

masse les produits d’un compagnon, maintenant devenu naine blanche. La manière dont le

transfert s’est effectué est toujours sujet à débat et investigation (voir par exemple Jorissen

et al. 1998). Par la présente analyse, nous confirmons que 4 étoiles de notre échantillon
font effectivement partie de cette catégorie : HD5424, HD24035, HD168214 et HD207585

qui sont classées comme telles dans le catalogue de Lu et al. (1983).
- les étoiles CH

Elles ont rapidement été définies comme les contreparties des étoiles à baryum mais plus

pauvres en métaux, mises en évidence pour la première fois par Keenan (1942). Les travaux

de McClure & Woodsworth (1990) et de Vanture (1992a,b,c) amenèrent à la conclusion

que leur processus d’enrichissement était dû à un transfert de masse à l’instar des étoiles

à baryum. Les étoiles de cette catégorie, reconnues comme telles dans la littérature, et

incluses dans notre échantillon sont : HD26, HD187861, HD196944, HD206983, HD219116

et HD224959.

- L’étoile R HD218875

Cette objet a été choisi délibérément comme appartenant à une sous-classe d’étoiles car

bonées distincte. Certes les étoiles de type R présentent, comme les étoiles à Ba et CH, des

surabondances de carbone et d’éléments s, et leur luminosité trop faible implique qu’elles

ne peuvent être au stade AGB ou post-AGB comme les étoiles N ou S, dont le 3me dredge

up est responsable des surabondances de surface (Dominy 1984). Mais le suivi de vitesse

radiale de 22 de ces objets par McClure (1997) sur une période de 16 ans indique qu’aucune
d’entre elles n’appartient à un système binaire. Depuis, de multiples conjectures quant à

la formation de ces objets ont été évoquées (système double ou triple coalescé, héritage du

flash de l’hélium au sommet de la branche des géantes). Cet objet s’insère donc dans notre

étude afin d’essayer de mettre en lumière des particularités chimiques.
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- L’AGB CS30322-023

Nous en avons détaillé l’analyse dans le chapitre précédent. Elle se distingue des autres
d’abord par son stade évolutif avancé, et d’autre part parce que c’est la seule étoile ayant
une signature en éléments s et peu de C. Cependant sa forte surabondance en N laisse

supposer que celui-ci est un héritage de sa production de C transformé via un processus
rappelant le CN burning. C’est pour cette raison que nous classons tout de même cette
étoile comme carbonée.

- Les traînards bleus (blue stragglers)

Ces étoiles carbonées bien connues dans les amas globulaires, mais moins nombreuses parmi
les étoiles de champ, ont une origine assez incertaine. Leur position sur la séquence prin
cipale implique que la combustion d’hydrogène perdure au-delà de la phase d’évolution
habituelle. L’hypothèse principale est donc qu’il y a eu une injection supplémentaire d’H
dans le coeur. Sachant qu’elles ont toutes été détectées comme binaires (Sneden et al. 2003),
il n’a pas encore été clairement établi comment un compagnon éteint aurait pu influer sur

l’évolution de l’étoile observée (transfert de matière, effet de marée...)
Les deux objets de notre étude, CS22945-017 et CS22956-028, présentent la caractéristique
d’être plus bleus et plus brillants que les étoiles du turnoff. Nous les classons donc en tant

que blue straggler, bien que nous ne disposions pas de la magnitude en U et que leur couleur

B-Vo, de respectivement de 0.36 et 0.40, soit à la limite de la définition de Preston, Beers, &
Shectman (1994). Toutefois, CS22956-028 a déjà été reconnue comme appartenant à cette
classe (Sneden et al. 2000) ; nous présentons aussi une nouvelle blue straggler : CS22945-017.

- Les CEMPs (Carbon Enhanced Metal-Poor stars)
La course aux étoiles pauvres en métaux a amené le développement de grands relevés
spectroscopiques (HK et HES) qui ont révélé en leur sein une fraction importante d’étoiles

enrichies en carbone (voir l’introduction). C’est un aspect très nouveau en matière d’objets
carbonés et cette découverte suscite actuellement un engouement important. Le nombre

de ces objets étudiés publiés à l’heure actuelle est de 59. La définition adoptée jusqu’alors
est : [C/Fe]>l et [Fe/H]<-2 (Rossi et al. 1999). 10 objets de notre échantillons répondent
à ce critère : HD187861, HD196944, HD224959, CS22891-171, CS22945-017, CS22956-028,
CS22942-019, HE1410+0213, HE1419-1324 et HE1001-0243.

La classification adoptée ici repose principalement sur des critères photométriques et des

spectres à relativement basse résolution. On note que, après notre analyse chimique détaillée qui

s’appuie sur des spectres de très bonne qualité, un des objets a été déclassé et que certaines classes

se chevauchent. Nous allons dans la section suivante, d’une part essayer de rendre homogène cette
classification grâce à notre analyse spectroscopique approfondie et surtout essayer d’identifier
l’origine des abondances particulières de ces étoiles.

5.2 Vue d’ensemble.

Notre échantillon étant très varié, il semble plus judicieux de l’insérer dans un contexte plus

global afin d’en améliorer la statistique, c’est-à-dire de l’intégrer à l’ensemble des étoiles carbo

nées connues à ce jour. Dans toutes les figures qui suivent nous avons donc représenté en plus de

nos abondances, celles de toutes les étoiles carbonées analysées à ce jour, issues des travaux de

Aoki et al. (2000, 2002a, 2004); Lucatello (2003); Hill et al. (2000); Barbuy et al. (2005); Bark-
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lem et al. (2005); Cohen et al. (2003); Plez & Cohen (2005); Johnson & Boite (2004); Depagne
et al. (2002); Lucatello et al. (2003); Sivarani et al. (2004). Nous avons aussi ajouté pour une
comparaison pertinente toutes les étoiles non carbonées et très enrichies en éléments r de Hill

et al. (2000); Honda et al. (2004c); Jonsell et al. (2006).

La littérature concernant les étoiles carbonées et pauvres en métaux décline (au moins)

quatre patrons d’abondances différents. La majorité de ces objets présente un enrichissement en

éléments issus du processus s (entre autre Sr,Ba et La). On nommera par la suite ces étoiles,

étoiles s, cette dénomination n’ayant aucun lien avec les “étoiles S” (étoiles symbiotiques de type

géante rouge, d’ailleurs souvent enrichies en éléments s). Une autre catégorie importante d’étoiles
carbonées présente à la fois un enrichissement en éléments s, mais aussi en éléments r, que l’on

notera r-f-s. Ces étoiles ont été découvertes par Barbuy et al. (1997); Hill et al. (2000). De ces
études, les étoiles CS22497-034 et CS22948-027 du relevé HK montrent non seulement un fort

enrichissement en éléments s mais aussi un enrichissement important en Eu. Depuis, d’autres

étoiles de ce type ont été trouvées et recensées dans notre étude. Enfin, quelques objets carbonés

ont été identifiés comme n’ayant pas d’enrichissement en éléments s (Norris et al. 1997a; Aoki

et al. 2002a; Depagne et al. 2002), dont deux présentent des enrichissements en O importants

(CS29498-043 et CS22949-037). On notera toutefois l’existence d’un seul objet carboné et enri
chi seulement en éléments r, CS22892-052, découvert par McWilliam et al. (1995) et analysé en

détail par Sneden et al. (2003).

Afin de mieux distinguer ces différentes sous-classes d’étoiles carbonées, nous avons appliqué

la nomenclature de Jonsell et al. (2006) dans les diagrammes qui suivent. Cette nomenclature
est rappelée dans l’encart 5.3 offrant ainsi au lecteur un aide mémoire transposable à tous les

diagrammes.

*[C/Fe] < 1

• [C/Fe] > 1

• • [Fe/H] > -1.5

• • [Fe/H] < -1.5

• s [Ba/Fe] > 1 & [Eu/Fe] < 1 & [Ba/Eu] > 0

osup lim or unknown Eu and [Ba/Fe] > 1

• rll [Eu/Fe] > 1 & [Ba/Eu] < 0

• ri 0.3 < [Eu/Fe] < 1 & [Ba/Eu] < 0

• r+s [Eu/Fe] > 1 Sc [Ba/Fe] > 0 Sc [Ba/Eu] > 0

• none of the others

O our points

Fig. 5.3 - Légende. Cette légende applique les critères de Jonsell et al. (2006).

Dans la figure 5.4 qui résume les différentes classes, on reconnaît facilement les différentes

catégories développées dans la section précédente comme les étoiles à Ba (petites étoiles rouges)
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qui trouvent naturellement leur place au sein des étoiles s, les étoiles non carbonées (grosses étoiles
vertes et noires), les étoiles carbonées (points), et des objets remarquables ou de référence, l’étoile

quasi comparable au soleil (petite étoile noire encerclée), l’AGB pauvre en métaux (grosse étoile
noire encerclée), l’étoile R (petit point noir encerclé), la seule étoile carbonée mais non enrichie
en élément s CS22892-052 de Sneden et al. (2003) et parmi les étoiles bleues, dites rll, l’étoile

à uranium de Hill et ai. (2002). On notera que notre étude introduit trois nouveaux objets r-fs
(CS22891-171, HD224959 et HD187861). Il est remarquable que deux de ces 3 étoiles ont été

classées comme étoiles CH par Vanture (1992c) alors que HD 196944 elle aussi appartient à la

classe des CH. Cette nouvelle classification chamboule dès lors les distinctions entre les catégories
CEMP, CH et à Ba. On notera néanmoins que certaines étoiles sont absentes ou symbolisées par

une flèche dont les blue stragglers, souvent à cause d’une température effective élevée qui affaiblit

considérablement la raie ; ces étoiles se manifesteront dans les diagrammes suivants en tant que

cercles ouverts, jaunes (peu abondantes en Ba) et rouges (abondantes en Ba).

[Eu/Fe]

Fig. 5.4 - Répartition des étoiles dans un diagramme [Ba/Fe] en fonction de [Eu/Fe] répondant
directement à la définition des catégories de Jonsell et al. (2006). Les lignes représentent les
différentes prédictions pour le processus s dans un AGB pauvre en métaux de 3 M0 (pointillés),

le processus s dans une AGB pauvre en métaux de 0.8 M0 (petits tirets), du processus s solaire

(long tirets) et du processus r solaire (tirets-points).
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5.2.1 Binarité

La question qui se pose tout d’abord est de déterminer si la composition chimique des atmo

sphères de nos étoiles est d’origine intrinsèque ou extrinsèque.

D’une part, comme vu dans la section précédente, il a été démontré que les étoiles à Ba et les

étoiles CH appartiennent à des systèmes binaires et dont l’accrétion de matière externe ne fait

plus de doute.

D’autre part, notre programme de suivi des vitesses radiales (voir annexe), complété par des
données de la littérature, indique que 71% de nos étoiles carbonées de type s en étude (incluant

comme nous l’avons vu CH, à Ba et blue stragglers) (soit 10/14) montrent des signes de variation

de vitesse radiale supérieure à 3cr (où a æ lkm/s) avec au moins 3 mesures sur une période
totale de 2 ans. Ce pourcentage est compatible avec la fraction de binaires détectées de McClure

& Woodsworth (1990) sur un échantillon d’étoiles CH et de binaires détectées pour des étoiles s

de Lucatello et al. (2005b), qui en déduisirent que toutes leurs étoiles étaient dans un système

binaire. De plus, la binarité expliquerait que leurs contreparties, peu ou pas enrichies en carbone

([C/Fe] < 0.5 ), n’aient pas subi de transfert de matière d’un compagnon (voir Spite et al. 2005).
Bien que le nombre d’études portant sur les variations de vitesse radiale des étoiles r+s soit plus

limité, deux étoiles sur 10 suivies ne présentent pas de variation de vitesse radiale. On en déduit

donc que toutes les étoiles aussi bien s que r+s sont très certainement dans un système binaire.

Enfin, les étoiles qui ont toutes en commun une surabondance en carbone sont à des stades

variés de l’évolution stellaire ; les surabondances n’ont donc pas été produites par l’étoile même.

Il reste néanmoins à poursuivre ce suivi de vitesse radiale, car les paramètres orbitaux se

raient susceptibles d’apporter certaines réponses sur les différences d’abondances et notamment

distinguer le facteur de dilution.

5.2.2 Les éléments à capture de neutrons

Le processus r

Le processus r (avec r pour rapid) est un processus de nucléosynthèse qui consiste en la capture

de neutrons par des noyaux atomiques à haute température et à grande densité de neutrons qui

permet ainsi de produire des éléments lourds à partir d’éléments plus légers. On pense que ce

processus a lieu dans les supernovae.

L’europium est reconnu par les modèles de nucléosynthèse comme étant très fortement produit

par le processus r. Le diagramme 5.5 montre les abondances d’Eu dans les étoiles carbonées.

On note une grande variété de ces abondances à basse métallicité, y compris pour les étoiles
non carbonées (voir Honda et al. 2004c; Cescutti et al. 2005). Il faut cependant rappeler que,
bien que l’Eu soit un élément plus favorablement fabriqué par le processus r, une petite fraction

peut être aussi synthétisée par le processus s et l’Eu devient ainsi abondant quand le processus

s est particulièrement vigoureux. On note d’ailleurs que l’enrichissement en Eu des étoiles r+s

semble plus important que dans les étoiles rll, mais cette distinction disparaît lorsqu’on sépare

justement les contributions r et s (voir plus loin).
On note aussi sur cette figure une légère gradation en métallicité des étoiles rll, r+s et s.
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[Fe/H]

Fig. 5.5 - Abondance d’Eu dans les étoiles carbonées de la littérature et de notre échantillon

(pour la légende, se référer à 5.3. On note une grande variété des abondance d’Eu à basse
métallicité ainsi qu’une légère gradation des étoiles rll, r+s et s en métallicité.

Le processus s

Le processus s (avec s pour slow) est un processus de nucléosynthèse de capture de neutrons

par des noyaux atomiques qui permet ainsi de produire des éléments lourds à partir d’éléments

plus légers. Il se produit à des températures et des densités de neutrons moindres que celle né

cessaire pour le processus r. On suppose que le processus s se produit, à métallicité solaire, dans

les étoiles plus massives que le Soleil, essentiellement dans les AGB. Contrairement au processus

r, dont on suppose qu’il se produit sur des échelles de temps de l’ordre de la seconde, le proces

sus s se produirait sur des périodes de quelques milliers d’années. Ce qui laisse suffisamment de

temps entre chaque capture de neutron pour que ce dernier puisse éventuellement se désintégrer

en proton par désintégration (3. Les éléments s sont synthétisés dans la poche de 13 C dans la
coquille de combustion de l’He des AGB, et portés ensuite à la surface après le 3me dredge up.

Les éléments que nous étudions ici, reconnus par les modèles de nucléosynthèse comme étant

majoritairement fabriqués par le processus s, sont le baryum, le lanthane et le plomb. La figure
5.6 montre que la plupart des étoiles carbonées présentent un enrichissement en éléments s. Il

est à noter néanmoins l’existence d’étoiles à faible abondance en éléments s (Aoki et al. 2002a).
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Cette variabilité n’est pas sans rappeler la variabilité en éléments à capture de neutron à basse

métallicité d’étoiles non carbonées (Honda et al. 2004c; Cescutti et al. 2005; Simmerer et al.

2004), bien que l’origine de ces éléments dans ces dernières soit clairement attribuable au pro

cessus r. On note aussi que les étoiles de type r+s ne se distinguent pas seulement des étoiles s

en terme d’abondance de Ba, mais aussi de La et de Pb.

Fig. 5.6 - Abondance des éléments s dans les étoiles de notre échantillon et de la littérature

(pour la légende, se référer à 5.3). La plupart des étoiles carbonées présentent des abondances

importantes en éléments s. Cependant une dispersion importante apparaît aux faibles métallici-

tés. Ceci souligne peut-être le fait qu’une large variété d’étoiles développe un processus s (Goriely

& Siess 2001).

Des processus s variables

D’après les calculs de Goriely &; Siess (2001) et Busso et al. (2001), le processus s doit être

plus efficace à basse métallicité par déficience relative d’atomes de Fe par neutron libre (Clayton

1983). Ainsi la production d’éléments dits du troisième pic, comme le Pb et le Bi, doit être
favorisée au détriment des éléments du premier (Sr, Y, Zr) et du deuxième pic (Ba, La, Ce).

Dans la figure 5.7, les rapports les plus importants de [Pb/Ba] sont effectivement trouvés à
basse métallicité, mais c’est là aussi qu’apparaît une grande variété de ces rapports. Comme

mentionné par Goriely & Siess (2001) et dans le chapitre précédent, à basse métallicité, les

étoiles de faible masse peuvent aussi endurer des pulsations thermiques et le 3me dredge up, du

fait de températures plus importantes au-dessous de la couche convective. La double complexité

masse-métallicité est peut être à l’origine des variations d’abondances en éléments s d’une étoile
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à l’autre.
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Fig. 5.7 - De larges rapports Pb sur Ba sont détectés à basse métallicité, ce qui démontre

l’efficacité du processus s. Mais il existe aussi de faibles rapports qui ne sont pas prédits.

Parce que le processus s est prédit comme étant plus efficace à basse métallicité, on s’attend

à considérer alors une relation prenant en compte les éléments du 2me pic et ceux du 3me afin

d’évaluer réellement le contenu de l’étoile en processus s (figure 5.8). Ceci s’avère particulièrement

valable pour un de nos objets, peu abondant en Ba ([Ba/Fej < 1) mais très abondant en Pb
(HE1419-1324) (il pparaît donc en noir dans les figures). La métallicité extrême de cet objet
([Fe/H]<-3) est donc certainement à l’origine de son rapport [Pb/Ba] conséquent («1.25). Mais
cette constatation n’est pas systématiquement valable pour tous les objets (Aoki et al. 2002a).
Les modèles de Gallino et al. (1998) incluent une poche de 13C variable, afin de reproduire
les observations, qui fournirait une source variable de neutrons et assurerait ainsi une efficacité

variable du processus s. Néanmoins, si tel est le cas, aucun processus physique n’explique, à

l’heure actuelle, l’origine de la variabilité de la source de neutron.

Le mystère des étoiles r+s

Le rapport d’un élément considéré comme le produit du processus s et d’un élément consi

déré comme le produit du processus r semble être une relation adaptée pour diagnostiquer les

origines de ces éléments dans les étoiles (on gardera tout de même à l’esprit que les modèles de

nucléosynthèse du processus à capture de neutron souffrent actuellement de larges incertitudes

[Fe/Hl
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[Fe/H]

Fig. 5.8 - Le rapport [Pb+Ba/Eu] révèle le contenu total de l’étoile en processus s. Les lignes
représentent les diverses prédictions pour le processus s dans une AGB pauvre en métaux de 3

Mq (pointillés), le processus s dans une AGB pauvre en métaux de 0.8 M0 (petits tirets), du
processus s solaire(longs tirets) et du processus r solaire (tirets-points). Bien que l’écart se soit
creusé entre les étoiles “r pures” et les étoiles s (voir figure 5.4), la dispersion reste importante et

difficile à expliquer.

quant aux taux de réactions nucléaires; voir Goriely & Siess 2005). En particulier, Simmerer et al.

(2004) ont utilisé le rapport [La/Eu] en fonction de [Fe/H] pour des étoiles standards du halo et
du disque, et mis en évidence l’émergence du processus s dans l’histoire Galactique. Ces travaux

montrent qu’il existe une forte dispersion à basse métallicité des abondances d’Eu et de La dans

des étoiles normales non carbonées. Par contre, le rapport des abondances de ces deux éléments

dans ces étoiles croît avec la métallicité. Simmerer et al. (2004) en on déduit que les produits du

processus s n’étaient apparus que tardivement dans l’histoire Galactique à cause des différences

d’échelle de temps d’évolution entre les étoiles responsables de la synthèse des éléments r (SN)

et celles responsables de la synthèse des éléments s (AGB).

Nous avons construit un diagramme identique (figure 5.9) mais pour nos étoiles carbonées. Un

tel rapport présente de plus l’avantage d’être insensible au facteur de dilution. Nous avons re

présenté sur ce diagramme les prédictions des rapports des modèles issus de Goriely (1999) pour
la valeur solaire, des calculs de Goriely & Siess (2005) pour une AGB pauvre en métaux de plus

de 3 M0 et la prédiction pour une AGB de faible masse de 0.8 M0 (voir chapitre précédent).
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[Fe/H]

Fig. 5.9 - Lanthane sur europium en fonction de la métallicité. Les lignes représentent les diverses

prédictions pour le processus s dans une AGB pauvre en métaux de 3 M© (pointillés), le processus
s dans une AGB pauvre en métaux de 0.8 M© (petits tirets), du processus s solaire(long tirets)
et du processus r solaire (tirets-points). Les classes s et r pures se distinguent nettement et

apparaît la caisse intermédiaire des r-fs. On note que des étoiles non carbonées (étoiles noires) et
de métallicité intermédiaire se trouvent aussi dans l’interstice des 2 limites. Celles-ci ne sont pas

à compter dans la classe des étoiles r+s, mais leur rapport [La/Eu] modéré s’interprète aisément
dans le cadre de l’émergence du processus s dans la Galaxie (voir Simmerer et al. 2004).

Dans ce diagramme, la plupart des étoiles carbonées reposent près de la ligne des éléments s,

confortant le fait que le C présent dans ces étoiles a été synthétisé par une AGB.

Néanmoins la classe intermédiaire des étoiles r+s avec un rapport [La/Eu] inférieur à celui des
étoiles s se distingue. Il n’est pas suffisant d’invoquer dans ce cas la contribution des éléments

du 3me pic, car ces mêmes étoiles restent très dispersées dans la figure 5.8. Il est d’ores et

déjà acquis que la grande partie de ces étoiles sont dans des systèmes binaires (tout comme
les étoiles s) (Barbuy et al. 2005). De plus, il est peu probable que les étoiles qu’on observe

aient synthétisé elles-mêmes ces éléments car elles se répartissent apparemment sur toutes les

parties du diagrammes HR. Mais dans quelle mesure le compagnon a-t-il eu une incidence sur
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les abondances mesurées actuellement dans ces étoiles présentant le double profil ? Les scénarios

évoqués dans la littérature et développés dans Jonsell et al. (2006) pour expliquer ce double

enrichissement peuvent se résumer en deux hypothèses majeures :

- pollution en 2 phases

L’étoile se serait enrichie en éléments r au préalable (enrichissement initial du gaz en r, ou

explosion proche d’une étoile massive dans un système triple, id est AGB+SN+CEMP),

ou après la pollution en éléments s (AGB, ou collapse du compagnon suite à accrétion).
- pollution en 1 seule phase

Ici l’idée est qu’un même processus a pu créer à la fois les éléments r et les éléments s,

comme par exemple un flux de neutrons très intense, et qu’il y a ensuite eu transfert de
cette matière.

Afin de tester la première hypothèse, nous avons essayé de déterminer la fraction s et la

fraction r de chaque élément dans chacune des étoiles r+s (*), id est :

Ba* = Ba *r +Ba *s (5-1)

La* = La *r -\-La *s (5-2)

Eu* = Eu *r +Eu *s (5.3)

(5.4)

Ba*,La* et Eu* étant l’abondance totale mesurée dans les étoiles et Ba*r, La*r et Eu*r et

Ba*s,La*s et Eu*s leurs fractions s et r respectives. Pour ce faire, nous avons du admettre des

rapports d’abondances standards. D’après Hill et al. (2002) et Sneden et al. (2003), les patrons
d’abondances des étoiles rll CS31082-001 et CS22892-052 reproduisent presque parfaitement le

processus r solaire. D’après ces patrons, nous avons adopté les rapports suivants :

Ba*r

Eu*r

La*r

Eu*r

—0.6

-0.5

(5.5)

(5.6)

(5.7)

Il nous a fallu enfin admettre un rapport pour le processus s afin de résoudre ce système. En

s’appuyant sur le rapport
suivantes :

La*<,

Eu*s (~ 0.6) des étoiles s de la figure 5.9, on a pu déduire les équations

Ba*s =

Ba*r =

Eu*s =

Eu*r =

Ba * — (b H —) x Eu * + (—-—) x La *
\ c — a' Vc — a'

Ba * —Ba *s

( —-—) x Eu * + (—-—) x La*
\a — c' — a'

Eu * —Eu *s

(5.8)

(5.9)

(5.10)

(5.11)

(5.12)

avec a = J) — et c = , rapports admis précédemment. En prenant les logarithmes

de ces abondances et en les rapportant aux abondances solaires, on obtient finalement les deux

panels inférieurs de la figure 5.10.
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-0.5 0 0.5 1 1.5 2

[Eu/Fe]

Fig. 5.10 - Décomposition du rapport [Ba/Eu] dans les étoiles r+s en r (à gauche) et s (à droite).
La partie pure s du rapport n’apparaît pas être la même que celle des étoiles s, mais la partie r

du rapport les positionne parmi les étoiles rll. A noter qu’une étoile classée r+s n’a pas pu subir

cette décomposition car son rapport [Ba/EuJ est d’emblée légèrement inférieur au seuil r pur.

- les étoiles r+s contiendraient a priori autant d’élément r que les étoiles rll ; or on sait (et on
le voit) que les étoiles r+s sont nettement plus nombreuses que les étoiles rll. Ce dernier

argument invalide l’hypothèse la plus naturelle consistant en la formation d’un système

binaire au sein d’un milieu initial très enrichi en éléments r, car il n’y a aucune raison

statistique apparente pour que les systèmes binaires se forment plus facilement dans un

gaz enrichi en r que dans un gaz plus pauvre. C’est ce dernier argument, en faveur d’une

pollution de SN puis de l’AGB, qu’adoptent et adaptent néanmoins Jonsell et al. (2006) en
faisant l’hypothèse que l’explosion d’une SN induirait plus favorablement la formation de

systèmes binaires. Nous allons voir dans l’argument suivant que cette hypothèse ne tient

pas non plus.

- les étoiles r+s contiendraient plus d’éléments s que les étoiles s elles-mêmes. Ceci signifie

que, si double pollution il y a eu, alors la pollution en éléments s est distincte de celle des

étoiles s. Ainsi l’invocation d’un processus simple r puis s, ou s puis r semble inadéquate,

et de fait infirme les hypothèses d’AIC (accretion-induced collapse) (Cohen et al. 2003) et
de système triple induit (Jonsell et al. 2006).
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L’argument statistique, et surtout la décomposition simple en r+s, ne sont pas en faveur d’un

processus en 2 phases. On se dirige donc plutôt vers la deuxième hypothèse. Dans ce cas la

décomposition n’est plus pertinente. Si on regarde alors de nouveau le diagramme 5.4, il est in

déniable que les groupes d’étoiles s (en rouge) et r+s (en magenta) sont distincts, en particulier
à cause de leur divergence sur l’abondance d’Eu qui crée un espacement net. Il faut alors trouver

un processus unique responsable de l’enrichissement. Un flux de neutron important pourrait être

à l’origine de cette synthèse. Nous avons effectué des calculs pour tester cette possibilité. Les

tables de Malaney (1987) donnent des prédictions de productions d’éléments lourds pour des flux
de neutrons variables. Les résultats sont résumés dans la table 5.1. Johnson & Boite (2004) ont

n flux

1012 n/cm3
r = 0.1 r-0.5 r - 1.0 r — 1.5

[Ba/Eu] 1.52 0.93 1.51 0.88

[La/Eu] 1.35 0.32 1.35 0.90

Tab. 5.1 - Rapport d’abondances d’éléments lourds d’après les tables de Malaney (1987).

trouvé d’après les mêmes prédictions que le flux de neutrons r = 0.5 reproduisait en effet, dans

CS31062-050, toutes les abondances des élément du La jusqu’à l’Hf. Mais en confrontant ces va

leurs aux valeurs moyennes observées de [Ba/Eu] et de [La/Eu] dans ces étoiles, respectivement
de «0.5 et « 0.3, aucune solution ne semble reproduire à la fois [Ba/Eu] et [La/Eu]. On observe
même une grande variété de rapport [Ba/La] dans ce groupe d’étoiles (voir 5.11). On observe
encore une fois dans cette figure que les étoiles s et r+s suivent une séquence distincte. Cette

différence de rapports d’éléments du même pic rappelle d’ailleurs qualitativement les différences

de paramètre d’overshooting dans les modèles de nucléosynthèse de Goriely & Siess (2004). De

plus, des calculs plus récents de S. Goriely (communication privée) prévoient qu’un fort flux de
neutrons induirait avec la surproduction d’Eu, une surproduction d’éléments s du 1er pic (Sr,

Y et Zr). Ceci est en totale opposition avec ce que l’on observe actuellement dans ces étoiles,
dont les modèles standards de nucléosynthèse du processus s surestiment déjà les abondances

d’éléments du 1er pic (voir figure 15 du chapitre précédent). On rappelle de plus que, au regard

de la figure 5.7, le processus s semble plus efficace dans ces étoiles.

Enfin, bien qu’il semble peu probable que la formation des étoiles r+s puissent être expli

quée en termes de processus r et s classiques, il n’existe pas non plus jusqu’alors de modèle de

nucléosynthèse pouvant expliquer la composition chimique de cette classe d’étoiles. Ceci signifie

que nous avons affaire à des objets non standards ; cette hypothèse fait d’ores et déjà écho aux

modèles simples de SN 1.5 de Zijlstra (2004), bien que les calculs de nucléosynthèse d’éléments

lourds dans ces hypothétiques étoiles restent pour l’instant quasi inexplorés.

5.2.3 Le carbone, l’azote, l’oxygène et le magnésium

Le carbone

La réaction principale de fusion nucléaire produisant le carbone peut intervenir rapidement

à des températures supérieures à 106 K. Elle se produit donc dans les étoiles où l’hélium produit
par la chaîne PP et le cycle CNO s’est accumulé. Comme initialement l’hélium ne produit pas

d’énergie, l’étoile se contracte jusqu’au moment où la température au centre atteint le point où la

réaction triple a peut avoir lieu (flash d’hélium). L’abondance de carbone, comme illustré dans

la figure 5.12 semble être décorrélée de l’abondance du Fe pour la séquence d’objets carbonés.
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Fig. 5.11 - Le Ba et le La appartiennent tous les deux au 2me pic du processus s, mais leur

rapport varie considérablement d’une étoile carbonée à l’autre.

Ceci suggère que ce carbone est primaire, provenant certainement de la combustion de l’He dans

les étoiles compagnons et peut être en partie de ces étoiles même. On reconnaît dans cette figure

les étoiles à Ba peu carbonées, les étoiles CH et les CEMP plus carbonées.

Le critère définissant les objets carbonés diffère ici de celui admis communément, mais peut

néanmoins être compatible pour la raison suivante : à métallicité élevée, le critère C/O > 1 est
le critère choisi car il est essentiel à la formation des molécules carbonés et donc à l’apparition

des bandes moléculaires de CH et de C2. C’est aussi à forte métallicité que l’abondance d’O

est importante dans le milieu Galactique (voir par exemple Bensby et al. 2005). Ainsi, il faut
un apport beaucoup plus conséquent de carbone dans les étoiles riches en métaux que dans les

étoiles pauvres pour satisfaire le critère C/O > 1. Réciproquement, à basse métallicité, l’abon
dance initiale de l’O est faible et un peu de carbone apporté dans l’enveloppe de l’étoile suffit à

l’apparition de CH et de C2, d’où un critère simplement fondé sur l’abondance de carbone. Ayant

démontré que ces 2 définitions sont compatibles, on est donc enclin à penser que les objets classés

au préalable comme CH et les CEMP des relevés HES et HK ne forment qu’une seule et unique

classe. De plus il est communément admis maintenant que les étoiles CH sont les contreparties

pauvres en métaux des étoiles à Ba. En effet, si l’on considère le diagramme 5.12 comme mon

trant l’émergence du carbone dans l’évolution Galactique pour les objets non carbonés, on peut
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alors supposer que l’apport de carbone dans les étoiles à Ba (petites étoiles rouges) par transfert
de masse est négligeable devant ce que l’étoile réceptrice contenait initialement. Ce sont de facto

des étoiles carbonées déguisées.

L’azote

La figure 5.13 montre que les étoiles riches en C sont souvent aussi riches en N. Il existe

plusieurs modèles prédisant une telle production à la fois d’N et de carbone à basse métallicité :

des modèles d’étoiles de faible masse et de masse intermédiaire (Herwig 2004; Siess et al. 2002;

Suda et al. 2004) et des modèles d’étoiles de masse importante (Umeda & Nomoto 2003; Limongi
&; Chieffi 2003; Meynet et al. 2006)
Les modèles d’étoiles massives conduisent certes à la production de C, N et O mais conduisent

aussi à la formation de supernovae, étoiles très peu propices à la synthèse d’éléments s. Or la

plupart des étoiles carbonées en contiennent en quantités généralement importantes. Néanmoins

certains effets restent à explorer, comme celui de la rotation qui pourrait peut-être induire la

production d’éléments s dans les étoiles massives (voir Meynet et al. 2006).
Dans l’attente de la preuve d’une telle éventualité, il est donc pour l’instant plus raisonnable de

considérer que la production de carbone et d’azote dans ces étoiles provient d’une étoile de faible

masse ou de masse intermédiaire. Il reste cependant à identifier le processus de production de
ces éléments.

La principale réaction nucléaire produisant de l’N est :

12C(p,7)I3iV (5.13)

N(e+,v)l3C (5.14)

uC(p,y)uN (5.15)

(5.16)

Il est donc nécessaire de “mélanger” du carbone et de l’hydrogène. Ce “mélange” a été principale

ment identifié dans les modèles d’évolution, soit lors de la phase de la branche rouge des géantes

(RGB) où le 1er dredge up mixe des éléments synthétisés lors de la séquence principale avec des

Fig. 5.12 - L’abondance de carbone dans les étoiles carbonées. Pour la signification des symboles,

voir la figure 5.3. La diagonale représente [C/H] = 0.
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éléments de la surface, soit dans la phase AGB par le Hot Bottom Burning(HBB), où le carbone
est brûlé à la base de l’enveloppe convective de l’AGB après le 3me dredge up.

La diminution du rapport 12C/13C avec l’augmentation de la surabondance (figure 5.13) im
plique qu’une partie du 12C a été transformé en N. Le rapport 12C/13C est généralement bas
dans les étoiles carbonées avec une forte surabondance en N. Enfin, la production d’éléments s
suggère aussi que l’on observe plutôt les produits d’une AGB : l’azote serait donc le fruit du HBB.

Il existe trois variantes majeures concernant l’évolution de la nucléosynthèse de l’N sur l’AGB.

La première est la production d’N induite par la rotation, lors de la phase pré-AGB des étoiles

pauvres en métaux, qui mélangerait du C dans la couche de brûlage de l’H (Meynet & Maeder
2002). Le second mécanisme invoque une injection subite d’H durant les premières pulsations de

l’AGB. Ceci favoriserait de plus la production d’éléments s (Iwamoto et al. 2004). Finalement, il
est possible que les AGB à très basse métallicité subissent une variante du mélange en dessous

de la couche convective bien connu et observé dans des étoiles de la branche rouge des géantes

(RGB) (par exemple Suda et al. 2004). La figure 5.14 montre la répartition du rapport C/N
dans les étoiles carbonées par rapport à un exemple de modèle d’évolution (Herwig 2004). On

peut toutefois évoquer le fait que, même si une étoile de faible masse de cette métallicité ne peut

avoir produit une telle quantité d’N (voir par exemple Spite et al. 2005), l’étoile que l’on observe
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actuellement peut avoir elle-même brûlé en partie le C accrété à la suite de leur 1er dredge up,

car la plupart des objets carbonés connus sont des géantes de faible masse.

[C/Fe]

Fig. 5.14 - Rapport C/N confronté aux prédictions de Herwig (2004). Les lignes des modèles de

2 et 3 M0 sont très éloignées des lignes de 4, 5 et 6 M0. Ce saut peut s’interpréter par le fait

que le HBB ne se déclenche qu’à haute température, donc dans les étoiles les plus massives. On

constate que les étoiles ne correspondent à aucune prédiction, et qu’aucune catégorie d’étoiles ne

semble se distinguer en se rapprochant de l’un ou l’autre des modèles.

C’est pourquoi, afin d’évaluer le réel contenu des atmosphères des étoiles, il convient de

mesurer C+N et non pas C et N séparément. C’est ce que nous avons fait dans la figure 5.15. On

voit en particulier que notre AGB CS30322-23 (grosse étoile) trouve sa place parmi les étoiles

carbonées. On note, de plus, que les étoiles r+s tendent à être plus enrichies que les étoiles s. On

constate dans ce diagramme que les étoiles carbonées semblent se disposer entre un maximum

[C+N/H]æ0.5 et la ligne de la moyenne Galactique [C+N/Fe]æ0.0. Or le rapport [C+N/Fe] est
sensible à la dilution, due au transfert de matière plus ou moins efficace, ou de l’étendue de

l’enveloppe dans le cas de géantes, ou encore des deux combinés. On s’attend, d’autre part, à

ce que la dilution opère de façon identique sur tous les éléments synthétisés dans le système, en

particulier les éléments s. Or, d’après la figure 5.16, on n’observe pas une telle corrélation. On

en conclut que la variété de processus s dans les étoiles carbonées et en particulier l’existence
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Fig. 5.15 - A cause du CN burning, il est plus probant de prendre en compte C+N et non C

et N séparément. La ligne pointillée représente [C+N]=0. Toutes les étoiles semblent se disposer
sous cette ligne, ce qui trahit potentiellement la dilution dans l’enveloppe de l’étoile ou lors du
transfert de matière.

des étoiles à faible processus s ne peut être seulement attribuée à un processus de dilution très

important.

L’oxygène et le magnésium

Comme effet secondaire du processus triplée*, certains noyaux de carbone peuvent fusionner

avec des noyaux d’hélium additionnels en produisant un isotope stable d’oxygène. Au cours de

l’étape suivante, l’oxygène se combine lui aussi avec une particule a pour former un atome de

néon, puis grâce à une nouvelle capture d’un atome d’hélium, forme un atome de magnésium.

12C(a,7)160 (5.17)

16O(c*,7)20iVe (5.18)

Ne(a, 7)2AMg (5.19)

(5.20)
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Fig. 5.16 - La dilution doit affecter simultanément le rapport [Ba/Fe] et le [C+N/Fe], ce qui ne
semble pas être le cas ici.

La figure 5.17 montre les abondances d’O dans les étoiles carbonées. Bien que le nombre de me

sures dans les étoiles carbonées soit peu élevé, on constate que l’abondance d’O dans les étoiles s

reflète l’abondance Galactique. On remarque cependant que les étoiles r+s se distinguent par une

légère surabondance. Celles-ci se trouvent entre la séquence moyennne Galactique que suivent

notamment les étoiles s et 4 objets avec une abondance d’oxygène très élevée. Ces étoiles sont

CS29498-043 (Aoki et al. 2002a, 2004), G77-61 (Plez & Cohen 2005), CS22949-037 (Depagne et al.

2002) et HE1410+0213 (cette étude). Les particularités chimiques de ces dernières semblent in
diquer que ces étoiles ont été les témoins proches de l’explosion d’une supernova à instabilité

de paire. Ces étoiles se caractérisent notamment par une faible surabondance en élément s (re

marque : dans G77-61 la limite de détection n’est pas contraignante de ce point de vue). Il reste

toutefois à poursuivre l’analyse de notre étoile HE1410+0213 pour confirmer que celle-ci a eu un

tel progéniteur. Ces étoiles se caractérisent aussi par une abondance du magnésium supérieure

à la moyenne Galactique. Dans la figure 5.17, l’abondance de Mg dans tous les types d’étoiles

carbonées est globalement similaire à celles des étoiles non carbonées (voir Cayrel et al. 2004).
Or dans les modèles d’évolution stellaire, la synthèse du Mg intervient après celle de l’O et dans

des étoiles plus massives, ce qui laisse supposer que le compagnon des étoiles r+s est plus massif
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Fig. 5.17 - Oxygène et magnésium. Les lignes continues représentent les moyennes d’abondances

Galactiques. Ainsi l’oxygène dans les étoiles s se comporte comme la moyenne Galactique, sauf

pour un de nos objets. On note tout de même que l’O dans les étoiles de la classe r+s est supérieur

à la moyenne Galactique. Quant à l’abondance du Mg dans les étoiles carbonées, elle présente

une dispersion plus importante que dans les étoiles non carbonées, mais le Mg ne permet de
discriminer les étoiles r et s.

que ceux des étoiles s, mais moins massif qu’une SN à instabilité de paire.

On peut corroborer ce fait avec le constat que les étoiles r+s sont en moyenne plus pauvres en

métaux que les étoiles s. Ceci est en accord avec les estimations de supernovae Iben-Renzini de

type 1.5 de Zijlstra (2004) (figure 2).

Enfin ceci satisferait aussi l’argument statistique d’après lequel les étoiles r moins nombreuses

que les étoiles r+s, en suivant la tendance naturelle de l’IMF. Ce faisceau d’indices, ainsi que

celui d’un processus de nucléosynthèse d’éléments lourds non standard et de la surproduction de

C+N, va donc dans le même sens que les arguments développés par Barbuy et al. (2005); Wanajo
et al. (2006), en pointant vers des étoiles de 8 à 10 masses solaires dont la faible métallicité induit
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des processus jusqu’alors inconnus.

5.3 Notes sur les objets particuliers

Nous venons de traiter les objets carbonés dans des systèmes binaires. Mais au début de

ce chapitre nous avons aussi fait mention de deux objets particuliers dans notre échantillon :

HD218875 (type R) et CS30322-023(AGB pauvre en métaux). Nous allons dans cette section

examiner ces objets vis-à-vis des autres objets carbonés.

5.3.1 L’étoile R

La température de HD218875 place cet objet dans la sous-classe chaude des étoiles R. Nous

avons déterminé une température effective de 4500K et une gravité de 2.5, ce qui la place sur la

branche des géantes. D’après les figures 5.13 et 5.15, cette étoile présente une surabondance de

C et d’N très importante, supérieure à celle de ses consoeurs de même métallicité, les étoiles à

Ba. Bien que la mesure de l’O soit très difficile dans le spectre de cette étoile saturée en raies

moléculaires, il semblerait que HD218875 présente aussi une abondance d’O très importante

([O/Fe]=+0.7). Le rapport C/0 est de 1, ce qui est typique pour ce genre d’étoile. Mais cette
forte surabondance de carbone ne s’accompagne pas de surabondance en éléments s (Ba, La et

Pb) et ses rapports [Ba/Eu] sont quasi solaires. Il semblerait néanmoins que ce ne soit pas le
cas dans toutes les étoiles du même type, car certaines montrent des raies de Te (Zamora et al.,

en cours de publication). Sachant que les étoiles R ne sont pas binaires, l’origine du CNO dans

cette étoile est problématique. On note toutefois que le profil de convolution que nous employons

pour cette étoile est identique à la plupart des autres géantes de notre échantillon, ce qui semble

indiquer, tout comme l’avait noté McClure (1997), que l’étoile ne présente pas de vitesse de

rotation anormale, ce qui aurait du être le cas dans l’hypothèse d’une coalescence.

5.3.2 L’AGB pauvre en métaux

On a vu que CS30322-023 se distingue particulièrement par son abondance d’N très impor

tante et la quasi absence de C. C’est l’étoile pauvre en métaux qui présente un rapport N/C le

plus élevé parmi les étoiles carbonées. CS30322-023 ne se distingue pas en terme d’abondances

absolues d’éléments à capture de neutron (figures 5.5 et 5.6), ce qui s’explique par une plus faible

production d’éléments s pour des étoiles pauvres en métaux de faible masse. En revanche, son

rapport [La/Eu] la place nettement au-dessus des autres, et contrairement à toutes les étoiles
carbonées, est la seule en accord avec les prédictions. De fait, même si des incertitudes reposent

sur son statut évolutif et aussi sur ses abondances, cet objet reste à part.
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Chapitre 6

Conclusions et perspectives

6.1 Conclusions

Nous avons montré l’intérêt grandissant pour les étoiles carbonées dans la course à la recherche

des premières étoiles et des origines de notre Galaxie. Nous avons en particulier démontré la diffi

culté de l’analyse de ces objets qui requièrent un grand soin, afin d’en extraire toute l’information

utile. En effet, l’impact des molécules carbonées sur la structure des atmosphères stellaires peut

induire à la fois des changements des paramètres fondamentaux (Tefr, logg, &), des changements
en termes photométriques, et des changements dans la mesure des abondances qui peuvent at

teindre des facteurs allant jusqu’à 10. Nous avons de plus montré que ces changements n’étaient

pas systématiques et que pour cette raison, il est impossible de calculer des grilles de valeurs de
correction.

Un objet singulier, le premier de son genre, s’est révélé de cette analyse : il s’agit d’une AGB

extrêmement pauvre en métaux. Cet objet pose les jalons pour l’étude du processus s à très basse

métallicité. En effet, la détermination d’abondance de 35 éléments et 7 limites supérieures nous

a permis de les confronter à des modèles de nucléosynthèse d’éléments lourds ; le très bon accord

de ces prédictions avec l’observation a conforté l’idée que cette étoile a elle-même synthétisé ces

éléments, et atteste que le processus s est bien actif dans des étoiles de faible masse à faible

métallicité. Néanmoins, la forte abondance d’azote et la faible abondance de carbone restent

difficiles à expliquer, car seuls des modèles d’étoiles de masse intermédiaire sont susceptibles

d’invoquer un processus efficace de conversion du carbone en azote et donnent un faible rapport

12G/13ç proche de la valeur d’équilibre. Nous avons aussi montré qu’un tel objet arborait une
forte luminosité, et que des objets de la même classe devraient être détectés dans de futures

recherches d’objets pauvres en métaux.

Les autres objets de notre échantillon nous ont permis, d’une part, de reconsidérer les défini

tions des objets carbonés et, ce faisant, les catégories d’étoiles carbonées et afférantes au terme

d’une analyse chimique reposant sur les techniques et une instrumentation des plus récentes.

Ainsi les étoiles à Ba, les étoiles CH et les étoiles enrichies en éléments s ne diffèrent pas du point

de vue formation ; leur distinction n’est relative qu’à leur métallicité. Au cours de l’évolution

chimique de la Galaxie, le contenu initial du gaz primordial où se sont formé ces étoiles s’est

enrichi. Au moment de la formation des étoiles à baryum (c’est-à-dire à métallicité solaire), le

gaz dans lequel se forme ces étoiles est déjà riche en carbone et en éléments s; de fait, l’apport

supplémentaire de ces éléments synthétisés dans la binaire devient plus ou moins négligeable et
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seules les étoiles très enrichies se distinguent ; ceci semble aussi expliquer les proportions moins

importantes d’étoiles à Ba au sein des étoiles de métallicité solaire par rapport aux étoiles s

parmi les étoiles pauvres en métaux, qui comptent en leur sein toute une variété d’abondances

d’éléments s. Mais une réelle comparaison statistique nécessiterait de prendre en compte l’in

fluence du contenu initial du gaz sur les modèles d’évolution et de nucléosynthèse, et notamment

l’efficacité plus importante du processus s à basse métallicité; de plus nous vu que les modèles

à l’heure actuelle rencontraient des difficultés à ce sujet. On notera au passage que deux étoiles

se distinguent dans nos diagrammes d’abondances : l’AGB pauvre en métaux et l’étoile de type

R. Bien que l’analyse détaillée de l’AGB souffre de quelques incertitudes, l’examen de ses abon

dances révèle une nature bien différente de ses consoeurs carbonées. De même, le processus de

formation des étoiles carbonées de type R reste bien distinct de celui des s-CH-Ba. Mais son

origine reste inexpliquée.

D’autre part, l’apparition de la classe r+s est flagrante et suscite beaucoup d’interrogations.

La binarité de ces objets ne faisant plus aucun doute, la question prédominante qui reste est celle

de la nature du compagnon. Jusqu’alors, les études d’étoiles carbonées de ce type se limitaient

à des mesures dans des étoiles relativement chaudes (Teff > 5000K), où la détection de raies

faibles comme celles d’Eu pouvaient constituer un biais dans la sélection (seules les étoiles très

enrichies faisaient apparaître dans leur spectres des raies mesurables). Or, notre étude comprend

un échantillon plus large en terme de température effective et de métallicité voué à dépasser

ces limites. Nous avons essayé de prouver qu’un processus classique de synthèse d’éléments s

et d’éléments r ne pouvait avoir eu lieu, mais aucun processus de synthèse unique ne semble

correspondre aux abondances de ces étoiles. Nous avons démontré que ces étoiles se distinguent

en plus de leurs fortes abondances en éléments à capture de neutron, par une surabondance d’O,

sans surabondance de Mg, ce qui suggère une origine dans des étoiles de masse comprise entre

8 et 10 M0. On peut cependant rappeler que les modèles de nucléosynthèse d’éléments lourds

dans les AGB souffrent de larges incertitudes (Goriely & Siess 2005), et que d’autres solutions

attenantes aux étoiles plus massives ne sont pas à exclure (Meynet et al. 2006).

Notre regard global et observationnel sur les étoiles carbonées apporte certes un éclairage ho

listique sur le comportement de ces étoiles s’appuyant sur leurs abondances, mais pose aussi

d’importantes questions sur la nucléosynthèse et l’évolution stellaire. En effet, le site du mélange

additionnel de proton dans les stades avancés de l’évolution, responsable de la synthèse de l’azote,

ainsi que la nature du flux de neutron dans les étoiles AGB à l’origine d’une grande variété de

processus s, sont des défis importants à l’heure actuelle.

6.2 Perspectives

Ce travail apporte certes quelques clés quant à l’origine des étoiles carbonées mais nécessite

néanmoins quelques approfondissement et confirmations.

Le statut particulier et privilégié de CS30322-023 demande à être confirmé. Il semblerait donc

utile de continuer notre surveillance de la vitesse radiale de cet objet pour réellement infirmer ou

confirmer sa binarité, ainsi que d’opérer des observations photométriques complémentaires dans

l’infra-rouge lointain, dans l’espoir d’observer un excès qui trahirait la présence d’une enveloppe

poussiéreuse ; des observations photométriques successives seraient souhaitables afin d’en détec

ter les pulsations.

Pour confirmer la parentée des étoiles carbonées, une étude plus extensive de ces objets permet

trait de contraindre la statistique et surtout d’avoir une image continue en terme de métallicité
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(voir le trou à [Fe/H]æ -1.5 dans les observations dans le diagramme 5.2). Les spectres à haute
résolution et à haut signal sur bruit dont nous disposons (voir annexe) et encore non analysés en
terme chimique offrent d’ores-et-déjà un bon champ d’investigation.

Le mystère des étoiles r+s gagnerait, quant à lui, à ce que leurs paramètres orbitaux soient mieux

définis et comparés à ceux des éléments s. Les réponses sont en effet certainement liées à la masse

du compagnon. Cette enigme peut certainement aussi trouver des réponses dans l’amélioration

des modèles actuels de nucléosynthèse, et afin de mieux les contraindre, il semblerait judicieux

d’observer plus d’objets et plus d’éléments en incluant en particulier des mesures d’éléments r,

comme par exemple l’Os (Quinet et al. 2006). De plus les molécules offrent la possibilité de mesu

rer les rapports isotopiques pour certains éléments (MgH, CO, CN...) dont il serait fondamental
de rassembler des listes fiables. Certaines raies atomiques à structure hyperfine marquée offrent

aussi cette possibilité (voir par exemple Asplund et al. 2005) ; ceci requiert néanmoins de très

bonnes données atomiques et d’importants efforts de collaboration avec des physiciens nucléaires.

D’après les modèles de Travaglio et al. (1999), le processus s apparaît plus tôt dans l’histoire
de la Galaxie que ce qui était prévu par les modèles. Si l’origine des abondances des étoiles r+s

se révèle bien attribuable à des étoiles relativement massives et capables de synthétiser d’im

portantes quantités d’éléments à capture de neutrons, l’existence de tels objets devrait avoir un

impact important sur l’évolution chimique de la Galaxie. Cette question montre l’importance de

la connaissance des objets carbonés, car ces étoiles sont les témoins directs de la nucléosynthèse

des éléments s à travers l’histoire de la Galaxie. Enfin, face à la qualité croissante des instru

ments d’observation, il semble crucial de continuer dans la voie du perfectionnement des modèles

d’atmosphère et de passer aux modèles incluant à la fois 3D et Non-LTE (voir Asplund 2005).
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Annexe A

Script d’interpolation des modèles
MARCS

Listing A.l - interpol.com

#!/bin/csh — f
////////////////-//#y/-////////////-//-////////////////-////////////////////////////////////////////////////////////////////////////////////////////////-//7^#

# interpolation and extrapolation in a cube set of maximum 8 MARCS models and

# préparé it for babsma

#

# I

# I /I
# /i /
# _ i / i
# il i

# 1*1

# il I
# I >logg

# 1/ I /
# / •/

# /

# /
# T

#

# ! ! ! ! ! MODELS MUST DIFFER 2 BY 2 IN ONLY ONE PARAME1ER !!!!!!
# otherwise the évaluation of the interpolation point coordinate

# is not sure because the interdépendance of stellar parameters is unknown

#(and certainly not linear).
# The outfile ( " Tref "g" loggr ef " z " zr ef " . i n t er pol ) is ready for babsma.
# A control plot (interpol_check.ps) is displayed at the end.

# Be very careful when extrapolate.

#enter here the values for the interpolation
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foreach Tref ( 4150 4250)
#

foreach loggref (1.3 )
#

foreach zref ( —3.50 )

# !!!! for a manual entry

# define the lower bound

# here is the order of th

# modell Tinf ginf zinf

# model2 Tinf ginf zsup

# model3 Tinf gsup zinf

# model4 Tinf gsup zsup

# modelô Tsup ginf zinf

# modelô Tsup ginf zsup

# model7 Tsup gsup zinf

# model8 Tsup gsup zsup

the order of the input

and the upper bound of
files

models is crucial to

the interpolation ! ! ! ! !

# set modell = 4000g0.5 z —4.0a0.4 t2

# set model2 = 4000g0.5 z —3.0a0.4 t2

# set model3 = 4000gl .5 z — 4.0a0.4 t2

# set model4 = 4000gl. 5 z —3.0a0.4 t2

# set modelô = 4300g0.5 z —4.0a0.4 t2

# set modelô = 4300g0.5 z-3.0a0.4 t2

# set model7 — 4300gl .5 z —4.0a0.4 t2

#set model8 = 4300gl .5z —3.0a0.4 t2

#set modele_out = ${ Tref }g$ { loggref } z$ { z ref }. in ter pol
//////// the test option is set to . true . if you want to plot a 9th model

####(model_test)
set test = ’.false . ’

set model test = test .mod
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T,Pe or Pg

/ /

/ /

/i

/

/

/*

->T, logg and z

inf refsup

/

/
/

tau{5000}

\ /

\
/@ / /

i\

/ /

# interpolation program

# the spirit of the program is represented here

# Each model is first resampled on a common tau_Rosseland depth.

# Then each point is interpolated between the eight points of each model

# at the same depth, respectively T,Pe,Pg

#

#

#

#

#

#

#

#

#

#

#

#

#

#

#

#

#

#

#

#

#

#

#

#

#

#For further details, see in the fortran program.

interpol_modèles . o <<EOF

’ $ {modell } ’
’ S { model2 } ’
’ $ { model3 } ’
’ $ { model4 } ’
’ S { model5 } ’
’ $ { model6 } ’
’ ${model7 } ’
’ $ { model8 } ’
’ ${modele_out } ’
${T ref}
${loggref}

${zref}
${test }
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’ ${ model_test } ’
EOF

écho ’control plot loading.. . ’

#

# control plotting with sm
sm << eof

data " ${modele_out}"
Unes 2 57

read {tau 1 T 2 Pe 3 Pg 4}
data " modèle .sm"

Unes 1 56

read

Unes

{taul 1
57 112

Tl 2 Pel 3 Pgl 4}

read

Unes

{tau2 1
113 168

T2 2 Pe2 3 Pg2 4}

read

1 i n es

{tau3 1
169 224

T3 2 Pe3 3 Pg3 4}

read

Unes

{tau4 1
225 280

T4 2 Pe4 3 Pg4 4}

read

1 i n es

{tau5 1
281 336

T5 2 Pe5 3 Pg5 4}

read

Unes

{tau6 1
337 392

T6 2 Pe6 3 Pg6 4}

read

Unes

{tau7 1
393 448

T7 2 Pe7 3 Pg7 4}

read

Unes

{tau8 1
449 504

T8 2 Pe8 3 Pg8 4}

read (tau9 1 T9 2 Pe9 3 Pg9 4}
device postportfile interpol_ check.ps
location 1000 15000 17000 32000

xlabel \tau_{5000}
ylabel Pe
limits tau Pe

box

ctype blue

lweight

ltype 0

1

connect

ltype 1

taul Pel

connect tau2 Pe2

lweight

ltype 0

2

connect

ltype 1

tau3 Pe3

connect tau4 Pe4

ctype red

lweight 1
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ltype 0
connect tau5 Pe5

ltype 1
connect tau6 Pe6

lweight 2

ltype 0
connect tau7 Pe7

ltype 1
connect tau8 Pe8

ltype 0

lweight 1

ctype green

connect tau Pe

ctype black
connect tau9 Pe9

location 1000 15000 1000 15000

xlabel \tau_{5000}
ylabel T
limits tau T

box

ctype blue
connect taul Tl

ltype 1
connect tau2 T2

lweight 2

ltype 0
connect tau3 T3

ltype 1
connect tau4 T4

ctype red

lweight 1

ltype 0
connect tau5 T5

ltype 1
connect tau6 T6

ltype 0

lweight 2
connect tau7 T7

ltype 1
connect tau8 T8

ltype 0

ctype green

connect tau T

ctype black
connect tau9 T9

lweight 1
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location 17000 32000 17000 32000

xlabel \tau_{5000}
ylabel Pg

limits tau Pg
box

ctype blue

connect taul Pgl

ltype 1

connect tau2 Pg2

ltype 0

lweight 2

connect tau3 Pg3

ltype 1

connect tau4 Pg4

ctype red

ltype 0

lweight 1

connect tau5 Pg5

ltype 1

connect tau6 Pg6

ltype 0

lweight 2

connect tau7 Pg7

ltype 1

connect tau8 Pg8

ltype 0

ctype green

connect tau Pg

ctype black

connect tau9 Pg9

lweight 1

location 20000 32000 1000 15000

limits 0 100 0 100

expand 0.5

ctype blue
relocate 0 90

draw 10 90

putlabel 6 ‘ awk ’BEGIN { print substr (" ${modell }", length ("${modell }") —23) }’‘

ltype 1
relocate 0 80

draw 10 80

putlabel 6 ‘awk ’BEGIN {print substr (" ${model2 }", length ("${model2 }") —23) }’‘

ltype 0

lweight 2
relocate 0 70
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draw 10 70

putlabel 6 ‘ awk

ltype 1
relocate 0 60

draw 10 60

putlabel 6 ‘ awk

ctype red

ltype 0

1 weight 1

relocate 0 50

draw 10 50

putlabel 6 ‘ awk

ltype 1
relocate 0 40

draw 10 40

putlabel 6 ‘ awk

ltype 0

lweight 2

relocate 0 30

draw 10 30

putlabel 6 ‘ awk

ltype 1
relocate 0 20

draw 10 20

putlabel 6 ‘ awk

ltype 0

ctype green

relocate 0 10

draw 10 10

putlabel 6 ‘ awk

ctype black
relocate 0 0

draw 10 0

putlabel 6 ‘ awk

’BEGIN { print

’BEGIN {print

’BEGIN {print

’BEGIN {print

’BEGIN {print

’BEGIN {print

’BEGIN {print

’BEGIN {print

eof

gv interpol_check . ps&
rm — f modèle . sm

end

end

end

substr ("${ mode!3 }",length("${ model3 } " ) — 23) } ’ ‘

substr ("${ mode!4 }",length("${ mode!4 } " ) — 23) } ’ ‘

substr("${ modelô }", length ("${ modelô } " ) — 23 ) } ’ ‘

substr ("${ model6 }",length("${ model6 } " ) — 23 ) } ’ ‘

substr (" ${model7 } " , length (" ${mode!7 }") —23)}’É

substr (" ${mode!8 } " , length (" ${model8 } " ) — 23) } ’‘

substr("${ modèle _ ou t }" , length ("${ modèle _ ou t } " ) -

substr("$model__test " , length ( " $model_test " ) — 23 ) ]
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A X loggf isotope
4553.998 0.000 -0.666 137Ba II

4553.999 0.000 -0.666 137Ba II

4554.000 0.000 -1.064 137Ba II

4554.001 0.000 -0.666 135Ba II

4554.002 0.000 -0.666 135Ba II

4554.002 0.000 -1.064 135Ba II

4554.031 0.000 0.140 134Ba II

4554.032 0.000 0.140 136Ba II

4554.033 0.000 0.140 138Ba II

4554.048 0.000 -0.219 135Ba II

4554.050 0.000 -0.666 135Ba II

4554.051 0.000 -0.219 137Ba II

4554.052 0.000 -1.365 135Ba II

4554.054 0.000 -0.666 137Ba II

4554.055 0.000 -1.365 137Ba II

4934.030 0.000 -0.662 137Ba II

4934.032 0.000 -0.662 135Ba II

4934.042 0.000 -1.361 135Ba II

4934.042 0.000 -1.361 137Ba II

4934.074 0.000 -0.157 134Ba II

4934.075 0.000 -0.157 136Ba II

4934.077 0.000 -0.157 138Ba II

4934.091 0.000 -0.662 135Ba II

4934.095 0.000 -0.662 137Ba II

4934.102 0.000 -0.662 135Ba II

4934.107 0.000 -0.662 137Ba II

5853.669 0.604 -1.967 135Ba II

5853.669 0.604 -1.967 137Ba II

5853.670 0.604 -1.909 135Ba II

5853.670 0.604 -2.113 135Ba II

5853.671 0.604 -1.909 137Ba II

5853.671 0.604 -2.113 137Ba II

5853.672 0.604 -2.113 135Ba II

5853.672 0.604 -2.511 135Ba II

5853.673 0.604 -0.909 134Ba II

5853.673 0.604 -1.812 135Ba II

5853.673 0.604 -2.113 137Ba II

5853.673 0.604 -2.511 137Ba II

5853.674 0.604 -0.909 136Ba II

5853.675 0.604 -0.909 138Ba II

5853.675 0.604 -1.365 135Ba II

5853.675 0.604 -1.812 137Ba II

5853.675 0.604 -1.909 135Ba II

5853.676 0.604 -1.365 137Ba II

5853.676 0.604 -1.909 137Ba II

5853.680 0.604 -1.967 135Ba II
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5853.682 0.604 -1.967 137Ba II

6141.708 0.704 -0.456 135Ba II

6141.708 0.704 -1.264 135Ba II

6141.709 0.704 -0.456 137Ba II

6141.709 0.704 -1.264 137Ba II

6141.709 0.704 -2.410 135Ba II

6141.710 0.704 -2.410 137Ba II

6141.711 0.704 -0.030 134Ba II

6141.712 0.704 -0.030 136Ba II

6141.713 0.704 -0.030 138Ba II

6141.713 0.704 -0.662 135Ba II

6141.714 0.704 -1.167 135Ba II

6141.715 0.704 -0.662 137Ba II

6141.715 0.704 -2.234 135Ba II

6141.716 0.704 -0.912 135Ba II

6141.716 0.704 -1.167 137Ba II

6141.717 0.704 -1.234 135Ba II

6141.717 0.704 -1.280 135Ba II

6141.717 0.704 -2.234 137Ba II

6141.718 0.704 -0.912 137Ba II

6141.719 0.704 -1.234 137Ba II

6141.719 0.704 -1.280 137Ba II

6496.883 0.604 -1.911 135Ba II

6496.883 0.604 -1.911 137Ba II

6496.888 0.604 -1.212 135Ba II

6496.888 0.604 -1.212 137Ba II

6496.895 0.604 -0.406 134Ba II

6496.895 0.604 -0.765 135Ba II

6496.896 0.604 -0.765 137Ba II

6496.897 0.604 -0.406 136Ba II

6496.898 0.604 -0.406 138Ba II

6496.900 0.604 -1.610 135Ba II

6496.902 0.604 -1.212 135Ba II

6496.902 0.604 -1.610 137Ba II

6496.904 0.604 -1.212 137Ba II

6496.906 0.604 -1.212 135Ba II

6496.909 0.604 -1.212 137Ba II

Tab. B.l. Liste recalculée des raies du barium incluant la structure hyperfine, incluant le décalage

isotopique.
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A X loggf isotope

3688.331 0.000 -1.992 151 Eu II

3688.331 0.000 -2.293 151 Eu II

3688.332 0.000 -3.247 151Eu II

3688.349 0.000 -1.816 151 Eu II

3688.349 0.000 -2.110 151Eu II

3688.351 0.000 -3.138 151Eu II

3688.374 0.000 -1.653 151Eu II

3688.375 0.000 -2.051 151 Eu II

3688.378 0.000 -3.247 151Eu II

3688.402 0.000 -3.247 153Eu II

3688.403 0.000 -2.293 153Eu II

3688.404 0.000 -1.992 153Eu II

3688.407 0.000 -1.507 151Eu II

3688.409 0.000 -2.085 151Eu II

3688.409 0.000 -3.138 153Eu II

3688.410 0.000 -2.110 153Eu II

3688.411 0.000 -1.816 153Eu II

3688.414 0.000 -3.590 151Eu II

3688.420 0.000 -1.653 153Eu II

3688.420 0.000 -2.051 153Eu II

3688.421 0.000 -3.247 153Eu II

3688.434 0.000 -1.507 153Eu II

3688.435 0.000 -2.085 153Eu II

3688.440 0.000 -3.590 153Eu II

3688.448 0.000 -1.376 151 Eu II

3688.452 0.000 -1.376 153Eu II

3688.452 0.000 -2.268 151Eu II

3688.457 0.000 -2.268 153Eu II

3688.477 0.000 -1.256 153Eu II

3688.498 0.000 -1.256 151Eu II

3724.834 0.000 -1.822 151Eu II

3724.835 0.000 -1.345 151Eu II

3724.851 0.000 -1.626 151Eu II

3724.852 0.000 -1.287 151Eu II

3724.852 0.000 -1.822 151 Eu II

3724.875 0.000 -1.567 151 Eu II

3724.876 0.000 -1.157 151 Eu II

3724.877 0.000 -1.626 151Eu II

3724.903 0.000 -1.345 153Eu II

3724.903 0.000 -1.822 153Eu II

3724.906 0.000 -1.604 151Eu II

3724.907 0.000 -1.006 151Eu II

3724.908 0.000 -1.567 151 Eu II

3724.911 0.000 -1.287 153Eu II

3724.911 0.000 -1.626 153Eu II

3724.911 0.000 -1.822 153Eu II
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3724.922 0.000

3724.922 0.000

3724.922 0.000

3724.935 0.000

3724.936 0.000

3724.936 0.000

3724.943 0.000

3724.945 0.000

3724.947 0.000

3724.951 0.000

3724.953 0.000

3724.954 0.000

3724.972 0.000

3724.973 0.000

3724.989 0.000

3724.991 0.000

3819.577 0.000

3819.594 0.000

3819.596 0.000

3819.618 0.000

3819.620 0.000

3819.622 0.000

3819.644 0.000

3819.648 0.000

3819.651 0.000

3819.652 0.000

3819.653 0.000

3819.654 0.000

3819.664 0.000

3819.664 0.000

3819.664 0.000

3819.679 0.000

3819.679 0.000

3819.679 0.000

3819.684 0.000

3819.689 0.000

3819.693 0.000

3819.694 0.000

3819.697 0.000

3819.698 0.000

3819.711 0.000

3819.716 0.000

3819.719 0.000

3819.727 0.000

3819.733 0.000

3819.738 0.000

3907.046 0.207

3907.080 0.207

-1.157 153 Eu II

-1.567 153Eu II

-1.626 153 Eu II

-1.604 153Eu II

-1.006 153 Eu II

-1.567 153Eu II

-1.790 151Eu II

-0.855 151Eu II

-1.604 151Eu II

-1.790 153 Eu II

-0.855 153Eu II

-1.604 153 Eu II

-0.711 153Eu II

-1.790 153 Eu II

-0.711 151Eu II

-1.790 151Eu II

-0.620 151Eu II

-0.511 151Eu II

-1.289 151Eu II

-0.402 151 Eu II

-1.099 151 Eu II

-2.507 151Eu II

-0.620 153 Eu II

-0.297 151 Eu II

-1.045 151Eu II

-1.289 153Eu II

-0.511 153Eu II

-2.361 151Eu II

-0.402 153Eu II

-1.099 153Eu II

-2.507 153 Eu II

-0.297 153 Eu II

-1.045 153Eu II

-2.361 153Eu II

-0.198 151Eu II

-1.087 151Eu II

-2.448 151 Eu II

-0.198 153 Eu II

-1.087 153 Eu II

-2.448 153 Eu II

-0.105 153 Eu II

-1.277 153 Eu II

-2.776 153Eu II

-0.105 151Eu II

-1.277 151Eu II

-2.776 151 Eu II

-0.374 151Eu II

-0.542 151 Eu II
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3907.093 0.207 -1.186 151Eu II

3907.095 0.207 -0.374 153Eu II

3907.108 0.207 -0.742 151Eu II

3907.111 0.207 -0.542 153Eu II

3907.116 0.207 -1.186 153Eu II

3907.119 0.207 -1.020 151Eu II

3907.123 0.207 -0.742 153Eu II

3907.128 0.207 -1.020 153Eu II

3907.131 0.207 -0.994 151Eu II

3907.132 0.207 -0.994 153Eu II

3907.132 0.207 -2.283 151 Eu II

3907.133 0.207 -2.283 153Eu II

3907.137 0.207 -1.010 153Eu II

3907.138 0.207 -1.010 151Eu II

3907.139 0.207 -1.358 153Eu II

3907.141 0.207 -1.918 153Eu II

3907.142 0.207 -1.096 153Eu II

3907.145 0.207 -1.261 153Eu II

3907.146 0.207 -1.772 153Eu II

3907.147 0.207 -1.358 151 Eu II

3907.148 0.207 -1.805 153Eu II

3907.149 0.207 -1.918 151 Eu II

3907.152 0.207 -1.096 151 Eu II

3907.159 0.207 -1.772 151Eu II

3907.160 0.207 -1.261 151Eu II

3907.165 0.207 -1.805 151Eu II

3930.424 0.207 -1.219 151Eu II

3930.429 0.207 -0.326 151Eu II

3930.469 0.207 -1.044 151 Eu II

3930.472 0.207 -0.534 151Eu II

3930.477 0.207 -1.219 151Eu II

3930.480 0.207 -1.219 153Eu II

3930.485 0.207 -0.326 153Eu II

3930.500 0.207 -1.044 153Eu II

3930.501 0.207 -0.534 153Eu II

3930.506 0.207 -1.022 151 Eu II

3930.506 0.207 -1.219 153Eu II

3930.507 0.207 -0.771 151 Eu II

3930.510 0.207 -1.044 151 Eu II

3930.517 0.207 -0.771 153Eu II

3930.518 0.207 -1.022 153Eu II

3930.518 0.207 -1.044 153Eu II

3930.530 0.207 -1.022 153Eu II

3930.531 0.207 -1.040 153Eu II

3930.533 0.207 -1.098 153Eu II

3930.535 0.207 -1.098 151Eu II

3930.536 0.207 -1.040 151 Eu II

3930.538 0.207 -1.022 151 Eu II
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3930.541 0.207 -1.098 153Eu II

3930.542 0.207 -1.316 153Eu II

3930.543 0.207 -1.307 153Eu II

3930.548 0.207 -1.307 153Eu II

3930.549 0.207 -1.404 153Eu II

3930.556 0.207 -1.307 151Eu II

3930.557 0.207 -1.316 151Eu II

3930.558 0.207 -1.098 151Eu II

3930.569 0.207 -1.404 151Eu II

3930.570 0.207 -1.307 151Eu II

3971.892 0.207 -0.316 151 Eu II

3971.894 0.207 -1.328 151Eu II

3971.896 0.207 -2.650 151Eu II

3971.942 0.207 -0.436 151Eu II

3971.944 0.207 -1.145 151Eu II

3971.945 0.207 -2.307 151Eu II

3971.952 0.207 -0.316 153Eu II

3971.954 0.207 -1.328 153Eu II

3971.955 0.207 -2.650 153Eu II

3971.976 0.207 -0.436 153Eu II

3971.976 0.207 -1.145 153Eu II

3971.977 0.207 -2.307 153Eu II

3971.984 0.207 -0.567 151Eu II

3971.985 0.207 -1.111 151Eu II

3971.986 0.207 -2.198 151 Eu II

3971.994 0.207 -0.567 153Eu II

3971.994 0.207 -1.111 153Eu II

3971.994 0.207 -2.198 153Eu II

3972.007 0.207 -2.307 153Eu II

3972.008 0.207 -0.713 153Eu II

3972.008 0.207 -1.170 153Eu II

3972.016 0.207 -0.713 151 Eu II

3972.017 0.207 -0.876 153Eu II

3972.017 0.207 -1.170 151 Eu II

3972.017 0.207 -1.353 153Eu II

3972.017 0.207 -2.307 151Eu II

3972.023 0.207 -1.052 153Eu II

3972.039 0.207 -0.876 151 Eu II

3972.039 0.207 -1.353 151Eu II

3972.052 0.207 -1.052 151Eu II

4129.600 0.000 -1.512 151 Eu II

4129.604 0.000 -1.035 151Eu II

4129.617 0.000 -1.316 151 Eu II

4129.622 0.000 -0.977 151Eu II

4129.626 0.000 -1.512 151Eu II

4129.642 0.000 -1.257 151Eu II

4129.648 0.000 -0.847 151Eu II

4129.653 0.000 -1.316 151Eu II
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4129.675 0.000

4129.681 0.000

4129.682 0.000

4129.684 0.000

4129.687 0.000

4129.688 0.000

4129.691 0.000

4129.694 0.000

4129.698 0.000

4129.701 0.000

4129.704 0.000

4129.713 0.000

4129.715 0.000

4129.717 0.000

4129.719 0.000

4129.724 0.000

4129.730 0.000

4129.733 0.000

4129.734 0.000

4129.737 0.000

4129.758 0.000

4129.760 0.000

4129.774 0.000

4129.781 0.000

4204.896 0.000

4204.899 0.000

4204.904 0.000

4204.921 0.000

4204.927 0.000

4204.934 0.000

4204.958 0.000

4204.965 0.000

4204.974 0.000

4204.994 0.000

4204.995 0.000

4204.998 0.000

4205.006 0.000

4205.006 0.000

4205.008 0.000

4205.012 0.000

4205.015 0.000

4205.022 0.000

4205.026 0.000

4205.026 0.000

4205.030 0.000

4205.044 0.000

4205.048 0.000

4205.052 0.000

-1.294 151Eu II

-1.512 153Eu II

-0.696 151Eu II

-1.035 153Eu II

-1.316 153Eu II

-1.257 151Eu II

-0.977 153Eu II

-1.512 153Eu II

-1.257 153Eu II

-0.847 153Eu II

-1.316 153Eu II

-1.294 153 Eu II

-0.696 153Eu II

-1.480 151Eu II

-1.257 153Eu II

-0.545 151Eu II

-1.294 151Eu II

-1.480 153Eu II

-0.545 153Eu II

-1.294 153 Eu II

-0.401 153Eu II

-1.480 153Eu II

-0.401 151Eu II

-1.480 151Eu II

-1.112 151Eu II

-1.413 151Eu II

-2.367 151Eu II

-0.936 151Eu II

-1.230 151 Eu II

-2.258 151Eu II

-0.773 151Eu II

-1.171 151Eu II

-2.367 151Eu II

-1.112 153Eu II

-1.413 153Eu II

-2.367 153Eu II

-0.627 151Eu II

-0.936 153Eu II

-1.230 153Eu II

-2.258 153Eu II

-1.205 151Eu II

-0.773 153Eu II

-1.171 153Eu II

-2.710 151Eu II

-2.367 153Eu II

-0.627 153 Eu II

-1.205 153 Eu II

-2.710 153Eu II
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4205.065 0.000

4205.070 0.000

4205.074 0.000

4205.076 0.000

4205.100 0.000

4205.135 0.000

4435.468 0.207

4435.476 0.207

4435.483 0.207

4435.536 0.207

4435.544 0.207

4435.550 0.207

4435.551 0.207

4435.552 0.207

4435.555 0.207

4435.579 0.207

4435.582 0.207

4435.585 0.207

4435.593 0.207

4435.600 0.207

4435.604 0.207

4435.605 0.207

4435.607 0.207

4435.611 0.207

4435.624 0.207

4435.628 0.207

4435.631 0.207

4435.638 0.207

4435.640 0.207

4435.644 0.207

4435.644 0.207

4435.648 0.207

4435.651 0.207

4435.671 0.207

4435.675 0.207

4435.692 0.207

4522.486 0.207

4522.498 0.207

4522.538 0.207

4522.549 0.207

4522.560 0.207

4522.561 0.207

4522.564 0.207

4522.581 0.207

4522.583 0.207

4522.588 0.207

4522.590 0.207

4522.592 0.207

-0.496 151 Eu II

-0.496 153Eu II

-1.388 153Eu II

-1.388 151Eu II

-0.376 153Eu II

-0.376 151Eu II

-0.696 151 Eu II

-1.708 151Eu II

-3.030 151Eu II

-0.816 151Eu II

-1.525 151 Eu II

-2.687 151 Eu II

-0.696 153 Eu II

-1.708 153 Eu II

-3.030 153Eu II

-0.816 153Eu II

-1.525 153 Eu II

-2.687 153 Eu II

-0.947 151 Eu II

-1.491 151Eu II

-0.947 153Eu II

-2.578 151 Eu II

-1.491 153Eu II

-2.578 153Eu II

-1.093 153Eu II

-1.550 153Eu II

-2.687 153Eu II

-1.093 151Eu II

-1.256 153Eu II

-1.550 151Eu II

-1.733 153 Eu II

-2.687 151 Eu II

-1.432 153Eu II

-1.256 151Eu II

-1.733 151 Eu II

-1.432 151 Eu II

-2.159 151 Eu II

-1.266 151Eu II

-1.984 151Eu II

-1.474 151 Eu II

-2.159 153Eu II

-2.159 151Eu II

-1.266 153Eu II

-1.962 151 Eu II

-1.984 153Eu II

-1.474 153 Eu II

-1.711 151Eu II

-2.159 153 Eu II
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4522.600 0.207

4522.602 0.207

4522.606 0.207

4522.610 0.207

4522.615 0.207

4522.616 0.207

4522.619 0.207

4522.621 0.207

4522.624 0.207

4522.627 0.207

4522.629 0.207

4522.630 0.207

4522.632 0.207

4522.634 0.207

4522.636 0.207

4522.640 0.207

4522.644 0.207

4522.650 0.207

4522.657 0.207

4522.661 0.207

6049.483 1.279

6049.487 1.279

6049.490 1.279

6049.491 1.279

6049.494 1.279

6049.496 1.279

6049.497 1.279

6049.498 1.279

6049.500 1.279

6049.501 1.279

6049.501 1.279

6049.501 1.279

6049.501 1.279

6049.502 1.279

6049.502 1.279

6049.502 1.279

6049.502 1.279

6049.502 1.279

6049.502 1.279

6049.507 1.279

6049.511 1.279

6049.515 1.279

6049.519 1.279

6049.521 1.279

6049.524 1.279

6049.527 1.279

6049.529 1.279

6049.531 1.279

-1.984 151Eu II

-1.962 153Eu II

-1.711 153Eu II

-1.984 153Eu II

-2.038 151Eu II

-2.038 153Eu II

-1.980 153 Eu II

-1.980 151 Eu II

-1.962 153Eu II

-2.247 153Eu II

-2.256 153Eu II

-1.962 151Eu II

-2.038 153Eu II

-2.344 153Eu II

-2.247 153Eu II

-2.247 151 Eu II

-2.256 151Eu II

-2.038 151Eu II

-2.344 151 Eu II

-2.247 151 Eu II

-1.421 153Eu II

-2.500 153Eu II

-2.500 153Eu II

-1.421 151 Eu II

-1.565 153 Eu II

-2.314 153Eu II

-2.500 151 Eu II

-2.314 153Eu II

-1.716 153 Eu II

-2.055 153Eu II

-2.277 153Eu II

-2.532 153Eu II

-2.532 153 Eu II

-1.867 153 Eu II

-1.997 153 Eu II

-2.277 153Eu II

-2.336 153 Eu II

-2.336 153Eu II

-2.500 151Eu II

-1.565 151 Eu II

-2.314 151Eu II

-2.314 151Eu II

-1.716 151Eu II

-2.277 151Eu II

-2.277 151 Eu II

-1.867 151Eu II

-2.336 151 Eu II

-2.336 151 Eu II
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6049.533 1.279 -1.997 151Eu II

6049.534 1.279 -2.532 151 Eu II

6049.536 1.279 -2.532 151Eu II

6049.537 1.279 -2.055 151Eu II

6173.010 1.320 -1.476 151 Eu II

6173.017 1.320 -2.647 151Eu II

6173.023 1.320 -1.568 151Eu II

6173.023 1.320 -4.146 151 Eu II

6173.029 1.320 -2.457 151Eu II

6173.033 1.320 -1.667 151Eu II

6173.034 1.320 -3.818 151 Eu II

6173.038 1.320 -2.415 151Eu II

6173.041 1.320 -1.772 151Eu II

6173.042 1.320 -3.731 151 Eu II

6173.045 1.320 -2.469 151Eu II

6173.047 1.320 -1.881 151 Eu II

6173.048 1.320 -3.877 151Eu II

6173.050 1.320 -2.659 151Eu II

6173.051 1.320 -1.990 151Eu II

6437.601 1.320 -0.960 151Eu II

6437.603 1.320 -0.960 153Eu II

6437.606 1.320 -2.191 153Eu II

6437.609 1.320 -2.191 151Eu II

6437.617 1.320 -2.191 153Eu II

6437.619 1.320 -2.191 151Eu II

6437.620 1.320 -1.070 153Eu II

6437.623 1.320 -1.998 153Eu II

6437.627 1.320 -1.070 151 Eu II

6437.627 1.320 -1.998 153Eu II

6437.630 1.320 -1.181 153Eu II

6437.633 1.320 -1.956 153Eu II

6437.633 1.320 -1.956 153Eu II

6437.633 1.320 -1.998 151Eu II

6437.635 1.320 -1.287 153Eu II

6437.635 1.320 -2.010 153Eu II

6437.635 1.320 -2.206 153Eu II

6437.637 1.320 -1.377 153Eu II

6437.637 1.320 -1.428 153Eu II

6437.637 1.320 -2.010 153Eu II

6437.639 1.320 -2.206 153Eu II

6437.640 1.320 -1.998 151 Eu II

6437.647 1.320 -1.181 151Eu II

6437.652 1.320 -1.956 151Eu II

6437.657 1.320 -1.956 151Eu II

6437.662 1.320 -1.287 151Eu II

6437.667 1.320 -2.010 151Eu II

6437.669 1.320 -2.010 151Eu II

6437.674 1.320 -1.377 151Eu II
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6437.677 1.320 -2.206 151Eu II

6437.679 1.320 -2.206 151 Eu II

6437.682 1.320 -1.428 151 Eu II

6645.055 1.380 -1.823 153Eu II

6645.057 1.380 -0.516 153Eu II

6645.058 1.380 -3.466 153Eu II

6645.061 1.380 -0.516 151Eu II

6645.067 1.380 -1.823 151Eu II

6645.070 1.380 -0.592 153Eu II

6645.073 1.380 -1.628 153Eu II

6645.075 1.380 -3.466 151Eu II

6645.077 1.380 -3.149 153Eu II

6645.080 1.380 -0.672 153Eu II

6645.085 1.380 -1.583 153Eu II

6645.086 1.380 -0.592 151Eu II

6645.087 1.380 -0.754 153Eu II

6645.091 1.380 -3.076 153Eu II

6645.093 1.380 -0.838 153Eu II

6645.093 1.380 -1.634 153Eu II

6645.094 1.380 -1.628 151Eu II

6645.097 1.380 -0.921 153Eu II

6645.099 1.380 -1.829 153Eu II

6645.100 1.380 -3.244 153 Eu II

6645.101 1.380 -3.149 151Eu II

6645.108 1.380 -0.672 151Eu II

6645.116 1.380 -1.583 151Eu II

6645.123 1.380 -3.076 151Eu II

6645.127 1.380 -0.754 151Eu II

6645.134 1.380 -1.634 151Eu II

6645.140 1.380 -3.244 151Eu II

6645.141 1.380 -0.838 151Eu II

6645.148 1.380 -1.829 151Eu II

6645.153 1.380 -0.921 151Eu II

Tab. B.2. Liste recalculée des raies d’europium, incluant la structure hyperfine et le décalage isotopique

(Lawler et al. 2001b).
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A X loggf
3713.510 0.173 -2.469

3713.511 0.173 -2.168

3713.512 0.173 -2.247

3713.519 0.173 -2.051

3713.521 0.173 -1.985

3713.522 0.173 -2.344

3713.532 0.173 -1.780

3713.534 0.173 -1.926

3713.536 0.173 -2.490

3713.549 0.173 -1.573

3713.552 0.173 -1.959

3713.554 0.173 -2.724

3713.571 0.173 -1.402

3713.574 0.173 -2.142

3713.576 0.173 -3.142

3794.768 0.244 -0.443

3794.768 0.244 -1.372

3794.769 0.244 -2.585

3794.772 0.244 -0.564

3794.772 0.244 -1.167

3794.773 0.244 -2.182

3794.775 0.244 -0.700

3794.775 0.244 -1.101

3794.776 0.244 -1.970

3794.777 0.244 -0.856

3794.778 0.244 -1.105

3794.778 0.244 -1.860

3794.779 0.244 -1.041

3794.780 0.244 -1.166

3794.780 0.244 -1.839

3794.781 0.244 -1.275

3794.781 0.244 -1.288

3794.781 0.244 -1.948

3794.782 0.244 -1.471

3794.782 0.244 -1.617

3848.990 0.000 -2.161

3848.996 0.000 -1.721

3848.999 0.000 -1.462

3849.000 0.000 -1.450

3849.002 0.000 -1.346

3849.005 0.000 -1.466

3849.010 0.000 -0.973

3849.011 0.000 -1.266

3849.012 0.000 -1.721

3949.037 0.403 -1.337

3949.038 0.403 -1.191
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3949.044 0.403 -0.995

3949.046 0.403 -1.008

3949.047 0.403 -1.668

3949.056 0.403 -0.761

3949.058 0.403 -0.886

3949.059 0.403 -1.559

3949.072 0.403 -0.576

3949.075 0.403 -0.825

3949.077 0.403 -1.580

3949.093 0.403 -0.420

3949.097 0.403 -0.821

3949.100 0.403 -1.690

3949.120 0.403 -0.284

3949.124 0.403 -0.887

3949.127 0.403 -1.902

3949.151 0.403 -0.163

3949.156 0.403 -1.092

3949.160 0.403 -2.305

3988.445 0.403 -1.362

3988.446 0.403 -1.839

3988.452 0.403 -1.140

3988.454 0.403 -1.362

3988.464 0.403 -1.041

3988.466 0.403 -1.985

3988.467 0.403 -1.140

3988.482 0.403 -1.015

3988.484 0.403 -1.355

3988.486 0.403 -1.041

3988.504 0.403 -1.068

3988.507 0.403 -0.969

3988.509 0.403 -1.015

3988.532 0.403 -1.263

3988.535 0.403 -0.683

3988.538 0.403 -1.068

3988.569 0.403 -0.455

3988.572 0.403 -1.263

3995.708 0.173 -1.282

3995.711 0.173 -1.458

3995.716 0.173 -1.109

3995.720 0.173 -3.206

3995.723 0.173 -1.282

3995.728 0.173 -1.098

3995.734 0.173 -1.780

3995.738 0.173 -1.109

3995.743 0.173 -1.256

3995.750 0.173 -1.084

3995.756 0.173 -1.098

3995.771 0.173 -0.686
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3995.778 0.173 -1.256

4086.695 0.000 -1.266

4086.699 0.000 -1.108

4086.702 0.000 -1.119

4086.705 0.000 -1.292

4086.708 0.000 -0.696

4086.709 0.000 -1.094

4086.710 0.000 -1.790

4086.711 0.000 -1.468

4086.711 0.000 -3.216

4086.717 0.000 -1.292

4086.719 0.000 -1.119

4086.720 0.000 -1.108

4086.721 0.000 -1.266

4123.202 0.321 -0.472

4123.212 0.321 -0.643

4123.212 0.321 -1.212

4123.220 0.321 -1.029

4123.220 0.321 -2.212

4123.221 0.321 -0.850

4123.227 0.321 -0.996

4123.227 0.321 -1.121

4123.227 0.321 -1.794

4123.232 0.321 -1.055

4123.232 0.321 -1.560

4123.233 0.321 -1.539

4123.236 0.321 -1.238

4123.236 0.321 -1.414

4123.238 0.321 -1.317

4322.460 0.173 -2.599

4322.462 0.173 -2.298

4322.464 0.173 -2.377

4322.471 0.173 -2.181

4322.474 0.173 -2.115

4322.477 0.173 -2.474

4322.487 0.173 -1.910

4322.491 0.173 -2.056

4322.495 0.173 -2.620

4322.508 0.173 -1.703

4322.513 0.173 -2.089

4322.518 0.173 -2.854

4322.534 0.173 -1.532

4322.540 0.173 -2.272

4322.546 0.173 -3.272

4662.478 0.000 -2.952

4662.482 0.000 -2.511

4662.486 0.000 -2.240

4662.491 0.000 -2.253
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4662.492 0.000 -2.137

4662.493 0.000 -2.256

4662.503 0.000 -2.511

4662.505 0.000 -2.056

4662.507 0.000 -1.763

4920.965 0.126 -2.261

4920.965 0.126 -2.407

4920.966 0.126 -2.065

4920.966 0.126 -2.078

4920.966 0.126 -2.738

4920.968 0.126 -1.831

4920.968 0.126 -1.956

4920.968 0.126 -2.629

4920.971 0.126 -1.646

4920.971 0.126 -1.895

4920.971 0.126 -2.650

4920.975 0.126 -1.490

4920.975 0.126 -1.891

4920.975 0.126 -2.760

4920.979 0.126 -1.354

4920.979 0.126 -1.957

4920.979 0.126 -2.972

4920.985 0.126 -1.233

4920.985 0.126 -2.162

4920.985 0.126 -3.375

4921.774 0.244 -1.139

4921.774 0.244 -2.220

4921.774 0.244 -3.601

4921.775 0.244 -1.233

4921.775 0.244 -2.005

4921.775 0.244 -3.207

4921.776 0.244 -1.334

4921.776 0.244 -1.445

4921.776 0.244 -1.915

4921.776 0.244 -1.927

4921.776 0.244 -2.923

4921.776 0.244 -3.010

4921.777 0.244 -1.566

4921.777 0.244 -1.955

4921.777 0.244 -2.939

4921.778 0.244 -1.700

4921.778 0.244 -1.848

4921.778 0.244 -2.006

4921.778 0.244 -2.053

4921.778 0.244 -2.258

4921.778 0.244 -3.123

5122.980 0.321 -1.476

5122.981 0.321 -2.046
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5122.986 0.321 -1.874

5122.986 0.321 -2.046

5122.987 0.321 -1.888

5122.991 0.321 -1.888

5122.991 0.321 -2.570

5122.992 0.321 -1.899

5122.995 0.321 -1.899

5122.996 0.321 -2.072

5122.996 0.321 -3.996

5122.998 0.321 -2.072

5122.999 0.321 -2.248

5301.845 0.403 -2.587

5301.857 0.403 -2.684

5301.860 0.403 -2.508

5301.878 0.403 -2.830

5301.882 0.403 -2.325

5301.885 0.403 -2.809

5301.908 0.403 -3.065

5301.913 0.403 -2.266

5301.917 0.403 -2.391

5301.946 0.403 -3.483

5301.953 0.403 -2.300

5301.958 0.403 -2.120

5302.001 0.403 -2.483

5302.008 0.403 -1.913

5302.067 0.403 -1.742

5303.513 0.321 -1.874

5303.513 0.321 -2.363

5303.514 0.321 -3.062

5303.531 0.321 -2.167

5303.532 0.321 -2.247

5303.532 0.321 -2.622

5303.546 0.321 -2.366

5303.546 0.321 -2.622

5303.547 0.321 -2.351

6262.113 0.403 -3.047

6262.114 0.403 -2.901

6262.132 0.403 -2.705

6262.134 0.403 -2.718

6262.135 0.403 -3.378

6262.164 0.403 -2.471

6262.166 0.403 -2.596

6262.169 0.403 -3.269

6262.208 0.403 -2.286

6262.212 0.403 -2.535

6262.215 0.403 -3.290

6262.266 0.403 -2.130

6262.271 0.403 -2.531
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6262.275 0.403 -3.400

6262.338 0.403 -1.994

6262.343 0.403 -2.597

6262.348 0.403 -3.612

6262.422 0.403 -1.873

6262.429 0.403 -2.802

6262.434 0.403 -4.015

6390.455 0.321 -2.012

6390.468 0.321 -2.183

6390.468 0.321 -2.752

6390.479 0.321 -2.570

6390.479 0.321 -3.752

6390.480 0.321 -2.390

6390.489 0.321 -2.536

6390.489 0.321 -3.334

6390.490 0.321 -2.661

6390.496 0.321 -3.100

6390.497 0.321 -2.595

6390.498 0.321 -3.079

6390.502 0.321 -2.954

6390.503 0.321 -2.778

6390.506 0.321 -2.857

Tab. B.3. Liste recalculée des raies de lanthane, incluant la structure hyperfine (Lawler et al. 2001b).

Noter que le lanthane est monoisotopique (139 La)

144



A X loggf isotope

3639.550 0.969 -1.055 207 Pb I

3639.566 0.969 -1.754 207Pb I

3639.568 0.969 -0.800 208Pb I

3639.579 0.969 -0.800 206Pb I

3639.588 0.969 -0.800 2°4pb i

3639.608 0.969 -1.754 207Pb I

3639.624 0.969 -1.453 207Pb I

3683.462 0.969 -0.540 208Pb I

3683.464 0.969 -0.716 207Pb I

3683.473 0.969 -0.540 206Pb I

3683.480 0.969 -1.017 207Pb I

3683.483 0.969 -0.540 204Pb I

4057.769 1.320 -1.396 207Pb I

4057.805 1.320 -0.442 2°7pb i

4057.807 1.320 -0.220 208Pb I

4057.820 1.320 -0.220 206 Pb I

4057.832 1.320 -0.220 204 pb i

4057.842 1.320 -0.697 207Pb I

Tab. B.4. Liste recalculée des raies de plomb, incluant la structure hyperfine etle décalage isotopique.
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Annexe C

Abondances mesurées des raies du Ba,
du La et de l’Eu
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Annexe C. Abondances mesurées des raies du Ba, du La et de l’Eu

star [0
6300.3 Â

i]
6363.6 Â

OH

3292 Â 3326 À

HD26 8.0 (SN) (NH)
HD5424 8.45 (SN) (NH)
HD24035 8.4 (SN) (NH)
HD168214 8.5 (CN) (NH)
HD187861 7.7 (CN) 7.8 (NH)
HD196944 7.1 6.8 7.1

HD206983 (tel.) (CN) (SN) (NH)
HD207585 8.6 (-tel.) 8.8

HD211173 8.5 (-tel.) 8.6 8.2

HD218875 9.0 : (CN) (NH)
HD219116 8.2 (-tel) 8.2 (SN) 8.1

HD224959 7.7 (CN) (SN) 8.1

HE1001-0243 (tel.+emis) <7.7 (SN) (SN)
HE1410+0213 8.7 : (SN) 8.5 :

HE1419-1324 <6.8 (SN) 6.9 :

CS22891-171 <7.2 (SN) (SN)
CS22942-019 <7.0 6.6 : 6.4 :

CS22945-017 <8.5 (SN) (SN)
CS22953-003 <7.0 (SN) (SN)
CS22956-028 <8.8

CS30322-023 <5.9 (SN) (SN)

Tab. C.l - Mesures de l’oxygène par differents indicateurs. (CN) signifie dominée par une raie

de CN ; (SN) indique que la qualité du signal est insuffisant ; (tel.) indique qu’une raie tellurique

se trouve à la même position ; (-tel.) indique que la raie est affectée par une raie tellurique et

qu’on a eu recourt à une suppression par ajustement d’une gaussienne.
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star CH-BX(2)
3890 À

CH-AX(13)
4000-4400 Â

C2l-0

4740 Â
C20-0

5170 Â 5052

CI

5380 6587 Â

HD26 8.05 8.05 8.1 8.3

HD5424 8.4 8.35 8.4 : 8.2 (b)
HD24035 8.3 8.45 8.4 8.4 8.5 8.6 8.3 :

HD168214 8.5 8.5 (b) 8.6

HD187861 8.0 8.05 8.1 8.1(s) 7.5

HD196944 7.5 7.45 7.5 7.7

HD206983 7.7 7.9 7.8 7.8 (C2)
HD207585 9.0 8.7 8.7 8.7 8.7 8.7

HD211173 8.15 8.2 8.2 : 8.2 8.2 8.2

HD218875 (s) 9.0(s) 9.05 9.05 : (C2) 9.05

HD219116 7.7 7.9 7.8 7.9 7.9 7.9 :

HD224959 8.2 8.1 8.15 8.2 8.1 8.1

HE1001-0243 7.1 7.1 7.2 : 7.25 7.2 :

HE1410+0213 8.4(s) 8.2(s) 8.2 8.25 (C2) (b)
HE1419-1324 7.0 7.05 7.2 7.3 7.5 : 7.5 : (CN)
CS22891-171 7.5(s) 7.7 7.65 7.8 7.9 7.9

CS22942-019 (s) 8.1 8.1 8.1 8.1 : 8.1(b) 8.1

CS22945-017 8.15

CS22953-003 5.9

CS22956-028 7.9 7.4 7.4

CS30322-023 5.8 5.8 5.6

Ta B. C.2 - Mesures de carbone suivant différents indicateurs, (s) indique que les raies sont

particulièrement fortes et que la mesure est incertaine. C2 indique que la raie est affectée par

une raie de C2- (b)indique un blend par une raie atomique.
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star NH | CN-V
3300-3400 Â 3590 Â 3875 Â 4205 Â

HD26 7.6 7.7 (s) (s)
HD5424 8.6 (s) (s) 8.0

HD24035 8.5 : (s) (s) 8.1 :

HD168214 8.4 7.8 : M (s)
HD187861 7.8 7.6 : (s) 7.6 :

HD196944 7.45 7.0 7.0 (s)
HD206983 (s) (s) (s) (s)
HD207585 8.3 7.8 7.7

HD211173 8.3 (s) (s) 7.9

HD218875 (s) (s) (s) (s)
HD219116 7.9 : 7.7 (s) 7.7

HD224959 7.9 7.6 (s) 7.5

HE1001-0243 6.3 : 6.1 6.0 6.1

HE1410+0213 (s) (s) (s) (s)
HE1419-1324 6.2 6.2 6.1 6.2 :

CS22891-171 7.2 7.2 7.2 7.2

CS22942-019 6.8 6.5 6.5 : 6.6

CS22945-017 7.6 : 7.5

CS22953-003 <5.8

CS22956-028 7.5 : 7.3 :

CS30322-023 7.8 : : (s) 7.3

Tab. C.3 - Mesures d’N suivant différents indicateurs
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H
3891.781 4130.657 4165.999 4524.944 4554.036 4899.917 4934.095 5535.510 5853.688 6141.727 6496.908 6498.750

> H5 hfs atomic blends hfs +FeI +FeI hfs hfs -|-FeI hfs [+tel.]
CO HD26 2.8 : 3.2 : 3.0 3.0 :

O HD5424 3.4 : 3.4 : 3.8 3.5 3.8

HD24035 3.3 4.0 3.8 : 3.8 3.8 :

l HD168214 3.2 : 3.3 : 3.3 3.3 :

S
OD

HD187861 1.3 1.2 1.0

HD196944 1.6 : 1.4 1.3 1.8 1.9 2.0
CO

C HD206983 2.3 : 2.2 : 2.8 : 2.3 2.3 :
i~!

05 HD207585 3.1 : 3.3 : 3.3 : 3.3 3.3 : 3.3 3.3
en

en
HD211173 2.6 : 2.5 : 2.8 2.5 :

HD218875 1.4 : : 1.4 : :
P
et- HD219116 2.4 2.6 : 2.9 : 2.7 3.0 2.6
tr
O)'

HD224959 2.0 2.3 : 2.1 2.3 2.3
C"t- HE1001-0243 -0.1 : -0.4 : -0.3 -0.1

(-Q
P HE1410+0213 -0.3 : -0.3 : -0.4

O
en

HE1419-1324 0.2 : 0.3 : 0.0 0.1 0.4 :

Ci- CS22891-171 2.1 2.1 2.5 : 2.2 : 2.5 2.5 2.7 :

05 CS22942-019 1.3 : 1.6 : 1.5 1.5 1.6 :

tü
P

CS22945-017 0.2 : 0.2 0.2 :

CS22953-003 -0.4 : -0.4 -0.6 : -0.4
P-*
P CS22956-028 0.0 : 0.0 0.0 :
P
en

CS30322-023 -0.7 -0.8 -0.6

trt-

o
3

u<

5'
CL

5'
c
05

£

05

3
05
en

P
i
05

3
5'
0)



Lawleretal.(2001b)
> 01
m 10
Cd

O

en

tr
CH'
c-t

S
c
(H

M
ç

£
C

3688.419 3724.949 3819.688 3907.114 3930.513 3971.994 4129.724 4205.027 4435.688 6049.510 6173.065 6437.698 6645.127

+Ni I blend CN blend Fel Ca H Ca H hfs hfs blend CN hfs blend hfs hfs

HD26 0.8 : 0.4 : 0.25 0.25

HD5424 0.9 : 0.8 0.85

HD24035 0.7 : 0.7 0.7

HD168214 0.6 : 0.9 : 0.9 0.75

HD187861

HD196944 -1.3 -1.7

-0.7 : -0.7 : -0.7 : -0.7

HD206983 0.4 : 0.1 0.1

HD207585 0.7 0.7 0.7 1.0 0.8

HD211173 0.2 0.6 0.5

HD218875 0.0 :

HD219116 0.0 0.6 : 0.5 0.5

HD224959

HE1001-0243

0.2 :

-2.4 :

0.1 0.1 0.1 : 0.2 : 0.3 0.3

HE1410+0213 -1.4 :

HE1419-1324 -2.0 : -2.1 : -2.0 : -1.9 : -2.0

CS22891-171 -0.2 : -0.2 : -0.1 : -0.1 : 0.1 : 0.0

CS22942-019 -1.1 : -1.3 -1.3 -1.2 -1.2

CS22945-017 -0.5 : -0.5 :

CS22953-003 -1.4 : -1.5 -1.5 -1.5 -1.5 -1.5

CS22956-028

CS30322-023

<-0.9

-3.5

<-0.9 <-0.9

CH

cr
<<

CH

»

<D

P
TJ
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3794.773 3949.061 3988.516 3995.751 4086.713 4123.234 4322.505 4662.512 4920.963 4921.785 5123.006 5301.983 5303.556 6262.250 6390.493

blend TiI,CN Ca H str. for z-rich str. for z-rich blend Cri blend Till blend Col Cri

1.9 2.1 2.1 1.6 1.5 1.6 1.45 1.5

2.1 : 2.6 2.6 2.8 2.5 2.1 2.2 2.1 2.3

2.2 2.3 1.9 2.2 : 1.95 2.0

2.2 : 2.1 2.05 2.05 2.05 2.05

0.2 : 0.3 0.5 0.4 : 0.4 : 0.5 : 0.5 : 0.5 :

-0.1 -0.2 -0.1 -0.1 -0.2 -0.2 : -0.2 : -0.2 :

1.0 : 1.3 1.4 1.4 1.3 1.1 0.9 0.9 1.1

2.2 : 2.0 : 2.4 2.6 2.4 2.4 2.6 2.6 2.7 2.2 2.3 2.4 2.3 2.3

1.4 1.6 1.3 1.4 1.3 1.4

0.6 : 0.6 : 0.6 :

1.7 : 1.4 1.4 1.4 1.35 1.4 1.35 1.35

1.0 : 1.0 1.2 1.2 1.1 1.1 1.1 1.1

-1.3 : -1.3 : -1.4 : 1.2

-1.9 : -1.9 : -1.7 :

-1.15 : -1.2 : -1.1 -1.1 -1.1 -1.0 : -1.0 :

1.3 : 1.2 : 1.1 1.0 1.1 1.0 1.0

0.0 -0.0 0.0 0.05 0.1 0.15 : 0.2 0.2 0.2 : 0.2 : 0.2 : 0.1 :

<-0.2 -0.4 <-0.2

-1.4 -1.4 -1.2 -1.2 -1.2

<-0.7 <-0.7

-2.0 -2.0 -1.9 -1.9 : -1.8 : -1.7 -1.7 -1.7 -1.7

Cn
CO



Annexe D

Photométrie des étoiles de l’échantillon
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nom B V

Simbad

V B U

UBV

(Johnson & Morgan)

V U

Geneva

(Golay)

B b-y ml cl beta

uvby

Strômgren & Perry

J H K

2Mass

(Cutri+ 2003)

I

USNO-Bl.O

(Monet+ 2003)

I

DENIS

(2003)
BD+042466 11.20 10.60 10.53 11.92 10.56 0.52 0.18 0.24 9.03 8.60 8.53 10.08

BD+092304 10.12 9.75 8.81 8.57 8.55 9.18

BD-161430 11.60 10.90 9.04 8.60 7.99 10.45 9.85

BD+185215 10.11 9.74 9.70 10.50 9.32 8.79 8.56 8.54 9.13

CD-2714351 9.50 9.40 7.02 6.30 6.13 8.26

CD-281082 11.40 10.38 8.89 8.44 8.31 9.20

CD-364137 10.25 9.55 9.80 10.68 11.42 9.23 11.42 9.27 0.56 0.14 0.97 2.60 7.89 6.82 5.29 8.74 8.94

CD-382151 10.84 9.29 7.17 6.56 6.40 7.59 9.01

CS22887-048 13.10 12.70 11.96 11.74 11.67

CS22891-171 15.15 14.29 12.77 12.31 12.26 13.14 13.37

CS22898-027 13.26 12.76 11.72 11.50 11.42 12.18

CS22942-019 13.57 12.71 11.19 10.71 10.64 11.42 11.75

CS22945-017 14.83 14.45 0.31 0.06 0.36 2.65 13.55 13.28 13.26 13.81 13.88

CS22953-003 14.39 13.72 12.17 11.73 11.64 12.03

CS22956-028 13.32 12.98 12.21 11.96 11.98 12.08

CS30322-023 13.49 12.21 10.05 9.48 9.31 11.13

HD104340 9.56 8.17 5.85 5.22 5.04 6.52

HD104979 5.10 4.13 4.11 5.09 5.71 4.13 6.20 4.39 0.60 0.37 0.31 2.54 2.13 2.01 3.06

HD107574 8.95 8.55 8.54 9.41 8.12 0.29 0.16 0.47 2.66 7.66 7.46 7.42 8.07

HD111721 8.78 7.97 7.97 8.77 8.97 7.96 9.41 7.97 0.51 0.17 0.30 2.55 6.35 5.90 5.79 7.16

HD121447 9.67 7.81 7.83 9.58 11.51 7.83 12.20 9.16 5.40 4.44 4.28 6.11

HD122202 9.80 9.37 9.37 10.26 8.98 8.51 8.36 8.25 8.84

HD123585 9.75 9.23 9.27 9.79 9.74 9.27 10.13 8.94 0.33 0.19 0.28 2.62 8.35 8.12 8.08 8.56 9.00

HD123701 9.54 8.51 8.50 9.54 10.20 6.79 6.30 6.22 7.38

HD125079 9.57 8.67 8.69 10.46 8.84 7.14 6.76 6.61 7.66

HD126681 9.93 9.32 9.33 9.93 9.86 9.29 10.21 9.07 0.40 0.13 0.20 2.56 8.04 7.71 7.63 8.65

HD129981 9.19 8.49 8.24 8.86 8.36 9.95 8.22 0.47 0.26 0.55 2.64 7.24 6.93 6.81 7.67

HD141804 9.57 9.05 9.04 9.94 8.76 0.36 0.17 0.22 2.60 8.05 7.84 7.78 8.40

HD142751 9.51 8.16 8.14 9.47 10.69 5.90 5.31 5.09 6.64

HD143076 11.19 9.80 7.44 6.84 6.61 8.08 9.10

HD145417 8.34 7.52 7.53 8.36 8.66 7.52 9.04 7.57 0.51 0.28 0.17 2.53 5.89 5.39 5.29 6.64 8.62

HD145477 11.60 10.50 7.73 7.07 6.83 8.90 9.10

HD150862 9.66 9.17 9.22 10.13 8.89 8.24 8.02 8.01 8.60

HD15306 9.28 8.92 8.93 9.78 8.44 8.18 8.01 7.98 8.56

HD153075 7.60 7.00 7.00 7.60 7.59 7.00 7.97 6.75 0.39 0.15 0.29 2.60 5.84 5.56 5.47 6.38

HD16115 9.36 8.15 8.19 9.42 10.15 8.15 10.61 8.78 6.06 5.54 5.32 6.77

HD161612 7.91 7.20 7.19 7.90 8.22 7.18 8.62 7.11 0.44 0.26 0.36 2.59 5.91 5.59 5.53 6.38

HD167768 6.89 6.00 6.00 6.89 7.44 6.00 7.91 6.15 4.47 3.84 3.90 5.03 8.33

HD168214 8.85 7.95 7.96 8.83 9.23 7.95 9.66 8.08 0.55 0.30 0.25 6.53 6.17 6.04 6.93 8.13

HD175190 6.32 4.99 4.98 6.30 7.80 5.00 8.42 5.76 0.82 0.72 0.23 2.69 2.06 1.90 3.36 8.42

HD176021 8.20 7.58 7.60 8.20 8.22 7.60 8.57 7.38 0.38 0.18 0.22 2.60 6.48 6.20 6.12 6.97

HD179382 9.47 8.44 8.46 10.87 8.81 6.66 6.16 6.03 7.33

HD187861 10.39 9.19 7.35 6.85 6.70 7.80 8.78

HD188985 9.05 8.57 8.53 9.47 8.25 0.35 0.17 0.25 2.63 7.55 7.32 7.23 8.01

HD189711 10.68 8.42 8.48 10.59 8.46 13.94 10.23 5.11 4.31 3.80 6.77

HD196944 9.02 8.41 0.45 0.12 0.35 2.54 7.02 6.63 6.53 7.73 8.57

HD198269 9.41 8.12 8.23 9.57 0.80 0.52 0.03 6.08 5.50 5.38 6.63

HD202020 9.90 9.37 9.28 9.91 10.03 9.31 10.47 9.14 8.16 7.89 7.82 8.63 9.23

HD202400 9.53 9.16 9.17 9.93 8.68 8.42 8.24 8.26 8.78 8.69

HD206983 11.10 9.45 9.41 11.01 12.61 6.93 6.25 6.04 7.68

HD207585 10.50 9.78 9.80 10.51 10.59 9.80 10.99 9.71 0.44 0.24 0.14 8.63 8.34 8.30 8.99 9.19

HD20793 10.58 9.51 7.51 6.97 6.78 8.25
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nom B V

Simbad

V B U

UBV

(Johnson &: Morgan)

V U

Geneva

(Golay)

B b-y ml cl beta

uvby

Strômgren & Perry

J H K

2Mass

(Cutri+ 2003)

I

USNO-Bl.O

(Monet+ 2003)

I

DENIS

(2003)
HD208998 7.70 7.13 7.12 7.69 7.71 7.12 8.10 6.85 0.37 0.16 0.34 2.60 6.03 5.74 5.67 6.53 8.06

HD211173 9.43 8.49 8.46 9.44 10.10 0.58 0.45 0.22 6.81 6.33 6.22 7.45

HD218875 10.56 9.32 9.17 10.32 7.27 6.78 6.60 7.78 8.47

HD219116 10.29 9.25 9.27 10.27 10.85 7.60 7.14 7.01 8.33

HD224959 10.60 9.55 9.50 10.60 9.54 11.57 9.98 0.69 0.38 -0.34 7.86 7.43 7.30 8.32

HD24035 9.79 8.50 8.51 9.74 10.70 6.57 6.04 5.92 7.06 8.82

HD26 9.31 8.22 8.21 9.26 9.78 8.22 10.21 8.56 0.63 0.42 -0.01 2.55 6.54 6.11 6.03 7.10

HD29370 10.43 9.33 9.31 10.41 11.19 7.57 7.09 6.97 8.11 8.81

HD30240 8.94 8.02 8.02 8.97 9.56 6.46 6.06 5.90 7.00

HD32712 9.71 8.55 8.53 9.69 10.66 6.63 6.05 5.91 7.27 8.35

HD35993 10.64 9.55 9.55 10.67 11.46 7.63 7.14 7.00 8.40

HD36650 9.89 8.74 8.79 9.91 10.78 6.81 6.30 6.19 7.56

HD50264 9.63 9.05 9.04 9.67 9.71 9.03 10.10 8.85 0.38 0.22 0.18 7.92 7.62 7.57 8.38 8.75

HD51959 10.05 8.92 8.95 10.01 10.79 7.18 6.74 6.54 7.69 8.49

HD5424 10.62 9.49 9.47 10.61 11.41 9.45 11.87 9.93 7.66 7.15 7.01 8.30 8.73

HD55496 9.30 8.40 8.36 9.30 9.80 8.37 10.35 8.58 0.59 0.29 0.39 6.59 6.04 5.93 7.39

HD63077 5.95 5.37 5.37 5.95 5.36 6.28 5.09 0.38 0.13 0.28 2.59 4.48 3.91 3.75 4.77 8.50

HD76225 9.72 9.21 9.22 10.18 8.90 8.25 8.03 7.98 8.63

HD87080 10.15 9.37 9.37 10.13 10.30 9.37 10.71 9.35 0.47 0.26 0.15 8.00 7.68 7.57 8.49

HD88035 10.24 9.14 9.13 10.23 11.03 7.39 6.89 6.77 7.95

HD89668 10.50 9.41 9.44 10.51 11.57 9.43 12.03 9.82 0.62 0.65 0.22 7.44 6.91 6.76 8.21

HD89948 8.01 7.51 7.49 8.43 7.21 0.35 0.18 0.28 6.50 6.27 6.19 6.90

HD92545 9.03 8.56 8.54 9.48 8.20 7.55 7.35 7.28 8.02

HD94518 8.95 8.36 8.35 8.94 8.94 8.34 9.34 8.11 0.38 0.17 0.28 2.59 7.18 6.89 6.82 7.67

HE1001-0243 15.60 14.84 13.42 12.97 12.85 14.01

HE1120-2122 13.30 11.93 9.57 8.90 8.79 10.01

HE1157-1434 15.42 13.80 11.79 11.18 11.02 12.93

HE1204-0600 15.36 14.00 11.52 10.90 10.70 12.29

HE1305+0132 14.15 12.80 10.62 9.99 9.81 11.25

HE1324-3142 13.38 11.89 9.85 9.23 9.03 9.92

HE1328-2634 14.69 13.68 11.72 11.14 10.99 12.83

HE1410+0213 14.29 13.20 11.56 11.05 10.97 11.88

HE1419-1324 15.20 14.41 12.85 12.34 12.24 13.51

HE1446-0112 14.88 13.50 10.98 10.38 10.16 11.77

VAri 10.80 8.52 8.63 10.75 13.18 8.69 13.79 10.49 5.10 4.62 4.36 6.97
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star A(V)BH E(B-V)Sch U-V0(J) B-V0(J) V-K0(J) b-y0 V-Rp(J) V-Ip(J) R-Ip(J) J-Hp(TCS) J-Kp(TCS) I-Kp(TCS)
BD+042466 0.078 0.041 ? 0.641 2.087 0.552 7 0.585 0.527 0.441 0.492 1.574

BD+092304 0.019 0.030 ? 0.400 1.211 ? 7 0.619 7 0.269 0.261 0.636

BD-161430 0.839 0.194 ? 0.894 2.958 ? 0.284 1.470 1.186 0.454 1.096 2.686

BD+185215 0.129 0.119 ? 0.489 1.212 0.401 7 0.801 0.368 0.265 0.302 0.696

CD-2714351 0.698 0.119 ? 0.219 3.301 ? 7 1.330 7 0.706 0.898 2.255

CD-281082 -0.091 0.018 V 1.038 2.096 ? 7 1.209 7 0.460 0.563 0.897

CD-364137 -99.000 1.44 4.086 2.325 4.632 1.575 1.651 3.245 1.674 1.012 3.184 5.152

CD-382151 0.015 0.028 ? 1.578 2.925 ? 0.817 0.425 -0.392 0.599 0.745 1.217

CS22887-048 0.144 0.050 ? 0.450 1.034 ? 7 7 7 0.253 0.297 ?

CS22891-171 0.196 0.068 ? 0.928 2.045 ? 0.809 1.174 0.365 0.465 0.512 0.932

CS22898-027 0.192 0.065 ? 0.565 1.347 ? 0.562 0.810 0.249 0.248 0.311 0.727

CS22942-019 0.077 0.021 ? 0.880 2.085 ? 0.773 1.114 0.341 0.487 0.527 0.779

CS22945-017 0.009 0.020 ? 0.402 1.192 0.320 0.930 0.745 -0.185 0.298 0.276 0.537

CS22953-003 -0.092 0.017 ? 0.687 2.097 7 7 1.718 7 0.456 0.510 0.388

CS22956-028 0.041 0.032 ? 0.369 1.001 7 7 0.951 7 0.275 0.224 0.098

CS30322-023 0.039 0.027 ? 1.307 2.926 7 7 1.123 7 0.567 0.710 1.837

HD104340 0.114 0.055 7 1.445 3.166 7 7 1.738 7 0.624 0.799 1.538

HD104979 -0.019 0.020 1.630 1.001 2.220 0.612 0.756 1.262 0.507 0.470 0.590 1.013

HD107574 0.061 0.060 7 0.460 1.141 0.330 7 0.576 0.302 0.234 0.258 0.689

HD111721 0.054 0.052 1.088 0.852 2.205 0.548 0.832 1.360 0.510 0.457 0.555 1.414

HD121447 0.263 0.094 3.841 1.844 3.595 1.690 7 1.871 2.353 0.912 1.103 1.941

HD122202 -0.049 0.027 7 0.457 1.124 0.336 7 0.574 0.292 0.187 0.251 0.586

HD123585 0.331 0.095 0.632 0.615 1.196 0.400 0.443 0.808 0.376 0.264 0.297 0.553

HD123701 0.216 0.065 1.811 1.105 2.304 7 7 1.224 7 0.487 0.569 1.218

HD125079 0.083 0.051 7 0.951 2.079 0.586 7 1.091 0.554 0.393 0.521 1.087

HD126681 0.322 0.076 0.660 0.676 1.713 0.453 0.545 0.974 0.413 0.355 0.426 1.079

HD129981 0.345 0.088 7 0.708 1.447 0.529 7 0.912 0.433 0.334 0.452 0.936

HD141804 -99.000 16.21 7 0.520 1.275 0.364 7 0.650 0.318 0.247 0.254 0.586

HD142751 0.724 0.176 2.851 1.506 3.082 7 7 1.782 7 0.582 0.849 1.740

HD143076 0.324 0.098 7 1.488 3.221 7 0.888 0.960 0.072 0.591 0.831 1.572

HD145417 -99.000 0.48 1.955 1.312 2.259 0.843 1.065 1.964 0.897 0.497 0.798 1.871

HD145477 0.844 0.217 7 1.317 3.702 7 0.791 1.847 1.056 0.653 0.958 2.306

HD150862 1.007 0.376 7 0.866 1.166 0.603 7 1.172 0.597 0.253 0.404 0.979

HD15306 0.042 0.034 7 0.394 0.944 0.281 7 0.414 0.249 0.206 0.204 0.583

HD153075 -99.000 0.18 0.911 0.788 1.543 0.516 0.658 1.154 0.484 0.310 0.445 1.094

HD16115 0.034 0.025 2.003 1.255 2.897 0.829 7 1.461 0.995 0.519 0.712 1.467

HD161612 -99.000 1.30 3.263 2.016 1.675 1.355 1.591 3.033 1.442 0.348 1.002 2.288

HD167768 -99.000 1.83 4.584 2.728 2.127 1.837 2.090 4.091 2.019 0.624 1.445 3.177

HD168214 0.529 0.124 1.483 0.994 1.932 0.636 0.155 0.119 0.594 0.380 0.520 1.003

HD175190 0.993 0.253 3.252 1.573 2.910 1.001 1.137 2.004 0.867 0.650 0.904 1.593

HD176021 0.208 0.055 0.710 0.656 1.498 0.422 0.579 0.960 0.393 0.303 0.368 0.888

HD179382 0.225 0.071 7 1.101 2.433 0.667 7 1.224 0.673 0.500 0.629 1.363

HD187861 0.204 0.082 7 1.282 2.516 7 0.068 0.634 0.566 0.504 0.659 1.179

HD188985 0.170 0.066 7 0.546 1.348 0.393 7 0.666 0.368 0.257 0.328 0.823

HD189711 1.051 0.208 4.696 2.318 4.530 3.929 1.512 2.743 1.231 0.775 1.312 2.353

HD196944 0.121 0.042 7 0.652 1.897 0.479 7 0.001 7 0.405 0.480 1.226

HD198269 0.412 0.103 7 1.443 2.872 0.870 7 1.765 7 0.569 0.706 1.349

HD202020 0.287 0.278 1.225 0.908 1.469 0.613 0.706 0.598 0.588 0.292 0.453 1.092

HD202400 0.103 0.040 7 0.410 0.907 0.292 0.400 0.624 0.259 0.220 0.176 0.533

HD206983 0.140 0.075 3.327 1.675 3.412 7 7 1.849 7 0.671 0.888 1.726

HD207585 0.092 0.049 0.873 0.759 1.509 0.473 0.283 0.698 0.437 0.316 0.336 0.715

HD20793 0.032 0.030 7 1.100 2.755 7 7 1.308 7 0.541 0.703 1.489
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star A(V)BH E(B-V)Sch U-Vo(J) B-Vo(J) V-Kq(J) b-yo V-Ro(J) V-Io(J) R-Io(J) J-Ho(TCS) J-Ko(TCS) I-Ko(TCS)
HD208998 -0.046 0.022 0.628 0.592 1.460 0.385 0.373 0.710 0.338 0.313 0.346 0.856

HD211173 -0.074 0.020 1.675 1.000 2.264 0.591 0.564 1.088 0.539 0.483 0.569 1.238

HD218875 -14.425 0.02 ? 1.177 2.596 ? 0.696 0.839 0.143 0.492 0.646 1.197

HD219116 0.043 0.033 1.636 1.033 2.280 7 0.524 1.041 0.530 0.472 0.573 1.338

HD224959 0.053 0.034 ? 1.134 2.218 0.714 7 1.234 0.766 0.441 0.545 1.036

HD24035 0.161 0.063 2.297 1.293 2.616 7 0.830 1.457 0.618 0.525 0.643 1.197

HD26 0.261 0.083 1.707 1.134 2.220 0.691 0.825 1.353 0.528 0.444 0.631 1.093

HD29370 -0.020 0.020 1.914 1.120 2.361 7 0.831 0.630 -0.201 0.490 0.576 1.144

HD30240 0.021 0.036 1.602 0.987 2.060 7 0.613 1.090 0.490 0.430 0.548 1.121

HD32712 -0.082 0.023 2.169 1.183 2.646 ? 0.743 1.419 0.586 0.575 0.694 1.373

HD35993 -0.014 0.085 2.055 1.205 2.579 7 0.814 1.425 0.617 0.491 0.642 1.485

HD36650 0.250 0.398 2.671 1.518 2.624 7 7 1.995 7 0.517 0.783 1.801

HD50264 0.665 0.135 0.901 0.765 1.478 0.474 0.566 1.064 0.462 0.324 0.388 0.930

HD51959 -99.000 1.13 3.779 2.194 2.429 7 1.636 3.120 0.726 0.449 1.157 2.400

HD5424 0.018 0.022 1.978 1.162 2.480 0.705 0.005 0.866 0.762 0.517 0.624 1.296

HD55496 -99.000 0.28 1.923 1.222 2.454 0.789 0.957 1.720 0.788 0.545 0.761 1.762

HD63077 -99.000 1.46 ? 2.041 1.649 1.400 1.637 3.224 1.581 0.566 1.405 2.646

HD76225 0.692 0.123 ? 0.633 1.238 0.436 ? 0.776 0.399 0.253 0.314 0.757

HD87080 0.525 0.091 1.085 0.851 1.818 0.534 0.643 1.121 0.508 0.342 0.453 1.000

HD88035 0.255 0.060 2.003 1.160 2.384 7 ? 1.276 7 0.503 0.614 1.232

HD89668 0.096 0.057 2.231 1.128 2.701 0.659 -0.521 0.338 0.605 0.535 0.673 1.501

HD89948 0.204 0.062 ? 0.562 1.330 0.398 0.404 0.768 0.359 0.262 0.320 0.751

HD92545 0.106 0.046 ? 0.516 1.285 0.368 ? 0.614 0.324 0.235 0.272 0.758

HD94518 0.288 0.087 0.738 0.677 1.537 0.442 0.476 0.881 0.410 0.315 0.379 0.915

HE1001-0243 0.055 0.043 ? 0.803 2.014 7 ? 0.898 ? 0.458 0.559 1.193

HE1120-2122 0.136 0.043 ? 1.413 3.173 7 7 1.989 7 0.657 0.764 1.263

HE1157-1434 0.080 0.053 ? 1.673 2.812 7 7 0.955 ? 0.606 0.757 1.962

HE1204-0600 0.160 0.077 7 1.437 3.330 7 ? 1.834 7 0.610 0.808 1.667

HE1305+0132 0.028 0.028 7 1.377 3.018 ? 7 1.594 7 0.617 0.777 1.460

HE1324-3142 0.164 0.050 ? 1.540 2.896 ? 7 2.051 7 0.614 0.803 0.944

HE1328-2634 0.192 0.049 7 1.059 2.716 ? 7 0.928 ? 0.576 0.712 1.881

HE1410+0213 0.085 0.050 7 1.140 2.254 ? ? 1.400 7 0.512 0.587 0.951

HE1419-1324 0.261 0.082 ? 0.872 2.192 7 7 1.031 ? 0.514 0.613 1.345

HE1446-0112 0.156 0.051 7 1.431 3.371 7 7 1.812 ? 0.597 0.802 1.659

VAri 0.261 0.143 4.795 2.263 4.295 4.777 1.765 3.057 5.982 0.489 0.770 2.757
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star Te// log g [Fe/H] reference

BD +042466 5000 -2.15 1993ApJ...407..699
4800 1.8 -1.85 1991ApJS...77..515

-1.63 1983ApJ...271L..75
BD +092304

BD -161430

BD +185215 6290 4.49 -.02 1994A&A...281..775

CD -2714351

CD -281082

CD -364137

CD -382151

CS 22887-048 -1.24 Schuster et al. (2004)
CS 22891-171 -2.86 Schuster et al. (2004)
CS 22898-027 6000 3.60 -2.36 1995AJ....109.2757

-2.53 Schuster et al. (2004)
CS 22942-019 5000 2.4 -2.64 Aoki et al. (2002a)
CS 22945-017 -2.80 Schuster et al. (2004)
CS 22953-003 4960 1.70 -2.81 1995AJ....109.2757

CS 22956-028

CS 30322-023

6900 3.9 -2.08 Sneden et al. (2003)

HD 104340 4600 1.2 -1.15 1991ApJS...77..515
4350 1.2 -.9 Junqueira & Pereira (2001)

HD 104979 4825 2.34 -.33 1991ApJS...75..579
4870 3.23 -.51 1990ApJS...74.1075
4893 2.6 -.39 1986ApJ...311..819
4990 2.65 -.11 1981ApJ...247.1052
5250 3.25 -.29 1981ApJ.. .248..228
4800 2.3 -.40 1977A&A—54-465

4800 3.0 -.60 1972MNRAS.155p..l7
HD 107574 6340 3.87 -.54 1994A&A...281..775

6340 3.87 -.16 1994A&A...281-775

HD 111721 4940 2.40 -1.34 1995AJ—109.2068

5103 3.06 -1.22 1994A&A...287-927

5000 -1.34 1993ApJ...407..699
5103 2.87 -1.25 1991A&A...241..501

4860 2.2 -1.57 1988A&A...195-226

HD 121447 4200 .8 .05 1984A&A...132..326

HD 122202 6600 3.0 -.09 1991ApJS...77..515
HD 123585 6047 4.46 -.49 1994A&A...281-775

6000 3.5 -.50 1991ApJS...77..515
HD 123701

HD 125079 5300 3.50 -.16 1993ApJ.-417..287
5305 3.50 -.30 1986ApJ...303..226

HD 126681 5500 4.63 -1.45 1992AJ—104.1568

HD 129981 5600 3.1 -.50 1979PASP...91...47

HD 141804 6000 3.5 -.41 1991ApJS.-77-515
HD 142751
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HD 143076

HD 145417

HD 145477

HD 150862 6135 4.36 .02 1994A&A...281..775

6200 4.0 -.22 1991ApJS...77..515
HD 15306 6750 4.05 -.04 1994A&A...281.. 775

HD 153075

HD 16115 4500 2.1 -.21 1984ApJS...55...27
HD 161612

HD 167768

HD 168214

HD 175190 4165 1.0 -.40 1977A&A....54..465

HD 176021 5642 3.61 -.91 1994A&A...291..895

6000 4.00 -.61 1986ApJ...303..226
6000 4.00 -.40 1976ApJ...204..810

HD 179382

HD 187861 5320 2.4 -1.6 Vanture (1992a)
HD 188985 5960 4.50 -.22 1994A&A...281..775

HD 189711

HD 196944 5250 1.8 -2.25 Aoki et al. (2002a)
HD 198269 4460 -1.56 1974ApJ...192..133
HD 202020 5600 4.0 -.13 1991ApJS...77..515
HD 202400 6200 4.00 -.39 1994A&A...281..775

HD 206983 4200 1.4 -1.43 Junqueira & Pereira (2001)
HD 207585 5400 3.3 -.57 1991ApJS...77..515

5419 3.50 -.74 1986ApJ...303..226
HD 207585 5400 3.3 -.57 1991ApJS...77..515

5419 3.50 -.74 1986ApJ...303..226
HD 20793

HD 208998 5793 3.6 -.40 1989A&A...214..239

HD 211173

HD 218875

HD 219116 5300 3.50 -.34 1993ApJ...417..287
HD 224959 5200 1.9 -1.7 Aoki et al. (2002a)
HD 24035

HD 26 5250 2.50 -.45 1986ApJ...303..226

4941 -.67 1964ApJ...139.1163

5170 2.2 -.5 Vanture (1992a)
HD 29370

HD 30240

HD 32712

HD 35993

HD 36650

HD 50264

HD 51959

HD 5424

HD 55496 4800 2.8 -1.55 1991ApJS...77..515
HD 63077 5778 4.27 -.90 1994A&A...287..191
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5602 3.85 -1.08 1994A&A.. .287..927

5822 4.42 -.78 1993A&A...275..101

5710 4.00 -1.00 1991A&A...244..425

5602 3.60 -1.05 1991A&A...241..501

5663 3.03 -1.07 1989A&A...208..171

5727 4.1 -1.16 1988A&A...199..269

5727 3.30 -.89 1986A&A...169..201

5600 4.10 -.96 1986A&A...160..264

5860 4.4 -.78 1984Msngr..38...33
5600 4.1 -.80 1977MNRAS.181....1

5663 4.13 -.70 1975A&A....38..271

5793 4.15 -.90 1975A&A....41..287

5630 4.0 -.97 1988A&A... 195..226

5663 3.70 -.82 1972MmRAS..77...55

5305 -.80 1972ApJ...176..711
5600 -.98 1957PASJ....9..201

HD 76225 6010 3.97 -.31 1994A&A...281..775

HD 87080

HD 88035

HD 89668

HD 89948 5950 4.10 -.27 1993ApJ...417..287
6000 4.0 -.13 1991ApJS...77..515
5929 4.10 -.31 1986ApJ...303..226

HD 92545 6240 4.23 -.06 1994A&A...281..775

HD 94518 5709 3.86 -.84 1994A&A...291..895

HE 1001-0243

HE 1120-2122

HE 1157-1434

HE 1204-0600

HE 1305+0132

HE 1324-3142

HE 1328-2634

HE 1410+0213

HE 1419-1324

HE 1446-0112

V Ari
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Annexe F. Vitesses radiales des étoiles de l’échantillon

Obs-date UT at start exp. time HJD Vhelio Vtelluric VArcturus Vsun Vr

BD+042466

2000-01-06

2004-05-22

07 :47 :54 3600 2451549.827 27.73 0.839 14.013 14.358 41.076

34.3

0.173

(*)
BD-161430

2000-01-04 02 :38 :20 3600 2451547.614 -2.77 1.095 143.817 144.610 140.348 0.397

BD+185215

2000-07-13 06 :59 :38 1200 2451738.793 26.77 0.926 -53.579 -54.006 -27.949 0.214

CD-2714351

2000-07-13 03 :01 :07 600 2451738.632 2.14 1.668 59.324 59.941 60.105 0.308

2000-07-14 03 :15 :30 1200 2451739.642 1.62 0.806 59.082 59.533 60.121 0.226

CD-281082

2000-01-05 01 :51 :27 3600 2451548.579 -20.14 1.071 -5.211 -5.827 -26.730 0.308

CD-364137

2000-01-07 06 :37 :51 2400 2451550.779 8.52 1.209 39.070 39.584 46.638 0.257

CD-382151

2000-01-02 02 :30 :12 3600 2451545.607 -4.60 0.912 143.348 144.606 138.466 0.629

2000-01-06 01 :04 :48 3600 2451549.547 -5.43 0.834 144.095 145.364 138.465 0.635

CS22887-048

2004-04-29 08 :46 :39.751 1800 2453124.863 25.85 1.586 -148.843 -146.762 -121.953 1.041

2004-06-12 09 :53 :12.000 90 2453168.913 28.61 0.497 -142.648 -143.029 -114.229 0.190

2004-07-20 09 :41 :25.000 90 2453206.908 18.83 -0.299 -129.866 -130.241 -111.224 0.188

2004-09-22 02 :48 :24.000 90 2453270.622 -10.81 0.381 -103.519 -104.281 -114.710 0.381

2004-11-11 00 :33 :52.000 90 2453320.525 -28.44 0.000 -93.944 -94.205 -122.514 0.130

CS22891-171

2002-05-11 06 :43 :48.0 3600 2452405.783 19.22 0.348 34.626 34.655 53.861 0.015

2004-04-26 09 :11 :30.0 360 2453121.885 21.98 -0.644 41.411 41.418 63.395 0.004

2004-06-14 07 :13 :16.0 360 2453170.805 8.20 0.182 58.596 58.573 66.784 0.011

2004-08-17 03 :08 :28.000 360 2453234.634 -15.57 -0.415 82.653 82.768 67.141 0.058

2004-10-02 23 :51 :11.0 360 2453281.494 -23.76 -0.070 88.722 88.723 64.962 0.001

CS22898-027

2004-04-27 08 :21 :01.218 1799 2453122.847 29.65 0.879 -77.273 -77.159 -47.566 0.057

2004-06-14 07 :24 :28.000 90 2453170.812 22.60 -0.066 -70.580 -70.957 -48.168 0.189

2004-08-04 05 :30 :03.000 90 2453221.735 0.33 -0.322 -48.879 -48.865 -48.542 0.007

2004-09-27 04 :33 :50.000 250 2453275.694 -23.69 0.484 -24.073 -24.442 -47.948 0.184

2004-11-11 00 :42 :41.000 90 2453320.529 -30.12 0.000 -17.482 -17.473 -47.597 0.005

CS22942-019

2002-07-24 08 :05 :26.0 6480 2452479.840 22.51 0.213 -258.807 -258.735 -236.261 0.036

2004-07-05 09 :17 :14.000 90 2453191.888 25.27 0.000 -266.224 -266.571 -241.128 0.173

2004-08-17 03 :47 :44.0 90 2453234.662 15.85 0.000 -258.492 -258.756 -242.774 0.132

2004-09-23 05 :43 :57.000 90 2453271.744 0.31 0.316 -241.742 -242.024 -241.573 0.141

2004-11-27 01 :28 :17.0 89 2453336.564 -23.67 -0.620 -218.433 -218.645 -242.209 0.106

CS22945-017

2002-06-18 05 :38 :43.0 3600 2452443.738 13.89 0.397 87.750 87.819 101.675 0.035

2004-04-29 10 :12 :57.0 360 2453124.925 18.15 0.418 83.858 82.523 101.340 0.668

2004-07-04 05 :56 :45.0 360 2453190.751 10.10 0.000 89.906 90.645 100.375 0.369

2004-08-17 03 :32 :05.000 360 2453234.651 -2.71 -0.465 100.763 101.551 98.447 0.394

2004-11-27 01 :16 :17.0 360 2453336.552 -17.55 -0.309 117.827 117.842 100.284 0.007

CS22953-003

2002-08-03 04 :12 :34.0 3600 2452489.678 5.77 0.631 202.423 202.519 208.241 0.048

2004-07-05 09 :23 :09.000 210 2453191.893 11.43 0.954 196.236 196.666 207.881 0.215

2004-08-17 03 :57 :51.0 210 2453234.668 2.18 -0.431 204.621 204.977 206.979 0.178

2004-09-23 05 :53 :59.000 210 2453271.748 -7.31 1.476 215.630 216.131 208.570 0.251

2004-11-27 01 :37 :02.0 210 2453336.567 -15.46 -0.104 222.699 222.936 207.357 0.118

CS22956-028

2002-05-21 08 :48 :06.0 3600 2452415.869 18.25 0.298 6.111 6.220 24.416 0.054

2004-04-27 09 :57 :51.103 89 2453122.916 20.55 -0.028 20.471 18.823 40.197 0.824

2004-04-29 08 :12 :14.0 1800 2453124.842 20.53 1.680 19.257 19.561 39.939 0.152

2004-06-18 10 :04 :21.0 90 2453174.923 11.66 -0.101 26.321 25.946 37.794 0.188

2004-08-17 03 :25 :58.000 90 2453234.647 -7.81 -0.736 43.767 44.544 36.346 0.388

2004-11-24 01 :27 :11.0 89 2453333.559 -18.20 0.021 51.905 52.301 33.903 0.198

CS30322-023

2002 04 24 08 :05 :46.0 3600 2452388.83689 25.81 0.322 90.820 91.049 116.396 0.091

2002 05 11 08 :46 :44.0 3600 2452405.86677 25.34 0.692 89.993 90.249 114.587 0.111

2004 04 29 10 :06 :31.0 90 2453124.92121 25.79 -1.391 88.801 88.937 115.92 0.109

2004 06 14 07 :30 :55.0 90 2453170.81670 18.41 -0.330 97.078 97.114 115.751 0.08

2004 08 17 03 :20 :10.0 90 2453234.64390 -6.94 -0.542 119.284 119.356 112.809 0.455
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2004 11 11

2005 06 29

2005 07 26

2005 07 27

2005 07 28

2005 08 17

00 :54 :07.0

09 :18 :43.031

08 :41 :36.150

07 :22 :55.511

09 :19 :44.370

04 :12 :04.811

90

900

900

900

900

2000

2453320.53675

2453550.89234

2453577.86729

2453578.81266

2453579.89378

2453599.67995

-25.84

13.22

2.23

1.90

1.32

-6.92

0.156

0.655

0.418

1.246

1.224

0.821

141.697

103.909

111.498

114.106

111.568

121.100

141.687

103.368

111.805

113.492

112.315

121.262

115.714

115.092

114.614

113.689

113.819

113.346

0.417

0.434

0.743

0.682

1.061

0.136

HD104340

2000-01-04 08 :36 :30 1200 2451547.859 28.63 0.970 234.400 237.145 263.432 1.373

HD104979

2000-01-06 09 :13 :03 120 2451549.886 28.62 0.846 -57.535 -57.930 -29.958 0.197

HD107574

2000-01-04 09 :01 :30 900 2451547.876 29.42 1.116 -55.378 -55.723 -27.247 0.173

2004-05-22 -27.5 (*)
2004-04-27 -27.46 (*)

HD111721

2000-01-03 08 :59 :09 400 2451546.874 30.12 0.958 -8.348 -8.220 20.878 0.064

2004-04-27 21.19 (*)
HD121447

2000-01-07 07 :21 :43 1500 2451550.805 29.15 1.395 -29.994 -30.155 -2.320 0.080

2004-04-27 -20.00 (*)
HD122202

2000-01-07 07 :49 :52 1800 2451550.825 29.02 1.505 -38.246 -37.972 -10.594 0.137

2004-04-27 -14.22 (*)
HD123585

2000-07-12 23 :56 :08 1800 2451738.499 -23.16 1.318 51.664 51.873 27.291 0.104

2000-07-13 23 :45 :34 1800 2451739.492 -23.33 0.949 51.378 51.494 27.157 0.058

II DI 23701

2000-01-05 08 :05 :04 1200 2451548.834 26.33 0.996 -43.380 -43.606 -18.160 0.113

HD125079

2000-01-07 08 :22 :54 1500 2451550.848 28.91 1.302 -34.623 -34.838 -7.122 0.107

2004-05-22 -3.7 (*)
HD126681

2000-07-12 23 :10 :33 1800 2451738.468 -27.50 1.521 -17.052 -17.650 -46.372 0.299

2000-07-13 22 :57 :31 2400 2451739.458 -27.64 1.008 -17.315 -17.888 -46.250 0.287

2004-04-27 -45.60 (*)
HD 129981

2000-01-07 08 :52 :28 900 2451550.867 24.87 1.292 -36.423 -36.627 -12.947 0.102

HD141804

2000-07-13 01 :19 :53 900 2451738.559 -16.63 1.224 -37.740 -38.318 -55.883 0.289

2000-07-14 01 :16 :01 900 2451739.556 -16.93 1.001 -37.738 -38.349 -55.974 0.306

I4D142751

2004-04-28 08 :46 :15.162 300 2453123.871 12.54 0.525 -84.311 -84.264 -71.748 0.023

HD143076

2004-04-29 07 :18 :16.325 600 2453124.807 11.18 1.473 18.618 18.493 29.735 0.062

HD145417

2000-07-13 0 —» & 01 O 300 2451738.577 -14.76 1.532 24.465 24.485 8.183 0.010

2000-07-14 01 :39 :04 300 2451739.572 -15.06 0.934 24.182 24.237 8.215 0.027

HD145777

2004-04-29 | 07 :44 :46.602 | 6ÔÔ | 2453124.828 | 12.60 | 1.782 | 6.015 | 5.929 | 18.572 | 0.043 |
HD150862

2000-07-13 01 :01 :05 900 2451738.547 -17.95 1.468 -59.684 -60.594 -79.557 0.455

2000-07-14 00 :51 :06 900 2451739.540 -18.32 0.907 -59.953 -60.872 -79.640 0.459

HD 15306

2000-01-03 00 :35 :35 1200 2451546.527 -27.12 1.121 75.214 75.679 47.205 0.232

2000-01-06 00 :35 :14 1200 2451549.526 -27.70 0.892 75.881 76.494 47.596 0.306

HD153075

2000-07-13 02 :38 :03 180 2451738.614 -12.42 1.434 112.310 113.368 98.985 0.529

2000-07-14 02 :51 :16 180 2451739.623 -12.78 1.005 112.409 113.348 99.094 0.469

HD16115

2000-01-04 00 :35 :11 1200 2451547.526 -26.12 1.263 41.840 41.910 14.492 0.035

HD161612

2000-07-13 OOCDCMO 180 2451738.621 -11.55 1.595 14.974 14.971 1.827 0.002

2000-07-14 03 :00 :02 180 2451739.630 -12.02 0.940 14.979 14.889 1.974 0.045

HD167768

2000-07-13 02 :53 :03 180 2451738.625 -7.80 1.829 10.558 10.589 0.945 0.016

2000-07-14 03 :07 :13 180 2451739.635 -8.28 1.006 10.215 10.221 0.932 0.003

167



Annexe F. Vitesses radiales des étoiles de l’échantillon

HD168214

2002-04-24 07 :24 :00.0 1800 2452388.811 24.90 0.281 -13.743 -13.517 11.270 1 0.113

HD175190

2000-07-13 04 :51 :23 120 2451738.708 -4.42 1.679 -96.081 -97.206 -102.742 0.562

2000-07-14 03 :40 :06 120 2451739.659 -4.78 1.093 -96.365 -97.397 -102.754 0.516

HD176021

2000-07-13 06 :13 :10 300 2451738.763 -4.78 1.220 114.519 115.465 108.992 0.473

2000-07-14 05 :34 :54 300 2451739.737 -5.11 1.431 115.126 116.074 109.059 0.474

HD 179832

2000-07-13 06 :22 :33 600 2451738.771 -3.52 1.009 11.190 11.155 6.644 0.018

2000-07-14 05 :43 :32 600 2451739.744 -3.91 1.442 12.054 12.115 6.733 0.030

HD187861

2002-04-02 08 :31 :58.0 720 2452366.855 21.65 0.437 -8.753 -8.701 12.923 0.026

HD188985

2000-07-13 06 :38 :49 600 2451738.782 0.11 0.811 7.704 7.651 6.976 0.027

2000-07-14 05 :57 :13 600 2451739.753 -0.28 1.550 8.540 8.611 6.746 0.036

HD189711

2000-07-14 06 :13 :33.0 1800 2451739.764 5.41 1.649 -170.393 -170.138 -164.856 0.127

2002-04-03 09 :34 :24.0 1800 2452367.897 24.26 0.669 -188.383 -188.230 -164.047 0.077

1 HD196944 |
2002-04-27 09 :10 :11.0 2520 2452391.882 29.12 0.046 -198.226 -198.055 -169.020 0.085

HD198269

2004-04-29 09 :51 :28.645 300 2453124.910 24.05 1.986 -222.807 -222.872 -198.789 0.033

HD202020

2000-07-13 03 :50 :45 1200 2451738.665 13.32 1.640 -30.051 -30.339 -18.515 0.144

2000-07-14 04 :25 :59 1200 2451739.690 12.81 1.148 -30.209 -30.388 -18.636 0.090

HD202400

2000-07-14 07 :35 :06 900 2451739.820 0.62 2.125 -25.150 -24.328 -26.244 0.411

2004-04-26 09 :24 :16.584 599 2453121.893 18.42 0.856 -39.656 -37.048 -19.932 1.304

HD206983

2002-05-30 09 :16 :06.0 2880 2452424.888 28.48 0.566 -351.156 -350.886 -322.541 0.135

HD207585

2000-07-14 04 :52 :40.0 3900 2451739.708 14.33 1.444 -81.655 -81.506 -67.251 0.075

2002-04-24 09 :09 :45.0 960 2452388.880 27.90 0.391 -93.944 -93.804 -65.974 0.070

HD211173

2000-07-14 06 :27 :26.0 1200 2451739.774 14.65 1.651 -42.589 -42.398 -27.843 0.096

2002-05-01 09 :27 :47.0 900 2452395.893 27.23 0.409 -47.210 -47.075 -19.912 0.068

HD218875

2002-05-12 09 :30 :52.0 720 2452406.895 27.14 0.305 15.121 15.255 42.328 0.067

HD219116

2000-07-14 07 :00 :22.0 2400 2451739.796 22.19 1.798 -61.094 -60.929 -38.822 0.083

2002-05-19 09 :18 :50.0 960 2452413.887 28.16 -0.041 -67.977 -67.803 -39.730 0.087

HD224959

2002-07-09 09 :38 :10.0 960 2452464.903 27.87 0.790 -153.526 -153.537 -125.661 0.005

| IID24035
2000-01-06 02 :15 :13.0 1500 2451549.593 -3.73 1.015 -6.005 -5.806 -9.636 0.099

2002-04-05 00 :01 :51.0 900 2452369.501 5.50 0.641 -7.139 -6.988 -1.564 0.075

HD26

2002-07-23 08 :08 :36.0 2700 2452478.842 26.20 0.753 -236.374 -236.071 -210.023 0.151

HD29370

2000-01-04 01 :02 :32 2700 2451547.545 -10.30 0.942 9.755 9.826 -1.451 0.035 I

HD30240

2000-01-02 01 :04 :48 900 2451545.548 -11.83 0.942 8.912 8.873 -3.879 0.020

2000-01-04 02 :15 :48 900 2451547.597 -12.53 0.942 9.646 9.727 -3.785 0.041

HD32712

1999-11-11 07 :32 :18 1200 2451493.815 -0.62 1.383 12.392 12.356 10.371 0.018 J
HD35993

2000-01-02 01 :28 :27 3000 2451545.565 -7.37 0.844 28.495 28.684 20.375 1 0.094 ]
HD36650

1999-11-10 07 :31 :22 1200 2451492.814 -1.80 1.427 39.438 39.818 36.400 0.190 |
HD50264

1999-11-10 07 :57 :27 1200 2451492.833 16.01 j 1.388 50.840 51.564 65.824 0.362 j
HD51959

1999-11-11 08 :01 :15 1500 2451493.837 22.13 j 1.530 17.557 17.679 38.218 0.061 |
HD5424
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2002-07-23 08 :44 :52.0 1200 2452478.867 21.84 0.621 -23.272 -23.106 -1.349 0.083

HD55496

1999-11-10 08 :23 :03 900 2451492.851 19.40 1.411 295.906 299.038 315.461 1.566

HD63077

1999-11-10 08 :44 :14 300 2451492.865 17.44 1.328 89.243 90.328 105.897 0.543

HD76225

2000-01-05 O 00 ci -4 2100 2451548.861 14.76 1.010 21.481 21.832 35.406 0.175

HD87080

2000-01-05 07 :24 :39 2100 2451548.811 20.15 1.044 -13.131 -13.091 5.995 0.020

HD87853

2000-01-06 07 :06 :03 1800 2451549.800 21.75 1.058 -24.091 -23.984 -3.346 0.054

2004-05-22 -2.6 (*)
HD88035

2000-01-07 05 :06 :21 2400 2451550.715 22.16 1.274 -23.384 -23.386 -2.498 0.001

2004-04-27 -6.00 (*)
HD89668

2000-01-07 05 :49 :48 2700 2451550.746 23.46 1.353 0.542 0.677 22.716 0.067

2004-04-27 22.97 (*)
HD89948

2000-01-02 08 :05 :39 300 2451545.839 22.77 -0.056 -12.553 -12.697 10.201 0.072

2000-01-02 08 :23 :26 300 2451545.851 22.74 0.861 -12.517 -12.470 9.386 0.024

HD92545

2000-01-03 08 :11 :04 1200 2451546.843 25.87 1.089 -42.403 -42.630 -17.736 0.113

2004-04-27 -16.98 (*)
HD94518

2000-01-02 08 :33 :32 900 2451545.858 24.31 1.231 68.685 69.554 92.199 0.434

2000-01-03 O 00 ci 00 ci 900 2451546.861 24.21 1.045 68.632 69.487 92.225 0.427

HE1001-0243

2002-06-15 23 :33 :36.0 3600 2452441.480 -26.97 0.535 301.090 300.999 274.074 0.046

2004-04-11 02 :35 :22.000 599 2453106.612 -21.00 0.721 294.407 294.471 273.439 0.032

2004-04-25 23 :17 :16.929 599 2453121.473 -25.00 1.205 297.779 298.380 273.079 0.300

2004-06-14 23 :23 :41.000 600 2453171.473 -27.05 0.317 300.844 300.541 273.642 0.151

2004-11-28 08 :13 :44.0 600 2453337.843 29.48 1.289 244.765 244.688 274.207 0.038

HE1120-2122

2004-04-11 02 :49 :52.000 89 2453106.623 -9.30 1.189 120.269 120.306 110.987 0.019

2004-04-26 02 :45 :43.711 1799 2453121.619 -15.56 0.607 126.119 126.086 110.542 0.016

2004-06-14 23 :52 :57.000 90 2453171.496 -26.87 -0.019 135.802 135.864 108.963 0.031

2005-01-12 08 :15 :53.000 90 2453382.846 25.91 0.628 80.876 80.935 106.816 0.029

HE 1157-1434

2004-04-11 OOOOCDlOCNO 599 2453106.628 -7.20 0.398 79.265 79.278 72.072 0.007

2004-04-25 23 :34 :10.488 5399 2453121.487 -13.75 0.989 85.090 85.184 71.387 0.047

2004-06-14 23 :38 :02.000 600 2453171.486 -27.92 1.750 96.339 96.377 68.438 0.019

2005-01-12 08 :22 :51.000 600 2453382.851 28.39 1.815 49.639 49.672 78.046 0.016

HE1204-0600

2004-04-18 03 :21 :37.000 600 2453113.645 -11.75 0.000 179.092 179.169 167.381 0.038

2004-04-27 23 :00 :41.618 5399 2453123.464 -15.73 0.524 181.623 181.617 165.890 0.003

2004-06-15 01 :26 :36.000 600 2453171.561 -28.99 -0.357 194.069 194.132 165.111 0.031

HE 1209-1558

2004-04-18 03 :11 :55.000 360 2453113.639 -9.01 1.064 275.771 276.070 266.911 0.149

2004-06-15 01 :40 :05.000 360 2453171.571 -27.72 0.142 293.072 293.132 265.382 0.030

2004-07-03 23 :38 :29.000 360 2453190.485 -28.57 0.344 294.129 294.487 265.738 0.179

2005-01-12 08 :37 :45.000 360 2453382.861 28.78 0.763 236.104 236.247 264.956 0.072

HE1305+0132

2004-04-18 03 :04 :05.000 210 2453113.633 -6.13 0.764 161.148 161.274 155.081 0.063

2004-04-26 04 :25 :45.464 5399 2453121.690 -10.22 0.774 164.544 164.632 154.368 0.044

2004-06-15 02 :11 :02.000 210 2453171.593 -27.28 -0.024 180.817 180.821 153.539 0.002

2005-01-26 08 :28 :02.000 210 2453396.855 28.09 0.372 125.624 125.634 153.719 0.005

HE1324-3142

2004-04-13 09 :46 :26.000 90 2453108.913 4.30 0.054 40.253 40.281 44.567 0.014

2004-04-28 23 :17 :40.169 1800 2453124.476 -2.39 1.006 48.440 48.463 46.061 0.012

2004-06-15 02 :01 :14.000 90 2453171.588 -21.55 1.470 67.399 67.415 45.857 0.008

2005-01-26 08 :35 :51.000 89 2453396.859 28.26 -0.089 19.999 19.976 48.248 0.011

HE1328-2634 1
2004-04-13 09 :37 :26.000 300 2453108.907 3.76 -1.162 -25.670 -25.607 -21.879 0.032

2004-04-26 06 :00 :03.634 5399 2453121.756 -2.35 0.846 -1.264 -0.563 -3.264 0.351

2004-06-15 02 :18 :20.000 300 2453171.599 -22.63 1.111 27.835 27.779 5.177 0.028
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2005-01-26 I 08 :40 :54.000 | 300 | 2453396.862 | 29.06 | 1.076 | -26.491 | -26.559 | 2.535 | 0.034 |
HE1410+0213

2002-03-22 06 :02 :06.0 3600 2452355.756 14.49 0.687 66.901 66.898 81.389 0.002

2002-04-18 03 :31 :47.0 3600 2452382.653 1.84 0.384 79.629 79.626 81.468 0.002

HE1419-1324

2002-04-15 05 :07 :53.0 3600 2452379.719 6.98 0.365 -58.639 -58.659 -51.669 0.010

2004-04-13 09 :25 :31.000 480 2453108.898 7.26 -0.833 -58.193 -58.497 -51.085 0.152

2004-04-28 07 :56 :59.260 480 2453123.837 -0.24 0.931 -46.426 -47.096 -47.001 0.335

2004-06-15 02 :27 :45.000 480 2453171.607 -21.33 -0.082 -12.817 -12.842 -34.159 0.013

2005-01-26 08 :49 :35.0 479 2453396.868 30.41 0.554 -84.588 -84.852 -54.310 0.132

HE1446-0112

2004-04-13 09 :15 :33.000 360 2453108.891 8.32 -0.343 122.887 122.974 131.250 0.044

2004-04-26 07 :35 :15.219 5399 2453121.822 2.11 0.978 130.544 130.714 132.739 0.085

2004-07-03 23 :49 :59.000 360 2453190.496 -24.99 1.014 157.945 158.123 133.044 0.089

2004-08-04 00 :55 :31.000 360 2453221.538 -28.67 0.274 161.904 162.002 133.283 0.049

2005-01-26 09 :00 :58.000 359 2453396.875 29.46 0.209 102.174 102.185 131.639 0.005

1 VAri

2002-07-27 | 08 :19 :43.0 1800 2452482.847 29.54 0.856 -197.146 | -196.999 | -167.532 | 0.073 |
Tab. F.l. Vitesses radiales mesurées des étoiles de l’échantillon. (*) indique des mesures prises avec
193cm/ELODIE (OHP) (Par B.Plez et E. Josselin).
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star

BD +042466

BD +092304

BD -161430

BD +185215

CD -2714351

CD -281082

CD -364137

CD -382151

Vr

+38

reference(s)
2000AJ....119.286

CS 22887-048 -84 2000AJ....119.286

-84 1992AJ....103.198

CS 22891-171 +39 1992AJ....103.198

CS 22898-027 -54 2000AJ....119.286

-64 1992AJ....103.198

binary by Preston h Sneden (2001) (2801
CS 22942-019 -230 1992AJ....103.198

CS 22945-017 +91 2000AJ.... 119.286

+91 1992AJ....103.198

CS 22953-003 +208 2000AJ....119.286

+209 1992AJ....103.198

CS 22956-028 +14 1999AJ.... 117.232

binary by Sneden et al. (2003) (1290j)
+ 14 1992AJ....103..26

CS 30322-023

HD 104340 263.3 Junqueira & Pereira (2001)
HD 104979 -31.3 1999VeARI..35....

-29.8 1953GCRV..C

-28.1 1908ApJ....27..30

-29.4 1913LicOB...7..11

-28.9 1919ApJ....50..16
-29.6 1923ApJ....57..14

-28.9 1928AnCap..l0h...
-29.9 1928PLic0..16....

-32.4 1933PDA0....6..14

-29.7 1948BCrA0...3...3

HD 107574 -29.1 2004A&A...418..98

HD 111721 +21.1 2004A&A...418..98

+27 2000AJ.... 119.286

+25 1953GCRV..C

+25.0 1947ApJ...105...9

HD 121447 -13.8 1979IAUS...30...5

+2.9 1959PASP...71..53

CCDM

HD 122202

HD 123585 +25.5 2004A&A...418..98

HD 123701

HD 125079

171



Annexe F. Vitesses radiales des étoiles de l’échantillon

HD 126681 -45.7 2004A&A...418..98

-47.2 1953GCRV..C

-47.7 1950ApJ...111..22
HD 129981

HD 141804

HD 142751

HD 143076

HD 145417 +8.4 2004A&A...418..98

+10.0 1979IAUS...30...5

+ 11.3 1957MNRAS.117..53

+7.9 1965RGOB...93..36

HD 145477

HD 150862

HD 15306

HD 153075 +99.3 2004A&A...418..98

+99.0 1979IAUS...30...5

+98.7 1957MNRAS.117..53

+100. 8|1965MNRAS.131...9
HD 16115 +16 1953GCRV..C

+21.0 1916POMic...2..10

+ 11.1 1924ApJ....59..33
+ 11.0 1935ApJ....82..20

+16.0 1944ApJ....99..14
HD 161612 +2.1 2004A&A...418..98

+2.4 1979IAUS...30...5

+2.4 1964RGOB...85..20

HD 167768 +2.0 1953GCRV..C

+ 1.5 1923ApJ....57..14
HD 168214 + 12.4 2004A&A...418..98

+18.8 1989AJ 98..699H

HD 175190 -109.6 1979IAUS...30...5

-109.9 1953GCRV..C

-105.9 1912LicOB...7...9

-114.8 1921AnCap..l0e...
-107.9 1928PLic0..16....

HD 176021 + 108.2 2004A&A...418..98

HD 179382

HD 187861 -4 1979IAUS...30...5

CCDM

HD 188985

HD 189711 -168.0 1953GCRV..C

-164.0 1935ApJ....82..20
-168.0 1944ApJ....99..14

CCDM

HD 196944 -170.2 2004A&A...418..98

-174.7 6Aoki et al. (2002a)
HD 198269 -204.0 2004A&A...418..98

HD 202020
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HD 202400

HD 206983

HD 207585

HD 20793

HD 208998

HD 211173

HD 218875

HD 219116

HD 224959

HD 24035

HD 26

HD 29370

HD 30240

HD 32712

HD 35993

HD 36650

HD 50264

HD 51959

HD 5424

HD 55496

HD 63077

HD 76225

HD 87080

Junqueira & Pereira (2001)
1989AJ 98..699H

2004A&A...418..98

1989AJ 98..699H

2004A&A...418..98

1965MNRAS.131...9

2004A&A...418..98

1989AJ 98..699H

1953GCRV..C

1924ApJ....59..33

1944ApJ....99..14
1989AJ 98..699H

1953GCRV..C

1924ApJ....59..33

1935ApJ....82..20

1944ApJ....99..14
1972AnTok..l3..16

by McClure & Woodsworth (1990)

-215.1 2004A&A...418..98

-212.9 1953GCRV..C

-213.4 1950ApJ...111..22

-215.3 Udry 1999 -215

quoted by McClure & Woodsworth (1990)

-213.4 1982ApJ...259..792L

+29 1974A&AS...13..17

+10 1972A&AS....6..24

+26 1993A&AS...97..83

+317 2000AJ....119.286

+ 103.3 2004A&A...418..98

+102.6 1979IAUS...30...5

+ 101.5 1953GCRV..C

+ 100.0 1909LicOB...5..13

+99.9 1923ApJ....57..14

+ 101.0 1928AnCap..l0h...

+ 102.0 1928PLic0..16....

+ 108.0 1957MNRAS.117..53

+ 101.5 1963MNRAS.126..38

-.9 2004A&A...418..98

-319.2

-309.9

-61.1

-52.3

-27.1

-20.0

-26.3

-22.8

+32

+32.4

+32.0

-40.9

-132

-136.4

-136.0

-132.0

-112.0

Binary

173



Annexe F. Vitesses radiales des étoiles de l’échantillon

HD 88035

HD 89668 +22.7 2004A&A...418..98

+31 1979IAUS...30...5

+35 1953GCRV..C

+35.0 1929ApJ....70..20

+23.2 1967AJ 72..90

HD 89948 + 15.8 2004A&A...418..98

CCDM

HD 92545

HD 94518 +92.2 2004A&A...418..98

+92.5 1979IAUS...30...5

+92.5 1964RGOB...85..20

+92.5 19690bs....89...1

HE 1001-0243

HE 1120-2122

HE 1157-1434

HE 1204-0600

HE 1305+0132

HE 1324-3142

HE 1328-2634

HE 1410+0213

HE 1419-1324

HE 1446-0112

V Ari -176.0 1953GCRV..C

-183.0 1935ApJ....82..20
-176.0 1944ApJ....99..14
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Annexe G

Abondances dans les étoiles pauvres en
métaux issues de la littérure
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Object Teff,Iogg [Fe/H] a [C/Fe] g 12C/13C cr [N/Fe] a [O/Fe] a [Mg/Fe] a
BD +112998 5425,2.30 -1.17 0.00

BD +173248 5250,2.30 -2.02 0.00

CS 22183-015 5200,2.5 -3.12 0.19 2.20 0.00

CS 22183-031 5270,2.80 -2.93 0.00 0.42

CS 22877-001 5100,2.2 -2.72 0.19 1.00 0.18 10 0(0) 0.00 0.24 0.29 0.08

CS 22880-074 5850,3.8 -1.93 0.11 1.30 0.38 40 0(0) -0.10 0.00 0.46 0.19

CS 22892-052 4710,1.5 -3.10 0.13 1.05 0.10 15 2(1) 1.00 0.20 0.72 0.15 (1) 0.30 0.08

4884,1.81 -2.95 0.19 1.00 0.28 0.12 0.24

CS 22898-027 6250,3.7 -2.26 0.11 2.20 0.38 15 5 (1) 0.90 0.43 0.41 0.19

CS 22942-019 5000,2.4 -2.64 0.14 2.00 0.24 8 2 (1) 0.80 0.37 0.58 0.22

CS 22948-027 4600,1.0 -2.57 0.23 2.00 0.18 10 0(1) 1.80 0.24 0.00 0.68 0.20

4800,1.8 -2.47 0.00 2.43 0.00 1.75 0.00 0.00 0.31 0.28

CS 22949-037 4900,1.5 -3.90 0.11 1.17 0.10 3 1 (1) 2.57 0.20 1.98 0.10 (1) 1.58 0.19

CS 22956-028 7038,4.3 -1.91 0.06 1.80 0.10 5 2 (1) 1.50 0.20 0.58 0.11 (1) 0.44 0.05

CS 22957-027 4839.2.25 -3.43 0.12 2.00 0.20 10 0 (1) 1.10 0.20

4850,1.9 -3.38 0.13 2.20 0.30 10 5 (1) 2.00 0.50 0.65 0.06

5100,1.9 -3.12 0.15 2.37 0.24 8 2(1) 1.62 0.35 0.00 0.69 1.60

CS 22967-007 6479,4.2 -1.81 0.06 1.80 0.10 60 0(0) 0.90 0.20 0.85 0.10 (1) 0.64 0.06

CS 29491-069 5103,2.45 -2.81 0.00 0.18 0.00

CS 29495-042 5544,3.4 -1.88 0.06 1.30 0.10 7 2 (1) 1.30 0.10 0.64 0.00 (1) 0.80 0.12

CS 29497-004 5013,2.23 -2.81 0.00 0.22 0.00

CS 29497-030 6650,3.5 -2.70 0.14 2.38 0.00 10 0 (0) 1.88 0.00 1.67 0.10 (1) 0.54 0.21

CS 29497-034 4800,1.8 -2.90 0.00 2.63 0.00 2.38 0.00 0.72 0.34

4983,2.1 -2.57 0.14 2.40 0.20 20 5 (1) 2.30 0.30 0.90 0.20 (0) 0.40 0.20

CS 29498-043 4400,0.6 -3.75 0.26 1.90 0.29 6 2 (1) 2.30 0.40 1.81 0.24

4600,1.2 -3.54 0.28 2.09 0.29 6 2(1) 2.27 0.40 2.43 0.11 (1) 1.75 0.25

CS 29502-092 4400,0.7 -2.76 0.18 1.00 0.18 20 0(1) 0.70 0.24 0.37 0.07

CS 29526-110 6500,3.2 -2.38 0.16 2.20 0.38 1.40 0.00 0.30 0.19

CS 30301-015 4750,0.8 -2.64 0.18 1.60 0.28 6 2 (1) 1.70 0.43 0.86 0.22

CS 30314-067 4600,1.0 -2.57 0.18 0.50 0.18 5 0 (1) 1.20 0.24 0.42 0.10

CS 30315-091 5536,3.4 -1.68 0.06 1.30 0.10 60 0(0) 0.40 0.20 0.51 0.11 (1) 0.77 0.07

CS 30323-107 6126,4.4 -1.75 0.06 1.10 0.10 9 2 (1) 0.80 0.20 0.84 0.10 (1) 0.65 0.12

CS 30338-089 5202,2.6 -1.75 0.14 1.50 0.10 8 5(1) 0.80 0.30 0.90 0.10 (1) 0.35 0.00

CS 31062-012 6250,4.5 -2.55 0.11 2.10 0.38 15 5(1) 1.20 0.43 0.45 0.20

CS 31062-050 5600,3.0 -2.31 0.14 2.00 0.24 8 2(1) 1.20 0.37 0.60 0.21

5500,2.70 -2.41 0.11 0.84 0.20

CS 31082-001 4825,1.5 -2.92 0.00 0.20 0.00

G 64-12 6390,4.38 -3.20 0.10 0.49 0.00 ... (0) 1.42 0.00 0.88 0.00 (1) 0.41 0.05

G 77-61 4000,5.0 -4.03 0.15 2.60 0.10 5 1 (1) 2.60 0.10 2.27 0.20 (1) 0.49 0.20

HD 13979 5075,1.90 -2.26 0.00

HD 25532 5300,1.90 -1.46 0.00

HD 105546 5300,2.50 -1.27 0.00

HD 166161 5150,2.20 -1.30 0.00

HD 218857 5125,2.40 -1.86 0.00

HE 0007-1832 6515,3.8 -2.65 0.19 2.55 0.00 1.87 0.00 0.77 0.35

HE 0024-2523 6625,4.3 -2.72 0.12 2.60 0.10 6 1(1) 2.10 0.10 0.40 0.00 (1) 0.73 0.06

HE 0058-0244 5733,3.6 -2.39 0.10 2.40 0.10 8 2 (1) 1.90 0.20 0.50 0.20

HE 0107-5240 5100,2.2 -5.39 0.00 3.85 0.15 30 0(0) 2.40 0.15 ... (0) 0.20

HE 0131-3953 5928,3.83 -2.71 0.17 2.45 0.27 0.30 0.24

HE 0143-0441 6370,4.4 -2.16 0.21 1.66 0.00 -0.02 0.00 0.48 0.17

HE 0202-2204 5280,1.65 -1.98 0.19 1.16 0.28 -0.01 0.23

HE 0231-4016 5972,3.59 -2.08 0.18 1.36 0.27 0.22 0.24

HE 0336+0113 5947,3.7 -2.41 0.09 2.70 0.10 60 0(0) 1.70 0.20 0.45 0.20

AnnexeG.Abondancesdanslesétoilespauvresenmétauxissuesdelalittérure
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Object Te//,logg [Fe/H] a [C/Fe] a 12C/13C a [N/Fe] a [O/Fel <j [Mg/Fe] a

HE 0338-3945 6162,4.09 -2.41 0.10 2.13 0.15 1.55 0.20 1.40 0.09 (1) 0.30 0.09

HE 0430-4404 6214,4.27 -2.07 0.17 1.44 0.26 0.29 0.23

HE 0430-4901 5296,3.12 -2.72 0.00 0.09 0.00

HE 0432-0923 5131,2.64 -3.19 0.00 0.24 0.00

HE 1105+0027 6132,3.45 -2.42 0.19 2.00 0.28 0.47 0.24

HE 1127-1143 5224,2.64 -2.73 0.00 0.54 0.00

HE 1135+0139 5487,1.80 -2.33 0.18 1.19 0.29 0.33 0.24

HE 1135-0344 6154,4.03 -2.63 0.18 1.03 0.27

HE 1219-0312 5140,2.40 -2.81 0.00 -0.08 0.00

HE 1221-1948 6083,3.81 -3.36 0.18 1.42 0.31 0.80 0.24

HE 1249-3121 5373,3.40 -3.23 0.19 1.86 0.27 0.26 0.29

HE 1300+0157 5411,3.38 -3.76 0.19 1.17 0.29 0.40 0.27

HE 1300-0641 5308,2.96 -3.14 0.18 1.29 0.27 0.04 0.26

HE 1300-2201 6332,4.64 -2.61 0.17 1.01 0.27 0.29 0.24

HE 1305-0331 6081,4.22 -3.26 0.18 1.13 0.29

HE 1327-2326 6180,4.0 -5.55 0.10 4.08 0.18 4.34 0.24 1.71 0.05

HE 1330-0354 6257,4.13 -2.29 0.18 1.05 0.27 0.32 0.23

HE 1351-1049 5204,2.85 -3.46 0.18 1.55 0.28 0.30 0.27

HE 1413-1954 6533,4.59 -3.22 0.17 1.45 0.32

HE 1430-1123 5915,3.75 -2.71 0.18 1.84 0.28 0.35 0.24

HE 2148-1247 6380,3.9 -2.32 0.20 1.91 0.20 10 3(1) 1.65 0.30 0.50 0.25

HE 2150-0825 5960,3.67 -1.98 0.18 1.35 0.27 0.36 0.24

HE 2158-0348 5792,3.6 -2.09 0.06 2.55 0.10 20 10 (1) 1.80 0.20 0.31 0.05

HE 2224+0143 5198,2.66 -2.58 0.00 0.35 0.00

HE 2227-4044 5811,3.85 -2.32 0.17 1.67 0.26 0.30 0.23

HE 2232-0603 6400,4.1 -1.02 0.11 1.60 0.10 30 2(1) 0.40 0.20 0.43 0.12

HE 2240-0412 5852,4.33 -2.20 0.18 1.35 0.26 0.28 0.24

HE 2327-5642 5048,2.22 -2.95 0.00 0.43 0.00

HE 2356-0410 5364,3.1 -2.71 0.06 2.15 0.05 15 10(1) 1.70 0.20 0.10 0.20

LP 625-44 5500,2.8 -2.71 0.13 2.10 0.00 20 0(1) 1.00 0.00

LP 706-7 6000,3.8 -2.74 0.16 2.15 0.23 1.80 0.35



Object [Ba/Fe] a [La/Fe] a [Eu/Fe] a [Pb/Fe] a references
BD +112998 0.14 0.00 (1) -0.17 0.00 (1) 0.06 0.00 (1) 2000ApJ...544..302B
BD +173248 0.97 0.00 (1) 0.60 0.00 (1) 0.96 0.00 (1) 2000ApJ...544..302B
CS 22183-015 2.09 0.21 (1) 1.59 0.09 (1) 1.39 0.11 (1) 3.17 0.07 (1) 2002ApJ...579L..87J
CS 22183-031 0.38 0.00 (1) 2004ApJ...607..474H
CS 22877-001 -0.49 0.17 (1) 0.60 0.00 (0) 2002ApJ...567.1166A
CS 22880-074 1.31 0.16 (1) 1.07 0.18 (1) 0.50 0.17 (1) 1.90 0.19 (1) 2002ApJ...580.1149A
CS 22892-052 0.96 0.05 (1) 1.09 0.05 (1) 1.66 0.05 (1) 1.35 0.15 (1) 2003ApJ...591..936S

1.19 0.23 (1) 1.02 0.24 (1) 1.54 0.24 (1) 2005A&A...439..129B

CS 22898-027 2.23 0.14 (1) 2.13 0.18 (1) 1.88 0.15 (1) 2.84 0.19 (1) 2002ApJ...580.1149A
CS 22942-019 1.92 0.19 (1) 1.20 0.26 (1) 0.79 0.12 (1) 1.60 0.00 (0) 2002ApJ...580.1149A
CS 22948-027 1.85 0.14 (1) 1.91 0.15 (1) 1.57 0.00 (1) 2002ApJ...567.1166A

2.26 0.00 (1) 2.32 0.00 (1) 1.88 0.00 (1) 2.72 0.00 (1) 2005A&A...429.1031B

CS 22949-037 0.58 0.10 (1) 0.04 0.00 (0) 2002A&A...390..187D

CS 22956-028 0.50 0.15 (1) 0.70 0.20 (1) 0.80 0.10 (0) 1.90 0.20 (1) LucatelloPhD

CS 22957-027 -0.93 0.14 (1) 1998A&A...332..672B

-0.97 0.12 (1) 0.83 0.21 (0) 1997ApJ...489L.169N
-1.23 0.21 (1) ... (0) 2002ApJ...576L.141A

CS 22967-007 2.03 0.12 (1) 1.50 0.10 (1) 0.80 0.20 (1) 2.80 0.10 (1) LucatelloPhD

CS 29491-069 0.34 0.00 (1) 1.06 0.00 (1) 2005A&A...439..129B

CS 29495-042 1.77 0.18 (1) 1.30 0.20 (1) 0.80 0.20 (1) 1.30 0.20 (1) LucatelloPhD

CS 29497-004 1.21 0.00 (1) 1.21 0.00 (1) 1.62 0.00 (1) 2005A&A...439..129B

CS 29497-030 2.17 0.15 (1) 2.10 0.10 (1) 1.44 0.15 (1) 3.55 0.00 (1) 2004A&A...413.1073S

CS 29497-034 2.03 0.00 (1) 2.12 0.00 (1) 1.80 0.00 (1) 2.95 0.00 (1) 2005A&A...429.1031B

1.73 0.10 (1) 1.90 0.20 (1) 1.60 0.10 (0) 2.90 0.20 (1) LucatelloPhD

CS 29498-043 -0.45 0.20 (1) 2002ApJ...576L.14lA
-0.46 0.20 (1) 2004ApJ...608..971A

CS 29502-092 -0.82 0.27 (1) 0.40 0.00 (0) 2002ApJ...567.1166A
CS 29526-110 2.11 0.17 (1) 1.69 0.24 (1) 1.73 0.20 (1) 3.30 0.24 (1) 2002ApJ...580.1149A
CS 30301-015 1.45 0.16 (1) 0.84 0.25 (1) 0.20 0.18 (1) 1.70 0.24 (1) 2002ApJ...580.1149A
CS 30314-067 -0.57 0.14 (1) -0.50 0.00 (0) 2002ApJ...567.1166A
CS 30315-091 1.56 0.15 (1) 0.90 0.20 (1) 0.40 0.20 (1) 1.90 0.30 (1) LucatelloPhD

CS 30323-107 1.84 0.17 (1) 1.10 0.10 (1) 0.60 0.10 (0) 2.50 0.20 (1) LucatelloPhD

CS 30338-089 1.81 0.38 (1) 1.60 0.20 (1) 1.80 0.20 (1) 3.70 0.20 (1) LucatelloPhD

CS 31062-012 1.98 0.16 (1) 2.02 0.18 (1) 1.62 0.14 (1) 2.40 0.19 (1) 2002ApJ...580.1149A
CS 31062-050 2.30 0.15 (1) 2.44 0.20 (1) 1.84 0.13 (1) 2.90 0.24 (1) 2002ApJ...580.1149A

2.80 0.20 (1) 2.12 0.12 (1) 1.79 0.07 (1) 2.81 0.15 (1) 2004ApJ...605..462J
CS 31082-001 1.17 0.00 (1) 1.13 0.00 (1) 1.63 0.00 (1) 0.40 0.00 (1) 2002A&A...387..560H

G 64-12 -0.25 0.00 (1) 2005astro.ph..9658F
G 77-61 1.00 0.00 (0) 3.00 0.00 (0) 2005A&A...434.1117P

HD 13979 -0.50 0.00 (1) -0.10 0.00 (1) -0.38 0.00 (1) 2000ApJ...544..302B
HD 25532 0.17 0.00 (1) -0.07 0.00 (1) 0.10 0.00 (1) 2000ApJ...544..302B
HD 105546 0.42 0.00 (1) 0.05 0.00 (1) 0.32 0.00 (1) 2000ApJ...544..302B
HD 166161 0.53 0.00 (1) 0.36 0.00 (1) 0.10 0.00 (1) 2000ApJ...544..302B
HD 218857 0.03 0.00 (1) -0.36 0.00 (1) -0.23 0.00 (1) 2000ApJ...544..302B
HE 0007-1832 0.21 0.00 (1) 1.82 0.00 (0) 1.77 0.00 (0) 2.99 0.00 (0) 2004ApJ...612.1107C
HE 0024-2523 1.46 0.20 (1) 1.80 0.20 (1) 1.10 0.10 (0) 3.30 0.10 (1) 2003AJ....125..875L

HE 0058-0244 1.68 0.00 (1) 1.90 0.10 (1) 1.60 0.20 (1) 3.40 0.20 (1) LucatelloPhD

HE 0107-5240 0.82 0.00 (0) 2.80 0.00 (0) 2002Natur.419..904C

HE 0131-3953 2.20 0.23 (1) 1.94 0.27 (1) 1.62 0.28 (1) 2005A&A...439..129B

HE 0143-0441 2.27 0.18 (1) 1.98 0.14 (1) 1.64 0.17 (1) 3.45 0.00 (1) 2004ApJ...612.1107C
HE 0202-2204 1.41 0.22 (1) 1.36 0.34 (1) 0.49 0.24 (1) 2005A&A...439..129B

HE 0231-4016 1.47 0.23 (1) 1.22 0.28 (1) 2005A&A...439..129B

HE 0336+0113 2.06 0.00 (1) 2.10 0.10 (1) 1.50 0.20 (1) 2.80 0.20 (1) LucatelloPhD

AnnexeG.Abondancesdanslesétoilespauvresenmétauxissuesdelalittérure



Tab.G.2-Abondancesdesélémentsàcapturedeneutrondanslesétoilesdelalittérature.Cetableauinclutenparticuliertouteslesétoilescarbonéesconnuesàcejour.Les(1)indiquentdesvaleursexactesalorsqueles(0)indiquentdeslimitessupérieures.Note:lesabondancessontidentiquesauxabondancespubliéesetnesontpascorrigéespard’éventuellesdifférencesde
valeurssolaires.

Object [Ba/Fe] <7 [La/Fe] a [Eu/Fe] a [Pb/Fe] CT references

HE 0338-3945 2.41 0.07 (1) 2.28 0.16 (1) 1.94 0.17 (1) 3.10 0.11 (1) 2005Jonsell...astroph
HE 0430-4404 1.62 0.23 (1) 1.41 0.26 (1) 2005A&A...439..129B

HE 0430-4901 0.50 0.00 (1) 1.16 0.00 (1) 2005A&A...439..129B

HE 0432-0923 0.72 0.00 (1) 1.25 0.00 (1) 2005A&A...439..129B

HE 1105+0027 2.45 0.23 (1) 2.10 0.24 (1) 1.81 0.24 (1) 2005A&A...439..129B

HE 1127-1143 0.63 0.00 (1) 1.08 0.00 (1) 2005A&A...439..129B

HE 1135+0139 1.13 0.24 (1) 0.93 0.25 (1) 0.33 0.25 (1) 2005A&A...439..129B

HE 1135-0344 2005A&A...439..129B

HE 1219-0312 0.51 0.00 (1) 0.91 0.00 (1) 1.41 0.00 (1) 2005A&A...439..129B

HE 1221-1948 2005A&A...439..129B

HE 1249-3121 2005A&A...439..129B

HE 1300+0157 2005A&A...439..129B

HE 1300-0641 -0.77 0.26 (1) 2005A&A...439..129B

HE 1300-2201 -0.04 0.27 (1) 2005A&A...439..129B

HE 1305-0331 2005A&A...439..129B

HE 1327-2326 1.58 0.12 (0) 2005Natur.434.,871F

HE 1330-0354 -0.47 0.26 (1) 2005A&A...439..129B

HE 1351-1049 0.13 0.25 (1) 2005A&A...439..129B

HE 1413-1954 2005A&A...439..129B

HE 1430-1123 1.82 0.23 (1) 2005A&A...439..129B

HE 2148-1247 2.36 0.15 (1) 1.10 0.20 (1) 1.98 0.10 (1) 3.12 0.20 (1) 2003ApJ...588.1082C
HE 2150-0825 1.70 0.22 (1) 1.41 0.25 (1) 2005A&A...439..129B

HE 2158-0348 1.54 0.00 (1) 1.90 0.10 (1) 1.40 0.20 (1) 3.40 0.20 (1) LucatelloPhD

HE 2224+0143 0.59 0.00 (1) 0.65 0.00 (1) 1.05 0.00 (1) 2005A&A...439..129B

HE 2227-4044 1.38 0.24 (1) 1.28 0.26 (1) 2005A&A...439..129B

HE 2232-0603 1.51 0.00 (1) 1.25 0.05 (1) 0.70 0.10 (1) 2.10 0.20 (1) LucatelloPhD

HE 2240-0412 1.37 0.23 (1) 2005A&A...439..129B

HE 2327-5642 0.66 0.00 (1) 0.67 0.00 (1) 1.22 0.00 (1) 2005A&A...439..129B

HE 2356-0410 -0.97 0.00 (1) 0.50 0.20 (1) -0.50 0.20 (1) 1.40 0.20 (0) LucatelloPhD

LP 625-44 2.74 0.20 (1) 2.46 0.13 (1) 1.97 0.20 (1) 2.55 0.20 (1) 2001ApJ...561..346A
LP 706-7 2.01 0.14 (1) 1.81 0.19 (1) 1.40 0.20 (1) 2.28 0.20 (1) 2001ApJ...561..346A



Annexe G. Abondances dans les étoiles pauvres en métaux issues de la littérure
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