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Résumé

Des spectres & haute résolution (R 2 40000) et & rapport S/B élevé ont été acquis avec le
spectrographe UVES sur le télescope VLT-Kueyen (Observatoire de Paranal, ESO, Chili) pour
des étoiles naines du turnoff et des sous-géantes 4 la base de la RGB (V' 2 16 mag) dans 3 amas
globulaires galactiques & différentes métallicités (NGC 6397, NGC 6752 et 47 Tuc/NGC 104,
respectivement a [Fe/H| ~ —2.0, -1.5 et -0.7). Des spectres ont aussi été obtenus pour 25 étoiles
de champ du halo 4 résolution égale, mais rapport S/B plus élevé.

Jai utilisé ces données pour déterminer les abondances de plusieurs éléments produits par
capture de neutrons dans ces étoiles (Sr, Y, Ba et Eu). Ce travail s’inscrit dans le cadre d'un Large
Programme sur I’étude de la composition chimique d’étoiles trés peu évoluées dans des amas
globulaires. Il s'agit en particulier de la toute premiére détermination d’abondances pour des
métaux lourds dans de telles étoiles. Ces abondances ainsi que les rapports d’abondance [Ba/Eu]
et [Sr, Y/Ba] m’ont servi & tester le scénario d’auto-enrichissement des amas. J’ai comparé mes
résultats aux étoiles de champ du halo, ainsi qu’a d’autres amas globulaires connus pour lesquels
des rapports d’abondance d’éléments lourds ont pu étre obtenus dans le passé au moins pour
quelques géantes brillantes (V' < 12).

Les résultats de mon travail de thése montrent que ’abondance des métaux lourds est
constante dans un méme amas et semble ne pas dépendre du stade d’évolution des étoiles ob-
servées (naines, sous-géantes ou géantes). Il a aussi été montré que ces abondances ne sont pas
liées aux « anomalies d’abondance » caractéristiques des métaux légers (O, Na...) dans les amas
globulaires. Un autre résultat important est que les amas semblent avoir subi un enrichissement
progressif en éléments lourds par les processus r et s. La plupart des amas globulaires semble en
fait suivre parfaitement les schémas d’abondance des étoiles de champ du halo de la Galaxie, ce
qui rejette 'explication de l'origine de la métallicité et de ’'abondance des métaux lourds dans
les amas globulaires par un scénario « classique » d’auto-enrichissement.

Mots-clés: Etoiles : abondances : éléments lourds — Galaxie : amas globulaires : 47 Tuc /
NGC 104, NGC 6397, NGC 6752 - Galaxie : évolution chimique.



Abstract

High resolution (R 2 40000) and high S/N spectra have been acquired with the spectrograph
UVES on the VLT-Kueyen telescope (Paranal Observatory, ESO, Chile) for several main sequence
turnoff stars and subgiants at the base of the RGB (V' 2 16 mag) in 3 globular clusters at different
metallicities (NGC 6397, NGC 6752, and 47 Tuc/NGC 104, respectively at [Fe/H| ~ —2.0, -1.5,
and -0.7). Spectra for a sample of 25 field halo subdwarves have also been taken with equal
resolution, but higher S/N. ,

I have used these data to determine the abundances of several neutron-capture elements in
these stars (Sr, Y, Ba, and Eu). This work has been done in the framework of a Large Programme
devoted to studying the chemical composition of scarcely evolved globular cluster stars. This is
the first determination of abundances for n—capture elements in such stars. These abundances,
together with the [Ba/Eu] and [Sr, Y/Ba] abundance ratios, have been used to test the self-
enrichment scenario in globular clusters. A comparison has been done with field halo stars and
other well known Galactic globular clusters in which heavy elements have already been detected
in the past, at least in bright giants (V < 12).

My results show that the n—capture element abundances are constant in a given cluster, and
that this seems to be independent of the evolutionary phase of the observed stars (dwarves, sub-
giants, or giants). I have also established that these abundances are not linked to the “abundance
anomalies” that are found for the light metals (O, Na...) in globular clusters. Another important
result is that globular clusters seem to have been uniformly enriched by r— and s-process syn-
theses, and that most of them follow exactly the same abundance patterns as field halo stars in
the Galaxy, which discards a “classical” self-enrichment scenario for the origin of the metallicity
and of the n—capture elements in globular clusters.

Keywords: Stars : abundances : heavy elements — Galaxy : globular clusters : 47 Tuc / NGC 104,
NGC 6397, NGC 6752 - Galaxy : chemical evolution.
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Introduction

Le but de cette thése a été d’aborder les problémes liés & la composition chimique des amas
globulaires de notre galaxie, notamment 1’origine de la métallicité de ces amas. Divers scénarios
existent pour comprendre les caractéristiques chimiques des étoiles d’amas globulaires. Le premier
fait ’hypothése que les amas se sont formés & partir de matiére déja enrichie en éléments lourds.
Une autre explication est que la métallicité de ces amas proviendrait d’une premiére génération
d’étoiles, appartenant & ’amas, aujourd’hui disparue, qui aurait alors pollué le nuage donnant
naissance au futur amas globulaire.

Pour cette étude, ’analyse des rapports d’abondance des éléments plus lourds que le fer est
fondamentale. Jusqu’a présent, les données observationnelles étaient insuffisantes pour donner
préférence 4 un scénario particulier. Durant mon travail de thése, j’ai bénéficié de I’analyse de
spectres obtenus avec le spectrographe échelle UVES en opération sur la deuxiéme unité du
VLT (Observatoire du Cerro Paranal, ESO, Chili). Ce travail était inclus dans une collaboration
internationale (ESO-Large Programme « Globular Cluster Distances, Ages, and Metallicities »)
pour laquelle de nombreuses nuits de temps de télescope avaient été attribuées pendant les années
2000 et 2001. Ce Large Programme concerne entre autre I’étude de la composition chimique
détaillée d’étoiles appartenant & 3 amas globulaires proches.

Une des originalités de ce travail est que la détermination des abondances dans les amas
globulaires se base pour la premiére fois sur des spectres d’étoiles naines. Ces étoiles n’ont pas
subi de phénoménes internes qui auraient pu modifier leur abondance en éléments lourds. Par
ailleurs, au moment ou j'ai entamé mon travail de thése, le spectrographe UVES était en fonc-
tion au VLT depuis tout juste un an et demi. Cette thése est donc 'une des premiéres théses
francaises exploitant les données du VLT et de cet instrument.

Dans le chapitre 1, je présenterai le contexte dans lequel s’inscrit ce travail en retracant
notamment I’évolution de 1’étude des abondances d’éléments chimiques dans les amas globulaires
de notre galaxie.

Le chapitre 2 sera consacré a des rappels sur la synthése des éléments chimiques et sera
principalement axé sur les éléments plus lourds que le fer produits par capture neutronique.

Les observations faites dans le cadre du Large Programme « Globular Clusters » seront
détaillées au chapitre 3, ainsi que la fagon dont on a procédé pour la réduction de ces observations.

Au chapitre 4, j’aborderai la théorie des atmosphéres stellaires, ainsi que la maniére de dé-
terminer des abondances & partir de spectres observés.

Le chapitre 5 décrira en détail 1’étude d’un des 3 amas globulaires de ce programme :
NGC 6752. J'y traiterai en particulier la dispersion d’abondance des éléments produits par cap-
ture neutronique présents dans les étoiles de cet amas en fonction du stade évolutif de ces étoiles.

Je parlerai ensuite au chapitre 6 de ’abondance des éléments lourds dans les amas globulaires
en général. J'y présenterai les résultats obtenus pour les 3 amas étudiés dans ce programme
(47 Tuc, NGC 6752 et NGC 6397).
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Je consacrerai finalement le chapitre 7 & I'interprétation de tous ces résultats et & la maniére
de les utiliser pour tester la validité d’un scénario particulier décrivant la formation des amas
globulaires de notre galaxie et la fagcon dont les étoiles d’amas ont été enrichies en fer et en
métaux plus lourds.



Chapitre 1

Abondances et amas globulaires

Sommaire
1.1 Les amas globulaires dans la Galaxie . . . . ... ............ 3
1.2 Les « anomalies » d’abondance . .. ... ...t v v v v e v 5
1.3 Evolution chimique dans les amas globulaires . ............ 7
1.4 Progrés récents : le programme « Globular Clusters» . ... .. .. 8
1.5 Etude des éléments plus lourds quelefer . . . . ... ......... 9
1.6 Sur ’enrichissement des amas en éléments lourds . . . ........ 10

1.1 Les amas globulaires dans la Galaxie

La majorité du gaz, des étoiles et des amas de la Voie Lactée est répartie soit dans le disque
(composante aplatie, en rotation, riche en métaux et en gaz), soit dans le bulbe (en rotation plus
lente, riche en métaux, mais plus pauvre en gaz). Le halo sphéroidal de la Galaxie s’étend quant
4 lui avec une densité décroissante jusqu’a des distances de 30 & 40 kpc en moyenne, voire une
centaine de kpc pour les objets les plus lointains. Parmi les caractéristiques principales des étoiles
peuplant le halo, on peut retenir qu’elles sont souvent plus déficientes en métaux et globalement
plus anciennes que les étoiles du bulbe ou du disque. Si on s’en tient & la description originale de
Baade (1944), on peut donc classer ainsi les étoiles du disque parmi les objets de la « Population
I », et celles du halo dans la « Population II ».

Parmi les objets du halo, on distingue notamment les amas globulaires. Il s’agit de systémes
sphériques composés de quelques 10%-10° étoiles gravitationnellement liées (voir figure 1.1). Cer-
tains amas de la Galaxie peuvent étre repérés a l’oeil nu : ils nous apparaissent comme des sources
étendues aux bords flous, un peu comme de grosses étoiles. On en dénombre environ 140 dans la
Voie Lactée, répartis pour la plupart selon une distribution sphéroidale dans le halo.

Vers 1918, Harlow Shapley mesure les distance des amas globulaires en se basant sur la
relation période-luminosité des céphéides découverte par Henrietta Leavitt en étudiant les Nuages
de Magellan. Il montre alors que la distribution spatiale des amas globulaires n’est pas centrée
sur le systéme solaire, mais décalée d’environ 8 kpc en direction de la constellation du Sagittaire.
C’est ainsi que ’étude de la distribution des amas globulaires a permis de déterminer la position
du centre galactique (voir par exemple Shapley, 1918).

Les amas globulaires ont ensuite joué un réle fondamental dans la compréhension de 1’évolu-
tion stellaire. En considérant que toutes les étoiles d’'un méme amas s’étaient formées en méme

3



Chapitre 1. Abondances et amas globulaires

F1G. 1.1 - L’amas globulaire NGC 6397 (ESO-MPI 2.2m+WFI, ESO PR Photo 23a/04).

temps et que leur composition chimique était la méme, la distribution des étoiles d’un amas glo-
bulaire dans le diagramme HR a permis de quantifier les différents stades de 1’évolution stellaire.

Une des toutes premiéres détermination d’abondances & partir de spectres d’étoiles d’amas
globulaires a été publiée dans un article de Helfer et al. (1959). Ils ont déterminé la composition
chimique de 3 étoiles géantes K de Population II (une d’entre elles était une étoile de champ
et les deux autres appartenaient 4 des amas globulaires). Les temps de pose pour les étoiles
d’amas allaient d’une vingtaine & plus d’une cinquantaine d’heures en utilisant plusieurs plaques
sur une caméra & comptage de photons au télescope de 5 m du mont Palomar! Cette étude
permit de montrer que les étoiles d’amas globulaires sont similaires aux étoiles de Population
I et présentent aussi une déficience en métaux. L’étude de la composition chimique des étoiles
devient alors I'un des outils fondamentaux pour confirmer la théorie de la nucléosynthése stellaire
élaborée par Burbidge et al. (1957, article plus souvent cité en tant que « BZFH »).

Durant les années 1970, de nombreuses analyses & moyenne dispersion ont permis de montrer
que la dispersion des abondances dans un méme amas était étonnamment faible. Ce fait indique
que le gaz qui a formé ces amas était extrémement homogéne. Il existe cependant quelques
exceptions comme w Cen pour lequel on a trouvé une grande dispersion de métallicité, ou M 22
pour lequel on a trouvé une distribution bi-modale des étoiles en fonction de leur contenu en CN.
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1.2. Les « anomalies » d’abondance

Ce point est important lorsqu’on veut comprendre l'origine de la métallicité des amas globulaires.
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FI1G. 1.2 - Distribution des amas globulaires en [Fe/H]. J’y ai indiqué la métallicité des 3 amas
étudiés au cours de ma thése.

En 1985, Zinn publie un article ot il montre que :

1. La distribution en [Fe/H] des amas globulaires est bi-modale (double gaussienne, voir la
figure 1.2). Il interpréte cette bi-modalité (considérant également les propriétés cinéma-
tiques) des amas par l'existence de 2 populations d’amas (Zinn, 1985) : une population
d’amas globulaires du halo (pauvre en métaux) et une population du disque (riche en
métaux) ;

2. il n'existe pas de gradient significatif pour la métallicité des amas du halo en fonction de
leur distance galactocentrique;

3. la distribution de métallicité des amas globulaires est différente de celle des étoiles de champ
du halo. En effet, tous les amas du halo observés ont une métallicité [Fe/H] comprise entre
-2.5 et -1.0. En revanche, la distribution de métallicité des étoiles du halo est beaucoup
plus variée, en particulier une fraction des étoiles de champ se trouve & des métallicités
beaucoup plus basses ([Fe/H] < —3.0). L'origine de cette limite inférieure de la métallicité
des amas globulaires est une contrainte importante sur les scénarios de formation des amas
globulaires.

1.2 Les « anomalies » d’abondance

Les amas globulaires sont souvent utilisés en tant que « laboratoires » naturels dans le but
de tester différentes théories de 'évolution stellaire et de I’évolution chimique des galaxies. Ceci
est dd au fait qu’on y trouve des étoiles & pratiquement tous les stades d’évolution possibles. En
effet, si on admet que les étoiles d'un méme amas sont toutes nées 4 la méme période, il est en re-
vanche trés peu probable qu’elles aient toutes la méme masse. Ce qui a pour conséquence qu’elles
évoluent toutes & des rythmes trés différents, recouvrant ainsi différentes séquences évolutives
du diagramme Hertzsprung-Russel (ou du diagramme couleur-magnitude, voir figure 1.3 pour
les amas étudiés dans cette these). Il est donc toujours trés intéressant de comparer les étoiles
d’amas globulaires & d’autres étoiles de la Galaxie pouvant présenter le méme type d’histoire
chimique, qu’elles soient dans le halo, le bulbe ou le disque.
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F1G. 1.3 — Diagrammes couleur-magnitude des amas globulaires observés : (a) 47 Tuc; (b)
NGC 6752; (c) NGC 6397. La photométrie (V, b —y) est de Grundahl et al. (2000).

Une caractéristique trés frappante des amas globulaires est leur homogénéité exceptionnelle
dans ’abondance d’éléments du pic du fer (& ’exception de I’amas w Cen qui montre une dis-
persion trés importante dans les abondances de tous les éléments chimique). On pourrait donc
s’attendre & ce que les abondances d’autres éléments soient similaires & ce qu’on trouve dans
des étoiles de champ de la Galaxie & des métallicités comparables. Les années 1970 et les ob-
servations spectroscopiques ont pourtant été particuliérement riches en révélations concernant
les abondances dans les amas. Les premiéres inhomogénéités d’étoile & étoile dans les amas
globulaires ont ainsi été découvertes par Osborn (1971), puis confirmées définitivement par la
description de Norris et al. (1981) d’une bi-modalité dans la distribution de l'intensité des raies
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de CN et de CH en fonction des étoiles géantes observées dans I’amas NGC 6752.

Vers la fin des années 1970, l'utilisation de la spectroscopie 4 haute résolution spectrale va
permettre d’étendre les analyses spectroscopiques & d’autres types d’éléments et de découvrir de
nouvelles inhomogénéités au sein des amas, notamment parmi les métaux légers ou les éléments
a : 0, Na, Mg et Al (Gratton, 1993). Ces traits caractéristiques de la grande majorité des
amas globulaires seront bientot appelés « anomalies d’abondance » en raison du fort contraste
que présentent ces résultats relativement aux étoiles de champ de la Galaxie. Vers la fin des
années 1980 et pendant les années 1990, des relevés systématiques ont permis d’analyser ces
dispersions d’abondances et ont mis en évidence quelques propriétés trés particuliéres, notamment
I'existence d’une anti-corrélation entre les abondances d’oxygéne et de sodium dans les géantes
d’amas globulaires (Kraft, 1994), ainsi qu'une anti-corrélation similaire entre le magnésium et
I’aluminium.

1.3 Evolution chimique dans les amas globulaires

La découverte d’'inhomogénéités d’abondance dans les amas a évidemment donné lieu 4 ’appa-
rition de plusieurs théories sur leur formation et leur évolution chimique, notamment les scénarios
d’auto-enrichissement et d’auto-pollution.

Différents modéles ont été imaginés pour expliquer ’existence de ces anomalies d’abondance
dans les géantes d’amas globulaires :

e les anomalies des éléments C-N-O ont été interprétées comme le résultat d’un mélange
profond faisant remonter & la surface les produits créés par le cycle CNO & haute tem-
pérature dans la couche de 'He en combustion des géantes rouges (fonction de la crois-
sance/décroissance des abondances de C ou N avec la luminosité le long de la RGB);

e une autre interprétation de ces anomalies d’abondance fait appel 4 une pollution externe
par le biais d’une seconde génération d’étoiles formées par la matiére créée dans des étoiles
de masse intermédiaire pré-existantes pendant leur phase AGB. C’est ce qu’on appelle
1’ auto-pollution.

A la fin des années 1990, aucun de ces scénarios ne permettait d’expliquer la diversité des
anomalies d’abondance observées dans les géantes de divers amas globulaires. Un des tests les
plus puissants concernant les modéles de mélange profond dans les étoiles consiste & entreprendre
une analyse spectroscopique & haute résolution d’étoiles & différents phases d’évolution le long du
diagramme HR des amas globulaires (dans plusieurs amas globulaires & différentes métallicités).
L’intérét des étoiles d’amas peu brillantes (peu évoluées) est que ce sont des étoiles de petite
masse qui n’ont pas encore atteint le RGB bump et ne peuvent donc en principe pas avoir vécu
d’épisodes de mélange interne profond. Les étoiles brillantes de la RGB ne présentent en revanche
aucun obstacle physique fondamental & la présence d’épisodes de mélange interne profond.

Les télescopes de la classe des 3-4 m ne permettent pas de pousser I’analyse spectroscopique &
haute résolution au-dela des géantes brillantes (V ~ 11-12 mag) alors que les tests des scénarios
d’évolution chimique dans les amas globulaires nécessitent que 1'on descende beaucoup plus
dans le diagramme HR, jusqu’au étoiles naines (~3 & 4 ordres de magnitude plus bas), les
temps d’exposition devenant alors prohibitifs pour des télescopes de cette taille. L’utilisation de
télescopes de la classe des 8-10 m associés & des spectrographes efficaces devient donc nécessaire
(VLT, Keck, Subaru, etc.). Le spectrographe UVES (Dekker et al., 2000) sur l'unité 2 du VLT
(Kueyen) permet désormais d’effectuer des analyses spectroscopique & haute résolution et haut
rapport signal sur bruit (S/B) d’étoiles peu brillantes et trés peu évoluées jusqu’a des magnitudes
V ~ 18 : on peut donc l'utiliser pour ’analyse d’étoiles sous-géantes & la base de la branche des
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géantes rouges, voire de naines proches du turnoff.

1.4 Progrés récents : le programme « Globular Clusters »

L’étude des anomalies d’abondance des amas globulaires a récemment fait des progrés spec-
taculaires grace & la premiére étude & haute résolution et haut rapport S/B d’étoiles étant &
différents stades de leur séquence évolutive et dans des amas & différentes métallicités.

Le programme intensif d’observation « Globular Cluster Ages, Distances, and Metallicities »
effectué a4 'ESO (ESO-LP 165.1-0263, sous la direction de R. G. Gratton, INAF-Observatoire
astronomique de Padoue, Italie) a été dédié a cette étude. Deux groupes d’étoiles ont été sélec-
tionnés dans trois amas globulaires de métallicités différentes : des naines proches du turnoff et
des sous-géantes 4 la base de la branche des géantes rouges, & des magnitudes comprises dans 'in-
tervalle 15 < V < 18, dans les amas NGC 6397, NGC 6752 et 47 Tuc, de métallicités respectives
[Fe/H] ~ —2.0, -1.5 et -0.7 dex.

Un des résultats principaux concernant les anomalies d’abondance est que anti-corrélation
O-Na déja trouvée dans les géantes existe également dans les étoiles peu évoluées comme les
étoiles du turnoff ou 4 la base de la branche des géantes rouges (RGB). Gratton et al. (2001) et
Carretta et al. (2004) ont montré que ces “anomalies” sont indépendantes de la phase d’évolution
de I’étoile dans les 3 amas étudiés lors de ce programme intensif. Cette découverte a été confirmée
par d’autres groupes pour d’autres amas globulaires (Ramirez et Cohen, 2003, pour M 71 et
M 5). La conséquence de cette découverte est que les modéles de pollution interne permettant
d’expliquer les anomalies d’abondance dans les géantes d’amas globulaires ne sont pas valides
pour expliquer ce qui a été trouvé dans les étoiles peu évoluées. Les derniers progrés sur les
analyses chimiques d’étoiles d’amas globulaires sont résumés dans un article de revue de Gratton
et al. (2004).

Un scénario, développé entre autre par Ventura et al. (2001) et D’Antona et al. (2002), a
émergé parmi d’autres et permet d’expliquer les anomalies observées dans ces étoiles par un
phénomeéne d’auto-pollution entre deux générations d’étoiles. Dans ce scénario, on part d'une
premiére génération d’étoiles, qui est la population d’origine de I’amas, de méme composition
chimique que les étoiles de champ & la méme métallicité. L’existence d’'une hypothétique seconde
génération formée & partir des ejecta des étoiles de masse intermédiaire les plus massives pendant
leur phase AGB, lorsque 'amas avait ~10® ans, et pour une période s’étalant sur quelques ~108
ans, qui est en fait trés courte si on la compare & I’dge actuel d’'un amas qui se situe autour
de ~10-14 milliards d’années. Il reste cependant des questions sur l'intervalle de masse de ces
étoiles progénitrices.

Les observations montrent que les abondances d’éléments plus lourds que le fer ne varient pas
ou varient trés peu au sein d’un amas globulaire (Armosky et al., 1994; James et al., 2004a,b). En
particulier, on ne trouve aucune corrélation entre les abondances d’éléments produits par capture
de neutrons et les anomalies observées pour les métaux légers (O, Na, Mg, Al). Ceci pourrait
indiquer que les étoiles AGB progénitrices considérées dans le cadre d'un scénario d’auto-pollution
ne pourraient agir que dans un intervalle de masse limité. Malheureusement, il manque & ce jour
un modéle capable de prédire la production des métaux lourds dans les amas globulaires. Et si
les modéles d’auto-pollution peuvent reproduire les schémas observés des anomalies d’abondance
pour les métaux légers, ils n’expliquent ni ’abondance des métaux plus lourds que le fer, ni méme
Porigine de la métallicité des amas.
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1.5 Etude des éléments plus lourds que le fer

La grande majorité des éléments lourds (Z > 30) sont produits par capture neutronique rapide
ou lente (processus r ou processus s, voir le chapitre 2) dépendant de temps caractéristiques
relatif de capture de neutrons et de la désintégration 3. Ce sont les travaux pionniers menés
au cours des années 1950 notamment par Cameron (1957) et B?FH qui ont permis d’identifier
et de séparer ces deux processus, qui apparaissent dans des conditions physiques extrémement
différentes. Il est généralement admis que les sites astrophysiques associés & ces processus sont
aussi trés différents. '

Schématiquement, on pense que les éléments trés lourds, riches en neutron (éléments r) et
une fraction des éléments lourd du premier pic (éléments weak-s vers A ~ 88) sont probablement
produits uniquement pendant les phases ultimes de la vie des étoiles massives, alors que la fusion
de I’hélium dans les étoiles de petite masse et de masse intermédiaire est responsable de la
formation des autres éléments (éléments main-s). Il semble aujourd’hui probable que l'existence
d’autres sites de formation, voire d’autres processus de formation de ces éléments, soit nécessaire
pour expliquer la formation des éléments par capture de neutrons (Truran et al., 2002; Cowan
et Sneden, 2004; Travaglio et al., 2004).

Les premiéres observations spectroscopiques d’éléments & capture neutronique dans des étoiles
d’amas globulaires 4 moyenne ou haute résolution spectrale ont été réalisées durant la seconde
moitié des années 1970. Dans certains cas particuliers comme celui de ’amas w Cen, elles ont
révélé une dispersion d’abondance trés importante ainsi qu’une surabondance des éléments s
Sr et Ba (Dickens et Bell, 1976; Mallia, 1977) d’un facteur de plus de 30 par rapport au Soleil.
Cette surabondance, jusqu’alors jamais observée dans les étoiles de champ, a alors été interprétée
comme résultant du mélange interne qui a lieu dans les stades avancés de I’évolution stellaire. En
fait, les rares études précédentes menées sur quelques étoiles de champ du halo avait méme montré
des rapports d’abondance [Ba/Fe] sous-solaires 4 faible métallicité (Wallerstein et al., 1963). Spite
et Spite (1978b) confirment plus tard que la sous-abondance du baryum apparait dans les étoiles
de champ du halo, au moins pour des métallicités [Fe/H] < —1.5, et la question se pose alors
de savoir si on peut aussi observer une telle signature dans les amas globulaires les plus pauvres
en métaux (Spite et Spite, 1978a) !. Plus récemment, de nombreuses observations ont permis
d’établir que le rapport [Ba/Fe] décroit dans les étoiles de champ du halo & faible métallicité
et devient nettement sous-abondant par rapport & la valeur solaire dés que [Fe/H] < —2.5
(voir par exemple Gratton et Sneden, 1994; McWilliam, 1998; Burris et al., 2000; Fulbright,
2002, et références dans ces articles). Cette sous-abondance du baryum peut s’interpréter comme
une caractéristique du gaz & partir duquel les étoiles ont été formées et peut donc donner des
informations sur ’enrichissement en métaux pendant les phases précoces de la Galaxie.

Pour revenir 4 la fin des années 1970, les rares amas alors observés & moyenne résolution offrent
peu ou pas de réponses : w Cen (—1.7 < [Fe/H| < —1.3) n’est pas assez pauvre pour qu’on puisse
espérer y trouver une sous-abondance du rapport [Ba/Fe] (voir ci-dessus, Dickens et Bell, 1976;
Mallia, 1977), et dans NGC 6397, pourtant plus pauvre en métaux ([Fe/H] ~ —2.0, Mallia 1977),
d’aprés Spite et Spite (1978a), une sous-abondance d’un facteur légérement supérieur & 2 par

1Je profite de ce passage pour faire un trés bref aparté sur un point qui m’a beaucoup amusé : le hasard
faisant visiblement plut6t bien les choses, il se trouve que le 80°™° symposium de I'UAI a en fait eu lieu fin
1977, quelques mois seulement aprés ma naissance. Encore plus drole, I’article de Spite et Spite (1978b) qui fait
aujourd’hui référence parmi les premiéres observations d’éléments lourds dans les étoiles du halo a, quant & lui,
été soumis a la revue Astronomy & Astrophysics en septembre de la méme année, exactement un mois et deux
jours aprés ma naissance! Et en 2001, soit 24 ans aprés, j’ai été intégré a 'équipe de Monique et Frangois Spite
pour y commencer cette thése sous la direction de Patrick Frangois, un de leurs anciens étudiants...
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rapport & la valeur solaire impliquerait une décroissance de la largeur équivalent de la raie de
Ball 4 4554.0 A de moins de 30 %, ce qui est alors bien en-dessous des erreurs observationnelles!

La comparaison de la distribution des abondances des éléments lourds dans les étoiles d’amas
globulaires et les étoiles de champ nécessite donc 'utilisation de spectroscopie & haute résolution
et & haut rapport S/B car les transitions des éléments & capture neutronique sont en général
difficiles & mesurer. Nous avons déja vu qu’en réalité, l'utilisation des meilleurs instruments
associés aux télescopes de la classe des 4 m ne permettait d’étudier que des étoiles plus brillantes
que V ~ 12-13 mag (section 1.3). Dans le cas des amas globulaires, cela signifiait qu’on ne
pouvait analyser que les étoiles situées tout en haut de la branche des géantes rouges. De plus,
il n’existait encore récemment pas de spectrographe ayant une couverture spectrale incluant le
proche ultra-violet. Les spectres des étoiles étaient principalement centrées sur la région jaune-
rouge ol les étoiles froides émettent le plus de flux et ol la plupart des transitions nécessaires a
’étude des anomalies d’abondance de métaux légers étaient mesurables. Cependant, la majorité
des transitions des éléments produits par capture de neutrons apparait dans I'UV ou le flux de
’étoile est plus faible. Malheureusement, dans ces étoiles relativement froides, cette région est
extrémement riche en raies trés fortes rendant la mesure de ’'abondance des éléments lourds
difficile (raies trop faibles ou raies trop fortes, mélange de raies). Ainsi, la majeure partie des
déterminations d’abondance des éléments lourds effectuées dans ces étoiles du haut de la branche
des géantes sont trés imprécises et ne se limitent en général qu’au baryum et & 1’europium,
éléments qui possédent des transitions mesurables dans la partie rouge du spectre.

Des progrés peuvent étre faits au moyen de ’analyse d’étoiles plus chaudes, c’est-a-dire moins
évoluées et donc moins lumineuses (voir section 1.4). Ce travail ne peut donc étre fait qu’'au moyen
de télescopes de la classe des 8-10 métres.

1.6 Sur ’enrichissement des amas en éléments lourds

Truran (1988) a suggéré un test des scénarios d’auto-enrichissement permettant d’expliquer
la métallicité et 'abondance des éléments plus lourds que le fer dans les amas globulaires : si
les amas globulaires ont été formés & partir de matiére primordiale, alors les éléments chimiques
observés aujourd’hui dans les étoiles encore présentes proviendraient des ejecta de générations
précédentes d’étoiles trés massives (supernovee de type II) qui auraient auto-enrichi la matiére
de I’'amas. Dans ce cas, les étoiles d’amas du halo devraient avoir des rapports [o/Fe] élevés et
des abondances d’éléments lourds caractéristiques d’une nucléosynthése par processus r, comme
ce qu’on observe typiquement dans les étoiles de champ du halo les plus déficientes en métaux.

Le but de mon travail de thése a été de déterminer les abondances de métaux lourds dans

les étoiles peu évoluées d’amas & des métallicités trés différentes afin de tester le scénario de
'auto-enrichissement.
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Chapitre 2

Synthése des éléments lourds
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2.1 Rappels sur la nucléosynthése des éléments 1égers

Si on se réfere toujours aux articles de Cameron (1957) ou BFH en ce qui concerne les travaux
pionniers sur la nucléosynthése, il est évident que de nombreux progrés ont été réalisés durant
les derniéres décennies en ce qui concerne la compréhension de la physique mise en jeu ainsi que
des sites astrophysiques impliqués dans la formation des éléments chimiques. A 'occasion des
40 ans de la publication de ’article de BZFH, Wallerstein et al. (1997) dressent le bilan de ces
progrés et des questions qui restent & résoudre.

Il n’est pas question ici de détailler la nucléosynthése des éléments légers, mais simplement
de rappeler trés schématiquement dans quelles conditions sont fabriqués les éléments jusqu’au
fer dans les étoiles.

Les sites astrophysiques de la nucléosynthése sont tout d’abord le Big Bang, principalement
pour la production de 'hydrogéne et de 'hélium, puis différents objets stellaires pendant leur
évolution stable (hydrostatique), lors de 1'éjection de vents stellaires, au moment des phases
d’explosion sous forme de des novee ou supernove, etc. Je rappellerai ici uniquement les différentes
phases de fusion dans les étoiles (voir par exemple Clayton, 1983).

On peut distinguer 2 sortes de fusion nucléaire : (1) les phases de fusion hydrostatique, sur
des échelles de temps dictées par les pertes d’énergie des étoiles; (2) la fusion explosive due &
'hydrodynamique d’événement particuliers. Les différentes étapes de la fusion hydrostatique sont
caractérisées par des seuils de température qui permettent aux particules chargées de franchir des
barriéres de répulsion coulombiennes de plus en plus grandes. Le premier seuil étant d’environ
107 K, qui est la température & laquelle démarre la fusion de ’hydrogéne.

Fusion de I’hydrogéne : 1*He est obtenu lors de la fusion de I’hydrogéne par cycle proton-
proton (pp) ou lors de cycles CNO ; '*He vient d’une chaine pp incompléte. La chaine pp la
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plus simple peut s’écrire 'H(p, et v)?H(p, v)>He et est complétée par *He(*He, 2p)*He.
La chaine dominante des cycles CNO est 12C(p, v)*N(e* v)*C(p, 7)*N(p, 7)**0(e* v)
BN(p, @)'?C, et elle est controlée par la réaction la plus lente qui est 1*N(p, v)150;

Fusion de I’hélium : lorsque la température atteint quelques 108 K, la fusion de I’hélium per-
met de produire le 12C et 1''60 par les réactions “He(2a, 7)'2C (réaction « triple-a ») et
2C(a, v)1%0; I'®0 et le 2>Ne sont partiellement dues & des captures de particules o par
des noyaux de “N présents pendant les phases de fusion de I'He;

Fusion du carbone : vers 10° K, la fusion du carbone permet de produire du ?*Na, du 2Ne
et du 2>Mg par les réactions 12C(*2C, p)®Na, 2C(*2C, a)®Ne et 2C(*2C, n)®Mg. Ces
réactions sont ensuite complétées par la fusion du néon par photodésintégration vers 1.5 x
10° K, selon les réactions 2Ne(y, @)'®0 et ®Ne(a, v)**Mg;

Fusion de I'oxygéne : les éléments Mg, Al Si, P et S sont en partie dds 4 la fusion de l'oxygéne
qui a lieu pour des températures d’au moins 2 x 10° K. Les réactions principales sont
160(160, p)3IP, 160(*60, o)®Si et 10(1€0, n)3!S. A ce stade, d’autres éléments (Cl, Ar,
K, Ca, Ti,...) peuvent &tre formés par association de protons, neutrons ou particules o
aux noyaux existants;

Fusion du silicium : il s’agit de la derniére étape de fusion possible dans le coeur d’une étoile.
Elle commence & des températures de 3 x 10° K et a lieu lorsque I’étoile est encore en
équilibre hydrostatique, mais aussi pendant la phase d’explosion des supernovee. Parmi
la grande variété d’éléments qui peuvent se former pendant ces deux phases, une grande
majorité fini concentrée autour du fer. Par exemple, le ?8Si et le 2S sont réarrangés en
éléments du pic du fer, ’élément principalement produit lors de la fusion explosive étant
le Ni qui se désintégre ensuite en 50Fe.

Les réactions décrites ci-dessus sont capables de synthétiser progressivement tous les éléments
jusqu’au fer en partant des plus légers. Elles ne peuvent cependant pas produire d’éléments plus
lourds que le fer. En effet, il s’agit 14 du noyau le plus stable, c’est-a-dire celui dont 1’énergie
de liaison par constituant (force avec laquelle un élément du noyau, proton ou neutron, est lié
& ensemble) est la plus élevée. Les éléments plus lourds que le fer voient donc leur énergie de
liaison par nucléon décroitre et les réactions entre particules chargées deviennent impossibles
en raison d’une barriére coulombienne trop élevée (voir par exemple Arnett, 1996). Parmi les
différents modéles permettant d’estimer les ejecta des premiéres supernovae pour des noyaux de
masse inférieure 4 A = 66 (zinc), on peut notamment citer celui de Woosley et Weaver (1995) qui
ont établi leurs prédictions & partir d’une grille de masses stellaires comprises dans 'intervalle
11 £ M/Mg < 40 et pour des métallicités de Z = 0, 1074, 0.01, 0.1 et 1 fois la métallicité solaire.

Dés la fin des années 1950, B°FH et Cameron (1957) ont pu poser les fondements nécessaires
4 notre compréhension de la formation des noyaux plus lourds que le fer. B2FH ont notamment
déterminé que les noyaux lourds étaient formés lors de 3 processus de nucléosynthése distincts,
qu’ils ont appelé r, s et p (voir figure 2.2 et la suite). D’autres réactions que celle décrites
précédemment sont donc capables de produire des éléments lourds & partir d’éléments situés &
gauche du pic du fer (Z < 56) et reposent en partie sur des captures de neutrons par des noyaux
(ce processus n’est donc pas affecté par la répulsion coulombienne). Ces neutrons sont libérés
principalement & 2 étapes de la nucléosynthése dans les étoiles : (1) pendant les phases de fusion
de ’hélium dans le coeur des étoiles ou lors de la fusion en couche; (2) & la suite de la fusion
explosive du silicium, dans les supernova de type II. Suivant le milieu dans lequel elles ont lieu,
ces réactions de capture neutronique peuvent étre soit lentes (processus s, de 'anglais slow), soit
rapides (processus r, de ’anglais rapid). Le processus p est quant & lui responsable de la synthése
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2.2. Synthése des éléments plus lourds que le fer

des quelques noyaux riches en protons qui ne peuvent pas étre fabriqués par les deux processus
précédents. Les premiéres évaluations quantitatives des idées de B2FH et Cameron (1957) ont
été faites dans les années 1960 avec les travaux de Clayton et al. (1961) et Seeger et al. (1965)
sur les processus s et 7.

2.2 Synthése des éléments plus lourds que le fer

2.2.1 Captures neutroniques et désintégrations (3

Considérons un ensemble de noyaux bombardés par un flux de neutrons. L’absorption d’un
neutron par un élément (Z, A)! conduit  la réaction :

AZ 4 n—AtZ 44 (2.1)

formant un noyau (Z, A+1). Si ce noyau est stable, le processus peut continuer avec ’absorption
d’autres neutrons afin de fabriquer successivement des noyaux (Z, A+ 2), (Z, A+ 3),..., etc.
A n’importe quel moment de la chaine (étape ¢ =1, 2,...), il se peut cependant qu’on fabrique
un noyau instable qui subira alors une désintégration 3~ (voir les différentes réactions possibles
4 partir d’un noyau donné sur la figure 2.1) :

Atig AWz 1 ) 4o+e (2.2)
Dans ce cas, la poursuite du processus va dépendre de la stabilité des éléments (Z + 1, A +1).

Le paramétre fondamental qui va déterminer la fagon dont ces réactions de capture de neutrons
vont se produire est le flux de neutrons.

@n (g9

(a, p)

N

(1. 9 (n, 0)

—_—
N

FiG. 2.1 - Réactions nucléaires dans le plan (Z, N) & partir d’un noyau (Z, A).

Le temps moyen entre la capture de 2 neutrons est de ’ordre de :
Teap = (O <I>n)_1 = (nn (0n v))—1 (2.3)

ol ®,, est le flux de neutrons, n, est la densité de neutrons, v est la vitesse des neutrons et oy,
est la section efficace d’absorption d'un neutron. Pour oy, ~ 1072 cm? et v ~ 3 x 10® cm 572,

on a Teap ~ 10° ans x n, 71

17 et A sont respectivement le nombre de protons et le nombre de masse ou nombre de nucléons du noyau
considéré.
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Chapitre 2. Synthése des éléments lourds

2.2.2 Le processus $

Si Teap < T, 00 7g est la durée de vie du noyau lors d’une désintégration 3, alors 'addition de
neutrons supplémentaires est possible. Par contre, si 7cap > 73, le noyau subira une désintégration
B~ avant d’avoir pu former le prochain isotope. En général, 74 peut varier d’une fraction de
seconde & quelques années et est évidemment indépendant de ®,, ; 7, varie par contre a I'inverse
du flux de neutrons @, et peut donc devenir plus grand que 75 dans le cas de faibles flux de
neutrons. Dans de telles conditions, on forme des éléments s car les captures de neutrons sont
lentes. Dans la distribution des abondances solaires, on remarque que la distribution de ces
éléments présente des maxima aux numéros atomiques A = 88, 138 et 208 (voir figure 2.2),
qui correspondent aux isotopes des nombres « magiques » de neutrons N = 50, 82 et 126. La
synthése des éléments s suit la vallée de stabilité nucléaire dans le plan (Z, N).

10

T v ¥ f T

Fe

10° L « r-only isotopes .
o i - s-only isotopes |
- 1= '\'\ ——o—— p-only isolopes
a0k :
2wl Y
2 1y ;
g0t Sl rs :
o i S
Z ]()(l L i \\V% B
< SR A | i ! JK
o 107! Mﬁ’@%.“\’-" éﬂ ,\ ‘[\) Th
Z : 'ieg*mw/ - .
E‘? 10? MRQ "w‘\‘_‘h?"""" /8’
o W\\?ﬂ“’mf )

10+ A4

4 i X 1 3 i i 1 s 1 i 1 " L i I i P
40 60 80 100 120 140 160 180 200 220 240

MASS NUMBER A

Fi1G. 2.2 - Abondance des métaux lourds dans le systéme solaire en fonction du nombre de
masse. On voit nettement les doubles pics correspondant & une nucléosynthése par processus r
ou s (A =88, 138 et 208) ou r (A = 80, 130 et 195).

Contraintes et sites astrophysiques du processus s

Dans le cas des noyaux avec des nombres « magiques » de neutrons, les abondances s’accu-
mulent en raison des faibles taux de destruction (voir les pics d’abondance de la figure 2.2). Pour
la plupart des noyaux se trouvant entre deux nombres magiques, on peut faire I'approximation
suivante o, Ng ~ const., oi N4 est 'abondance du nucléide A. On a donc Ny o, L. L’étude
de la valeur solaire (0, Na), permet de déterminer la composante s pour les noyaux d’origine
uniquement s et d’obtenir les contributions des fractions s et 7 & I'abondance solaire pour les
noyaux mixtes.

On appelle rapport de branchement la valeur fg = ff/\—n, ol Ag et A, sont respectivement
les taux de réaction de désintégration (3 et de capture neutronique, avec A, = 7, (0, v). Les
points de branchement sont les isotopes pour lesquels il y a une compétition entre les captures
neutroniques et les désintégrations 3. Si Ag ne dépend pas de la température, f3 ne dépend donc
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2.92. Synthése des éléments plus lourds que le fer

que de n, et on peut calculer les valeurs solaires des rapports d’isotopes produits uniquement
par le processus s moyennant une connaissance expérimentale des sections efficaces. Il arrive
toutefois que \g dépende de la température. Dans ces cas, les probabilités de désintégration
peuvent étre affectées. Les branchements impliquant des noyaux dont la désintégration 3 posséde
cette propriété peuvent alors fournir des informations sur la température & laquelle se déroule la
capture neutronique, ainsi que sur la densité neutronique et la densité de masse : T' ~ 2-3X 108K,
Ny~ 2-4x 108 cm™3; p~ 2.6-13 x 10° g cm =3 .

Dans les milieux ot la densité de neutrons est n, < 10° em™3, 1'échelle de temps caracté-
ristique des captures neutroniques est de l'ordre de Teap 2 10* ans et est donc plus grand que
n’importe quelle durée de vie d’un noyau subissant une désintégration 3 (7cap 3> 7). Ce type de
milieu & faibles flux de neutrons favorisera donc le processus s.

La reproduction de la distribution « o, N4 » en fonction du nombre de masse A permet de
séparer les processus r ou s et montre la nécessité d’introduire une composante supplémentaire
de processus s pour expliquer les surabondances des éléments tels que A < 90. On distingue donc
deux types de processus s, appelés weak s (processus s faible) et main s (processus s principal),
qui se différencient en particulier par le(s) milieu(x) astrophysique(s) ol ont lieu les captures
neutroniques. D’un point de vue purement observationnel, 'étude des rapports d’abondance [Sr,
Y/Ba] en fonction de la métallicité permet de comparer des éléments formés par les deux sortes
de processus s (Sr, Y) & un élément formé uniquement par processus main s et de donner des
contraintes sur la source secondaire de production de ces éléments.

Le processus weak s peut avoir lieu pendant 1'évolution d’étoiles massives (M 2 15Mp),
lors de la fusion du noyau d’hélium ou des phases de fusion en couche du carbone et du néon
(Prantzos et al., 1990b; Raiteri et al., 1993). Les neutrons sont essentiellement produits par la
réaction 22Ne(*He, n)**Mg. Les noyaux de 2Ne pré-existants ont été synthétisés & partir de
produits du cycle CNO par la chaine de réactions N(c, 7)'8F(8+)80(e, 7)**Ne. Les captures
neutroniques successives sur des noyaux de *Fe produisent alors les éléments de nombre de masse
A <90 (Kr, Sr, Y, etc.).

Le processus main s a lieu lors de la fusion en couche de I'He dans les étoiles de faible
masse (M ~ 1-3 Mg) ou de masse intermédiaire (4 < M/Mg < 8), typiquement des étoiles
de la branche asymptotique des géantes (voir par exemple l’article de revue de Busso et al.,
1999) dans lesquelles on trouve du **C suite & des réactions 2C(p, 7)'*N(+)*C dans une
couche mince de ’enveloppe d’hélium (les protons ayant pénétré l’enveloppe par diffusion ou
convection). Les réactions du type *C(*He, n)'®0 sont alors les sources principales de neutrons.
La réaction *2Ne(*He, n)?Mg est aussi nécessaire pour expliquer les abondances aux points de
branchement, mais elle ne contribue ici que de fagon minoritaire & la production des neutrons
susceptibles d’atre capturés. Les captures neutroniques par des noyaux de *°Fe produisent alors
des éléments avec des nombres de masse A > 90 (Ba, Pb, etc.).

2.2.3 Le processus r

Si le flux de neutrons est suffisamment grand, on peut arriver & synthétiser des isotopes de
plus en plus lourds par addition de neutrons avant d’arriver & la synthése d'un noyau pour lequel
la réaction (v, n) va avoir lieu avant la réaction (n, 7). Ceci conduit & une suite d’éléments
r. Tout comme pour les abondances des éléments s dans le Soleil, la distribution des noyaux
formés par processus r dans le Soleil présente des maxima aux numéros atomiques A = 80, 130
et 195 (voir figure 2.2), associés aussi aux nombres de neutrons dits « magiques » N = 50, 82
et 126. Ces maxima sont donc légérement décalés de ~10 unités par rapports aux maxima de la
distribution des éléments s. Le chemin suivi par la synthése des éléments r est assez éloigné de
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Chapitre 2. Synthése des éléments lourds

la vallée de stabilité nucléaire, du coté enrichi en neutrons du plan (Z, N).

La distribution empirique du processus r est obtenue en soustrayant la contribution s calculée
des abondances solaires : Ny, 4 = Ng 4 — Ns 4. Les contributions éventuelles du processus p (voir
plus loin) sont trés faibles et peuvent en général étre négligées (voir aussi la figure 2.2).

Les captures de neutrons successives dans des environnements « thermonucléaires » (& trés
forte densité de neutrons, 1, > 102 cm=3, T > 10° K) vont fabriquer de plus en plus d’isotopes
riches en neutrons sur des échelles de temps trés rapides, de l'ordre de 7o S 10~ s, en com-
paraison aux échelles de temps de demi-vie de la décroissance B (Teap <K 7g OU A, > Mg, avec
T8 ~ 1071-1072 5). Un tel milieu est typiquement caractérisé par le processus r. L’équilibre est
atteint par les réactions :

174 n=4Z +4 (2.4)

car les réactions successives de capture neutronique ménent & des noyaux d’énergie de liaison entre
neutrons décroissante. Lorsque I’équilibre est atteint, il faut attendre une désintégration S pour
avoir un isotope avec Z 41 protons, qui atteindra a son tour un équilibre (n, 7) = (7, n), et ainsi
de suite. La résolution du systéme d’équations différentielles décrivant I’évolution des abondances
r se fait de maniére numérique et permet finalement d’obtenir des abondances purement r en
fonction du temps de durée du processus 7. En utilisant 1'équation de Saha (voir chapitre 4) sur
I’équilibre de concentration des neutrons n,, et des particules N4 et N4_1, on peut alors déduire
les abondances de différents isotopes.

Contraintes et sites astrophysiques du processus r

La plupart des isotopes instables du chemin suivi par le processus r, et qui sont & 15-35 unités
de masse de la vallée de stabilité nucléaire dans le plan (Z, N), n’est pas étudiée directement par
des expériences de laboratoire. La physique nucléaire théorique doit pouvoir fournir des données
fiables concernant les formules de masses qui déterminent le chemin emprunté par le processus
r, les taux de désintégration 3, les propriétés des états excités des noyaux sur le chemin du
processus r pour les fonctions de partition (voir aussi chapitre 4), les barriéres de fission et le
rendement du processus 7 pour estimer I'interruption du processus r, les temps caractéristiques
d’émission de neutrons, de fission et de décroissance o pour caractériser la phase post-processus
r, afin de déterminer le rendement du processus r aux isotopes stables.

Les analyses d’étoiles vieilles et trés déficientes en métaux ([Fe/H| < —2.0) dans la Galaxie
semblent indiquer trés nettement que les abondances des métaux lourds sont compatibles avec le
processus 7 solaire (voir entre autre Spite et Spite, 1978b; Gilroy et al., 1988; Gratton et Sneden,
1994; McWilliam, 1998; Burris et al., 2000; Fulbright, 2002; Hill et al., 2002; Sneden et al., 2003;
Frangois et al., 2003). D’aprés linterprétation de Truran (1981), ceci indiquerait que le processus
r est d’origine primaire et a contribué & 'enrichissement des éléments dans la Galaxie avant le
processus s. L’étude du rapport d’abondances entre un élément caractéristique du processus s
et un élément typiquement r, comme le rapport [Ba/Eu], en fonction de la métallicité permet
alors d’observer la contribution croissante du processus s au cours de l’histoire de la synthése
des éléments lourds.

Certaines observations trés récentes d’étoiles & trés faible métallicité montrent I'existence de
sites du processus s & des métallicités aussi faibles que [Fe/H] ~ —3.0 (voir p. ex. Sivarani et al.,
2004, et références dans le texte). D’autres analyses d’étoiles & des métallicités de [Fe/H] < —3.0
(Honda et al., 2004; Frangois et al., 2005) révélent une trés forte dispersion du rapport [Sr/Ba] &
ces métallicités, ce qui semble confirmer que, comme dans le cas du processus s, il puisse y avoir
deux sources de processus r, que I’on nomme de fagon analogue weak r et main r. Le processus
weak r serait d’origine secondaire et n’aurait lieu que dans les cas ol I'équilibre (n, v) = (v, n)
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ne peut pas étre atteint. Il aurait une influence similaire au processus weak s en ne contribuant
qu’a la production d’éléments moins lourds que le baryum, ce qui expliquerait alors pourquoi les
rapports d’abondance [Sr, Y, Zr/Ba, Eu] ne sont pas constants et représentatifs du processus
r solaire & trés faible métallicité (Qian et Wasserburg, 2001; Travaglio et al., 2004).

La question de l'origine du processus r est encore loin d’étre tranchée. Parmi les sites pro-
metteurs, on compte les vents de neutrinos émis par 1’étoile & neutron formée lors de I'explosion
en supernova due & I’effondrement du noyaux de fer d’étoiles trés massives (supernovz de type II
; Woosley et al., 1994; Wanajo et al., 2002), ’effondrement de noyaux O-Ne-Mg dans des étoiles
de 8 4 10 My (Wanajo et al., 2003) et les collisions d’étoiles & neutrons (Freiburghaus et al.,
1999). 1l est cependant assez difficile de favoriser I'un ou 'autre de ces scénarios. Ishimaru et al.
(2004) rapportent aussi des résultats sur la dispersion de ’abondance d’europium & trés basse
métallicité. De telles observations devraient apporter de fortes contraintes sur les modéles de
nucléosynthése et pourraient suggérer que les toutes premiéres étoiles n’ont pas pu toutes étre a
la fois des sites de formation pour les éléments r et pour le fer.

Enfin, la détection d’éléments radioactifs comme le thorium ou l'uranium (voir notamment
Hill et al., 2002) dans des étoiles déficientes en métaux permet une datation des étoiles les plus
anciennes. Cette technique dépend des rapports d’abondance déterminés & partir des observa-
tions, mais aussi de prédictions théoriques sur les rapports d’abondance initiaux des éléments
radioactifs synthétisés par le processus r (Th/Eu, Th/U, etc.). Plus de détails sur les derniéres
avancées dans la compréhension du processus r peuvent étre trouvés dans les articles de Truran
et al. (2002) et Cowan et Sneden (2004).

2.2.4 Le processus p

Il existe un autre processus permettant de synthétiser les 35 noyaux que les processus s et
r ne peuvent pas atteindre. Sur la figure 2.2, il apparait que la contribution du processus p aux
abondances solaires est trés minoritaire par rapport & la contrepartie des processus r et s, sauf
dans le cas de quelques noyaux relativement légers (**Mo, %Mo, %Ru, %Ru). La distribution
d’abondances du processus p présente 2 pics, I'un au %Mo et 'autre au 44Sm. Pour plus de
détails sur le processus p, on pourra se référer & article de revue de Lambert (1992).

Le mécanisme du processus p nécessite une synthése préalable de noyaux s ou r soumis ensuite
A de trés fortes températures. Dans ces conditions, les noyaux s et r vont alors étre transformés
en noyaux instables déficients en neutrons par des réactions (y, n). Une fois que ces noyaux
sont assez riches en protons et assez éloignés de la vallée de stabilité nucléaire (environ 5 unités
de masse), ils subissent un suite de réactions (7, p) et (y, a). Les nouveaux noyaux sont donc
décalés en direction du fer (Z inférieurs). Il n’y a pas de température unique permettant la
production successive de tous les noyaux p. L’abondance solaire peut toutefois étre reproduite
par une suite d’expositions & différentes températures.

Parmi les sites du processus p, les supernovee de type II pourraient fournir les différentes
conditions menant & la distribution des abondances solaires par le processus p selon la couche de
la proto-supernova considérée. La région interne de I'enveloppe d’O/Ne atteint les températures
les plus élevées et permet donc d’étre proche d’un état hors équilibre statistique nucléaire. Les
noyaux p les plus légers peuvent étre fabriqués dans cet environnement. La zone extérieure de
’enveloppe produit les noyaux p les plus lourds. Une application de cette idée a été faire par
Prantzos et al. (1990a), qui ont calculé la distribution d’abondances des noyaux p dans le cadre
d’un modéle adapté & la supernova SN 1987A.
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Chapitre 3

Observations et réduction des données
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3.1 Observations

3.1.1 Le ESO-Large Programme « Globular Cluster Ages, Distances, and
Metallicities »

Les observations qui ont servi pour mon travail de thése ont pratiquement toutes été effec-
tuées avant le début de mon doctorat. Le programme « Globular Cluster Ages, Distances, and
Metallicities » (ESO-LP 165.L-0263, PI : R. G. Gratton, INAF-Observatoire de Padoue, Italie) a
bénéficié de 30 nuits sur le spectrographe échelle & haute résolution UVES! au télescope Kueyen
(UT2) du VLT (ESO Paranal, Chili). Ces observations ont été décomposées en tranches de 6
nuits consécutives en juin et septembre 2000, puis en aofit et octobre 2001, et finalement en
juillet 2002. Nous avons obtenu des spectres pour un ensemble d’étoiles naines trés proches du

turnoff et pour un ensemble d’étoiles sous-géantes & la base de la RGB dans 3 amas globulaires :
47 Tuc (NGC 104), NGC 6752 et NGC 6397 :

e 4Tuc / NGC 104 — 3 naines + 8 sous-géantes;
e NGC 6752 — 9 naines + 9 sous-géantes;
e NGC 6397 — 5 naines + 3 sous-géantes.

Un échantillon de 25 étoiles de champ du halo a aussi été obtenu avec le méme instrument
afin d’établir une comparaison avec les étoiles des 3 amas globulaires.

UVES : UV-Visual Echelle Spectrograph
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3.1.2 Etoiles d’amas globulaires

La liste des étoiles individuelles observées dans les 3 amas globulaires est donnée aux ta-
bleaux 3.1, 3.2 et 3.3. La photométrie et l'identification des étoiles sont de Grundahl et al.
(2000). La figure 3.1 montre l'emplacement des étoiles étudiées dans les diagrammes couleur-
magnitude des 3 amas globulaires 47 Tuc, NGC 6752 et NGC 6397. Les temps d’exposition
variaient typiquement de 1-2 heures pour les sous-géantes les plus brillantes (V' 2, 15.5 mag) &
environ 4-5 heures (en 3 ou 4 poses) pour les étoiles du turnoff les moins brillantes (V' 2, 17 mag).
L’acquisition a été faite avec la lame séparatrice dichroique #2 sur UVES qui permet de couvrir
un large domaine spectral : 3500-4700 A pour les spectres bleus et 5700-8700 A pour les rouges.
La largeur de la fente était généralement de 1” ce qui donne une résolution (R = A/AX) de 43000
au centre d’un ordre. Cette valeur était cependant variable entre 0.7” et 1.2” selon les conditions
d’observation (seeing). La longueur de la fente était toujours de 8” afin de permettre une bonne
soustraction du ciel, ce qui était nécessaire étant donné que la plupart des observations ont été
effectuées par temps de pleine Lune. Dans les spectres bleus et & une longueur d’onde de 4500
A, le rapport S/B varie entre ~15-45 dans les étoiles de NGC 6752, ~20-30 dans celles 47 Tuc,
et ~50 dans NGC 6397. Dans les spectres rouges, vers 6500 A, le rapport S/B est de ~30-65
dans NGC 6752, ~40 dans 47 Tuc, et ~90-100 dans NGC 6397.

NGC 104 / 47 Tuc
(aJ2000_0 = 00h 24min 05.28; 5‘]‘2000‘0 =-72° 04’ 58”)
ﬁd. étoile Type® vV U b v b—y
429 SG 16.703 19.022 17.202 17.953 0.499
201075 SG 16.817 18.987 17.302 18.013 0.485
206415 SG 16.719 18.940 17.213 17.932 0.494

435 SG 16.732 19.022 17.213 17.960 0.481
201600 SG 16.682 19.001 17.168 17.920 0.486
456 SG 16.767 19.016 17.256 17.989 0.489
433 SG 16.703 18.993 17.198 17.945 0.495
478 SG 16.846 19.131 17.339 18.076 0.493
975 TO 17.330 19.068 17.717 18.247 0.387
1081 TO 17.420 19.099 17.788 18.282 0.368
1012 TO 17.344 19.0563 17.737 18.251 0.393

(®) SG = sous-géantes; TO = étoiles du turnoff.

TAB. 3.1 — Paramétres des étoiles observées dans 47 Tuc (identification de Grundahl et al., 2000).
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NGC 6752
(ajzooo_o = 19h 10min 51.88; (532000,0 = -59° 58’ 55”)
| 1d. étoile Type® V u b v b-y]
1400 SG 15.886 17.818 16.386 16.966 0.500
1445 SG 15.895 17.859 16.396 16.979 0.501
1460 SG 15944 17.855 16.412 16.983 0.468
202063 SG 15936 17.850 16.405 16.978 0.469
1563 SG 16.033 17.934 16.499 17.081 0.466
1406 SG 15.903 17.789 16.385 16.978 0.482
1481 SG 15.946 17.856 16.406 16.991 0.460
1461 SG 15.947 17.904 16.439 17.024 0.492
1665 SG 16.044 17.962 16.523 17.115 0.479
202316 TO  17.275 18.748 17.629 18.070 0.354
4383 TO  17.113 18.637 17.473 17.913 0.360
4428 TO  17.142 18.685 17.508 17.943 0.366
4341 TO  17.149 18.638 17.494 17.904 0.345
4458 TO  17.155 18.643 17.498 17.903 0.343
4661 TO  17.216 18.673 17.558 17.975 0.342
5048 TO  17.284 18.785 17.637 18.033 0.353
4907 TO 17.199 18.733 17.553 17.990 0.354
200613 TO  17.198 18.761 17.575 18.003 0.377

(®) SG = sous-géantes; TO = étoiles du turnoff.

TAB. 3.2 — Paramétres des étoiles observées dans NGC 6752 (identification de Grundahl et al.,

2000).

NGC 6397

(anooo_o = 17h 40min 41.4s; d32000.0 = -93° 40’ 25”) _

| Id. étoile  Type®  V u b v b-y|
793 SG 15.564 17.584 16.416 16.111 0.547
669 SG 15.340 17.357 16.233 15.897 0.557
206810 SG 15.533 17.510 16.416 16.094 0.561
1622 TO 16.217 17.966 16.870 16.663 0.446
1905 TO 16.397 18.142 17.026 16.826 0.429
202765 TO 16.262 18.041 16.909 16.669 0.407
201432 TO 16.286 18.037 16.892 16.696 0.410
1543 TO 16.230 17.925 16.835 16.625 0.395

(2) SG = sous-géantes; TO = étoiles du turnoff.

TAB. 3.3 — Paramétres des étoiles observées dans NGC 6397 (identification de Grundahl et al.,

2000).
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Chapitre 8. Observations et réduction des données

- (b) - NGC 6752 - i

b—y

F1G. 3.1 - Identification des étoiles observées dans les diagrammes couleur-magnitude des amas
globulaires observés : (a) 47 Tuc (8 sous-géantes, 3 turnoff); (b)) NGC 6752 (9 sous-géantes, 9
turnoff) ; (c) NGC 6397 (3 sous-géantes, 5 turnoff). L’identification des étoiles et la photométrie
(V, b—y) sont de Grundahl et al. (2000).

22



3.1. Observations

3.1.3 Etoiles de champ

La liste des 25 étoiles de champ observées lors de ce « Large Programme » est donnée dans le
tableau 3.4. Les mouvements propres et les parallaxes de ces étoiles ont été pris dans le catalogue
Hipparcos (Perryman et al., 1997). Les étoiles ont été choisies avec des métallicités proches des
amas étudiés (—2.50 < [Fe/H] < —0.70). Les spectres ont été obtenus entre 2000 et 2001 avec
des temps d’expositions de typiquement 1 & 2 heures par objet. L’acquisition a été faite en
utilisant la lame séparatrice dichroique #1 sur UVES avec une fente de 0.7” &4 1” selon les cas.
Les spectres ont tous une résolution proche de ~50000 et des rapports S/B d’environ 200 (voir
aussi le tableau 6.2). Le domaine spectral couvert est trés étendu : 3600-4800 A pour les spectres
bleus et 5500-9300 A pour les spectres rouges. Une analyse détaillée de ces étoiles de champ
a été faite par Gratton et al. (2003a,b), sauf la partie concernant les éléments lourds qui a été
laissée & ma charge (voir chapitre 6).

Id. étoile o ) Viad 1% B-V b—y

(hmins) (’”) (kms') (mag) (mag) (mag)
CD-350360 010406 -344029 40.1 10.25 0.765  0.469
HD 010607 014115 —67 4037 -0.2 832  0.557 0.372
HD 029907 04 3822 —65 2458 56.0 991 0.635 0435
HD 031128 045210 -270351 105.0 9.14 0490 0.353
HD 108177 122535 0117 02 159.0 9.66 0.435 0.331
HD 116064 132144 -391840 1434 8.81 0.465 0.341
HD 120559 13 5140 -57 26 08 134 797 0.664 0.424
HD 121004 135358 -463220  243.8 9.04 0.608 0.399
HD 126681 142725 -182440  -47.2 9.32  0.597 0.400
HD 132475 14 59 50 22 00 46 167.0 8.57 0.560 0.393
HD 134169 150818 03 55 50 18.3 7.67 0.535 0.370
HD 134439 151013 -162246 2943 9.07 0.777 0.486
HD 134440 1510 13 -16 27 47 308.0 9.44 0.854 0.522
HD 140283 154303 -105601 -171.4 724 0492 0.379
HD 145417 16 1349 -57 34 14 10.0 752  0.820 0.505
HD 159482 173443 060052 -144.0 839 0.569 0.384
BD+4053640 181222 0524 04 -1.5 1043 0.730 0474
HD 166913 181626 -59 2411 -42.6 8.23 0.450 0.327
HD 181743 192343 -45 04 57 18.0 9.71  0.460 0.349
HD 188510 195510 104427 -192.8 8.82  0.587 0.416
HD 189558 200100 -121520 -14.7 772  0.554 0.386
HD 193901 202336 -212214 -172.0 8.67 0.553 0.381
HD 194598 202612 092700  -246.3 836  0.486 0.342
HD 204155 212643 0526 30 -84.6 847  0.570 0.378
HD 205650 213726 -273807 -102.1 9.00 0.530 0.374

TAB. 3.4 — Paramétres des étoiles de champ (d’aprés Gratton et al., 2003a).

Les couleurs B — V et les vitesses radiales sont issues du catalogue Simbad?, et les couleurs
b —y sont celles du catalogue de Hauck et Mermilliod (1998).

*http ://simbad.u-strasbg.fr/Simbad
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Chapitre 3. Observations et réduction des données

3.2 Réduction des données

3.2.1 Du spectre brut au spectre réduit

Tous les spectres (étoiles d’amas globulaire aussi bien qu’étoiles de champ) ont été réduits
en utilisant le contexte UVES du logiciel ESO-MIDAS®. La réduction d’un spectre se fait en
plusieurs étapes :

1.

Soustraction du biais : les biais sont des spectres obtenus en enregistrant le signal obtenu
sur le CCD avec 'obturateur du spectrographe fermé. Ceci permet de connaitre le niveau
« zéro » réel de chaque pixel du détecteur. On commence donc le traitement des spectres
par la soustraction du biais aux spectres brut ainsi qu’a toutes les PLU%. Les plages de
lumiére uniforme sont obtenues par des poses sur des sources de lumiére uniformes (par
exemple une lampe 4 incandescence). Elles sont utiles pour corriger la variation d’efficacité
quantique de chaque pixel du CCD et la fonction de blaze de l'instrument (variation de
D'intensité le long des ordres sur les spectres échelle) ;

Soustraction du fond de ciel : on définit une zone caractéristique du bruit de fond (inter-
ordre) et on soustrait le bruit aux spectres des objets et aux PLU;

. Extraction du spectre de l'objet : il faut identifier les différentes ouvertures correspondant

aux ordres d’interférence du spectre et retirer les cosmiques® (mode d’extraction optimum);

Division par la PLU moyenne : on moyenne toutes les PLU ramenées & une intensité de
référence, et on divise finalement les spectres des objets par cette PLU moyenne;

Calibration en longueur d’onde : on repére différentes raies dans les ordres extraits du
spectre de l’objet sur un spectre de calibration pour arriver ensuite & identifier les diffé-
rentes raies présentes sur chacun des ordres. Les spectres de calibration sont réalisés au
moyen d’une lampe, par exemple de type Th-Ar, dont on connait déja les longueurs d’onde
caractéristiques. On obtient ainsi une loi pixel = f()) qui permet de récupérer les longueurs
d’onde et d’obtenir ainsi une calibration pour tous les ordres détectés;

Fusion des ordres : un spectre échelle étant composé de plusieurs ordres, le résultat des
opérations précédentes est une série de plusieurs spectres correspondant aux différents
ordres d’interférence du réseau. Chaque spectre couvre donc un petit domaine de longueur
d’onde et deux ordres consécutifs se recouvrent en partie. On peut alors soit travailler sur
chaque ordre séparément, soit fusionner tous les ordres pour récupérer un seul et unique
spectre par objet observé.

3.2.2 Normalisation des spectres

Le spectre ainsi extrait peut étre normalisé afin de ramener 'intensité du continu & une valeur
arbitraire souhaitée. Il existe des routines MIDAS qui permettent de pointer des points qu’on
estime étre du continu. Les routines se chargent ensuite d’interpoler le continu entre ces points
et on peut alors diviser le spectre réduit par ce continu afin de redresser le spectre et de ramener
I'intensité entre les raies 4 la valeur souhaitée (par exemple 1 ou 10000).

3MIDAS : Munich Image Data Analysis System, http ://www.eso.org/projects/esomidas/
4PLU : plage de lumiére uniforme; flat en anglais.
5définition des « cosmiques » ?
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3.2. Réduction des données

3.2.3 Maesure des largeurs équivalentes

La largeur équivalente d’une raie représente 1'absorption totale due & cette raie. On définit la
« largeur équivalente » W) d’une raie (en Angstroms) comme la largeur d’une raie rectangulaire
de profondeur 100 % (par exemple de profondeur 1 si le spectre a été normalisé & I'unité) qui
produirait la méme absorption que celle de la raie considérée, c’est-a-dire qui aurait la méme

surface (voir figure 3.2) :
top R
W :W :/ (4 14
A v - Fc

dF, (3.1)

Flux relatif

=
o

onde (M)

Longue

F1G. 3.2 - Spectre schématique d’une raie en absorption illustrant le principe de « largeur
équivalente ». F¢ : flux du continu (normalisé & 1); F, : flux dans la raie a la longueur d’onde
A = ¢/v; Wy : largeur équivalent de la raie.

~—

Dans la pratique, l'intégrale de 1'équation 3.1 n’est évidemment calculée que pour quelques
Angstroms et pas sur tout le spectre. La mesure des largeurs équivalentes des raies d’un spectre
permet de déterminer la composition chimique de 1’étoile analysée. Le programme FITLINE dé-
veloppé par Patrick Frangois & partir des algorithmes de Charbonneau (1995) permet de faire
ces mesures de facon automatique : en partant d’un spectre normalisé , FITLINE effectue une
vérification de la position du continu sur tout le spectre (on peut entrer un intervalle d’intensité
dans lequel le programme doit rechercher le continu), en partant de la partie bleue vers la partie
rouge.

Si on ne donne pas de liste de raies de référence en entrée, le programme parcourt tout le
spectre et dés que l'intensité du spectre s’écarte du continu de plus d’un certain seuil (lié au
rapport S/B), le programme décéle le début d’une raie. La taille de la raie est déterminée quand
le programme retrouve le niveau du continu du cdté rouge de la raie. FITLINE détecte ainsi
toutes les raies d’un spectre. La mesure des largeurs équivalentes se fait au moyen d’ajustements
gaussiens itératifs jusqu’a avoir correctement représenté la raie détectée. Le programme permet
d’ajuster plusieurs gaussiennes de largeurs différentes et donc de tenir compte des blends ou
mélanges de raies dans les spectres.

Si on utilise une liste de raies de référence, FITLINE est capable de mesurer automatiquement
la vitesse radiale de 1’étoile. La vitesse d’exécution du programme est ainsi nettement améliorée
car il sait déja & quels endroits du spectre il doit essayer de détecter des raies (on peut entrer
une valeur pour caractériser la précision sur la position du centre des raies).
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Chapitre 3. Observations et réduction des données

Estimation des erreurs sur la mesure des largeurs équivalentes

La formule de Cayrel (1988) permet d’estimer l'incertitude sur la mesure des largeurs équiva-
lentes en fonction des caractéristiques du spectre et de l'instrument utilisé. On peut ainsi avoir
une bonne idée de la plus petite largeur équivalente mesurable dans les spectres & étudier :

1.5

= ——/FWHM x ¢, :
S/B FWHM x (3.2)

oW,
avec :

S/B : rapport signal sur bruit par pixel;

FWHM : largeur & mi-hauteur des raies mesurées (typiquement de I'ordre de 0.01 nm);
65 : largeur du pixel (pour le spectrographe UVES du VLT-UT2, 1 pixel ~ 0.0015 nm).

Les spectres individuels des étoiles d’amas ont des rapports S/B par pixel variant typiquement
entre 15 (cas des spectres bleus les moins bons de 47 Tuc) et 100 (cas des spectres rouges
les meilleurs dans NGC 6397, voir section 3.1.2 ci-dessus), ce qui donne donc suivant les cas
0.6 < ow, <4.0 mA.

Pour les étoiles de champ, les rapports S/B par pixel sont toujours proches de 200 (voir
section 3.1.3). L’incertitude sur les largeurs équivalentes est donc ow, ~ 0.3 mA.

En fait, la formule 3.2 ne tient pas compte des erreurs commises par exemple sur le placement
du continu ou sur la mesure de la largeur & mi-hauteur. On peut donc raisonnablement appliquer
un facteur 2 ou 3 pour donner une estimation de la plus petite largeur équivalente mesurable.
Pour les étoiles d’amas on a donc 2.0 S W) min S 10.0 mA selon les cas, et Wy min ~ 1.0 mA
dans le cas des étoiles de champ.
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Chapitre 4

Atmosphéres stellaires et détermination
d’abondances
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4.1 Modélisation des atmosphéres stellaires

4.1.1 Meéthode générale

La détermination de 1’abondance d’un élément chimique & partir du spectre d’une étoile
donnée nécessite au préalable une bonne modélisation de la photosphére (1'« atmosphére ») de
cette étoile. En effet, cette couche en surface rayonne 1’énergie produite au sein de ladite étoile
et nous transmet ainsi certaines signatures spectrales —des raies d’absorption— qui caractérisent
les éléments chimiques qui y sont présents. La question est donc de savoir comment calculer
’abondance des éléments chimiques mis en évidence dans un tel spectre.

Considérons donc un élément chimique X, capable d’absorber la longueur d’onde A et donc
de produire une raie d’absorption & cet endroit du spectre de 1'étoile observée. Si on se donne
’'abondance de cet élément dans ’atmosphére de ’étoile, on peut en déduire ’absorption résul-
tante et la comparer au spectre observé. On itére ensuite jusqu'a ce que les deux spectres, le
théorique et I'observé, coincident. De nos jours, pratiquement chaque équipe de spectroscopie
stellaire posséde son propre code permettant de calculer le flux sortant de I’atmosphére pour une
raie donnée lorsque I’abondance de cet élément est connue. Nous rappellerons ici uniquement les
principes généraux d’un tel calcul, qui est commun & tous ces codes.
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4.1.2 Paramétres atmosphériques

Dans la pratique, lorsqu’on souhaite déterminer 'abondance des éléments présents dans I'at-
mospheére d’une étoile, il faut d’abord trouver un ensemble de paramétres atmosphérigues et donc
un modéle d’atmosphére approprié. Les paramétres fondamentaux & déterminer sont :

La température effective, T.g : il s’agit de la température (en Kelvin) d’un corps noir rayon-
nant la méme puissance totale par unité de surface que ’étoile observée, F = o Tog?, ot
o ~5067x10"8 Wm2 K est la constante de Stefan-Boltzmann.

La gravité a la surface de 1’étoile, logg :la gravité 4 la surface de I'étoile vaut g = go M /R?,
M et R étant respectivement la masse et le rayon de I’étoile (en unités solaires). On assimile
souvent le mot « gravité » 4 la valeur de son logarithme décimal log g.

La composition chimique de surface [A/H] : on ne considére en général comme paramétre
fondamental que ce qu’on appelle la « métallicité » de ’atmosphére stellaire. Il s’agit des
éléments qui contribuent & 1’absorption continue de la matiére photosphérique, essentielle-
ment Mg, Al Si, Fe, Ca et Na. On caractérise souvent cette « métallicité » par la valeur
notée [Fe/H] qui correspond & la différence entre le logarithme décimal de I’abondance! du
fer par rapport & I’hydrogéne dans I’étoile et dans le soleil. Ce choix est principalement
dicté par des raisons pratiques (influence dominante des raies du fer en photométrie), plus
que théoriques.

La vitesse de microturbulence, v; : il s’agit de la queue de distribution des phénoménes de
mouvement grande échelle dans I’atmosphére de 1'étoile (en km s~1). Macro et microtur-
bulence sont des paramétres qui agissent sur la largeur des raies et qui sont dérivable &
partir des autres paramétres fondamentaux dans un modeéle hydrodynamique 3-D. Ils sont
néanmoins déterminés indépendamment et de fagon purement empirique pour les modéles
« classiques » & une dimension.

Nous allons donc récapituler rapidement le processus permettant de modéliser une atmosphére
stellaire et de déterminer le bon ensemble de paramétres atmosphériques.

4.1.3 Calcul du flux sortant

Les atmosphéres stellaires sont des plasmas dont la température varie globalement entre 10
et 10° K, et dont la densité est comprise entre 10° et 1016 g cm™2. Nous ferons donc appel
4 la théorie cinétique des gaz pour décrire de tels environnements. Considérons un cylindre
élémentaire de surface do et d’épaisseur ds tel qu'illustré par la figure 4.1, traversé par un
rayonnement de fréquence v et d’intensité I, (énergie émise dans la direction caractérisée par
P’angle 6 par rapport & 'axe du cylindre, par unité de surface, par unité d’angle solide, par unité
de temps et par unité de fréquence. L’équation de base qui décrit le transfert de rayonnement
dans un tel milieu peut s’écrire :

dl,

dr,

= u+Su (41)

avec :

10n note log e(X) = log(Nx/Nu) + 12 I'abondance de I'élément chimique X par rapport a I'hydrogéne dans
une étoile. Nous utilisons ici une échelle od ’abondance de I’hydrogéne est normalisée & 12, ce qui signifie qu’on
compte Nx atomes de I’élément X pour Ny = 10'? atomes d’hydrogéne dans le méme volume. On écrit parfois
log(X/H) au lieu de log(Nx/Nx). On indique aussi trés souvent une valeur normalisée par rapport au soleil :
[X/H] = log(X/H) — log (X/H),, ainsi une étoile ayant un rapport [X/H] = —2.0 possede 100 fois moins de
élément X que le soleil. Dans le cas du fer, la valeur [Fe/H] est souvent associée au terme « métallicité ».
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4.1. Modélisation des atmosphéres stellaires

S
do ds

F1G. 4.1 — Schéma illustrant le transfert radiatif & travers un cylindre élémentaire de base do et
d’épaisseur ds dans la direction du rayonnement incident.

7, : profondeur optique (sur la ligne de visée), 7, = [ k, pds;
Ky : coefficient d’absorption;;
p : densité de matiére dans le cylindre élémentaire;

S, : fonction source, avec S, = j, /Ky, ol j, est le coefficient d’émission.

Le flux d’énergie F, traversant la surface du cylindre élémentaire par unité de fréquence et
par unité de temps est alors donnée par :

Fy= 7{],, cos 0 dw (4.2)

Pour la suite, nous supposerons que l'atmosphére d’une étoile donnée est en équilibre hydro-
statique et que le peuplement des niveaux des atomes suit les lois de 1'équilibre thermodynamique
local. Nous supposerons de plus que cette atmosphére est assez fine par rapport au rayon de
I’étoile pour pouvoir considérer que la gravité y est constante et que la composition chimique
de cette atmosphére est homogéne. A ceci, on ajoute que la quantité d’énergie qui entre dans
chaque couche doit &tre égale & celle qui en sort (fluz constant). Dans le cas d'une atmosphére
stellaire, ces hypothéses signifient :

L’atmosphére est une couche trés fine : si I’épaisseur de I’atmosphére est négligeable de-
vant le rayon de 1'étoile (ce qui est assez réaliste : p.ex. dans le soleil, la photosphére fait
environ 100 km, ce qui représente ﬁ du rayon), on peut la considérer de maniére « clas-
sique » comme une superposition de couches planes paralleles. Dans ce cas, la structure de
1’atmosphére peut se réduire & une seule dimension (radiale) et il n’y a pas de dépendance
azimutale. On considére de plus que la variation de gravité sur ’épaisseur de la photosphére
n’est pas significative et que la gravité y est donc constante.

Equilibre hydrostatique : les accélérations a grande échelle sont négligeables devant la gravité
de surface. I n’y a pas d’expansion et pas de pertes de masse dynamiques significatives. On
montre que dans ces conditions et en considérant que la masse des atomes métalliques est
négligeable devant la masse des éléments chimiques prépondérants (H et He), la pression
gazeuse dans un élément de volume s’écrit :

T He
P, =gngmu (1+4 L )
nH

(4.3)

ol ny et nye représentent le nombre d’atomes d’hydrogéne et d’hélium au-dessus de la
couche considérée dans un cylindre d’1 cm? de section, my =~ 1,67 x 10727 kg est la masse
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Chapitre 4. Atmosphéres stellaires et détermination d’abondances

d’un atome d’hydrogéne, my, celle d’un atome d’hélium et g est la gravité dans la couche
considérée.

Equilibre thermodynamique local (ETL) : I'équilibre thermodynamique est atteint pour
chaque élément de volume de l'atmospheére. A chaque couche est associée une température
unique T = T(7,) et la fonction source est la fonction de Planck?, et :

2h18 1
S, =80 = 4.4
=B - .
Le flux sortant de 1’atmosphére de 1’étoile s’écrit donc :
.}
e / B,(T(,)) Ba(r,) dr, (45)
0

ou E, est la fonction intégro-exponentielle d’ordre 2. L’'ETL permet d’appliquer en plus les
deux lois suivantes :

Loi de Boltzmann : elle régit la distribution des atomes sur les niveaux d’énergie quan-
tifiés (excitation du gaz). Le nombre d’atomes d’un niveau n par unité de volume N,
est proportionnel au nombre total N d’atomes de la méme espéce’ :

TNVE - af("—T exp (—X—") (4.6)

~—~

avec :

gn : poids statistique du niveau n;

Uy (T) : fonction de partition de I’élément considéré dans I'état d’ionisation n, définie
par Un(T) = 3 g exp(—xi/kT);

Xn : potentiel d’excitation du niveau n.

Loi de Saha : elle régit la distribution des particules d’une méme espéce dans différents
états d’ionisation (équilibre d’ionisation). Le rapport du nombre d’atomes dans les
états d’ionisation i + 1 et 4 peut étre relié & la pression électronique P, et & la tempé-
rature 7' par :

(4.7)

Ny @ame)*2 (kT2 Upa(T) Xi
N, o= B3 U(T) exp( kT)

ol :

me : masse de lélectron, me ~ 9,11 x 1073! kg;

U;(T), U;11(T) : fonctions de partition de I’élément dans les états d’ionisation 7 et
i 1;

x; : potentiel d’ionisation de I'ion dans 1’état i.

Equilibre radiatif : la conservation de I’énergie doit s’appliquer au flux total entrant et sortant
pour chaque couche. Dans un modéle & une seule dimension, ceci se traduit par :

d_da_: F(z)=0 pa— F(z) = Fy = constante (4.8)

2h ~ 6,63 x 10734 J 5 est la constante de Planck, et k=~ 1,38 x 107 J K~ est la constante de Boltzmann.
3NB : on exprime souvent X en eV et on utilise alors la notation @ = loge/kT ~ 5040/T.
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4.1. Modélisation des atmosphéres stellaires

Pour un transport d’énergie ol radiation et convection jouent des réles déterminants, il
faut inclure le flux convectif ®(z) :

/ F,dv+ ®(z) = Fy = 0 Teg* (4.9)
0

Les équations précédentes permettent de construire un modéle d’atmosphére stellaire en fonc-
tion des paramétres fondamentaux décrits dans la partie 4.1.2. Un tel modéle nous donne la
température T, la pression gazeuse P, et la pression électronique P, pour une cinquantaine de
niveaux de ’atmosphére.

Le calcul du flux sortant & différentes longueurs d’onde revient en fait essentiellement au
calcul de la fonction de Planck et du coefficient d’absorption en fonction de la longueur d’onde A
(ou de la fréquence v = ¢/)A) et du niveau du modéle. Une fois ce flux connu, on peut comparer
ce spectre théorique au spectre observé.

4.1.4 Calcul du coefficient d’absorption i une longueur d’onde donnée

A une longueur d’onde donnée, on considére que 1’absorption est la somme de deux termes :
une absorption « sélective » due & la présence de la raie, et une absorption « continue ».

Absorption continue : le coefficient d’absorption continue contient les principales sources
d’absorption en dehors de l'absorption due & la raie elleméme. Cette absorption varie
lentement avec la longueur d’onde. Les absorbants principaux sont I'hydrogéne et I’hélium
sous leur forme neutre (H et He), ainsi que sous les formes ionisées H™, Hy™, Ho" et Het.
Il faut aussi tenir compte de la diffusion Rayleigh par I’hydrogéne neutre et I’hydrogéne
moléculaire, ainsi que de la diffusion par les électrons libres. Dans les modéles de type
solaire, ’absorption dominante est celle de 'ion H™.

Absorption sélective : il s’agit donc de I'absorption due & la raie elle-méme. Elle varie rapi-
dement en fonction de la longueur d’onde. Les niveaux d’énergie atomiques peuvent étre
élargis pour différentes raisons. Il en résulte que pour passer d’un niveau d’énergie 7 & un
niveau j, un atome pourra absorber toute une gamme de photons d’énergies voisines de
I'énergie centrale nécessaire & cette transition. Différents types d’élargissements doivent
étre pris en compte :

L’élargissement Doppler : pour une raie de longueur d’onde centrale A\g = c/up, le
coefficient d’absorption ], pour un atome vaut :

1

' 7 e? f L
Y mec ”47r2<

K

(4.10)

2
%1) +(v— 1/0)2

u

avec :

e : charge de I’électron, e ~ —1,60 x 107 C;

fi; : probabilité que la transition considérée ait lieu;

Iy = % + % : coefficient d’amortissement, 7; et 7; étant les durées de vie des niveaux
i et j.

Les atomes sont toujours animés de vitesses thermiques ou turbulentes. Un atome

se déplacant & la vitesse v sur la ligne de visée absorbe (ou émet) donc la fréquence

vo+ Av au lieu de v en raison du décalage Doppler (avec Av = viy/c). Il en résulte
donc une répartition des fréquences absorbées. Le profil des raies est donc en fait la
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composition d’un profil Lorentzien (cf. équation 4.10 ci-dessus) et d’un profil Doppler.
La distribution des vitesses des atomes d’une atmosphére stellaire est maxwellienne.
Sur n atomes, il y en a donc dn ayant une vitesse comprise dans l'intervalle [v, v+dv] :

%" =L o <__> o0 (4.11)

En intégrant sur les vitesses des atomes, on peut alors montrer que le coefficient
d’absorption sélective par unité de volume s’écrit :

1
Cfij Tl H(a,u)

Ry =

(4.12)

avec :

N; : nombre d’atomes par unité de volume dans 1’état d’excitation ¢;

1 1
Avp = vy vo/c : « largeur Doppler » de la raie, ot vo = (25T +v,%)2, (255)? et vy
étant les vitesses d’agitation thermique et de microturbulence. On définit de la
méme fagon A)p = vp Ao/c.

H(a,u) : profil de Voigt (fonction d’Hjertings), avec a = FPAJ;E et u =0

Et si on tient compte de I’émission induite (une partie de I’énergie absorbée est réémise
4 la fréquence v), on obtient & la couche n :

e 1 hv
Bo= s — I NI H(a,u) (1 exp (kT)) (4.13)

ou encore .

7!'82

=2 aly P IAA H(a, )(l—exp(;;—cT)) (4.14)

avec N; = P;a, P, étant la population du niveau inférieur et o 'abondance de 1’élé-
ment considéré (en nombre d’atomes).

L’élargissement par amortissement : on considére en général les amortissements par
rayonnement, par choc avec les électrons, avec les atomes d’hydrogene et avec les mo-
lécules d’Hs. A chaque niveau du modele, il faut donc calculer un coefficient d’amor-
tissement T';; pour la transition du niveau d’énergie i vers le niveau j de la forme
Tij = 7R + Ye Pe + 1 P + 1, P, (voir p. ex. Gray 1992). On peut ensuite en dé-
duire la variation du coefficient d’absorption sélective avec la longueur d’onde tel que
décrit précédemment.

Une fois ces deux types d’absorption pris en compte, on peut déterminer le flux sortant 7,
pour chaque fréquence v et composer ainsi un spectre synthétique. Pour déterminer I’abondance
d’un élément capable d’absorber la longueur d’onde )¢ dans ’atmosphére d’une étoile, on se
donne un modéle d’atmosphére pour cette étoile, on calcule le coefficient d’absorption pour
chaque niveau du modéle puis le flux sortant autour de la longueur d’onde Ag. On itére en
changeant 1’abondance jusqu’a faire coincider le spectre théorique obtenu par cette méthode et
le spectre observé.
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4.1.5 Energie totale absorbée dans les raies

Dans le cas de raies dominées par ’élargissement Doppler (raies faibles), on peut montrer
que :

W\ me? Ni/N 5040
log (T) =log (me ZUT) NH> +log A+log(gf A) — X~ log(Koontinu) (4.15)

avec

N;/N et Ny : rapport du nombre d’atomes de I’élément considéré dans I'état d’ionisation 7 sur
le nombre total d’atomes de cet élément, et nombre d’atomes d’hydrogéne par unité de
volume;;

A= Niﬁ . abondance de ’élément considéré.

Cette relation permet de comprendre certains effets affectant la détermination d’abondances dans
les étoiles :
e dans le cas de raies faibles, la largeur équivalente varie linéairement avec I’abondance;
e ’abondance A varie en fonction de la température comme exp (—@fﬂ x) :
e 1’équilibre d’ionisation N;/N et I’absorption continue Kcontinu témoignent de l'influence de
la gravité;
e I’abondance dépend de la force des raies (probabilités de transitions) de maniére linéaire;
e I’abondance varie comme l'inverse de I’absorption continue.

4.2 Détermination des paramétres atmosphériques

4.2.1 Température effective

11 existe plusieurs méthodes pour déterminer la température effective d’une étoile. Chacune
présente ses avantages et ses inconvénients, ¢’est pourquoi il peut étre parfois utile d’utiliser une
méthode pour vérifier la Teg trouvée avec une autre.

Utilisation d’indices photométriques : cette calibration est basée sur la méthode IRFM?4,
qui permet de déterminer la température effective en comparant les flux bolométriques et
infrarouges. La Tog d’une étoile est reliée par définition 4 la puissance totale F que celle-ci
rayonne par unité de surface (voir section 4.1.2). Si on néglige 'absorption par la matiére,
la méme puissance se trouve répartie sur la sphére de rayon d, d étant la distance de I’étoile
lorsqu’on mesure le flux total bolométrique f qui nous parvient de l'objet. On a donc :

! <§>2 (4.16)

Une mesure interférométrique du diamétre apparent de 1'étoile donne directement 2R/d,
R étant le rayon de I’étoile, f est mesuré, on en déduit donc F, puis Teg. Cette méthode
« fondamentale » est toutefois limitée par la difficulté de mesurer le diamétre apparent.
On peut s’affranchir de ce probléme en utilisant en paralléle une mesure de flux monochro-
matique, mesuré dans linfrarouge et en divisant les équations 4.16 obtenues pour les deux
types de flux. On obtient alors :

F F

‘IRFM : Infra-Red Fluz Method.
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Le premier membre de cette équation est mesuré. Dans le second membre, F) est emprunté
aux modéles d’atmosphéres théoriques, ayant la valeur de Tcq correspondant & F. L'intérét
majeur de prendre )\ dans l'infrarouge est que le flux dans l'infrarouge ne dépend que
de la premiére puissance de la température alors que le flux bolométrique dépend de la
quatriéme. L’inconvénient est que F) dépend aussi de la gravité et de la composition
chimique. La série d’articles d’Alonso et al. (1995, 1996a,b, 1999a,b) donne des formules
polynomiales permettant de calculer Tes en fonction de différents indices photométriques,
de la métallicité et de la gravité. Pour nos étoiles, nous disposions d’indices photométriques
B —V et b— y (voir chapitre 3).

Ajustement du profil des raies de Balmer : le profil des raies de Balmer présente une va-
riation trés importante en fonction de la température du type spectral K au type A, a cause
du potentiel d’excitation trés élevé de ces raies (10.2 €V). La raie Hg est utilisée dans la
photométrie de Strémgren uvby3 comme critére de température (Alonso et al., 1996b). La
raie H, est toutefois plus avantageuse & utiliser car elle est moins affecté par des blends et
par les effets de convection. Le profil de ces raies est en revanche beaucoup moins sensible
aux variations de la gravité ou de la composition chimique. On peut donc ajuster un profil
théorique en faisant varier la Tog jusqu’a obtenir la valeur qui donne le meilleur ajustement.
Les figures 5.2, 6.1 et 6.2 (chapitres 5 et 6) illustrent ce procédé dans le cas de nos étoiles
d’amas globulaires.

Equilibre d’excitation : on choisit la température effective de fagon 4 ce que I'abondance d’un
élément chimique soit indépendante du potentiel d’excitation de la raie choisie. Un nombre
élevé de raies d'un méme élément permet de ne pas étre affecté par les variations de la
composition chimique. On utilise donc souvent I’abondance du Fel, qui est un élément
pour lequel on peut facilement trouver un grand nombre de raies dans la plupart des
intervalles spectraux utilisés. La figure 4.2 ci-dessous illustre le cas d’une de nos étoiles de
champ, CD-35 0360. L’absence de pente dans le tracé des rapports [Fe1/H] en fonction des
potentiels d’excitation des raies détectées montre que le choix de la T, est correct (voir le
tableau 6.2 pour les paramétres atmosphériques de cette étoile).
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FIG. 4.2 — Ajustement de la température effective d’une étoile avec [Fe1/H] = f(xex). Il s’agit
ici d'une de nos étoiles de champ du halo, CD-35 0360.
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4.8. Détermination d’abondances

4.2.2 Gravité

1l existe aussi différentes méthodes permettant de déterminer la gravité d’une étoile.

Utilisation de ’équilibre d’ionisation : il s’agit de la méthode la plus fréquemment utilisée
pour déterminer les gravités. Le spectre d'une étoile contient souvent des raies provenant
d’un méme élément, mais dans deux états d’ionisation différents. Dans les étoiles de type
F, G ou K, on peut par exemple mesurer des raies de Fel et Fell ou de Ti1 et Ti1L Il faut
alors que les abondances déterminées & partir des raies neutres donnent le méme résultat
que celles qu’on trouve en utilisant les raies ionisées. La méthode consiste donc & calculer
les abondances & partir des raies neutres et des raies ionisées en itérant sur la gravité
jusqu’a obtenir la méme abondance pour les deux espéces : par exemple, si 'abondance
déduite des raies de Fel est plus forte que celle déduite & partir des raies de Fel, il
faut diminuer la valeur du log g. Pour améliorer la détermination de log g, on peut aussi
utiliser les raies d’autres éléments. Il faut néanmoins tenir compte du fait que les équilibres
d’ionisation dépendent fortement de la température. Il sera donc nécessaire de recommencer
ce processus & chaque fois qu’on réajuste la température. L’inconvénient principal de cette
méthode est qu’il suppose que les écarts & 'ETL soient faibles. Ces effets sont en général
faibles dans les étoiles de métallicité solaire, mais peuvent devenir importants dans les
étoiles trés déficientes en métaux (Thévenin et Idiart, 1999).

Autres méthodes : la gravité peut aussi étre déterminée & partir de la parallaxe (Hipparcos).
En général, la gravité « spectroscopique » déterminée par la méthode précédente est plus
faible de ~0.3-0.5 dex que celle-ci. On peut aussi déterminer la gravité en utilisant des
diagrammes d’évolution théoriques (isochrones) adaptés & la métallicité des étoiles. C'est
ce qu'ont fait Gratton et al. (2001) et Carretta et al. (2004) pour nos étoiles d’amas en
ajustant des isochrones & la position des étoiles dans les diagrammes couleur-magnitude
des amas.

4.2.3 Vitesse de microturbulence

La vitesse de microturbulence affecte les raies en les désaturant. Cet effet dépend de I'intensité
des raies. On peut donc ajuster la valeur de v; de fagcon & ce que I’abondance déterminée &
partir d’'une raie soit indépendante de l'intensité de la raie. Il est évidemment préférable de
faire cette détermination dans le cas d'un élément présentant de nombreuses raies comme par
exemple le Fel. La figure 4.4 ci-dessous montre le rapport d’abondance [Fe1/H] en fonction de la
largeur équivalente W), des raies détectées pour I’étoile de champ du halo CD-35 0360 de notre
échantillon. Le meilleur ajustement de la valeur de v; est celui pour lequel le rapport [Fe1/H] ne
varie pas.

4.3 Détermination d’abondances

Une fois qu’on a réussi & trouver un ensemble de paramétres atmosphériques (Teq log, v1), on
peut procéder au calcul du bon modéle d’atmospheére de 1’étoile & analyser. 1l existe alors deux
facons de procéder pour déterminer les abondances d’éléments chimiques :

Utilisation des largeurs équivalentes : cette technique est utilisée pour les raies dont on
peut facilement mesurer les largeurs équivalentes, et donc surtout pour les raies isolées
(non blendées). L’abondance d'un élément ne peut pas étre calculée directement a partir
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FIG. 4.3 — Ajustement de la vitesse de microturbulence d’une étoile avec [Fe1/H] = f(W,). 11
s'agit ici d’une de nos étoiles de champ du halo, CD-35 0360.

des largeurs équivalentes W) mesurées dans un spectre et d’un modeéle d’atmosphére donné.
En revanche, 'inverse est possible : les codes de détermination d’abondances ajustent des
abondances jusqu’a obtenir la largeur équivalente observée. On fait ensuite la moyenne des
abondances trouvées pour les différentes raies d’un méme élément. II faut toutefois faire
attention au type de moyenne utilisé (par exemple une moyenne arithmétique) car toutes
les raies n’ont pas forcément la méme sensibilité & une variation d’abondance : dans le cas
de raies faibles, W), varie presque linéairement avec 1’abondance; pour des raies avec des
ailes un peu plus développées, il faut une trés forte variation de I’abondance pour que W),
augmente un peu ; finalement, pour des raies trés fortes, W) varie comme la racine carrée
de ’abondance. On peut alors parfois avoir recours & une méthode graphique pour tenir
compte de ce type de variations : la méthode des courbes de croissance.

Méthode des courbes de croissance : Pour une certaine abondance o, d’un élément consi-
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déré, la largeur équivalente W) d’une raie située a la longueur d’onde X varie en fonction
de la probabilité de transition gf (voir aussi Eq. 4.15). On montre que lorsque les raies

sont faibles, log (V—KA) varie linéairement avec log(c. gf). On peut alors définir un Iy tel
que si une raie est faible on puisse écrire :

1%
log (T’\) = log(a. gf) +logTs (4.18)

On peut calculer T', pour chaque raie (Cayrel et Jugaku, 1963) en fonction du modéle,
de 1’élément, de son état d’ionisation, du potentiel d’excitation de la raie, etc. On appelle

« courbes de croissance » les graphes ol on porte log (l,(‘\‘) en fonction de log(ax gf) +

log'y. Comme on ne connait pas les valeurs de a, on utilise plutdt une quantité basée sur
I’abondance de 1’élément dans le Soleil, ag : log(ag gf) +1logI's. Sil'élément considéré est
le fer, la courbe sur laquelle vont s’aligner les raies de FeI ou Fell va alors étre décalée par
rapport 3 la courbe de croissance théorique de la valeur log o, —log o, qui est par définition
le rapport [Fe/H]. On peut ainsi lire directement la métallicité de I'étoile analysée. Si on
compare les courbes de croissance observées pour un élément présent & ’état neutre et &
I’état ionisé (typiquement Fel et Fell, et/ou Til et TilI), on peut directement voir si la
gravité choisie est correcte ou non selon que les deux espéces s’alignent bien sur la méme
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courbe ou non. En séparant les raies & faibles ou forts potentiels d’excitation, on peut
aussi voir si la température effective est correcte. De méme, une variation de la vitesse
de microturbulence dans les modéles aura pour effet de décaler fortement la courbe de

croissance théorique dans la partie ot log (%) ne varie plus linéairement avec log(a. gf).
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F1G. 4.4 — Courbes de croissance théorique et observée pour CD-35 0360. Les raies avec xex < 1.5
sont représentées par des carrés blancs ; les raies avec 1.5 < Xex < 3.0 sont représentées par des
signes X ; les raies avec xex > 3.0 sont représentées par des signes +.

Technique des spectres synthétiques : On utilise souvent cette méthode pour des raies trop
mélangées pour qu’on puisse déterminer leur largeur équivalente facilement, pour les me-
sures de bandes moléculaires ou de raies ayant des composantes de structure hyperfine.
L’idée consiste & synthétiser un spectre dans la région de la raie & analyser en partant
d’une abondance donnée. On compare alors le spectre synthétique au spectre observé et on
itére jusqu’a avoir ajusté le profil de la raie étudiée. Les figures 5.3a et 5.3b du chapitre 5
illustrent cette méthode dans le cas de raies de Ba1l et d’Eull affectées par une structure
hyperfine.
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Chapitre 5

Dispersion d’abondances dans ’amas
NGC 6752
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5.1 Observations de NGC 6752

Mis & part les travaux de Norris et al. (1981) sur la bi-modalité des bandes de CN et CH dans
les géantes de NGC 6752, on compte & ce jour trés peu de publications concernant les anomalies
d’abondance dans cet amas. La plupart des références antérieures aux travaux sur NGC 6752
qui ont été effectués dans le cadre du Large Programme « Globular Clusters » et concernant
les abondances d’éléments chimiques dans des étoiles de cet amas sont pour la plupart limitées
4 la détermination de la métallicité de cet amas (voir par exemple Zinn et West, 1984; Minniti
et al., 1993; Carretta et Gratton, 1997) & partir de spectres d’étoiles géantes. Parmi les quelques
travaux sur les abondances d’autres éléments (Norris et Da Costa, 1995; Grundahl et al., 2002;
Yong et al., 2003), on n’en compte aucun qui ait poussé I'exploration & des étoiles moins évoluées
que les géantes trés brillantes tout en haut de la branche des géantes. Et parmi tous ces travaux
sur NGC 6752, seul D’article de Norris et Da Costa (1995) donne les abondances de quelques
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éléments plus lourds que le fer dans 6 géantes rouges. Les spectres utilisés par Norris et Da Costa
(1995) proviennent d’observations réalisée avec le spectrographe UCLES! (R ~ 38000) sur le
télescope anglo-australien de 3.90 m (AAT) et couvrent un domaine de longueur d’onde allant
de 5050 & 7300 A.

Les observations sur lesquelles j'ai travaillé et qui ont été réalisées pour le programme sur
les amas globulaires ont été décrites au chapitre 3. Il s’agit d’un échantillon de 9 étoiles naines
proches du turnoff de 'amas (V ~ 17 mag) et de 9 étoiles sous-géantes 4 la base de la branche
des géantes rouges (V ~ 16 mag). L'identification des étoiles individuelles et la photométrie
sont de Grundahl et al. (2000). La mesure du rapport S/B par pixel (~5 pixels par élément de
résolution) dans les étoiles de NGC 6752 est donnée au tableau 5.3. Le rapport est mesuré a deux
endroits du spectre, autour de 4500 A et de 6500 A, prés des régions ot j'ai cherché les raies de
plusieurs éléments lourds. Ces rapports varient de ~15 dans le pire des cas pour les spectres bleus
(étoile du turnoff #4661) a ~65 dans les meilleurs spectres rouges (étoile sous-géante #1400 et
étoile du turnoff #4907). La figure 5.1 montre des exemples des spectres obtenus dans les régions
des raies de Bal1 4 6141.7 A et de 'Eurr 4 4129.7 A.

Ces observations sont parfaitement complémentaires avec tous les travaux précédents réalisés
sur 'amas NGC 6752 dans le sens qu’elles permettent enfin de tester proprement des scénarios
d’évolution chimique le long de la branche des géantes rouges.

1UCLES : University College London Echelle Spectrograph
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FI1G. 5.1 — Identification des raies de Ball (\6141.7) et Eull (\129.7) dans des étoiles de
NGC 6752. (a) : spectres UVES (VLT-UT?2) normalisés des étoiles #1665 (sous-géante) et #4383
(naine), centrés sur la raie de Ba1r 4 6141.7 A. On peut comparer directement l'intensité de la
méme raie dans une sous-géante et dans une naine du méme amas globulaire. Le spectre de
étoile #4383 a été décalé volontairement vers le bas afin d’éviter une superposition et pour plus

de clarté dans la représentation. (b) : région du spectre de 1'étoile #1400 (sous-géante) centrée
sur la raie d'Eu 1 & 4129.7 A.
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Chapitre 5. Dispersion d’abondances dans l’amas NGC 6752

5.2 Meéthode de détermination des abondances

5.2.1 Paramétres atmosphériques

Les modeéles utilisés dans mon travail de thése pour analyser les étoiles de NGC 6752 sont
des modéles OSMARCS 4 ’'ETL composés d'une quarantaine de couches et calculés & partir des
grilles d’Edvardsson et al. (1993). J’ai utilisé une version récente du code MARCS développé
initialement par Gustafsson et al. (1975), puis amélioré par Edvardsson et al. (1994, meilleur
traitement de I’absorption des raies dans I'UV), qui calcule la température, la pression gazeuse
P, et la pression électronique P, dans chacune de ces couches. Les abondances solaires de référence
sont celles de Grevesse et Sauval (2000).

Comme le montre la figure 3.1, les étoiles naines de 1’échantillon au turnoff de NGC 6752 ont
été sélectionnées de maniére 4 étre toutes trés proches les unes des autres dans le diagramme
couleur-magnitude (V, b— y). Il en est exactement de méme pour les étoiles de ’échantillon
des sous-géantes. La dispersion en magnitude et en couleur est assez faible si bien qu’en pra-
tique on peut considérer que ces étoiles ont toutes sensiblement la méme magnitude et la méme
couleur moyenne : (V)po = 17.192 & 0.059 et ((b —y))po = 0.355 £ 0.011 pour les naines;
(V)gqg = 15.948 £0.056 et ((b—y))gg = 0.480 £ 0.015 pour les sous-géantes. La similitude
de ces étoiles a comme conséquence que les étoiles de chaque sous-échantillon (sous-géantes ou
naines) ont toutes des paramétres atmosphériques (T, log g et v;) quasiment identiques. D’aprés
Gratton et al. (2001) on peut donc utiliser les mémes parameétres atmosphériques pour toutes
les étoiles d’un sous-échantillon donné. Ces paramétres sont donnés dans le tableau 5.1. D’autre
part, Gratton et al. utilisent des modéles d’atmosphére ATLAS9 de Kurucz (1993) qui sont
légérement différents des modéles OSMARCS d’Edvardsson et al. (1993). Leur programme de
calcul des largeurs équivalentes est aussi sensiblement différent de celui que j’ai utilisé : les deux
codes effectuent des fits gaussiens, mais FITLINE peut adapter la largeur & mi-hauteur du fit si
nécessaire, alors que le code utilisé par Gratton et al. ne travaille qu’a largeur constante, ce qui
peut modifier sensiblement la largeur équivalente mesurée en cas de blends avec des raies fortes
et de ce fait avoir une (faible) influence sur les déterminations d’abondance. J’ai donc préféré
vérifier au préalable la compatibilité de chacun des paramétres atmosphériques.

[ Type d’étoile Tor (K) logg v (kms™') |
Sous-géantes 5347  3.54 1.10
Naines 6226 4.28 0.70

TAB. 5.1 — Paramétres atmosphériques utilisés pour les étoiles de NGC 6752 (d’aprés Gratton
et al., 2001).

Détermination des paramétres atmosphériques (Gratton et al., 2001)

Un des objectifs principaux du Large Programme « Globular Clusters » était la détermination
précise de la distance des amas sélectionnés (voir Gratton et al., 2003c). Il se trouve qu’une des
sources majeures dans les incertitudes sur ce type de détermination est liée & des problémes de
différence dans les échelles de rougissement (Gratton et al., 1999). Un sous-produit de 1’analyse
des amas devait donc étre une estimation précise du rougissement pour ces amas en comparant
les couleurs observées (affectées par le rougissement) aux températures effectives obtenues par
spectroscopie et qui ne sont pas influencées par le rougissement. C'est pour cette raison que
Gratton et al. (2001) ont préféré ne pas mesurer les températures effectives des étoiles d’amas a
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5.2. Méthode de détermination des abondances

partir des couleurs mais plutdt & partir des raies de la série de Balmer (en fait uniquement Hq
car la raie Hg n’a pas été observée). Gratton et al. ont effectué leur calibration de Teg pour les
étoiles de NGC 6752 avec ’échantillon des 25 étoiles de champ, dont les températures ont été
déterminées 4 la fois avec les raies d’hydrogéne et avec les couleurs B — V et b — y & partir des
calibrations de Kurucz (1993) et d’Alonso et al. (1996b).

La différence de température ainsi trouvée donne une dispersion de moins de 150 K dans les
naines ou dans les sous-géantes. En superposant les raies d’hydrogéne H, de toutes les étoiles
de chacun des sous-échantillons (naines d’un coté, sous-géantes de l'autre), Gratton et al. ont
constaté que les raies H, des étoiles naines (respectivement des sous-géantes) se superposent
exactement (méme intensité et méme profil). Ils en déduisent que les étoiles sont donc toutes
intrinséquement trés semblables et les petites différences dans les Teg sont visiblement dues &
des erreurs aléatoires. Chaque sous-échantillon a donc été analysé en utilisant la température
correspondante dans le tableau 5.1.

Les gravités de surface log g ont été obtenues par la position des étoiles dans le diagramme
couleur-magnitude de NGC 6752 en utilisant des isochrones pour des masses compatibles avec
un 4ge de 14 milliards d’années. Les étoiles étant toutes trés proches, la méme gravité a donc été
adoptée pour un sous-échantillon donné.

Les vitesses de microturbulence ont été ajustées en éliminant la dispersion dans ’abondance
du Fel en fonction de la largeur équivalente des raies. La dispersion d’étoile & étoile dans un
sous-échantillon donné a été réduite en adoptant une valeur de la vitesse de microturbulence
unique.

Vérification des paramétres atmosphériques

Afin de vérifier les paramétres donnés par Gratton et al., j’ai tout d’abord créé deux nouveaux
spectres : un premier spectre résultant de la moyenne des spectres des 9 naines, et un second
spectre pour la moyenne des 9 sous-géantes. Le rapport S/B par pixel de ces spectres moyennés
est nettement supérieur aux valeurs des spectres des étoiles prises séparément : (S/B)pq ~ 60
et (S/B)gg ~ 80 autour de 4500 A ; (S/B)po ~ 100 et (S/B)gg ~ 140 vers 6500 A, & comparer
avec les valeurs individuelles données dans le tableau 5.3.

La superposition des spectres des étoiles individuelles de chaque sous-échantillon m’a permis
de faire une autre constatation en plus de la similitude des raies H, : les raies de Fel et Felr
sont elles aussi quasiment identiques quelque soit 1'étoile dans un sous-échantillon donné (naines,
respectivement sous-géantes).

J'ai vérifié la température effective de ces spectres moyennés en modélisant le profil des ailes
de leur raie H, (voir figure 5.2). J'ai aussi vérifié 'indépendance de I’abondance de FeT vis-a-vis
des potentiels d’excitation des raies comme décrit & la section 4.2.

La gravité et la vitesse de microturbulence ont été vérifiées en utilisant des courbes de crois-
sance théoriques et en les comparant aux observations. Les gravités ont été vérifiées en assurant
I'équilibre d’excitation des raies de Fel et FelI

La vitesse de microturbulence a été fixée en imposant que I’abondance de Fe1 soit indépen-
dante de la largeur équivalente des raies.

La derniére étape de la vérification a consisté & vérifier que pour chaque étoile ces paramétres
donnaient des abondances cohérentes. J’ai donc vérifié ceci en calculant 'abondance de ~30-40
raies de Fel et Fell telles que W), < 100 mA (afin d’éviter les raies trop fortes qui sont mal
modélisées par des simples gaussiennes).

Finalement, les valeurs que j’ai trouvées en utilisant les spectres moyennés sont tout & fait
compatibles avec celles annoncées par Gratton et al. (2001). La différence est inférieure aux
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erreurs typiques qu'on admet dans la détermination des paramétres atmosphériques (voir plus
loin, section 5.2.3). J'ai donc utilisé ces paramétres pour déterminer ’abondance en fer avec les
codes OSMARCS et j’ai trouvé [Fe/H] = —1.50, valeur que j'ai ensuite prise comme paramétre
d’entrée pour le calcul détaillé de 'abondance des éléments lourds.

5.2.2 Détermination des abondances
Abondance du fer

Les raies de fer ont été déduites des largeurs équivalentes que j’ai mesurées avec FITLINE.
Bien qu’un trés grand nombre de raies de Fe1 soient visibles dans tous les spectres, j’ai sélectionné
entre 30 et 40 raies non-blendées ayant des largeurs équivalentes W) < 100 mA. En revanche,
étant donné la faible quantité de raies de Fell présentes dans les spectres (5-8 raies seulement
en moyenne), j'ai conservé toutes celles que j’ai pu détecter et qui n’étaient pas blendées. Les
abondances du fer sont présentées dans le tableau 5.3 pour toutes les étoiles observées dans
NGC 6752. La valeur indiquée est la moyenne de 1’abondance du Fer et du Fell.

Parmi les précédentes déterminations de la métallicité de cet amas, on trouve celle de Zinn
et West (1984) qui ont travaillé d’abord sur la photométrie de l'amas puis sur un spectre du
centre de ’amas obtenu avec un spectrographe a fente large. Les déterminations suivantes ont
pour la plupart été faites a partir d’étoiles individuelles, en général des géantes assez brillantes :
Minniti et al. (1993), Norris et Da Costa (1995), Carretta et Gratton (1997); plus récemment
Grundahl et al. (2002) et Yong et al. (2003). Tous leurs résultats sont résumés dans le tableau 5.2.
Les étoiles de Gratton et al. (2001) qui y sont mentionnées sont évidemment les mémes que les
miennes (James et al., 2004a).

| Auteurs Type d’étoiles ~ Nbre.  [Fe/H] |
Zinn et West (1984) spectro. fente large - -1.54
Minniti et al. (1993) géantes 3 -1.58
Norris et Da Costa (1995) géantes 6 -1.54
Carretta et Gratton (1997) géantes 4 -1.42
Gratton et al. (2001) naines, sous-géantes 18 -1.42
Grundahl et al. (2002) géantes 21 -1.62
Yong et al. (2003) géantes 20 -1.62
James et al. (2004a) naines, sous-géantes 18  -1.49+0.07

TAB. 5.2 — Métallicité de I’amas NGC 6752.

J’ai donc trouvé une métallicité moyenne de ([Fe/H]) = —1.49 % 0.07 pour les 18 étoiles
de notre échantillon. L’incertitude indiquée ici (£0.07 dex) est donnée simplement par I'écart-
type® par rapport & la valeur moyenne calculée. En tenant compte de I'écart-type et des erreurs
commises sur la détermination des paramétres atmosphériques, la métallicité que j’ai trouvée est
tout & fait compatible avec toutes les valeurs précédentes.

Une partie des différences dans ’abondance du fer entre les différentes analyses dans cet amas
(jusqu’a ~0.15 dex) semble provenir des effets cumulés entre les différents modéles d’atmospheére
(MARCS, Kurucz, etc...) et échelles de température effective adoptés (voir la discussion de Kraft
et Ivans, 2003). En particulier, la faible différence (0.07 dex) entre ma valeur et celle de Gratton

2L6cart-type est la racine carrée de la variance : o(z1...2n) = 4/Var(z1...zn), ol la variance est donnée
par Var(zi...Tn) = 73 Efil (zi — Z)?, Z étant la valeur moyenne de (z1...zN).
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F1G. 5.2 - Vérification de la T, des étoiles de NGC 6752 & partir de la raie H, sur les spectres

moyennés (a) des 9 sous-géantes et (b) des 9 naines.

et al. (2001), qui ont pourtant été obtenues toutes les deux a partir des mémes données, peut

étre expliquée plus précisément par deux points :

1. Les métallicités publiées par Gratton et al. sont uniquement les valeurs pour le FeT alors que
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les valeurs publiés dans James et al. (2004a) sont des moyennes de FeI et FeIl. Gratton et
al. ont donc ([Fe1/H]) = —1.43+0.12 pour les naines et —1.4240.06 pour les sous-géantes.
Pour le Fe11, ils obtiennent des abondances un peu plus faibles, & savoir ([Fe11/H|) = —1.49
pour les étoiles du turnoff et —1.57 pour les étoiles & la base de la RGB. S'ils avaient utilisé
la moyenne des deux valeurs comme je Iai fait, alors la différence entre nos valeurs ne serait
plus que de ~0.02 dex, la valeur exacte dépendant du poids associé & chaque abondance
dans le calcul de la valeur moyenne.

2. Alors que nos valeurs moyennes sont finalement trés proches, il subsiste une faible disper-
sion pour une méme étoile, y compris en utilisant les mémes largeurs équivalentes. Cet
écart (< 0.05 dex) vient en fait uniquement des différents modéles d’atmosphére que nous
avons utilisé lors de nos analyses (OSMARCS et ATLAS9), dans lesquels les lois T'(7) sur
la variation de la température en fonction de la profondeur optique sont sensiblement dif-
férentes. Ceci conduit & une légére variation dans la température de formation des raies et
finalement & un faible décalage dans les abondances.

Quoi qu'il en soit, ces différences ne sont pas critiques dans mon analyse car j’ai surtout travaillé
sur des rapports d’abondance et non sur les abondances elles-mémes. En tout cas, mon travail a
confirmé la trés faible dispersion de métallicité dans les étoiles de NGC 6752 avec un écart-type
de 0.07 dex pour tout I’échantillon (ou de 0.10 dex pour Gratton et al.).

Abondance des éléments lourds

Les abondances de strontium et d’yttrium ont été calculées & partir des largeurs équivalentes
de la méme fagon que pour les raies de fer. Les potentiels d’excitation et les log(gf) des raies de
Sril et d’Y1I ont été pris dans Sneden et al. (1996) et/ou Sneden et al. (2003, voir annexe A).
J’ai obtenu les abondances de strontium & partir au moins d’une des raies de Sr1I a 4077.7 ou
4215.5 A, le plus souvent 3 partir des deux que ce soit dans les naines ou dans les sous-géantes.
Pour I'yttrium, j’ai pu détecter les raies & 3950.3 et & 4398.0 A dans pratiquement toutes les
sous-géantes, et au moins la raie & 3950.3 A dans toutes les naines.

Etant donné que les raies de baryum et d’europium sont généralement affectés par des effets
de structure hyperfine (voir par exemple McWilliam et al., 1995; McWilliam, 1998), j’ai utilisé
des spectres synthétiques générés sur plusieurs A, que j’ai comparés de maniére interactive aux
spectres observés. Pour ce faire, j’ai utilisé la derniére version mise & jour du code de synthése
spectrale de Spite (1967). La figure 5.3 illustre des cas typiques de comparaison entre des spectres
théoriques et des spectres observés dans le cas des raies de Ba1r a 6141.7 A et d’Bum 4 4129.7 A
pour trois étoiles de notre échantillon. Pour ces spectres synthétiques, j’ai utilisé les paramétres
de structure hyperfine de McWilliam (1998) pour les raies de baryum et de Lawler et al. (2001)
pour l'europium (voir les tableaux B.1 & B.4 en annexe). Les raies de Ball & 4554.0, 6141.7
et 6496.9 A sont détectées dans toutes les étoiles de notre échantillon. J'ai aussi pu utiliser la
raie 4 5853.7 A lorsqu’elle était détectable. Concernant 1’europium, presque tous les spectres des
sous-géantes permettent une détection des raies d’Eull & 4129.7 et 4205.0 A. En revanche, il ne
m’a été possible de donner que des limites supérieures pour la plupart des étoiles naines.

Les abondances de ces éléments ainsi que la métallicité déterminées pour chaque étoile de
’amas se trouvent dans le tableau 5.3. Les valeurs moyennes pour tout 1’échantillon sont :

46



5.2. Méthode de détermination des abondances

L L TR S I TR R S G L S B L B i L
- log €(Ba)={0.85 ; 0.95 ; 1.05} 1665 log e(Eu)={-0.45 ; —0.50 ; —0.55}
- ——-oo-...—.l-.-_!}-. — —/’:Wf‘—"!‘
. e . . e . 1400
\‘ { q . %
H {’ A u-.L.— : .’:‘\'— —."/L =]
ﬁ f E ° o e .\ f: . LI o
5 be T A
5 4] B [ - §
-5 ‘ { © o ﬁ ;l.i ."
; * / T ; o® 1 [ ®
ER . 5 o ‘ s
o - .o 4383 T~ o b 1
e 000°%0 \VH
‘-m.—. .”TI._,.—.‘D.; - — "-‘”——." L,
/ o® .
\ . :
d\ |
i\ !
(o]
v s -
| log €(Ba)={1.10 ; 1.20 ; 1.30} (o) () (b)
peege MU e Gy e P B g g sy KR g b PO (O] (NSO o NNORT DU [N TR WSO S (S 0 I | B
6141 6141.5 6142 51425 4129 4129.5 4130 4130.5
Longueur d'onde [&] Longueur d'onde [Z&]

FIG. 5.3 - Spectres synthétiques obtenus pour les raies de Ba11 (A\6141.7) et Eu1r (A4129.7) dans
des étoiles de "amas NGC 6752 (e : observations; traits et pointillés : spectres synthétiques).
(a) : spectres synthétiques de la raie de BaIr & 6141.7 A pour les étoiles #1665 (sous-géante)
et #4383 (naine). Un décalage entre les spectres a été introduit volontairement, comme & la
figure 5.1. (b) : spectre synthétique de la raie d’'Eu1r a 4129,7 A dans Détoile sous-géante #1400.

([Sr/Fe]) = 40.06 & 0.16
([Y/Fe]) = —0.01 £0.12
([Ba/Fe]) = +0.18 £ 0.1
([Bu/Fe]) = +0.41 % 0.09

La figure 5.4 qui sera discutée 4 la section 5.3 présente les diagrammes [X/Fe] en fonction de
[Fe/H], avec X = Sr, Y, Ba ou Eu.

Jai effectué mes calculs en utilisant des modéles d’atmosphére & ’ETL. Il semble évident
que des écarts & 'ETL peuvent affecter les abondances des éléments lourds, en particulier dans
le cas des raies du Ball et du Sril pour des étoiles pauvres en métaux dans l'intervalle de
métallicité —1.90 < [Fe/H] < —1.20 (voir par exemple Mashonkina et al., 1999). Des calculs
détaillés des effets des écarts 4 I'ETL ont été menés respectivement par Mashonkina et al. (1999)
et Mashonkina et Gehren (2000, 2001) pour différentes raies de Ba11, d’Eull et de Sri1. A des
métallicités avoisinant -1.50, dans la plupart des cas les corrections non-ETL n’exceédent pas 0.15
dex en intensité. Ceci dit, 'intensité de ces effets dépend fortement des raies observées et des
parameétres atmosphériques. Etant donné que l'incertitude sur la détermination de ces parameétres
dans le cas présent (voir section 5.2.3 ci-aprés) combinée avec les incertitudes sur la détermination
des largeurs équivalentes (ou avec les incertitudes sur les ajustements dans le cas des abondances
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Id. étoile S/B S/B  [Fe/H] |[Sr/Fe] [Y/Fe] [Ba/Fe] [Eu/Fe]
@450 nm @650 nm
| Sous-géantes : T = 5347 K; log g = 3.54; [Fe/H] = —1.50; v; = 1.1 km s
1400 49 65 -1.40 -012  0.00 4010 +0.37
1406 54 58 -1.47 +0.03 -0.02 +0.20 40.42
1445 36 57 -156 +0.00 -0.09 4033  +0.51
1460 35 58 -142 -0.04 023 4020 +0.31
1461 26 44 -1.40 -0.07 -0.10 4023 +0.25
1481 42 62 -1.52 +0.13 0.00 +0.30 +40.46
1563 33 52 -1.60 +0.06 +0.22 4036 40.54
1665 30 47 -1.50 +40.07 40.03 +0.27  +0.36
202063 27 50 -155 -011 +40.13 4023  +0.40
(moyenne) -149 -0.01 -0.01 4025 +0.40
o (dev. std.) 007 009 013 008  0.09
| Naines : Tog = 6226 K ; logg = 4.28; [Fe/H] = —1.50; v, = 0.7 km s~ |
4341 20 44 -1.48 -0.07 -013 +0.05 <0.52
4383 39 59 -145 4011  0.00 +014 <0.44
4428 42 61 -1.59 4030 <0.00 4020 <0.63
4458 24 45 -1.50 -0.19 <0.03 +0.15 <0.62
4661 16 26 -142 4028 <0.12 -0.01 <0.67
4907 92 66 -1.52  +0.29 +0.09 +40.18  +0.53
5048 36 62 -147 4027 +40.07 4014  +0.41
200613 19 34 -1.35 4019 -0.19 -0.03 <0.4
202316 35 ol -1.53  -0.06 +0.01 4021 <047
(moyenne) -148 4012 -0.03 4011 4047
o (dev. std.) 007 019 011 009  0.08

TAB. 5.3 - Abondance des éléments lourds dans les étoiles de ’Tamas NGC 6752.

déduites de spectres synthétiques) donnent une erreur totale d’environ ~0.15 dex, on ne s’attend
pas 4 des changements réellement significatifs dans les abondances que j'ai déterminées. En fait,
on aurait au mieux un léger décalage systématique des rapports d’abondance.
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5.2.3 Estimation des erreurs

L’erreur totale commise sur la détermination des abondances a été estimée comme étant
due aux erreurs systématiques aléatoires dans la mesure des largeurs équivalentes et aux erreurs
faites sur la détermination des paramétres atmosphériques. Pour plus de 2 raies détectées d'un
élément donné dans le spectre d’une étoile, les erreurs systématiques peuvent étre approchées
par I’écart-type par rapport & ’abondance moyenne.

Les erreurs commises sur le choix des paramétres atmosphériques ont une influence sur la
détermination des abondances. Cet impact peut étre calculé en assumant les variations typiques
suivantes sur la température effective, la gravité de surface et la vitesse de microturbulence :
ATz = £100 K, Alogg = 0.2 dex et Av, = 0.2 km s~*. L'incertitude totale sur la déter-
mination des abondances provenant des erreurs sur le choix des parameétres atmosphériques est
alors donnée par la somme quadratique A(Tes, logg, v;) des erreurs sur chaque paramétre pris
séparément Tz, log g et v;.

Le tableau 5.4 ci-dessous résume les estimations d’erreurs commises pour un exemple d’étoile
naine et de sous-géante de NGC 6752. Les calculs d’erreur donnent des résultats tout & fait
semblables pour les autres étoiles de chaque sous-échantillon. L’erreur totale A(Tot) donnée & la
derniére colonne du tableau ne tient pas compte des erreurs commises sur les mesures de W) ou
sur les spectres synthétiques. On peut remarquer que cette valeur est souvent inférieure ou du
méme ordre que les écart-types donnés au tableau 5.3.

E. N®& ATg Alogg Av, A(Tot)®)
+100 K 40.2dex +0.2kms!

| Sous-géantes (p. ex. #1400) |
Fel 33 +0.09 -0.02 -0.05 0.10
Ferr 11 -0.01 +0.07 -0.05 0.09
Srir 1 +0.04 -0.02 +0.02 0.05
Yir 2 -0.01 +0.05 -0.04 0.06
Bair 3 +0.04 +0.01 -0.05 0.06
Eunr 2 0.00 +0.05 -0.04 0.06

| Naines (p. ex. #4907) ]
Fe1 27 +0.09 -0.04 -0.05 0.11
Fen 8 +0.01 +0.06 -0.03 0.07
Sri11 1 +0.05 -0.04 +0.01 0.06
Y11 2 0.00 +0.06 +0.02 0.06
Baim 3 +0.04 -0.02 —-0.06 0.07
Eunr 2 0.00 +0.06 +0.03 0.07

(2) Pour le Fe1, il n’a été tenu compte que des raies pour lesquelles W < 100 mA;
®) A(Tot) = A(Teq, logg, vt) est la somme quadratique 1/3°; A:® de toutes les
incertitudes individuelles liées au paramétres atmosphériques.

TAB. 5.4 — Estimation des erreurs pour les abondances dans NGC 6752.
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Chapitre 5. Dispersion d’abondances dans I’amas NGC 6752

5.3 Abondance des éléments lourds dans NGC 6752

5.3.1 En fonction de [Fe/H]

La figure 5.4 représente les rapports d’abondance des éléments lourds dans les étoiles de notre
échantillon par rapport au fer : [Sr/Fe], [Y/Fe], [Ba/Fe] et [Eu/Fe] en fonction de [Fe/H].

J’ai rajouté les résultats de Norris et Da Costa (1995) sur ces graphes afin d’établir une
comparaison entre nos étoiles naines et sous-géantes, et les 6 géantes observées par Norris et Da
Costa. Dans le but d’obtenir un échantillon relativement homogéne pour toutes ces données, j’ai
préféré recalculer les abondances de Norris et Da Costa avant de les intégrer & mes graphes. J’ai
donc utilisé la liste de largeurs équivalentes publiée dans Norris et al. (1995) en prenant les valeurs
mesurées pour les raies de Fe1, Fe11,Y 11, Ba1l et EulI (ils n’ont malheureusement pas publié¢ de
valeurs pour les largeurs des raies de Sri1). J’ai alors recalculé les abondances correspondantes
avec des log(gf) plus récents que ceux utilisés par Norris et Da Costa dans leur liste de raies
et en utilisant les mémes codes pour les modéles d’atmosphére et les calculs d’abondance que
pour notre échantillon d’étoiles d’amas. Il est cependant bon de noter que ne disposant que
des largeurs équivalentes, je n’ai pas pu introduire de calculs incluant la structure hyperfine du
baryum ou de I’europium pour ces données. Je n’ai pas non plus tenu compte des différences entre ’
les modéles d’atmosphére, c’est-a-dire que j’ai directement utilisé les paramétres atmosphériques
(T, log g et v;) publiés par Norris et Da Costa (1995) sans avoir vérifié les équilibres d’ionisation,
d’excitation, etc. au préalable. Ces points figurent donc ici uniquement & titre indicatif (pour le
moment).

Sur la figure 5.4, les triangles en bleu représentent nos étoiles naines, les carrés en rouge
représentent les sous-naines de notre échantillon, et les points en bleu ciel sont les données de
Norris et Da Costa (1995) pour 6 géantes dont j’ai recalculé les abondances.

A premiére vue, on ne constate aucune différence systématique significative entre les abon-
dances obtenues dans des étoiles & différents stades d’évolution.

Strontium (figure 5.4a)

On peut observer une dispersion légérement plus importante dans le cas du strontium par
rapport aux autres éléments lourds, notamment dans les étoiles du turnoff qui sont plus étalées
en [Sr/Fe] que les sous-géantes (voir le tableau 5.3). Cet effet de la forte dispersion du strontium
est aussi présent dans les étoiles de champ du halo (Ryan et al., 1991; Burris et al., 2000, et autres
références dans ces articles). Dans le cas présent, la différence entre les naines et les sous-géantes
peut s’expliquer assez facilement par le fait que les spectres obtenus pour les naines sont de
bien moins bonne qualité que ceux des sous-géantes (voir les rapports S/B dans le tableau 5.3).
Méme si les raies de Srii sont plutot fortes, les incertitudes sur la détermination des largeurs
équivalentes vient surtout de la difficulté & placer le niveau du continu dans le spectre. Dans
cette figure, j’ai aussi rajouté des barres d’erreur pour les naines en tenant compte de ce dernier
point (~10-15% d’erreur sur la mesure de W)). La valeur moyenne sur tout 1'échantillon est
typiquement solaire : ([Sr/Fe]) = 40.06 &= 0.16 dex.

Yttrium (figure 5.4b)

J’ai obtenu des rapports [Y/Fe] s’échelonnant de -0.23 & 0.22 dex. Il n’y a visiblement aucun
effet lié au type spectral des étoiles quand on compare les naines aux sous-géantes ou bien aux
géantes de Norris et Da Costa. La valeur moyenne pour notre échantillon est solaire et vaut
([Y/Fe]) = —0.01 £ 0.12 dex. Ce rapport [Y/Fe] est tout & fait compatible avec les valeurs
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FI1G. 5.4 - Diagrammes d’abondance [X/Fe] en fonction de [Fe/H] dans NGC 6752. TO : étoiles
du turnoff; SG : sous-géantes; N&D95 : géantes étudiées par Norris et Da Costa (1995).

trouvées dans les étoiles de champ du halo & des métallicités intermédiaires (Burris et al., 2000;
Fulbright, 2000).

Baryum (figure 5.4c)

Le baryum est de toute évidence surabondant par rapport au fer de +0.18 dex. On remarque
une légere différence (0.14 dex) entre la moyenne obtenue pour les naines et celle dans les sous-
geéantes. L'origine de cet écart reste encore assez indéfinie et pourrait étre comme dans le cas du
strontium uniquement due & la différence de qualité des spectres, mais notre échantillon est encore
trop peu peuplé pour pouvoir conclure quoi que ce soit sur le sujet. La pente apparente pour les
naines et les sous-géantes disparait totalement si on trace le rapport [Ba/Fe] en fonction d’autres
éléments que le fer (voir la suite). Il est donc tout & fait probable qu’elle ne soit qu’artificielle.
Les rapports calculés sont bien en accord avec les résultats de Norris et Da Costa (1995) qui
trouvent un rapport d’abondance moyen de ([Ba/Fe]) = +0.25), montrant & nouveau une bonne
homoggénéité entre les différents stades évolutifs des étoiles dans NGC 6752. Nos résultats sont
aussi compatibles avec les analyses d’étoiles déficientes en métaux dans un intervalle de métallicité
proche de -1.50 (Burris et al., 2000; Fulbright, 2000; Mashonkina et al., 2003). On peut aussi
comparer les valeurs obtenues pour notre échantillon d’étoiles trés peu évoluées aux rapports
[Ba/Fe| trouvés dans les géantes d’autres amas globulaires. Sneden et al. (1997), Sneden et al.
(2000) et Armosky et al. (1994) trouvent des valeurs moyennes de [Ba/Fe] comprises entre —
0.29 et +0.12 dans des amas globulaires & des métallicités allant de —1.17 & -2.41. Notre valeur
moyenne de ([Ba/Fe]) = 40.18 £ 0.11 dex est donc tout & fait en accord avec d’autres amas
globulaires plus ou moins déficients en métaux.
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Chapitre 5. Dispersion d’abondances dans ’amas NGC 6752

Europium (figure 5.4d)

Les raies d’europium sont & peine détectables dans les étoiles du turnoff de NGC 6752, mais
les quelques détections que j’ai pu obtenir sont assez fiables et sont voisines des abondances
déterminées dans les sous-géantes de NGC 6752 (voir tableau 5.3). De toute évidence, le rapport
[Eu/Fe] est surabondant par rapport & la valeur solaire : le rapport moyen pour 1’échantillon est
de ([Eu/Fe]) = 40.41£0.09 dex. Cette valeur est en accord avec les résultats de Shetrone (1996)
pour les amas M 71, M 5, M 13 et M 92, qui présentent tous le méme type de surabondance
du rapport [Eu/Fe] par rapport 4 la valeur solaire. Sur ce point, les amas globulaires galactiques
sont pratiquement tous en harmonie avec les étoiles de champ déficientes en métaux du halo &
des métallicités intermédiaires de -1.50 & -2.50 (voir par exemple Burris et al., 2000; Fulbright,
2000; Mashonkina et al., 2003). On peut souligner ici un point trés intéressant : la dispersion
du rapport [Eu/Fe] parmi les 4 amas globulaires étudiés par Shetrone (1996) est beaucoup plus
faible que la dispersion du rapport [Ba/Fe]. Dans le cas présent, il est trés difficile d’arriver &
une conclusion sur la dispersion d’abondance du baryum par rapport & ’europium au sein de
I’'amas NGC 6752 uniquement sur un échantillon de cette taille (voir le tableau 5.3). Je reviendrai
néanmoins sur ce point au chapitre 6 ol j’aborderai une comparaison plus large entre différents
amas globulaires de la Galaxie.
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5.8. Abondance des éléments lourds dans NGC 6752

5.3.2 En fonction de [0, Na, Mg, Al/Fe]

Les figures 5.5 & 5.8 représentent les rapports d’abondance des éléments lourds [Sr, Y, Ba,
Eu/Fe] dans NGC 6752 mesurés pour ma thése en fonction des rapports [O, Na, Mg, Al/Fe]
mesurés dans les mémes étoiles par Gratton et al. (2001). Comme pour les diagrammes d’abon-
dance en fonction de [Fe/H], j’ai inclus les étoiles de Norris et Da Costa (1995) 4 titre indicatif,
aprés avoir recalculé les abondances respectives de I'oxygéne, du sodium, du magnésium et de
I’aluminium avec nos codes, des paramétres de raies plus récents (principalement les log(gf)) et
les largeurs équivalentes publiées par Norris et al. (1995), comme décrit précédemment.

Le but de cette comparaison est de voir s'il existe une quelconque relation entre les anomalies
d’abondances détectées par Gratton et al. dans NGC 6752, & savoir les anti-corrélations O-Na et
Mg-Al, et les éléments lourds produits par capture de neutrons, notamment les éléments s car ils
peuvent &tre produits par des étoiles AGB dont certaines pourraient étre liées & la pollution et
aux anomalies d’abondance des amas globulaires (voir entre autre Ventura et al., 2001; D’Antona
et al., 2002).

Abondances en fonction de 'oxygéne (figure 5.5)

La figure 5.5 ne montre visiblement aucun type de relation entre les éléments lourds et 1'oxy-
géne dans les étoiles peu évoluées de notre échantillon. Gratton et al. ont mesuré ’oxygéne
dans presque toutes les étoiles du turnoff (sauf #4661 et #200613), mais par contre uniquement
dans 3 des 9 sous-géantes de ’échantillon. On voit trés nettement I'importante dispersion des
abondances d’oxygéne sur environ 1 dex en abscisse sur les graphes. En ordonnée, on remarque
en revanche la trés faible dispersion des abondances d’yttrium, de baryum et d’europium (fi-
gures 5.5b, ¢ et d), de méme qu’une dispersion plus importante dans ’abondance du strontium
(figure 5.5a), comme il avait été noté précédemment. L’observation des étoiles géantes de Norris
et Da Costa semble en revanche montrer une possible anti-corrélation du baryum en fonction
de ’oxygéne (figure 5.5¢), ainsi que d’éventuelles corrélations entre les abondances d’yttrium et
d’europium en fonction de l'oxygéne (figures 5.5b et d). L'interprétation de ces effets peut étre
sujette a discussion étant donné que je n’ai fait que recalculer les abondances des étoiles de Norris
et Da Costa 4 titre indicatif (voir plus haut).

Abondances en fonction du sodium (figure 5.6)

Comme pour la figure précédente, la figure 5.6 ne révéle aucune relation entre les éléments
produits par capture de neutrons et le sodium dans les naines ou les sous-géantes de notre échan-
tillon. Contrairement & I’oxygéne qui n’a pas pu &tre mesuré dans toutes les étoiles, Gratton et
al. ont pu déterminer des abondances de sodium dans tout 1’échantillon de naines et de sous-
géantes pour NGC 6752. La figure montre trés clairement une large dispersion (~1 dex) des
abondances de sodium mais une faible dispersion d’abondance pour les métaux lourds. L’amas
NGC 6752 présente clairement une anti-corrélation O-Na quelque soit le stade d’évolution des
étoiles observées (Gratton et al., 2001). Si on avait trouvé une (anti-)corrélation entre les abon-
dances des métaux lourds et ’abondance de ’oxygéne, on devrait logiquement s’attendre & voir
Veffet inverse dans les diagrammes d’abondance en fonction du sodium. On observe en fait une
trés légére tendance inverse de qui est observé avec les abondances trouvées dans les géantes de
Norris et Da Costa (1995) en fonction de 'oxygéne.
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5.3. Abondance des éléments lourds dans NGC 6752

Abondances en fonction du magnésium (figure 5.7)

La figure 5.7 représente les rapports [Sr, Y, Ba, Eu/Fe] en fonction de [Mg/Fe]. D’aprés les
résultats de Gratton et al. (2001), la dispersion d’abondance du magnésium (~0.6 dex) est moins
importante que celles des autres métaux légers : ~1 dex pour 'oxygéne et le sodium et ~2 dex
pour "aluminium. Il n’y a pas d’effet évolutif apparent entre les naines et les sous-géantes de notre
échantillon. On dirait cependant qu’un effet systématique apparait lors de la comparaison avec les
6 étoiles géantes étudiées par Norris et Da Costa : elles semblent toutes avoir des abondances de
magnésium supérieures aux étoiles moins évoluées. De plus, comme pour le cas des abondances
des métaux lourds en fonction de l'oxygéne, on apercoit une anti-corrélation entre [Ba/Fe] et
[Mg/Fe], et une corrélation entre [Y, Eu/Fe] et [Mg/Fe]. A nouveau, l'interprétation de ces
dispersions est hasardeuse car je n’ai ni vérifié, ni rectifié les parameétres atmosphériques lors du
calcul des abondances & partir des largeurs équivalentes publiées par Norris et al. (1995, voir
plus haut). De plus, l'une des 2 raies qu’ils utilisent pour déterminer 'abondance du magnésium
est assez forte dans tout leur échantillon (W) > 160 mA). Leur mesure des largeurs équivalentes
est uniquement faite par un fit gaussien. Or pour des largeurs trop élevées, un simple fit gaussien
peut donner une surestimation de la largeur de la raie et donc de I’abondance correspondante,
ce qui est visiblement le cas ici car ’abondance calculée & partir de la raie a 5528.4 A de Mg1
est systématiquement plus élevée d’au moins 0.15 dex que celle qui est déterminée & partir de la
raie & 5711.09 A.

Abondances en fonction de ’aluminium (figure 5.8)

La figure 5.8 montre les rapports [X/Fe] des métaux lourds en fonction du rapport [Al/Fe].
On y remarque la dispersion trés importante (~2 dex) des abondances d’aluminium trouvée par
Gratton et al. (2001). Tout comme pour le magnésium, Gratton et al. ont obtenu des abondances
pour toutes nos étoiles. Il n’y a aucun effet systématique visible entre les différentes étoiles de
notre échantillon (naines ou sous-géantes), ni entre notre échantillon et les étoiles géantes de
Norris et Da Costa. On remarque bien 'indépendance des abondances des métaux lourds par
rapport & I’abondance de ’aluminium. Méme si I’anti-corrélation Mg-Al a été détectée dans les
étoiles de NGC 6752, il n’est pas évident de noter ici un quelconque effet dans les étoiles géantes
comparable aux figures précédentes (on devrait « logiquement » trouver les effets inverses de ce
qu’on voit dans les diagrammes précédents en fonction du magnésium).
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5.3. Abondance des éléments lourds dans NGC 6752

5.3.3 Dispersion d’abondance des éléments lourds : résumé

Pour résumer, je n’ai pas trouvé de différence systématique notable dans les abondances des
métaux lourds des étoiles de notre échantillon (turnoff ou sous-géantes). Les valeurs que j’ai
trouvées sont toutes en accord avec les rapports d’abondance trouvés par Norris et al. (1995)
dans des étoiles géantes de NGC 6752. Les rapports [Sr, Y, Ba, Eu/Fe] sont aussi compatibles
avec ce qu’on trouve dans les étoiles de champ du halo 4 des métallicités intermédiaires (—2.0 S
[Fe/H] < —1.0). Finalement, les rapports [Sr, Y, Ba, Eu/Fe] des étoiles de NGC 6752 sont tous
compatibles avec des valeurs moyennes uniques pour tout I’amas (voir section 5.2.2).

Je n’ai détecté aucun type de relation (anti-/corrélation) entre les abondances des métaux
lourds et celles des métaux légers (rapports [O, Na, Mg, Al/Fe| pris dans Gratton et al. 2001)
dans notre échantillon de naines et de sous-géantes.

Aprés avoir recalculé les abondances des éléments lourds dans les géantes de Norris et Da
Costa, il semble qu’on puisse observer certains effets systématiques (anti-/corrélations) en fonc-
tion de certains métaux légers. Pour le moment, il m’est encore assez difficile d’accorder une
signification réelle & ce résultat pour plusieurs raisons : (1) Norris et Da Costa n’avaient pas
mentionné un tel résultat dans leur analyse; (2) leurs abondances ont été déterminées a par-
tir de largeurs équivalentes pour des éléments ayant une structure hyperfine. Or la structure
hyperfine peut jouer un réle important dans la désaturation des raies et de ce fait changer les
abondances calculées ; (3) en recalculant ces abondances, je n’ai pas pu tenir compte de la struc-
ture hyperfine de ces éléments car je ne disposais que des valeurs de W) publiées par Norris
et al. (1995); (4) au moins dans le cas du magnésium, une des raies utilisées par Norris et Da
Costa (1995) donne systématiquement des abondances plus élevées que ’autre raie, ce qui peut
partiellement biaiser les résultats. En effet, les raies fortes sont difficilement modélisables par
de simples gaussiennes, qui peuvent surestimer la largeur équivalente de la raie mesurée; (5)
'actualisation des log(gf) nécessite en fait une vérification et un ajustement de la gravité ou
de la vitesse de microturbulence des étoiles. On peut donc probablement expliquer en partie ces
effets systématiques observés dans les géantes par le cumul des points précédents.

Pour conclure :

1. Dans ’amas globulaire NGC 6752, I’abondance moyenne des métaux lourds ne varie pas
avec le stade d’évolution des étoiles observées (naines, sous-géantes ou géantes);

2. Méme si le cas des étoiles géantes est encore incertain, en ce qui concerne les étoiles peu
évoluées de I’amas (naines du turnoff et sous-géantes & la base de la RGB), I’abondance
des métaux lourds (Sr, Y, Ba, Eu) est totalement indépendante de celle des métaux légers
qui présentent des « anomalies d’abondance » (O, Na, Mg, Al).
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5.4 Rapports d’abondance

5.4.1 Rapport [Ba/Eu]

Dans le Soleil, le baryum est un métal lourd caractéristique d'une nucléosynthése par pro-
cessus main s (voir tableau C.1 en annexe). L'europium est en revanche un élément presque
uniquement synthétisé par le processus . Le rapport des abondances de ces deux éléments peut
donc &tre utilisé pour tester I'importance relative des processus 7 et s dans le mélange initial de
matiére présent au cours de la naissance d’une étoile.

La figure 5.9a montre le rapport [Ba/Eu] en fonction de la métallicité [Fe/H] des étoiles
observées dans NGC 6752, et les figures suivantes (b, c, d et e) représentent le méme rapport
mais en fonction des abondances des éléments o : O, Na, Mg et Al. Le trait horizontal indique le
rapport solaire total correspondant au mélange r+s, 4 savoir [Ba/Eu] = 0). Les tirets représentent
la fraction due uniquement au processus r dans le Soleil, [Ba/Eu], = —0.70 d’aprés les fractions
7 et s données par Arlandini et al. (1999). Le calcul de cette valeur est détaillé & I’annexe C.

Sur cette figure, on remarque que la dispersion du rapport [Ba/Eu] est assez faible (~0.3
dex) dans les sous-géantes. Les abondances d’europium dans les étoiles du turnoff de I'amas sont
presque toutes uniquement des limites supérieures et donnent donc des limites inférieures pour
le rapport [Ba/Eu]. Ces limites vont dans le sens d’un rapport moyen unique identique & celui
qu’on trouve dans les sous-géantes. Il ne semble donc pas y avoir d’effet systématique dd au stade
d’évolution des étoiles. Il ne semble pas non plus y avoir un effet en fonction des rapports [O,
Na, Mg, Al/Fe] pour notre échantillon d’étoiles peu évoluées.

La valeur moyenne® dans I’amas est de ([Ba/Eu]) = —0.18 & 0.09, ce qui est par exemple
légérement plus élevé que les valeurs trouvées dans M 15 par Sneden et al. (1997), mais elle reste
toutefois dans l'intervalle de —0.2 4 —0.6 dex trouvé pour les étoiles de champ du halo ainsi que
pour des géantes dans d’autres amas globulaires galactiques tels que M 5, M 13 ou M 92 (Gratton
et Sneden, 1991, 1994; Armosky et al., 1994; Shetrone, 1996). Cette valeur moyenne du rapport
[Ba/Eu] est plus élevée que le rapport correspondant au seul processus r dans le mélange solaire,
ce qui signifie qu’a priori une partie des abondances des métaux lourds mesurée dans cet amas
globulaire a son origine dans le processus main s et pas uniquement dans le processus 7.

5.4.2 Rapport [Sr/Ba]

Le strontium est principalement produit pendant la phase de combustion en double couche
d’étoiles AGB de masses faibles ou intermédiaires (processus main s), mais une fraction relative-
ment importante (< 20%) peut étre produite lors de la combustion du noyau d’hélium dans les
étoiles massives (Raiteri et al., 1993; Prantzos et al., 1990b). C’est ce qu’on appelle le processus
weak s (voir aussi section 2.2). Le baryum quant & lui est surtout produit par processus main s
dans des étoiles AGB de masses intermédiaires, typiquement dans l'intervalle ~1-4 My (Busso
et al., 1999). Il est donc possible d’évaluer I'influence des deux types de processus s en comparant
les abondances de différents éléments s : ceux pouvant étre produits par les deux types de pro-
cessus lents et ceux ne pouvant étre que produits par le processus s « classique ». La figure 5.10
représente les rapport [Sr/Ba] pour les étoiles de notre échantillon en fonction de [Fe/H] et de
différents rapports [o/Fe].

Comme pour la figure précédente, le trait horizontal marque la valeur solaire du mélange r+s
([Sr/Ba] = 0). Etant donné que la composante s faible est d’origine secondaire dans les étoiles &

La valeur moyenne des rapports d’abondance [Ba/Eu] et [Sr/Ba] ont été calculées & partir des rapports
[Ba/Eu] ou [Sr/Ba] individuels de chaque étoile de I’échantillon et ne sont pas simplement la différence entre la
valeur moyenne de [Ba/Fe], [Sr/Fe] et [Eu/Fe].
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F1G. 5.9 - Rapports d’abondance [Ba/Eu] dans NGC 6752. () : en fonction de la métallicité
[Fe/H]; (b), (c), (d) et (e) : en fonction de [0, Na, Mg, Al/Fe]. Les symboles utilisés sont les
mémes que ceux de la figure 5.4.

faible métallicité, il faut comparer les rapports [Sr/Ba] obtenus dans NGC 6752 soit au rapport
uniquement dil au processus 7, soit & un rapport incluant le processus weak s. D’aprés Arlandini
et al. (1999), la fraction solaire formée par le processus r seul vaut [Sr/Ba], = —0.50; elle est
représentée par les tirets sur les différents panneaux de la figure 5.10. On trouve logiquement un
rapport plus élevé dés qu’on tient compte de la contribution du processus weak s 4 I’abondance
solaire de strontium ([Sr(,.,.,)/Ba)] = —0.10, voir aussi les calculs 4 I'annexe C).

Méme si la dispersion du rapport [Sr/Ba] reste large 4 cause de I'importante dispersion dans
les abondances de strontium, on ne remarque aucune dépendance en fonction de la métallicité
(figure 5.10a) ou bien des éléments o présentant des anomalies d’abondance (figure 5.10b 2 e).
En tenant compte des erreurs discutées 4 la section 5.2.3, on peut globalement admettre que le
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rapport [Sr/Ba] est quasi-constant dans les naines et dans les sous-géantes.

On obtient une valeur moyenne de (|Sr/Ba]) = —0.12 £+ 0.21 en accord avec les rapports
d’abondance trouvés dans les étoiles de champ du halo & des métallicités voisines (voir par
exemple Burris et al., 2000). Cependant, on peut remarquer que les naines ont un rapport [Sr/Ba]
moyen de 0.01+0.22 qui est donc supérieur & la moyenne trouvée dans les sous-géantes (—0.25+
0.07). Ceci étant, la dispersion d’abondance est plus large dans les naines et on peut tout de
méme adopter une valeur moyenne unique pour l'ensemble de notre échantillon. Dans tous les
cas, ces diagrammes d’abondance montrent trés nettement une contribution du processus s lors
de la synthése des éléments produits par capture de neutrons dans NGC 6752.
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F1G. 5.10 - Rapports d’abondance [Sr/Ba] dans NGC 6752. (a) : en fonction de la métallicité
[Fe/H]; (b), (c), () et (e) : en fonction de [0, Na, Mg, Al/Fe]. Les symboles utilisés sont les
mémes que ceux de la figure 5.4.
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5.5 Sur I’évolution chimique de NGC 6752

Une comparaison détaillée avec les abondances trouvées dans les étoiles de champ du halo
sera effectuée au chapitre suivant. On peut cependant tout de méme déja avancer quelques idées
concernant la formation et 1'évolution chimique de NGC 6752.

5.5.1 Métaux légers et auto-pollution des amas

Les résultats de Gratton et al. (2001) ont montré que les anti-corrélations O-Na et Mg-
Al trouvées dans les géantes d’amas globulaires sont aussi présentes parmi les étoiles moins
évoluées de NGC 6752, y compris les naines du turnoff. Ceci peut étre interprété en termes d’«
auto-pollution » (Cottrell et Da Costa, 1981) et exclut a priori un scénario de mélange interne
profond qui reste en revanche possible pour expliquer ces mémes anti-corrélations dans des étoiles
plus évoluées.

Dans un scénario d’auto-pollution, les inhomogénéités d’abondance sont dues & la masse
perdue par des étoiles de masse intermédiaire pendant leurs phases d’AGB ou de nébuleuse
planétaire. Ventura et al. (2001) ont effectué des calculs sur I’auto-pollution issue d’étoiles AGB
3 faible métallicité. Ils ont montré que les anti-corrélations observées entre O et Na ou entre Mg
et Al peuvent étre expliquées par un cycle CNO complet ayant lieu & la base de ’enveloppe dans
le cas des modéles d’évolution stellaire les plus déficients en métaux pour des masses de 4-5 Mg,
Dans ces modeles, le 190 est diminué et la production de Na et Al par capture de protons peut
avoir lieu. Mais de tels modéles ne peuvent qu’expliquer les anomalies d’abondance, c’est-a-dire
les anti-corrélations entre les métaux légers dans les amas globulaires ; ils n’expliquent ni l'origine
de leur métallicité, ni les rapports d’abondance des éléments produits par capture de neutrons.
On ne peut donc toujours pas affirmer avec certitude que les amas globulaires se sont formés &
partir de matiére déja pré-enrichie ou pas.

5.5.2 De ’auto-enrichissement dans NGC 67527

Différents auteurs (Cayrel, 1986; Truran et al., 1991; Parmentier et al., 1999) ont proposé des
modéles d’« auto-enrichissement » pour les amas globulaires. Dans leurs modéles, on suppose
qu’une premiére génération d’étoiles se forme dans la région centrale du nuage progéniteur.
Lorsque les étoiles les plus massives de cette premiére génération explosent en supernova de type
11, la matiére du proto-amas est enrichie en fer, en éléments o et aussi en métaux lourds produits
par processus 7. Si la matiére utilisée lors de la formation de I’amas est d’origine primordiale,
alors les rapports d’abondance [Ba/Eu] et [Sr/Ba] devraient étre compatibles avec des rapports
purement 7.

Nos données peuvent donc étre utilisées pour tester ce type de scénario. Ceci dit, il n’existe pas
a ce jour de calculs détaillés concernant 1’auto-enrichissement des amas globulaires au sens qu'’il
n’y a aucune prédiction sur les abondances qu’on devrait observer. Quoi qu'il en soit, les rapports
trouvés dans NGC 6752 sont distincts des valeurs typiques dues au processus r, ce qui exclut donc
les scénarios d’auto-enrichissement fondés uniquement sur la contribution des ejecta de supernovae
de type II. En revanche, ces rapports pourraient étre expliqués en introduisant une contribution
s d’étoiles AGB peu massives (Busso et al., 1999) au processus d’auto-enrichissement.

Revenons aux abondances des métaux lourds : j’ai trouvé que les abondances du baryum
(un élément caractéristique du processus main s dans le Soleil) sont quasiment constantes dans
I’amas NGC 6752 en dépit des larges variations d’étoile & étoile dans I’abondance de I'oxygéne ou
du sodium trouvées par Gratton et al. (2001). Armosky et al. (1994) avaient déja mentionné un
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résultat similaire dans les géantes de quelques autres amas globulaires galactiques. Mes résultats
et ceux d’Armosky et al. (1994) vont dans le sens que les étoiles responsables de ’anti-corrélation
O-Na, 4 savoir principalement des étoiles AGB si on s’en remet aux scénarios d’auto-pollution,
n’ont pas dii produire d’éléments s en quantité significative. L’origine des métaux lourds dans
NGC 6752 pourrait donc de ce fait étre préalable & la formation de 'amas. Ceci pourrait étre
confirmé par le fait que les abondances que j’ai trouvées sont similaires aux valeurs obtenues pour
les étoiles de champ du halo & la méme métallicité. Dans le cas d’un tel scénario, les éléments
lourds formés par capture de neutrons pourraient donc étre présents lors de la formation de
’amas, mais 1'anti-corrélation O-Na pourrait toujours &tre expliquée par des étoiles AGB et
permettrait d’établir plus de contraintes sur la masse de ces progéniteur.
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5.6 En résumé

1. J’ai pu déterminer pour la premiére fois des abondances de métaux lourds formés par
capture de neutrons dans des étoiles peu évoluées d'un amas globulaire galactique, & savoir
NGC 6752. Ces valeurs sont les premiéres déterminations précises des rapports [Sr/Fe|,
[Y/Fe], [Ba/Fe] et [Eu/Fe] dans cet amas, en particulier dans des naines ou des sous-
géantes aussi basses dans le diagramme couleur-magnitude d’un amas globulaire. Il s’agit
aussi de la toute premiére détermination de ’abondance du strontium dans NGC 6752

2. Je n’ai trouvé aucun effet systématique lié au stade d’évolution des étoiles de notre échan-
tillon et les abondances sont toutes compatibles avec les valeurs trouvées précédemment
par Norris et Da Costa (1995) dans des géantes de NGC 6752. Ces résultats montrent
qu’on peut adopter la méme valeur moyenne pour l'abondance des éléments lourds dans
cet amas, les légéres dispersions d’abondance d’une étoile & I’autre pouvant étre complete-
ment expliquées par les différentes sources d’incertitude dans les calculs d’abondance. Les
valeurs moyennes des rapports [X/Fe| dans les naines et les sous-géantes sont :

([Sr/Fe]) = 40.06 & 0.16
([Y/Fe]) = —0.01 £ 0.12

([Ba/Fe]) = +0.18 £ 0.11
([Bu/Fe]) = +0.41 £ 0.09

3. Les rapports [Sr, Y, Ba, Eu/Fe] sont tous compatibles avec les valeurs trouvées dans les
étoiles de champ du halo ayant des métallicités proches de celle de NGC 6752

4. Je n’ai pas observé de lien quelconque entre les rapports d’abondance des éléments lourds
et les trés larges variations des abondances des éléments o (O, Na, Mg, Al) d’une étoile &
Pautre;

5. Les rapports d’abondance moyens ([Ba/Eu]) = —0.18 £ 0.11 et ([Sr/Ba]) = —0.21 £ 0.12
sont tous deux nettement plus importants que la valeur qu’on aurait dans le cas d'une
synthése des métaux lourds uniquement due au processus r. Ceci indique clairement que
les étoiles de ’amas NGC 6752 ont été polluées par des sources de processus s. Toutefois, il
n’est pas encore possible d’établir clairement si cette signature d’enrichissement en éléments
produits par processus s est due & un pré-enrichissement de la matiére & partir de laquelle
'amas s’est formé.

Au vu de ces résultats, il est nécessaire d’étendre ce genre d’analyse & d’autres amas glo-
bulaires de la Galaxie, aussi bien aux amas les plus déficients en métaux qu’au plus riches. En
effet, le scénario d’auto-enrichissement peut a priori toujours étre valable dans le cas des amas les
plus vieux et les plus déficients en métaux et ce n’est donc qu’avec une quantité de données plus
importante qu’on pourra réellement tester ce type de scénario, méme s'il n’existe pas encore de
modéle détaillé d’évolution chimique dans les amas comprenant des prédictions sur les métaux
lourds.
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Chapitre 6

Abondance des éléments lourds dans les
amas globulaires galactiques
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6.1 Observations d’amas globulaires a différentes métallicités

L’analyse d’un seul amas globulaire & une métallicité donnée est loin d’étre suffisante pour
tester des modéles d’évolution chimique dans les amas et en tirer des conclusions générales.
En plus de 'étude d’échantillons d’étoiles & différents stades d’évolution, il est donc nécessaire
d’analyser des amas globulaires & différentes métallicités afin de déceler les possibles effets de
’évolution chimique d’un amas & un autre. C’est un des objectifs qui avait été fixé au sein du
Large Programme « Globular Clusters ». L’analyse des éléments plus lourds que le pic du fer
dans des amas 3 des métallicités trés différentes (en 'occurrence les NGC6397, NGC 6752 et
47 Tuc de métallicité respective [Fe/H] ~ -2.0, -1.5 et -0.7) va permettre de tester différents
scénarios de formation des amas de maniére plus large et plus précise que pour le cas particulier
de NGC 6752 que j’ai exposé au chapitre précédent.

La campagne d’observation du LP « Globular Clusters » a été décrite au chapitre 3. En plus
de I’échantillon observé dans NGC 6752, nous disposions de deux autres échantillons de naines
et de sous-géantes pris dans deux autre amas, l'un plus riche et I’autre plus déficient en métaux.
Ainsi dans 47 Tuc, nous avons obtenu pour la toute premiére fois des spectres & haute résolution
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pour 3 naines proches du turnoff (V ~ 16.7 mag) et 8 sous-géantes 4 la base de la RGB (V ~ 17.3
mag). Dans NGC 6397, I'amas le plus déficient en métaux de notre échantillon, nous avons eu
des spectres de 5 naines (V ~ 15.5 mag) et de 3 sous-géantes (V ~ 16.3 mag). La figure 6.4
montre quelques-unes des raies utilisées pour la détermination de 'abondance de métaux lourds
dans ces deux amas.

Nous avons aussi obtenu des spectres pour un échantillon de 25 étoiles de champ du halo
(voir aussi chapitre 3) dans le but d’établir une comparaison directe entre les étoiles d’amas
globulaires et des étoiles de champ du halo & des métallicités similaires. Les étoiles de champ ont
toutes été prises dans les mémes conditions que les étoiles d’amas (UVES@VLT-UT?2), avec une
résolution comprise entre 40000 et 50000 mais un rapport S/B nettement plus élevé que dans
les étoiles d’amas (voir tableau 6.2). L’analyse des étoiles de champ a été identique & celle des
étoiles d’amas afin d’assurer la plus grande homogénéité possible dans notre étude.

6.2 Détermination des abondances

6.2.1 Paramétres atmosphériques

Lors de I’analyse des étoiles d’amas globulaires et de I’échantillon d’étoiles de champ du halo,
j'ai utilisé les mémes modéles OSMARCS & 'ETL que ceux décrits & la section 5.2.1 du chapitre
précédent. Les abondances solaires ont aussi été prises dans Grevesse et Sauval (2000).

Etoiles d’amas

Comme pour le cas de NGC 6752 traité au chapitre précédent, dans chacun des échantillons de
naines proches du turnoff ou de sous-géantes 4 la base de la branche des géantes des amas 47 Tuc
et NGC 6397, les étoiles sont toutes trés proches les unes des autres dans le diagramme couleur-
magnitude (V, b—y) de 'amas respectif (voir figure 3.1). Les magnitudes et couleurs moyennes
correspondantes sont respectivement ((V)po = 17.365+£0.048 ; ((b— y))po = 0.383 £0.013) et
((V)gg = 16.746 £ 0.059 ; ((b— y))gg = 0.490 £ 0.006) pour les étoiles de 47 Tuc, ({(V)ro =
16.278 £ 0.072 ; ((b—1))po = 0417 £ 0.020) et ((V)gg = 15.479 £0.121 ; ((b—y))sg =
0.555 = 0.007) dans le cas de NGC 6397. Etant donné la faible dispersion d’une étoile & l'autre,
on peut procéder comme au chapitre précédent pour le cas de NGC 6752 et utiliser les mémes
paramétres atmosphériques (T.5, log g et v;) pour toutes les étoiles d'un des sous-échantillons
donné dans un des amas. ,

J’ai donc suivi la méme procédure que dans le cas de NGC 6752 (chapitre précédent) pour
vérifier tous les paramétres atmosphériques des deux autres amas globulaires qui avaient été
donnés par Gratton et al. (2001) pour NGC 6397, et par Carretta et al. (2004) dans le cas des
étoiles de 47 Tuc. La fagon dont les paramétres atmosphériques ont été déterminés dans ces deux
articles est identiques et elle a été rappelée au chapitre précédent pour le cas de NGC 6752. La
seule différence étant que, contrairement & ’article de Gratton et al. (2001) pour NGC 6752 et
NGC 6397, Carretta et al. (2004) utilisent des températures effectives et des vitesses de micro-
turbulence individuelles pour les sous-géantes de ’amas 47 Tuc (mais ils gardent une seule valeur
de la gravité de surface pour toutes les sous-géantes et utilisent des valeurs uniques pour toutes
les naines).

La moyenne des températures adoptées par Carretta et al. (2004) pour les sous-géantes de
47 Tuc est de 5134+36 K. La dispersion de T.s d’une étoile sous-géante & ’autre est inférieure aux
valeurs d’erreur communément admises dans les déterminations de paramétres atmosphériques

INB : une mise & jour des abondances solaires vient tout juste d’étre publiée par Asplund et al. (2004).
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(voir section 6.2.3 ci-aprés). J’ai donc choisi de vérifier au préalable si le fait d’adopter tout de
méme une température effective unique (la moyenne donnée ci-dessus) pour les sous-géantes de
47 Tuc n’était pas suffisant dans mon analyse. Comme pour le cas des étoiles de NGC 6752,
j’ai donc commencé par créer des spectres « sommés » pour chaque sous-échantillon (naines ou
sous-géantes) des 2 amas :

e & partir des spectres des 3 naines (respectivement des 8 sous-géantes) de 47 Tuc;

e & partir des spectres des 5 naines (respectivement des 3 sous-géantes) de NGC 6397.
L’utilisation de tels spectres pour vérifier les paramétres atmosphériques uniques de chaque sous-
échantillon est intéressante car, comme pour NGC 6752, la superposition des spectres individuels
dans un amas donné (naines d'un c6té, sous-géantes de ’autre) révéle que les raies Hy, mais aussi
les raies de Fel et Fell sont identiques d’une étoile & 'autre. Les rapports S/B de ces spectres
sommés vont de ~45-55 dans les spectres bleus (4500 A) & ~70-90 dans les spectres rouges
(6500 A) des étoiles de 47 Tuc et de ~80-90 pour les spectres bleus & ~150-180 pour les spectres
rouges de NGC 6397, ce qui est nettement supérieur aux valeurs trouvées dans les spectres
individuels (voir chapitre 3).

De méme que pour NGC 6752, les températures effectives des spectres moyennés ont été
vérifiées avec les profils des raies H, (voir figures 6.1 et 6.2), puis & nouveau avec la méthode
de l’équilibre d’excitation, en assurant que les raies d'une méme espéce mais avec des potentiels
d’excitation différents produisent la méme abondance. Les gravités ont été vérifiées en ajustant
des courbes de croissance théoriques aux observations afin de respecter ’équilibre entre les espéces
neutres et ionisées. Les vitesses de microturbulence ont été choisies telles que ’abondance des
raies soit indépendante de leur largeur équivalente. Les valeurs adoptées ici sont résumées dans
le tableau 6.1 : j'ai conservé les valeurs publiées par Gratton et al. (2001) pour NGC 6397,
en revanche, l'utilisation d’une température effective unique pour les sous-naines de 47 Tuc a
impliqué une correction de la gravité et des vitesses de microturbulence.

| Amas globulaire Type® Tz (K) logg v (kms™) |
NGC 104 / 47 Tuc SG 5134 3.65 0.90
TO 5832  4.05 1.07

NGC 6752 SG 5347  3.54 1.10
TO 6226  4.28 0.70
NGC 6397 SG 5478  3.42 1.32

TO 6476 4.10 1.32
() SG = sous-géantes ; TO = étoiles du turnoff.

TAB. 6.1 — Paramétres atmosphériques utilisés pour les amas globulaires (d’aprés Gratton et al.,
2001; Carretta et al., 2004).
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Etoiles de champ

L’échantillon d’étoiles de champ a été analysé par Gratton et al. (2003a,b). Ils ont déterminé
les températures effectives en moyennant les valeurs obtenues par ajustement du profil de la raie
H, avec les valeurs déterminées par les couleurs B—V et b—y (voir tableau 3.4) et les équations
de calibration d’Alonso et al. (1996b). Leur incertitude sur la température de chaque étoile est
de l'ordre de 50 K.

Les gravités ont été obtenues & partir de la relation :

log g = 4 log(Teg /5770) 4 0.4 (My + BC' — 4.72) + log M + 4.44 (6.1)

oll My est la magnitude absolue obtenue & partir de la magnitude apparente et de la parallaxe,
BC est la correction bolométrique et M est la masse de 1’étoile. L'incertitude donnée par Gratton
et al. (2003a) sur la détermination des gravités de surface est de 0.1 dex.

Gratton et al. (2003a) ont ajusté leurs vitesses de microturbulence en éliminant la dispersion
dans les abondances déterminées & partir de raies de Fe1 en fonction de leur largeur équivalente.
IIs trouvent que la relation :

vy = 1.127 [4 log(Teg /5770) — log g + 4.44] + 0.61 km s~ (6.2)

est capable de déterminer ces valeurs & £0.3 km s7L.

Le tableau 6.2 récapitule les paramétres atmosphériques utilisés ici aprés vérification de la
compatibilité des résultats de Gratton et al. (2003a) avec nos codes d’atmosphéres stellaires et de
détermination d’abondances. Dans ce cas, j’ai vérifié les T,z en assurant ’équilibre d’excitation,
les log g avec ’équilibre d’ionisation et les vitesses de microturbulence en imposant que les abon-
dances calculées soient indépendantes de la largeur équivalente des raies pour une méme espéce.
Ces équilibres n’ont été respectés qu’aprés ajustement des valeurs de la vitesse de microturbu-
lence pour certaines étoiles (valeurs de vy inférieures & 1.00 km s~ dans Gratton et al. 2003a, en
italique dans le tableau 6.2) & v; = 1.0 km s7! d’aprés la comparaison de courbes de croissance
théoriques avec les observations. J’ai aussi ajouté les rapports S/B mesurés dans ces étoiles a
4500 et 6500 A dans ce tableau afin de montrer la qualité de ces spectres UVES dans les régions
proches des raies de métaux lourds et pour comparaison avec les étoiles des 3 amas globulaires.
On voit en fait que les spectres sommés des sous-échantillons d’étoiles d’amas sont les seuls &
atteindre la qualité des spectres d’étoiles de champ (beaucoup plus brillantes et nécessitant des
temps de pose beaucoup plus courts, voir chapitre 3).
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Id. étoile S/B@ S/BQ@ Tg logg v
4500 A 6500 A (K) (km s~1)

CD-35 0360 123 204 5048 4.53 1.00
HD 010607 97 187 5757 4.01 1.50
HD 029907 138 189 5351 4.57 1.00
HD 031128 158 196 5970 4.45 1.00
HD 108177 145 170 6133 441 1.00
HD 116064 110 184 5964 4.32 1.00
HD 120559 135 151 5383 4.57 1.00
HD 121004 138 194 5583 4.37 1.00
HD 126681 103 208 5574 4.55 1.00
HD 132475 134 201 5541 3.79 1.27
HD 134169 115 184 5850 3.95 1.10
HD 134439 118 179 4996 4.65 1.00
HD 134440 103 196 4714 4.61 1.00
HD 140283 151 229 5657 3.69 1.42
HD 145417 93 174 4869 4.62 1.00
HD 159482 128 153 5713 4.35 0.96
BD-+05 3640 83 134 5023 4.61 1.00
HD 166913 151 190 6070 4.17 1.10
HD 181743 154 165 5968 4.40 1.00
HD 188510 147 235 5503 4.55 1.00
HD 189558 104 195 5668 3.79 1.36
HD 193901 111 183 5779 4.54 1.08
HD 194598 132 175 6023 4.31 1.26
HD 204155 105 171 5772 4.03 0.98
HD 205650 124 156 5810 4.50 1.00

TAB. 6.2 — Paramétres atmosphériques et rapports S/B pour notre échantillon d’étoiles de champ
(d’aprés Gratton et al., 2003a; James et al., 2004b).
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6.2.2 Détermination d’abondances

La détermination des abondances d’éléments lourds dans 47 Tuc et dans NGC 6397 & partir

des mémes raies que pour les étoiles de NGC 6752 m’a posé certains problémes :

Flux relatif

e Les spectres des étoiles de 47 Tuc ont été acquis dans de mauvaises conditions météorolo-
giques, ce qui a eu pour conséquence de récupérer des spectres avec des rapports S/B net-
tement inférieurs & ceux des étoiles des deux autres amas globulaires du Large Programme
(voir Carretta et al., 2004). Il a donc été souvent difficile de déterminer les abondances
d’éléments lourds dans de telles conditions (mauvais S/ B, raies souvent trés fortes 4 cette
métallicité, [Fe/H| ~ —0.7 dex) ;

e Les raies d’europium sont trés faibles dans les spectres d’étoiles aussi peu brillantes et
aussi déficientes en métaux ([Fe/H] ~ —2.0 dex) que les naines proches du turnoff de
NGC 6397 (la figure 6.3 montre une comparaison de l'intensité des raies dans une méme
fenétre spectrale en fonction du type d’étoile observé dans 47 Tuc et NGC 6397). Il est
donc assez compliqué de faire le méme travail systématique que pour les étoiles de I’amas
NGC 6752.
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FIG. 6.3 - Région du spectre autour de la raie de Ba1il (A\6141.73) pour les spectres moyennés
(UVES, VLT-UT2) dans les amas 47 Tuc et NGC 6397. Des espacements verticaux ont été
rajoutés pour éviter la superposition des spectres. On peut comparer directement l'intensité des
raies dans les deux amas, et entre les étoiles au turnoff et les sous-géantes pour un méme amas.
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FIG. 6.4 - Superposition de spectres dans 47 Tuc et NGC 6397. (a) : raie d’Y 11 (A3950.36) dans
les étoiles sous-géantes de 47 Tuc; (b) et (c) : raie de Sri1 (M4215.52) dans NGC 6397 (sous-
géantes et étoiles au turnoff) ; (d) et (e) : raie de Ba11 (A6141.73) dans les sous-géantes des amas
47 Tuc et NGC 6397; (f) : raie d’Eu11 (A\4219.70) dans les sous-géantes de 47 Tuc.

Une inspection minutieuse des spectres des étoiles de ces 2 amas révéle que les raies détectées
pour un élément lourd donné (Sr, Y, Ba ou Eu) ont toutes sensiblement la méme intensité dans
des étoiles du méme sous-échantillon (naines ou sous-géantes dans 47 Tuc ou NGC 6397). La
figure 6.4 représente des intervalles spectraux centrés sur les raies de différentes transitions de
Sr11, Y11, Ball et Eull. J'y ai superposé les spectres de toutes les étoiles d’un sous-échantillon
donné dans 47 Tuc ou dans NGC 6397 selon les cas. On remarque que les profils des raies sont
tous presque identiques dans chaque figure, ce qui signifie qu’en plus du fait que les étoiles d’'un
sous-échantillon donné peuvent toutes étre analysées avec les mémes paramétres atmosphériques,
il ne doit pratiquement pas y avoir de dispersion d’abondance pour les éléments lourds des naines
ou des sous-géantes dans ces 2 amas globulaires. Comme j’ai utilisé des Teg, log g et v, uniques
pour chaque groupe d’étoiles, les abondances déterminées devraient toutes étre identiques aux
incertitudes liées 4 la détermination des paramétres atmosphériques ou aux ajustements du profil
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des raies prés (voir section 6.2.3).

Nous avons vu & la section précédente & quel point le fait d’additionner les spectres de toutes
les étoiles d'un groupé donné peut augmenter le rapport S/B par rapport aux spectres d’étoiles
pris un & un. Ceci peut s’avérer fort utile pour faire ressortir les raies d’éléments lourds qui seraient
soit trop bruitées, soit trop faibles pour étre utilisées dans les spectres individuels. En utilisant les
spectres moyennés, on peut donc obtenir de trés bons rapports d’abondance moyens pour toutes
les étoiles d’un groupe donné. Aprés une premiére analyse préliminaire trés rapide des étoiles
individuelles et une comparaison aux résultats obtenus avec les spectres moyennés, j'ai préféré
continuer ’analyse définitive avec ces derniers car ils permettent d’améliorer considérablement
la qualité des déterminations d’abondance dans le cas des spectres trés bruités de 47 Tuc, et
d’obtenir au moins des limites supérieures pour les abondances d’europium dans les naines de
NGC 6397.

Abondance du fer

Pour toutes nos étoiles (amas globulaires et étoile de champ), j’ai déduit I’abondance du fer
des mesures de la largeur équivalente des raies de Fel et Fell. Ces mesures ont été faites avec
la procédure FITLINE développée par Patrick Frangois et qui a été décrit au chapitre 3. J'ai
sélectionné ~30-40 raies de Fe1l (selon la qualité des spectres) de largeur équivalente Wy < 100
mA, et j’ai gardé toutes les raies de Fell qui n’étaient pas blendées.

Le tableau 6.3 présente les métallicités (moyenne de ’abondance du Fel et du Fe11) obtenues
pour les étoiles de champ du halo et le tableau 6.4 donne les métallicités moyennes des amas
globulaires étudiés. Toutes les métallicités sont compatibles avec les études précédemment réali-
sées dans le cadre de ce Large Programme (par exemple : Gratton et al., 2001; Bonifacio et al.,
2002; Gratton et al., 2003a; Carretta et al., 2004). On peut remarquer la dispersion particuliére-
ment faible de la métallicité obtenue de cette maniére. En particulier les écart-types donnés au
tableau 6.4 pour les étoiles de NGC 6397 confirment ’homogénéité déja rapportée par Gratton
et al. (2001) ou Bonifacio et al. (2002) en utilisant les spectres des étoiles individuelles.

Abondance des éléments lourds

Les abondances des éléments lourds ont été déterminées de maniére identique pour les étoiles
d’amas et pour les étoiles de champ du halo. Les raies de Sr11, Y 11, Ba1l et Eu 1l ont été détectées
en utilisant FITLINE (la procédure automatique d’ajustements gaussiens), de la méme fagon que
pour les raies de fer. Les abondances ont cependant été ajustées au moyen de spectres synthétiques
en utilisant une version mise & jour du code développé par Spite (1967). Comme pour le cas des
étoiles de NGC 6752, I'utilisation de spectres synthétiques a permis de tenir compte de ’effet de
désaturation des raies due 4 la présence d’une structure hyperfine pour certaines raies de baryum
et d’europium (McWilliam, 1998; Lawler et al., 2001). Cela m’a aussi facilité le traitement des
raies trés fortes du strontium ol un simple ajustement gaussien ne donnait pas toujours de bons
résultats.

Ces calculs ont été menés avec les modéles d’atmosphére OSMARCS & I'ETL décrits précé-
demment. Bien entendu, il est possible que les abondances d’éléments lourds soient affectés par
des écarts 3 I'ETL (voir Mashonkina et al., 1999; Mashonkina et Gehren, 2000, 2001), mais pas de
maniére significative pour le cas présent (voir la discussion pour le cas des étoiles de NGC 6752 &
la section 5.2.2). A métallicité intermédiaire, la plupart des corrections & appliquer ne dépassent
pas +0.15 dex. L'intensité des corrections dépend principalement de la raie étudiée et des para-
métres utilisés dans les modéles d’atmosphére. Dans notre cas, étant donné les incertitudes sur
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[ Id. étoile [Fe/H]| [Sr/Fe] osr®  Ng:®  [Y/Fe] oy® Ny® [Ba/Fe] oBa® Npo® [Eu/Fe] opu® Ny, ®
CD-35 0360 -1.17 | 0.16 0.19 2 10.19 0.03 5 | 0.66 0.03 3 | 0.46 1
HD 010607 -1.04 | 0.05 0.30 2 -0.21 0.11 4 | 0.18 0.06 3 | 0.25 1
HD 029907 -1.55 -0.08 0.20 2 -0.22 0.09 5 10.11 0.04 3 | 0.66 1
HD 031128 -1.55 | 0.18 0.15 2 | 0.04 0.06 5 10.34 0.07 3 | 0.47 1
HD 108177 -1.72 | 0.32 0.18 2 10.02 0.08 7 | 0.14 0.07 4 <1041 1
HD 116064 -1.93 P e 0 1 0.83 oy 1 10.08 0.15 4 <10.52 1
HD 120559 -0.89 -0.05 0.13 2 -0.13 0.12 4 | 0.15 0.12 4 | 0.32 1!
HD 121004 —0.70 -0.03 0.06 2 -0.07 0.08 3 | 0.26 0.11 4 | 0.29 1
HD 126681 -1.21 | 0.27 0.06 2 10.26 0.13 7 | 0.60 0.11 4 | 0.48 1
HD 132475 -1.68 | 0.30 0.11 2 10.18 0.06 7 | 0.56 0.06 4 1 0.35 1
HD 134169 -0.82 | 0.07 0.12 2 -0.08 0.03 3 | 0.37 0.14 4 | 0.24 ot 1
HD 134439 -1.38 —0.26 0.23 2 -0.47 0.03 3 -0.01 0.11 4 | 0.50 0.02 2
HD 134440 -1.27 —0.55 0.39 2 -0.68 0.05 4 -0.06 0.14 4 | 0.41 1
HD 140283 -2.55 -0.44 0.04 2 -0.49 0.17 3 -0.90 0.04 2 |1 0.39 1
HD 145417 -1.37 b 0 -0.05 0.12 4 | 0.39 0.09 3 | 0.86 1
HD 159482 -0.82 10.12 1 -0.04 0.09 4 | 0.29 0.09 4 10.31 1
BD |05 3640 -1.10 . - 0 10.24 0.12 4 | 0.74 0.06 3 | 0.39 s
HD 166913 —-1.64 | 0.42 0.16 2 10.22 0.08 4 | 0.33 0.10 4 | 0.33 1
HD 181743 -1.87 | 0.23 0.11 2 -0.01 0.05 5 10.19 0.07 2 <10.56 1
HD 188510 -1.55 -0.04 0.17 2 -0.28 0.07 4 | 0.25 0.12 4 | 0.39 1
HD 189558 -1.19 | 0.28 aws 1 [0.07 0.11 6 [ 0.51 0.13 4 | 0.33 1
HD 193901 -1.14 -0.01 0.22 2 -0.17 0.09 6 | 0.36 0.16 4 | 0.48 1
HD 194598 -1.18 -0.16 0.53 2 -0.19 0.09 6 | 0.28 0.10 4 1 0.32 1
HD 204155 -0.73 . Pr 0 10.07 0.08 3 | 0.37 0.10 4 | 0.27 o 1
HD 205650 -1.20 | 0.10 0.17 2 |0.07 0.10 5 | 0.37 0.14 4 | 0.61 0.11 2

(®) gx = dév. std. autour de la valeur moyenne; ® Nx = nombre de raies utilisées pour 1’élément X.

TAB. 6.3 — Abondances des étoiles de champ.
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Chapitre 6. Abondance des éléments lourds dans les amas globulaires galactiques

[ 1d. amas globulaires Type® N, ® [Fe/H] op.® [Sr/Fe] 05 [Y/Fe] oy© [Ba/Fe] 0B [Eu/Fe]. op,© |

NGC 6752(d) SG 9 -149 0.07 -0.01 0.09 -0.01 0.13 10.25  0.08 1 0.40 0.09
TO 9 -1.48 0.07 1012 0.19 -0.03 0.11 10.11  0.09 10.47  0.08
NGC 104 / 47 Tuc® SG 8 -0.69 0.06 1036 0.16 -0.11 0.10 10.35  0.12 10.17
TO 3 -0.68  0.01 1028 0.14 10.06 0.01 1022  0.12 10.11 "
NGC 6397(®) SG 3 -2.08 0.01 -0.04 014 -0.20 0.09 -0.17 0.06 <10.41 0.09
TO 5 -2.07 0.01 -0.06 015 <-0.17 013 -0.31 0.06 <10.46

(=) 3G = sous-géantes, TO = étoiles du turnoff; ® N, = nombre d’¢toiles observées; () ox = dév. std. autour de la valeur moyenne;
(@ James et al. (2004a) ; () James et al. (2004b).

TAB. 6.4 — Abondances moyennes dans les amas globulaires.

76



6.2. Détermination des abondances

les paramétres atmosphériques (voir section 6.2.3) et les erreurs commises dans les mesures des
largeurs équivalentes (ou sur les ajustements des spectres synthétiques), il ne devrait pas y avoir
d’effet considérable avec les écarts & I'ETL.

Une autre source d’erreurs est évidemment 1'utilisation de modéles & une seule dimension.
On notera qu’Asplund (2004) a récemment estimé V'effet du passage de modéles d’atmosphére
1D & des modeéles hydrodynamiques 3D sur les abondances d’éléments chimiques déterminées
dans les naines d’amas globulaires. De maniére générale, les raies de O1, NaI ou FelI ne sont
pas affectées (Aloge < 0.1 dex) par les changements de modéle. Par contre, pour des étoiles
d’amas globulaires déficients en métaux (par exemple —3.0 < [Fe/H] < —2.0), les abondances
d’éléments minoritaires (Fe1), ou celles déduites & partir de raies & faibles potentiels d’excitation
(par exemple les raies de Sri1 a 4215. A ou de BaI1 4 4554.0 A...) ou bien de raies moléculaires
peuvent &tre surestimées d’au moins ~0.3 dex dans les modéles 1D. Ceci étant, ces effets sont
difficiles & estimer et il serait hasardeux d’appliquer des corrections trop « généralistes ».

Les paramétres de raies du SriI et de I'Y 11 ont été pris dans Sneden et al. (2003, voir aussi
annexe A). Dans les étoiles d’amas globulaires, les abondances de strontium, respectivement
d’yttrium, ont été déterminées & partir des raies & 4077.7 et 4215.5 A, respectivement & 3950.3
et 4398.0 A. Pour les étoiles de champ, il m’a été possible d’utiliser aussi les raies d’Y 11 & 3549.0,
3600.7, 3611.0, 3774.3 et 3788.7 A. Les paramétres de structure hyperfine des raies de Balr et
d’Eull ont été pris respectivement dans McWilliam (1998) et Lawler et al. (2001, voir aussi
annexe B). Les raies de Ball & 5853.7, 4554.0, 6141.7 et 6496.9 A ainsi que la raie ’'Bulr a
4129.70 A ont été détectées dans pratiquement tout notre échantillon (étoiles de champ et étoiles
d’amas). J’ai aussi quelques fois pu utiliser la raie d’Eu1r & 4205.0 A dans mes déterminations
d’abondance, mais elle était presque toujours trés fortement blendée.

L’abondance de ces 4 métaux lourds est donnée dans les tableaux 6.3 et 6.4. J'y ai reporté les
résultats obtenus pour NGC 6752 afin d’avoir les données pour la totalité de notre échantillon.
Les figures 6.5 et 6.6 représentent les rapports des abondances des éléments produits par capture
de neutrons au fer en fonction de la métallicité. Ces rapports ainsi qu'une comparaison détaillée
avec d’autres amas globulaires connus et avec les étoiles de champ font le sujet des sections
suivantes.

6.2.3 Estimation des erreurs

L’erreur totale faite sur la détermination des abondances peut étre estimée comme la somme
des incertitudes sur les paramétres des raies (gf, potentiels d’excitation...), sur la mesure des
largeurs équivalentes ou les ajustement des spectres synthétiques et des erreurs faites dans la
détermination des paramétres atmosphériques. J’ai donc calculé ces effets comme dans le cas de
NGC 6752 : pour plus de 2 raies observées d’un élément donné, les erreurs aléatoires peuvent étre
estimées par un rapide calcul de I’écart-type par rapport & la valeur moyenne (voir les tableaux 6.3
et 6.4). J’ai estimé les erreurs commises sur la détermination des parametres atmosphériques &
partir des variations suivantes : ATeg = £100 K, Alog g = £0.2 dex et Avy = £0.2 km s7L.

Le tableau 6.5 présente les calculs d’erreur typiquement obtenus pour les étoiles de champ et
pour les étoiles d’amas. Tous les calculs effectuées pour les autres étoiles de notre échantillon ont
donné des résultats similaires. L’erreur totale donnée & la derniére colonne de ce tableau, A(Tot),
est alors la somme quadratique de toutes les incertitudes individuelles reliées 4 la détermination
des paramétres atmosphériques et ne tient donc pas compte des incertitudes venant de la mesure
des W), ou de 'ajustement des spectres synthétiques. On peut remarquer que cette erreur totale
A(Tot) ne dépasse presque jamais 0.15 dex.
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ElL ATg Alogg Awy A(Tot)
+100 K 40.2dex +0.2 km s™?

| Etoiles de champ (p. ex. HD 132475) |
Fer  +0.09 -0.01 -0.03 0.10
Ferr  +40.01 +0.09 -0.03 0.10
Srir - +0.09 -0.02 -0.02 0.09
Yn +0.06 +0.07 -0.10 0.14
Bam  +0.07 +0.02 -0.10 0.12
Eumr  +0.05 +0.08 -0.02 . 0.10

| 47 Tuc - SG |
Fel +0.10 -0.04 -0.09 0.14
Fe1l —0.06 +0.08 -0.06 0.12
Srini 40.04 +0.01 -0.03 0.05
Yiun  40.03 +0.07 -0.12 0.14
Banm  +0.04 +0.01 -0.10 0.11
Eunr  +0.03 +0.07 -0.09 0.12

| 47 Tuc - TO |
Fel +0.09 -0.04 -0.08 0.13
Feur  -0.01 +0.06 -0.07 0.09
Srir 40.06 -0.01 -0.02 0.06
Y +0.04 +0.07 —-0.10 0.13
Bamm  +0.05 +0.03 —0.11 0.12
Eun  +0.03 +0.08 -0.05 0.10

| NGC 6397 - SG |
Fel +0.10 -0.01 -0.07 0.12
Ferr  40.02 +0.08 -0.04 0.09
Srir - +0.10 +0.01 -0.13 0.16
Y1 +0.07 +0.08 -0.08 0.13
Bamr  +0.07 +0.05 -0.06 0.10
Eunr  +0.04 +0.07 -0.01 0.08

| NGC 6397 - TO |
Fel +0.08 -0.04 -0.07 0.11
Ferr  +0.01 +0.06 -0.03 0.07
Srii +0.05 +0.03 -0.18 0.19
Y +0.05 +0.07 —0.01 0.09
Bamr  +0.05 +0.05 -0.03 0.08
Eunr  +0.05 +0.06 -0.03 0.08

TAB. 6.5 — Impact des erreurs faites sur la détermination des paramétres atmosphériques sur les
abondances dans les étoiles de champ et d’amas globulaires.
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6.3 Eléments lourds dans les amas globulaires et dans les étoiles
de champ

Les figures 6.5 et 6.6 représentent les rapports [Sr, Y, Ba, Eu/Fe] en fonction de la métallicité
pour toutes les étoiles de notre échantillon (valeurs moyennes pour les 3 amas globulaires + étoiles
de champ). Afin d’augmenter 1'échantillon d’étoiles de champ dans cet intervalle de métallicité
(—3.0 < [Fe/H] < —0.5), j'ai rajouté des donnés prises dans la littérature : étoiles analysées par
Burris et al. (2000) ou Fulbright (2000) ; étoiles du halo étudiées par Mashonkina et Gehren (2001)
et Mashonkina et al. (2003). Les symboles utilisés sont expliqués en légende de la figure 6.5 et ont
été repris pour les figures suivantes (6.6 et 6.7). A noter que pour les amas 47 Tuc, NGC 6752
et NGC 6397, j’ai toujours indiqué les abondances moyennes déterminées dans les étoiles du
turnoff et dans les sous-géantes. Ces deux valeurs sont reliées par un trait. Les valeurs limites
sont indiquées par le symbole correspondant auquel j’ai ajouté une fléche indiquant le sens de la
limite (inférieure ou supérieure). J’ai aussi tenu & rajouter une compilation de données des rares
déterminations d’abondances d’éléments lourds dans les étoiles d’autres amas globulaires.

1 faut 4 nouveau souligner ici un point trés important qui caractérise l'intérét de mon travail
de thése : toutes les valeurs d’abondances de métaux lourds déterminées dans le passé pour des
amas globulaires ont été obtenues & partir de spectres d’étoiles géantes de magnitudes V' ~ 11-12.
Il n’y a que les données de Ramirez et Cohen (2003) qui soient pratiquement comparables aux
nétres au niveau du stade d’évolution des étoiles analysées. Leur analyse a fourni des données
pour quelques éléments lourds dans les amas M 71 et M 5, en particulier des abondances de
baryum pour quelques étoiles relativement proches du turnoff de chacun de ces amas.

6.3.1 Abondance des éléments les plus légers (30 < Z < 56)
Strontium (Z = 38)

La figure 6.5a montre une dispersion des rapports [Sr/Fe] dans nos étoiles de champ. Ce
phénomeéne avait déja été remarqué dans d’autres échantillons d’étoiles du halo, notamment par
Ryan et al. (1991) et n’est donc pas vraiment inattendu. En tout cas, ces rapports suivent l'allure
générale trouvée dans d’autres études d’étoiles de champ du halo (par exemple Burris et al., 2000,
Mashonkina et al., 2003). J’ai réussi & obtenir des abondances de strontium pour pratiquement
toutes les étoiles de champ, & l'exception de 4 étoiles en raison de trés forts blends sur les raies
de Sr11 (voir tableau 6.3). Les rapports [Sr/Fe] sont en général tous de type solaire et parfois
légérement surabondants. .

Les valeurs trouvées dans les 3 amas globulaires suivent cette tendance. En particulier, on
trouve des valeurs typiquement solaires pour les étoiles de NGC 6397 et de NGC 6752. 47 Tuc
semble en revanche avoir un rapport [Sr/Fe] plutot surabondant par rapport & la valeur solaire :

e ([Sr/Fe])gq = —0.04 £ 0.14 et ([Sr/Fe])pq = —0.06 £ 0.15 dans NGC 6397 ;

e ([Sr/Fe])gg = —0.01 £ 0.09 et ([Sr/Fe])po = +0.12 £ 0.19 dans NGC 6752;

e ([Sr/Fe])gq = +0.36 £ 0.16 et ([Sr/Fe|)po = +0.28 £ 0.14 dans 47 Tuc.

La dispersion d’abondance est du méme ordre dans les naines et les sous-géantes des amas
47 Tuc et NGC 6397. Comme il a été noté au chapitre précédent, elle est en revanche plus
importante dans les naines du turnoff de NGC 6752 que dans les sous-géantes. Quoi qu'il en soit,
ces dispersions peuvent s’expliquer en grande partie par la difficulté & positionner le niveau
du continu dans les ajustements des spectres synthétiques ou lors des mesures des largeurs
équivalentes des raies de SriI dans les 3 amas. On peut aussi remarquer que les écart-types
donnés ici (voir aussi le tableau 6.4) sont plus grands que la différence entre les rapports dans
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F1G. 6.5 — Diagrammes d’abondance [Sr, Y/Fe| en fonction de [Fe/H] dans les amas globulaires
et dans les étoiles de champ. SG et T'O : valeurs moyennes pour les sous-géantes et les étoiles
du TO dans les amas NGC 6397, NGC 6752 et 47 Tuc; JAMO0/ : notre échantillon d’étoiles de
champ du halo; BUR0O, FULOO et MAS01,08 : autres étoiles de champ (Burris et al., 2000;
Fulbright, 2000; Mashonkina et Gehren, 2001; Mashonkina et al., 2003). Autres amas globulaires
(par métallicité croissante) : M 15, M 92, NGC 6287, NGC 6293, NGC 6541, M 13, M 79, M 3,
NGC 288, NGC 362, M 5, M 4 and M 71 (Francois, 1991; Armosky et al., 1994; Shetrone, 1996;
Sneden et al., 1997; Ivans et al., 1999, 2001; Shetrone et Keane, 2000; Lee et Carney, 2002;
Ramirez et Cohen, 2003; Sneden et al., 2004).

les naines et dans les sous-géantes, qui est d’ailleurs trés faible (< 0.1 dex). Ceci confirme donc
la constance du rapport [Sr/Fe| dans ces 3 amas.

Yttrium (Z = 39)

Sur la figure 6.5b, on remarque que la distribution des objets notre échantillon d’étoiles de
champ s’accorde bien avec la plupart des autres études effectuées & métallicité intermédiaire
(Burris et al., 2000; Fulbright, 2002, et autres références dans ces articles). La dispersion dans
les rapports [Y/Fe] de nos étoiles de champ du halo est comparable 4 ce que donnent typiquement
les autres études. La plupart des étoiles ont des abondances trés proches de la valeur solaire.

Les amas globulaires semblent aussi suivre le méme schéma et ont tous des rapports [Y/Fe]
solaires. J'ai pu déterminer des abondances d'yttrium pour tous les groupes d’étoiles dans les 3

80



6.3. Eléments lourds dans les amas globulaires et dans les étoiles de champ

amas, sauf pour les étoiles du turnoff de NGC 6397 pour lesquelles je ne donne qu’une valeur
limite :

o ([Y/Fe])gqs = —0.20 £ 0.09 et ({[Y/Fe])po < —0.17 % 0.13 dans NGC 6397;

o ([Y/Fe])gs = —0.01 £ 0.13 et ([Y/Fe])po = —0.03 % 0.11 dans NGC 6752;

o ([Y/Fe])gg = —0.11£0.10 et ([Y/Fe])po = +0.06 % 0.01 dans 47 Tuc.
L’écart-type trouvé pour les étoiles de NGC 6752 et NGC 6397 est plus grand que I’écart des
moyennes entre les différents types d’étoile. Dans 47 Tuc, on remarque par contre un léger
décalage (0.17 dex) dans les rapports [Y/Fe] des sous-géantes par rapport aux naines.

6.3.2 Abondance des éléments les plus lourds (Z > 56)
Baryum (Z = 56)

Les abondances du baryum ont pu étre déterminées pour toutes les étoiles de champ du
halo. Dans la figure 6.6a, on peut voir que la plupart de ces étoiles ont des valeurs de [Ba/Fe]
typiquement solaires ou un peu surabondantes. Les rapports [Ba/Fe| diminuent en fonction de la
métallicité décroissante. Ces rapports et la dispersion & une métallicité donnée sont tous du méme
ordre que ceux trouvés dans la littérature pour d’autres études & des métallicités comparables
(Burris et al., 2000; Fulbright, 2002; Mashonkina et al., 2003).

Les 3 amas globulaires suivent exactement la méme progression (le rapport [Ba/Fe] augmente
avec la métallicité). On a :

e ([Ba/Fe])qq = —0.17 £ 0.06 et ([Ba/Fe])po = —0.31 +0.06 dans NGC 6397 ;

e ([Ba/Fe])gq = +0.25 £ 0.08 et ([Ba/Fe])po = 4-0.11 £ 0.09 pour NGC 6752;

o ([Ba/Fe])gq = +0.35+ 0.12 et ([Ba/Fe])qq = +0.22 £0.12 dans 47 Tuc.

On peut remarquer un décalage systématique entre les sous-géantes et les étoiles du turnoff
des 3 amas : 0.14 dex dans NGC 6397 et NGC 6752, et 0.13 dex dans 47 Tuc. Les naines ont
d’ailleurs toujours I’abondance la plus petite dans un amas donné. Si on compare nos points
(naines + sous-géantes) pour ces 3 amas globulaires & ce qu’on trouve dans les étoiles géantes
d’autres amas globulaires galactiques (Armosky et al., 1994; Shetrone, 1996; Sneden et al., 1997,
2000, 2004; Ivans et al., 1999; Shetrone et Keane, 2000; Ivans et al., 2001; Lee et Carney, 2002;
Ramirez et Cohen, 2003), on peut remarquer que la dispersion du rapport [Ba/Fe|] d'un amas
4 l’autre augmente & basse métallicité. D’autres études donnent des valeurs du rapport [Ba/Fe]
comprises entre —0.29 et +0.60 pour des amas globulaires ayant des métallicités entre —2.40
et -0.68, ce qui est donc pleinement compatible avec mes résultats et encourage d’avantage la
comparaison directe des abondances trouvées pour des étoiles peu évoluées & ce qu'on trouve
dans des géantes. Il semble de plus que le rapport [Ba/Fe] diminue doucement dans les amas
globulaires en-dessous d'une métallicité de [Fe/H|] ~ —2.0 comme c’est le cas dans les étoiles de
champ pauvres en métaux (voir par exemple Gratton et Sneden, 1994; Fulbright, 2002).

Europium (Z = 63)

J’ai déterminé des abondances d’europium pour pratiquement toutes les étoiles de champ. Les
3 seules étoiles ol la détermination n’était pas évidente ont tout de méme permis d’obtenir des
limites supérieures (voir le tableau 6.3). La figure 6.6b montre clairement que la dispersion des
rapports [Eu/Fe] est beaucoup plus faible que dans tous les autres éléments lourds. Les étoiles
de champ ont toutes un rapport plus élevé que la valeur solaire d’environ +0.40 dex & basse
métallicité (& partir de [Fe/H] ~ —1.5), que ce soit dans 'échantillon que j’ai analysé ou dans
les points tirés de la littérature (Fulbright, 2002; Mashonkina et al., 2003, entre autre).
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F1G. 6.6 - Diagrammes d’abondance [Ba, Eu/Fe] en fonction de [Fe/H] dans les amas globulaires
et dans les étoiles de champ. Les symboles sont les mémes que ceux utilisés pour la figure 6.5.

Les amas globulaires suivent cette tendance de fagon trés remarquable. Les abondances
moyennes que j'ai obtenues sont (j'ai préféré indiquer des limites supérieures pour les valeurs
trouvées dans NGC 6397 car les raies étaient trés faibles) :

o ([Eu/Fe])gq < 40.41 % 0.09 et {[Eu/Fe])po < +0.46 % 0.00 dans NGC 6397;

¢ ([Eu/Fe|)gq = +0.40 + 0.09 et ([Eu/Fe])po = +0.47 £ 0.08 dans NGC 6752;

e ([Eu/Fe])gq = +0.17 £ 0.00 et ([Eu/Fe])pq = +0.11 £ 0.00 pour 47 Tuc.

Il n’y a donc globalement aucune différence entre les sous-géantes et les étoiles du turnoff dans
ces amas. Les abondances trouvées dans les géantes d’autres amas sont toutes trés proches
de ces valeurs & des métallicités comparables (Armosky et al., 1994; Shetrone, 1996; Sneden
et al., 1997, 2000, 2004; Ivans et al., 1999, 2001; Shetrone et Keane, 2000; Lee et Carney, 2002,
Ramirez et Cohen, 2003). Que ce soit dans les étoiles de champ du halo ou dans les amas
globulaires, on retrouve donc toujours le méme schéma pour des métallicités dans l'intervalle
-2.5 < [Fe/H] £ -0.5:
e trés faible dispersion et croissance du rapport [Eu/Fe] & métallicité décroissante entre
—1.2 < [Fe/H] £ -0.5;
e toujours trés faible dispersion et « stabilisation » du rapport [Eu/Fe| & une valeur de
+0.40-0.50 dex pour des métallicités de —2.5 < [Fe/H] < —1.2.

En fait, la dispersion augmente beaucoup dans les étoiles de champ du halo & des métallicités
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plus basses (jusqu’a [Fe/H] ~ —3.0), puis diminue & nouveau pour se stabiliser apparemment vers
une valeur solaire & des métallicités extrémement basses (Francois et al., 2005, communication
privée, article en cours de rédaction). Finalement, on peut retenir aussi que la dispersion du
rapport [Eu/Fe] entre les différents amas globulaires galactiques est trés faible en comparaison
par exemple 4 la dispersion existante pour le rapport [Ba/Fe].

6.3.3 Résumé

Je n’ai pas observé d’effets systématiques entre les rapports d’abondance trouvés dans notre
échantillon d’étoiles de champ du halo et les études précédentes dont les résultats sont disponibles
dans la littérature (j’ai utilisé les données de Burris et al., 2000; Fulbright, 2002; Mashonkina
et al., 2003) dans le méme intervalle de métallicité (—3.0 < [Fe/H] < —0.5). Comme nos étoiles
d’amas globulaires ont été observées et analysées dans les mémes conditions que notre échantillon
d’étoiles de champ, on ne devrait pas trouver d’effet systématique dans les rapports d’abondance
trouvés dans les étoiles d’amas.

Le choix d’étudier des étoiles peu évoluées, des sous-géantes mais surtout des naines proches
du point de turnoff dans les 3 amas, est en fait trés important et trés utile. En fait, la plupart des
études spectroscopiques précédentes d’étoiles d’amas globulaires ont été menées sur des spectres
d’étoiles géantes trés brillantes (V ~ 11-12 mag), qui ont toutes des raies trés fortes et parfois
assez larges. La détermination d’abondances précises pour des éléments produits par capture
de neutrons peut alors s'avérer complexe dans le cas d’éléments tels que le strontium (qui a
trés souvent des raies fortes et assez larges) ou 'europium (raies souvent trés faibles et blen-
dées). Les étoiles moins brillantes (V ~ 15-17.5 mag) et surtout moins évoluées que nous avons
étudiées (raies moins fortes et souvent moins blendées) ont eu le grand avantage de permettre
une détermination trés précise des abondances de baryum et d’yttrium, mais ont aussi permis
d’utiliser les raies encore relativement fortes du strontium et les raies trés faibles mais moins
blendées de I’europium. Les abondances d’yttrium, baryum et europium sont toutes compatibles
avec les déterminations précédentes faites dans quelques étoiles géantes de 47 Tuc, NGC 6752
et NGC 6397 (Norris et Da Costa, 1995; Castilho et al., 2000). Ce sont les toutes premiéres
déterminations précises d’abondances de ces éléments dans des étoiles aussi peu évoluées d'un
amas globulaire. Et c’est la premiére fois qu'on peut publier des abondances de strontium dans
les 3 amas globulaires que nous avons choisi d’étudier.

Les écart-types trouvés autour des valeurs moyennes dans les 3 amas (voir le tableau 6.4)
peuvent nous donner une idée des erreurs internes dues aux parameétres des raies (potentiels d’ex-
citation, gf), aux mesures des largeurs équivalentes ou aux ajustements des spectres théoriques.
Si on combine ces valeurs avec les erreurs issues de l'incertitude sur la détermination des para-
métres atmosphériques (voir le tableau 6.5), on obtient une estimation de 1'erreur totale commise
dans la détermination de 'abondance d’un élément donné. Ces erreurs (en dex) sont souvent plus
larges que la différence entre les rapports trouvés dans les sous-géantes et ceux trouvés dans les
naines du turnoff, ce qui a tendance & confirmer qu’on pourrait adopter une valeur moyenne
unique pour les abondances des métaux lourds dans les étoiles peu évoluées d’amas globulaires.
En fait, & I'exception du rapport [Y/Fe] dans 47 Tuc pour lequel on trouve une différence de
0.17 dex entre les sous-géantes et les naines, ceci semble marcher dans les cas du strontium, de
I’yttrium et de I’europium pour les 3 amas de notre étude. Le cas du baryum semble toutefois
un peu différent : les rapport [Ba/Fe] montrent systématiquement de faibles écarts (0.13-0.14
dex) entre les sous-géantes et les naines dans nos 3 amas. Mais I'origine de ces écarts n’est pas
évidente : effet réel ; qualité des spectres ; modéles utilisés, 1D au lieu de 3D, choix des paramétres
atmosphériques ; effets des écarts & 'ETL ; correction pour la structure hyperfine... Il se trouve
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que cette différence semble aussi apparaitre dans I’amas globulaire M 5 : il s’agit d’un des rares
autres amas dans lequel une étude a été menée sur des spectres d’étoiles peu évoluées et des
abondances ont été déterminées & la fois dans des sous-géantes et des étoiles assez proches du
turnoff. Ramirez et Cohen (2003) rapportent des observations de 5 sous-géantes (V ~ 17 mag) et
de 6 étoiles proches du turnoff (V' ~ 18 mag) pour M 5. La valeur moyenne qu’on peut calculer
& partir de leur tableau 5 pour le rapport [Ba/Fe| donne —0.17 & 0.09 pour les sous-géantes
et —0.33 & 0.25 pour les étoiles moins évoluées proches du turnoff. La différence va ici & nou-
veau dans le sens ol on trouve un rapport plus faible dans les étoiles les moins évoluées. Il est
peut-&tre encore un peu hasardeux d’en tirer une conclusion car Ramirez et Cohen (2003) n’ont
pas déterminé d’abondances pour d’autres métaux lourds dans leurs étoiles les moins évoluées
(sous-géantes et turnoff). On ne peut donc pas pousser la comparaison plus loin que le cas du
baryum.

En conclusion, nous pouvons retenir qu'il y a une excellente concordance entre les rapports
[Sr, Y, Ba, Eu/Fe| dans les 3 amas globulaires NGC 6397, NGC 6752 et 47 Tuc, et dans les étoiles
de champ du halo. De plus, la comparaison avec d’autres amas globulaires galactiques montre qu'’il
n’existe pratiquement aucune dispersion dans les rapports [Eu/Fe] d’un amas & un autre. Ceci
pourrait signifier que les abondances d’europium étaient déja fixées dans le milieu interstellaire
au moment de la formation des amas globulaires. En revanche, il existe une dispersion notable
dans les rapports [Ba/Fe]. Cette dispersion est en tout point semblable & ce qu’on trouve dans les
étoiles de champ du halo, ce qui pourrait indiquer une origine plus complexe pour la production du
baryum, impliquant par exemple des contributions d’étoiles de type AGB de masse intermédiaire
ayant appartenu & une génération plus ancienne que les étoiles actuellement observées dans les
amas globulaires.

6.4 Rapports d’abondance

L’abondance d’europium dans le Soleil est caractéristique d’une synthése majoritairement
effectuée par processus r (en fait, jusqu'a ~95 % de ’europium solaire d’aprés Arlandini et al.
1999, voir aussi le tableau C.1 en annexe). Le baryum est quant 4 lui typique d’une nucléosynthése
par processus s (~81 % de la valeur solaire). On a souvent ’habitude de comparer les abondances
de ces deux éléments pour essayer de déterminer I'influence des deux types de processus dans le
mélange initial de matiére ayant formé une étoile. Suite aux observations de Spite et Spite (1978a),
Truran (1981) a suggéré que le rapport d’abondance [Ba/Eu] devait étre caractéristique d'une
nucléosynthése uniquement due & du processus r pour les étoiles aux plus basses métallicités
([Fe/H] < —2.5). Plusieurs analyses semblent avoir confirmé ceci (Gratton et Sneden, 1994;
McWilliam et al., 1995; McWilliam, 1998; Burris et al., 2000; Fulbright, 2002) en montrant que
ce rapport décroit dans les étoiles & faible métallicité pour approcher une valeur purement r
dans la plupart des étoiles trés déficientes en métaux (voir aussi les articles de revue de Truran
et al., 2002; Cowan et Sneden, 2004). Dans le cas présent, le rapport [Ba/Eu] peut étre utile pour
essayer d’identifier les sources de nucléosynthése des éléments les plus lourds (Z > 56) dans nos
étoiles d’amas globulaires.

Dans les étoiles de champ du halo, la formation des éléments lourds est expliquée le plus
souvent par une synthése par processus r & trés faible métallicité (caractéristique des supernovee
de type II) suivie par un enrichissement progressif dii aux contributions du processus s & des
métallicités plus élevées. Il semble néanmoins y avoir des traces d’éléments formés par processus
s & des faibles métallicités (étoiles enrichies en plomb), mais il n’existe pour le moment que peu
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d’observations de ce type (voir par exemple Sivarani et al., 2004). Si l'origine des éléments les
plus lourds (Z > 56) semble bien suivre ce schéma, I’apparition des éléments les plus légers
(30 < Z < 56) comme le strontium ou I’yttrium est plus compliquée et les observations montrent
qu’elle semble faire intervenir d’autres sources de nucléosynthése comme les processus weak r
et weak s qui pourraient avoir une influence importante par exemple sur la forte dispersion du
strontium & des métallicités comprises entre [Fe/H| ~ —3.0 et -2.0 (Burris et al., 2000; Honda
et al., 2004; Travaglio et al., 2004; Francois et al., 2005). Il est donc trés important d’étudier aussi
les rapports d’abondance des éléments les plus légers aux plus lourds afin d’établir des nouvelles
contraintes sur ces processus de formation.

Il n’y a aucune raison pour que ces processus n'aient pas eu lieu dans le cas des étoiles d’amas
globulaires. J’ai donc essayé d’étendre ce genre d’analyse & ces objets particuliers en établissant
une comparaison avec des étoiles de champ du halo. La figure 6.7a montre I’évolution du rapport
d’abondance [Ba/Eu] en fonction de la métallicité pour une compilation d’étoiles de champ du
halo et indique les valeurs moyennes trouvées dans les amas globulaires. Ces valeurs sont celles
que j'ai trouvées lors de l'analyse de nos étoiles de champ et des amas 47 Tuc, NGC 6752 et
NGC 6397, que je compare & des valeurs prises dans la littérature (mémes références et symboles
que pour la figure 6.5). Les figures 6.7b et 6.7c représentent 1'évolution des rapports [Sr/Ba] et
[Y/Ba]. Dans les 3 figures ci-dessous, le trait horizontal correspond au rapport solaire total r +s
([Ba/Eu] = 0, [Sr/Ba] = 0 et [Y/Ba] = 0).

6.4.1 Rapport [Ba/Eu]

La figure 6.7a représente les rapports [Ba/Eu] dans les amas globulaires galactiques ainsi que
dans les étoiles de champ du halo en fonction du rapport [Fe/H]. Les tirets marquent la fraction
uniquement due au processus r du rapport [Ba/Eu] solaire, & savoir [Ba/Eu|, = —0.70, que j’ai
calculée d’apres les données d’Arlandini et al. (1999). Ce calcul est détaillé en annexe C.

Un apercu de la figure permet déja d’observer une dispersion du rapport [Ba/Eu]. Il s’agit
principalement d’un reflet de la dispersion existant dans cet intervalle de métallicité dans 1’abon-
dance du baryum qu’on compare & ’europium qui ne montre en revanche quasiment pas de
dispersion (voir section 6.3), que ce soit dans les étoiles de champ ou dans les étoiles d’amas
(voir figures 6.6a et 6.6b). Dans nos étoiles de champ, les valeurs du rapport [Ba/Eu| sont toutes
proches de la valeur solaire pour les étoiles les plus riches et sont légérement sous-abondantes a
partir de [Fe/H] ~ —1.2. En général, les points se situent tous entre le rapport correspondant au
mélange r + s solaire ([Ba/Eu] = 0) et la fraction uniquement r du rapport solaire, de méme que
la plupart des autres étoiles de champ dans cet intervalle de métallicité (sur la figure : Burris
et al., 2000; Fulbright, 2000; Mashonkina et Gehren, 2001; Mashonkina et al., 2003).

Pour nos 3 amas, on voit une nette diminution du rapport [Ba/Eu] quand on va vers les
basses métallicités, tout comme c’est le cas pour les étoiles de champ du halo. Dés qu’on ajoute
d’autres amas globulaires 4 cette figure, on apercoit une dispersion d’un amas & l'autre. On peut
tout de méme noter les points suivants :

o 47 Tuc (James et al., 2004b) et M 71 (Ramirez et Cohen, 2003), qui sont les 2 amas les
plus riches sur cette figure ([Fe/H] ~ —0.7), ont des rapports [Ba/Eu] trés proches de la
valeur du mélange r + s solaire;

e les amas globulaires & des métallicités intermédiaires (—2.0 < [Fe/H] < —1.0), comme
NGC 6752 (James et al., 2004a,b), M 5 (Shetrone, 1996; Ivans et al., 2001; Ramirez et
Cohen, 2003), M 79 (Francois, 1991), NGC 362 (Shetrone et Keane, 2000), M 13 et M 3
(Sneden et al., 2004) ont clairement des rapports [Ba/Eu] inférieurs 4 la valeur du mélange
solaire, légérement plus faibles que le rapport trouvé dans M 71 (Ramirez et Cohen, 2003),
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mais plus élevés que le rapport solaire uniquement dd & la fraction r. NGC 6541 (Lee
et Carney, 2002) et NGC 288 (Shetrone et Keane, 2000) ont des rapports [Ba/Eu| plus
proches de la valeur solaire totale, et M 4 (Ivans et al., 1999) semble surabondant par
rapport au systéme solaire. On remarquera tout de méme que cette dispersion & métallicité
intermédiaire est du méme ordre que celle qu'on trouve entre les étoiles de champ du halo;
e les amas globulaires les plus déficients ([Fe/H] < —2.0), NGC 6397 (James et al., 2004b),
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NGC 6287, NGC 6293 (Lee et Carney, 2002), M 92 (Shetrone, 1996) et M 15 (Sneden et al.,
1997) sont tous nettement sous-abondants par rapport 4 la valeur du mélange r + s solaire.
Les rapports [Ba/Eu] sont tous inférieurs ou égaux & ce qu'on trouve pour les amas dans
lintervalle de métallicité —2.0 < [Fe/H] < —1.0 qui ont été rappelés au point précédent.
En particulier, NGC 6397 et M 92 ont des rapports [Ba/Eu] trés proches du rapport de la
fraction r.

Notons enfin que la dispersion entre les naines et les sous-géantes de nos 3 amas étudiés est trés
faible et que ces données sont toutes compatibles avec des valeurs moyennes identiques au sein
d’un méme amas.

6.4.2 Rapports [Sr/Ba] et [Y/Ba]

Sur les figures 6.7b et 6.7c, les rapports solaires uniquement dis a la contribution du processus
r sont indiqués par des tirets ([Sr/Ba], = —0.50 et [Y/Ba], = —0.77). Les traits en tirets et
pointillés indiquent le rapport un peu plus élevé qu’on obtiendrait en ajoutant une contribution
du processus weak s & 1’abondance solaire des éléments les plus légers (Sr et Y) : [Sr(,.,,,)/Bag] =
—0.10 et [Y (r4w)/Ba(ry)) = —0.38 (voir Arlandini et al., 1999, et notes en annexe).

On peut tout d’abord remarquer que la dispersion du rapport [Sr/Ba] dans les étoiles de
champ semble plus faible que les dispersions des rapports [Sr/Fe| ou [Ba/Fe|] pris séparément
(voir figures 6.5a et 6.6a), alors que la dispersion du rapport [Y/Ba] semble plus grande que celle
du rapport [Y/Fe] dans la figure 6.5b. Dans les deux cas, I’échantillon des 25 étoiles de champ du
halo semble suivre la méme progression que les étoiles de champ étudiées par d’autres auteurs
dans cet intervalle de métallicité (Burris et al., 2000; Fulbright, 2000; Mashonkina et Gehren,
2001; Mashonkina et al., 2003) : on observe une croissance des rapports [Sr/Ba] et [Y/Ba] lorsque
la métallicité diminue. En fait, il ne s’agit pas réellement d’une augmentation de cette valeur car
d’autres études & des métallicités avoisinant [Fe/H] ~ —3.0 montrent plutét une augmentation
trés importante de la dispersion dans ces rapports (Honda et al., 2004; Frangois et al., 2005).
Dans le cas du rapport [Sr/Ba], pour [Fe/H] > —1.5, la plupart des étoiles de champ ont des
rapports 1égérement en-dessous de la valeur solaire (mélange r + s). La dispersion augmente
vers les métallicités plus basses, mais surtout dans le sens des rapports [Sr/Ba] > 0. Le rapport
[Y/Ba] reste toujours compris entre une valeur incluant une contribution du processus weak s
et la valeur solaire. A partir de [Fe/H] ~ —2.0, la dispersion augmente et on observe la méme
tendance que pour le rapport [Sr/Ba]. On remarquera toutefois que dans tous les cas, les rapports
[Sr, Y/Ba] restent supérieurs au rapport correspondant & la contribution uniquement due & la
fraction r dans le Soleil.

Les 3 amas que nous avons étudié dans le LP « Globular Clusters » ont des rapports d’abon-
dance trés similaires & ceux des étoiles de champ de méme métallicité. De toute évidence, les
rapports [Sr/Ba] et [Y/Ba] trouvés pour NGC 6397, qui est 'amas de plus basse métallicité
parmi nos objets, sont plus élevés que ceux des deux autres amas (47 Tuc et NGC 6752). Je n’ai
pas trouvé d’autres références a des déterminations d’abondance du strontium dans des amas
globulaires et il n'y a pratiquement aucune autre détermination d’abondance pour I’yttrium non
plus, si bien que je n’ai pas vraiment pu établir de comparaison & d’autres amas. Il est donc diffi-
cile de conclure quant a la tendance générale suivie par les amas globulaires uniquement & partir
de nos observations. Les différences observées entre les étoiles du turnoff et les sous-géantes pour
le rapport [Sr/Ba] dans NGC 6752 et pour le rapport [Y/Ba] dans 47 Tuc viennent en partie
de la dispersion dans les abondances du baryum et du strontium, mais aussi de la différence
d’abondance d’yttrium dans les étoiles de 47 Tuc (voir aussi figure 6.5b et section 6.3).
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6.4.3 Résumé

Les rapports d’abondance entre éléments lourds dans les amas globulaires sont tous du méme
ordre que ce que l'on trouve dans les étoiles de champ du halo dans l'intervalle de métallicité
—3.0 < [Fe/H] < —0.5. Dans le cadre des idées d’auto-enrichissement, il est intéressant de com-
parer les résultats trouvés dans les amas globulaires les plus pauvres en métaux, mais aussi dans
les plus riches, aux valeurs trouvées dans des étoiles trés pauvres en métaux et enrichies en
éléments r. Par exemple, dans les deux étoiles particuliéres CS 31082-001 ([Fe/H] = —2.90) et
CS 22892-052 ([Fe/H] = —3.10) étudiées respectivement par Hill et al. (2002) et Sneden et al.
(2003), on trouve des rapports d’abondance d’éléments produits par capture de neutrons trés
proches d’une origine due uniquement & du processus 7. En particulier, les amas globulaires M 5,
M 79, NGC 6293 et M 15 ont des rapports [Ba/Eu] trés proches de celui de ’étoile CS 31082-001
([Ba/Eu] = —0.46), et deux des amas globulaires les plus déficients en métaux, NGC 6397 et
M 92, ont des rapports presque identiques 4 celui de CS 22892-052 ([Ba/Eu] = —0.65). Ceci étant,
aucun de ces amas ne présente un rapport [Sr/Ba] ou [Y/Ba] ne serait-ce que proche de celui de
ces deux étoiles ([Sr/Ba] = —0.52 et [Y/Ba] = —0.74 dans CS 31082-001; [Sr/Ba] = —0.39 et
[Y/Ba] = —0.55 dans CS 22892-052). Les amas globulaires les plus riches sur la figure 6.7, 47 Tuc
et M 71, ont en revanche des rapports d’abondance trés nettement distincts de ceux trouvés dans
ces deux étoiles pauvres en métaux et enrichies en éléments r.

Pour résumer, on pourra retenir que dans les amas globulaires, les rapports [Ba/Eu] et [Sr,
Y /Ba] suivent la méme progression que dans les étoiles de champ du halo de métallicités —2.5 S
[Fe/H| < —0.5, indiquant un processus d’enrichissement chimique incompatible avec une origine
des métaux lourds par du processus r seul. Ceci implique donc qu’une contribution du processus
s a été nécessaire a la synthése des éléments lourds dans les amas globulaires. Il est difficile de
conclure quelque chose sur les résultats impliquant les abondances de strontium ou d’yttrium car
trop peu d’auteurs donnent des abondances pour ces éléments dans des étoiles d’amas globulaires.
En tout cas, mes résultats semblent soutenir I'idée de ’existence de plusieurs sources de synthése
pour les éléments lourds dans les étoiles d’amas globulaires.
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Interprétation des résultats
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7.1 Amas globulaires et étoiles de champ

7.1.1 Synthése des éléments lourds dans les étoiles de champ

En régle générale, on admet aujourd’hui que dans la plupart des étoiles trés déficientes en
métaux ([Fe/H] < —2.5) du halo galactique, les métaux lourds ont été exclusivement crées par
des réactions rapides de capture de neutrons, c’est-&-dire par le processus 7 qui a lieu lors des
explosions de supernovee de type II. C’est ce qu’on appelle parfois I’hypothése « uniquement r »
(de l’anglais r-only). Si les toutes premiéres suggestions de Truran (1981) n’étaient fondées que
sur une faible quantité de données observationnelles obtenues pour quelques étoiles pauvres en
métaux (Spite et Spite, 1978b), de nombreuses analyses d’éléments lourds plus récentes effectuées
dans des échantillons plus étendus semblent soutenir fortement cette idée (voir par exemple les
travaux de Gilroy et al., 1988; Ryan et al., 1996; Burris et al., 2000; Fulbright, 2002; Johnson et
Bolte, 2002; Frangois et al., 2003).

Dans le cas des étoiles trés déficientes en fer, on suppose que le processus r « classique »
est & lui seul responsable de la production des métaux les plus lourds (Z > 56), alors que la
dispersion croissante remarquée par exemple par Honda et al. (2004) dans le rapport [Sr/Ba]
4 des trés faibles métallicités ([Fe/H| ~ —3.0) serait l'indice d’un second type de processus r
intervenant dans la synthése des métaux lourds les plus légers (30 < Z < 56) formés par capture
de neutrons (voir par exemple les articles de revue récents de Truran et al. 2002 et Cowan et

" Sneden 2004). Des modélisations théoriques montrent que cette distinction entre les deux types
de processus r pourrait étre la conséquence d’explosions de supernovae dans des intervalles de
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masse trés distincts qui favoriseraient soit les métaux & 30 < Z < 56, soit ceux pour lesquels
Z > 56 (Qian et Wasserburg, 2000; Wanajo et al., 2003).

A des métallicités plus élevées, typiquement & partir de [Fe/H] ~ —2.5, d’autres événements
commencent & apporter une contribution & la production des métaux lourds dans le halo de la
Galaxie. On parle alors surtout du processus main s, qui a lieu pendant les phases de combustion
de I’hélium dans les étoiles AGB de faibles masse ou de masse intermédiaire (autour de 1-4
M, parfois méme jusqu'a ~8 Mg). On distingue ici & nouveau certains des métaux lourds les
plus légers (30 < Z < 56) tels que le strontium, le zirconium ou I’yttrium, qui peuvent étre
aussi partiellement produits par une source additionnelle de processus s, dite weak s, pendant
la phase de combustion du noyau d’hélium des étoiles massives (voir par exemple Busso et al.,
1999; Travaglio et al., 2004).

7.1.2 Sur la formation des amas et leur évolution chimique

On peut se poser de nombreuses question sur ’origine des éléments lourds dans les amas
globulaires par rapport & ce qui se passe pour les étoiles de champ, mais la plupart de ces
questions nécessitent une modélisation poussée de la formation et de 1’évolution chimique des
amas globulaires, incluant notamment des prédictions sur I’abondance des métaux lourds, or de
telles prédictions n’existent pas encore. Parmi les principales questions, je citerai :

e Quelle est l'origine de la métallicité des amas globulaires ?

e Les amas globulaires sont-ils auto-enrichis en fer et en éléments lourds? Si oui, est-ce le

cas de tous les amas?

o Comment peuvent-ils étre si homogénes dans les abondances des éléments du pic du fer
ou des métaux lourds, mais présenter de telles variations dans les abondances des métaux
légers (O, Na, Mg, Al)?

e Quel est le lien, s'il existe, entre les étoiles d’amas et les étoiles de champ? Y a-t-il une
origine commune pour les étoiles de ces deux populations ?

Avant toute tentative de réponse 4 'une de ces questions, résumons les principaux résultats

issus du travail sur les étoiles peu évoluées d’amas globulaires :

1. Au cours de ces derniéres années, on a déterminé pour la premiére fois des abondances
précises d’éléments chimiques dans des étoiles trés peu évoluées (des naines ou des étoiles
proches de la base de la RGB) au sein de plusieurs amas globulaires;

2. il a ainsi été montré que les « anomalies d’abondance », en particulier les anti-corrélations
O-Na et Mg-Al, ne dépendent pas du stade d’évolution des étoiles dans lesquelles on les
observe (Gratton et al. 2001, confirmé par Ramirez et Cohen 2003 et Carretta et al. 2004) ;

3. il n'y a pas de variation dans ’abondance des métaux lourds au sein d’un amas globu-
laire, en tout cas pas dans les étoiles peu évoluées de type naines ou sous-géantes (James
et al., 2004a,b). Les amas étudiés au cours de ma thése montrent aussi une trés grande
homogeénéité, y compris dans le cas des géantes étudiées par d’autres auteurs;

4. il n’existe aucun lien entre ’abondance des éléments produits par capture de neutron et
les anomalies d’abondance des métaux légers. Ceci ne dépend pas du stade d’évolution des
étoiles observées au sein d’'un amas globulaire (James et al., 2004a,b).

Le 3%™¢ point semble étre confirmé non seulement dans nos 3 amas globulaires (47 Tuc,
NGC 6752 et NGC 6397) mais aussi dans M 71 et dans M 5 (Ramirez et Cohen, 2003), du
moins pour le baryum qui est le seul élément pour lequel des abondances aient été obtenues pour
des étoiles moins brillantes que la RGB dans ces 2 amas. D’autres observations sont nécessaires
pour confirmer définitivement ce point, mais dans le cadre de mon travail de these, les résultats
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de Ramirez et Cohen (2003) viennent renforcer l'idée d’établir une comparaison directe entre
notre échantillon d’étoiles peu évoluées et des géantes beaucoup plus brillantes d’autres amas
globulaires.

Les soit-disant « anomalies d’abondance » observées dans les amas globulaires pour les mé-
taux légers peuvent étre interprétées de plusieurs facons, la plus développée actuellement étant
dans le cadre de 'auto-pollution (Cottrell et Da Costa, 1981). Ce genre de scénario prédit que
ces inhomogénéités proviennent de la perte de masse d’étoiles de masse intermédiaire (4-6 M)
pendant leur phase AGB (Ventura et al., 2001; D’Antona et al., 2002). Certains de ces modéles
peuvent expliquer, voire prédire assez bien les anti-corrélations existantes entre les métaux lé-
gers, mais jusqu’a présent aucun d’entre eux n’explique clairement 'origine de la métallicité des
amas globulaires, ni ne donne de quelconque prévision quant aux rapports /s pour les éléments
produits par capture de neutrons.

Ceci dit, parmi les travaux récents sur I’évolution chimique et l'influence de la pollution par
des AGB, on peut citer Fenner et al. (2004) qui ont récemment développé un modéle auto-
consistant de 1’évolution chimique du gaz intra-amas dans le but de tester si les anomalies
observées dans NGC 6752 ont été causées par une contamination d’étoiles AGB de masse in-
termédiaire. Leur modéle ne distingue pas le cas ol les étoiles d’amas sont formées & partir de
gaz déja contaminé par les ejecta des AGB du cas ol des étoiles déja existantes accrétent de la
matiére &jectée par des AGB. Toujours dans le cadre de leur modéle, ils concluent que les AGB de
masse intermédiaire ne semblent pas étre la cause majeure de toutes les anomalies d’abondance
observée dans les amas.

11 n’est donc pas encore clair si les amas globulaires sont formés ou non par de la matiére déja
enrichie et si les éléments lourds qu'on y détecte sont d’origine primordiale ou non. Il faut donc
invoquer d’autres modéles que l'auto-pollution, éventuellement complémentaires, en commengant
par exemple par le scénario « classique » de 'auto-enrichissement proposé par Cayrel (1986) ou
Truran et al. (1991).

7.2 Le scénario « classique » d’auto-enrichissement

7.2.1 Premiéres idées sur ’auto-enrichissement

Tout comme c’est a priori le cas pour les étoiles de champ, on peut s’attendre & ce que les
premiéres sources de nucléosynthése pour les amas globulaires soient des supernova de type I1 as-
sociées & une premiére génération d’étoiles massives (M > 10 M) & courte durée de vie (7 < 108
ans), sur une échelle de temps compatible avec la contraction du halo (< 108-10° ans). Quoiqu'il
en soit, les étoiles de champ les plus déficientes en métaux et les amas globulaires pourraient
aussi avoir des origines différentes et avoir été contaminés de fagon totalement indépendante par
les ejecta d’étoiles massives et/ou de supernovee de type II.

Dans le cas d’une origine commune, différents modeles d’auto-enrichissement pourraient étre
adoptés pour expliquer la formation des amas. Cayrel (1986) et Truran et al. (1991) ont proposé
des modéles simples dans lesquels la distribution de métallicité des amas globulaires résulte
de la superposition d’un systéme originel, pauvre en métaux et probablement primordial, et
d’un systéme secondaire issu de la matiére modifiée par le systéme originel. Dans ce type de
scénario, la métallicité des amas les plus anciens du halo résulterait de I'auto-pollution de nuages
primordiaux (Z = 0) : la premiére génération d’étoiles & métallicité nulle est polluée par des
étoiles massives (M 2 10 Mgy) et par des supernovee de type II formées dans ces nuages trés
massifs en effondrement. La génération suivante d’étoiles constitue en fait la génération observée
présentement dans les amas globulaires galactiques du halo. Les rapports d’abondances des amas
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plus jeunes formés pendant I'aplatissement de la proto-galaxie s’expliqueraient alors par le schéma
classique d’un enrichissement progressif en métaux.

Truran (1988) a donc proposé un test permettant de vérifier si ce genre de scénario d’auto-
enrichissement est approprié pour les amas globulaires pourvu qu’on ait réalisé une étude détaillée
des rapports d’abondance dans les amas globulaires les plus riches associés & la population du
halo. A des métallicités comparables, les étoiles de champ ont des rapports d’abondance relatifs au
fer évoluant vers des rapports typiquement solaires, caractéristiques d’une contribution d’étoiles
de masse intermédiaire et de durées de vie plus longues & la nucléosynthése, ce qui se traduit par
un enrichissement du milieu interstellaire en carbone, azote, éléments du pic du fer et métaux
lourds formés par processus s. Mais I’auto-enrichissement d'un amas devrait se produire sur une
échelle de temps bien plus courte. Donc s'il y a réellement un auto-enrichissement des amas
globulaires du halo, méme les amas les plus riches devraient présenter des rapports d’abondance
caractéristiques des ejecta d’étoiles massives tels qu’on en trouve dans les spectres des étoiles de
champ du halo les plus déficientes en métaux, 4 savoir & la fois des rapports [o/Fe] élevés et des
abondances de métaux lourds dominées par le processus r.

7.2.2 Face aux observations

On devrait par exemple trouver des rapports d’abondance [Ba/Eu], [Sr/Ba] et [Y/Ba] carac-
téristiques du processus r, comme on en trouve par exemple dans les deux étoiles particuliéres
CS 31082-001 (Hill et al., 2002) et CS 22892-052 (Sneden et al., 2003). Or on ne voit pas de telle
signature parmi les amas globulaires. Les rapports [Ba/Eu] indiquent clairement une contribution
croissante du processus main s & I'enrichissement chimique des amas, et les rapports [Sr/Ba] et
[Y/Ba] confirment ce point en s'écartant de fagon significative d'un rapport caractéristique du
processus 7 (voir la figure 6.7), y compris & basse métallicité. Sur ce dernier point, certains amas
trés déficients en métaux ([Fe/H] < —2.0) ont des rapports [Ba/Eu] trés proches d’une signature
correspondant & du processus r uniquement, mais des rapports [Sr/Ba] et [Y/Ba] élevés peuvent
indiquer 1’existence d’une source supplémentaire de production du strontium et de I'yttrium, par
exemple, le processus weak s.

L’existence dans les amas globulaires d’une forte dispersion d’abondance pour les éléments
o ainsi que la présence d’anti-corrélations entre certains d’entre eux (O-Na, Mg-Al) est aussi
incompatible avec un scénario simple d’auto-enrichissement dans lequel tous les éléments o de-
vraient étre enrichis. Il faut donc avoir recours & des modéles plus évolués pour tenter d’expliquer
la formation des amas globulaires du halo. En tout cas, on peut retenir 'idée que les rapports
d’abondance d’amas plus jeunes peuvent étre expliqués suivant un schéma classique d’enrichis-
sement en métaux. En effet, parmi notre échantillon, 47 Tuc est ~2.6 milliards d’années plus
jeune et plus riche en métaux que NGC 6752 ou NGC 6397 (Gratton et al., 2003c), indiquant
ainsi probablement que les amas plus jeunes (du disque) ont dd é&tre formés & partir de matiére
déja pré-enrichie de la méme fagon que les étoiles de champ & métallicité élevée.

7.3 Scénarios alternatifs

7.3.1 EASE : accrétion et auto-enrichissement

Thoul et al. (2002) ont continué le développement du scénario EASE! de Parmentier et al.
(1999) expliquant comment des processus d’accrétion pouvaient avoir modifié la composition

LEASE : de 'anglais Evaporation/Accretion/Self-Enrichment
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chimique & la surface des étoiles de champ déficientes en métaux, ainsi que celle des étoiles
d’amas globulaires.

D’aprés le scénario EASE, une importante fraction des étoiles déficientes en métaux du halo
a d’abord été formée dans les amas globulaires, ot elles ont accrété du gaz enrichi en éléments s
produit par les étoiles plus massives de ’amas. Ce processus a donc di modifier leur composition
chimique de surface. Ces étoiles ont ensuite fini par s’évaporer de I’amas pour former une partie
de la population actuelle des étoiles de champ du halo. L’évolution des amas globulaires est alors
décrite en 2 phases :

1. Les étoiles trés pauvres en métaux de « premiére génération » ont des masses plutdt élevées
(M ~ 3-60 Mg). Les plus massives d’entre elles évoluent trés vite jusqu'a leur stade de
supernova et enrichissent le milieu intra-amas en éléments o et en éléments . Ces restes de
supernove enrichissent le gaz primordial du milieu interstellaire et déclenchent la formation
de nouvelles étoiles. Si le potentiel gravitationnel du proto-amas est trop faible, les étoiles
s’évaporent de I’amas naissant pour devenir des étoiles de champ du halo. Si en revanche
le potentiel gravitationnel est assez fort, il se forme un amas globulaire;

2. A ce stade, la composition chimique du gaz intra-amas est définitivement fixée en éléments
« et en éléments r. Les étoiles de masse intermédiaire deviennent des AGB et produisent
des éléments s, qui montent en surface lors du troisiéme dredge up. Des vents stellaires
peuvent éventuellement éjecter ces éléments dans le milieu intra-amas environnant. Le gaz
enrichi en éléments s peut alors éventuellement &tre accrété par des étoiles de faible masse
sur la séquence principale et polluer ainsi leur composition chimique de surface.

Les rapports [Eu/Fe] trouvés dans la plupart des amas globulaires galactiques sont trés ho-
mogénes (voir figure 6.6b), ce qui pourrait étre en accord avec le premier point du scénario EASE
(premiére génération d’étoiles trés massives qui fixent la composition chimique de ’amas en él¢-
ments 7). Si le mécanisme d’accrétion est réellement efficace, il devrait surtout affecter la zone
convective des étoiles. Quand une étoile évolue vers le stade de géante, sa zone convective s’élar-
git. Il devrait donc y avoir un effet de dilution dans le processus d’enrichissement en éléments s
entre les étoiles de la séquence principale ou du turnoff et les étoiles au sommet de la branche
des géantes. Les résultats de mon travail de thése montrent cependant que si la composition en
éléments s peut étre trés différente d’un amas & l'autre, elle est en revanche constante au sein
d’un méme amas. Il semble donc au contraire de ce & quoi on s’attendrait en suivant strictement
le scénario EASE que les amas globulaires soient trés homogénes quant & leur composition chi-
mique en éléments lourds r et s, et que ceci soit totalement indépendant du stade d’évolution
des étoiles analysées.

Mon analyse d’étoiles du turnoff et de sous-géantes dans les amas 47 Tuc, NGC 6752 et
NGC 6397 s’'avére compatible avec les résultats précédemment établis dans des géantes de ces
mémes amas par Norris et Da Costa (1995) ou Castilho et al. (2000). J’ai remarqué une faible
dispersion systématique des rapports [Ba/Fe] entre les naines et les sous-géantes de ces trois amas
que je ne peux pas encore expliquer totalement (erreurs dans les paramétres atmosphériques,
dans les paramétres des raies, dans les méthodes de mesure des largeurs équivalentes ou dans les
comparaisons avec les spectres synthétiques ; effets de ’écart 4 ’ETL ? Voir aussi la section 6.2.3).
En tout cas, si cet effet s’avérait étre réel, il ne va de toute évidence pas dans le sens des prédictions
du scénario EASE. En effet, les abondances déterminées dans les étoiles de ces 3 amas sont
légérement plus importantes dans les sous-géantes que dans les naines (voir tableau 6.4), ce qui
est exactement & l'inverse de ce qu’on attend de l'effet de dilution produit par la croissance de
la zone convective.

En tout cas, le fait d’avoir trouvé des abondances trés homogénes pour les éléments s d’une
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part, et des « anomalies d’abondance » dans les métaux légers d’autre part, dans les étoiles peu
évoluées de plusieurs amas globulaires, en particulier dans des naines (Gratton et al., 2001; Car-
retta et al., 2004), mais aucune corrélation entre ces deux phénomeénes (James et al., 2004a,b),
est tout & fait remarquable. En effet, les naines ne peuvent pas produire d’éléments par capture
de neutrons, et elles ne subissent pas non plus des épisodes de mélange interne profond. Pour
expliquer ces observations en méme temps, on pourrait imaginer par exemple que les amas glo-
bulaires ont été formés & partir de matiére déja enrichie en éléments a, r et s, tout simplement
comme les étoiles de champ du halo & des métallicités comparables (—2.5 < [Fe/H] $ —0.5). Les
anomalies d’abondance des métaux légers pourraient alors étre expliquées par des mécanismes
d’auto-pollution (Ventura et al., 2001; D’Antona et al., 2002) provoqués uniquement dans un
intervalle de masse restreint des étoiles AGB progénitrices ne favorisant pas la production d’élé-
ments s, si bien que la composition chimique des amas en éléments lourds ne serait pas modifiée
ou du moins uniquement dans des quantités trés faibles, voire négligeables. Ceci expliquerait
probablement pourquoi les abondances des éléments lourds dans les amas globulaires suivent si
bien la composition chimique des étoiles de champ du halo de méme métallicité. Ce serait aussi
compatible avec I'idée que les amas globulaires ne doivent pas toujours étre considérés comme des
objets « primordiaux ». Aprés tout, il est aujourd’hui possible d’observer des étoiles de champ
de 100 & 1000 fois plus déficientes en métaux que les amas les plus pauvres en métaux (voir
par exemple Francois et al. 2003 ou bien le cas extréme de I'étoile HE 0107-5240 analysée par
Christlieb et al. 2004).

7.3.2 Autres possibilités

Beasley et al. (2003) ont suggéré un scénario alternatif dans lequel les amas globulaires les plus
pauvres en métaux pourraient étre d’origine pré-galactique et auraient été enrichis par les toutes
premiéres supernovae dans 'univers. Dans leur scénario, une seule supernova & instabilité de
paires issue d’une étoile primordiale extrémement massive (140 < M/Mg < 260) pourrait avoir
été suffisante pour enrichir le gaz primordial jusqu’a une métallicité voisine de [Fe/H] ~ —2.0.
Ils ne font aucune prédiction sur les métaux légers (O, Na...) car ceux-ci peuvent étre affectés
par différents processus d’évolution chimique. L’analyse est plutot focalisée sur les éléments plus
lourds que le silicium (Z > 14).

D’aprés les propres conclusions de Beasley et al. (2003), les principaux problémes de ce type
de modéle sont :

1. de toute évidence, il faut combiner différents intervalles de masse pour les progéniteurs
stellaires de Population III si on veut expliquer simultanément les rapports d’abondance
observés : [Si/Fe], [Ca/Fe], et [Ti/Fe], [V/Fe] ou [Ni/Fe] (voir aussi Heger et Woosley, 2002;
Chieffi et Limongi, 2002) ;

2. des progéniteurs aussi massifs ne produisent pas de noyaux assez lourds pour jouer le réle de
sites pour les captures neutroniques et la fusion de I'hélium n’est pas une source de neutrons
assez importante : il n’y a donc pas de processus s dans de telles étoiles. L’explosion des
supernova & instabilité de paires trés massives ne laisse pas d’étoile & neutrons et aucune
onde de choc n’est propagée dans une région o des captures d’électrons ont pu avoir lieu
en quantité suffisante : il n’y a donc pas non plus d’éléments formés par processus r.

Il faudrait donc invoquer d’autres conditions physiques pour expliquer la présence des métaux
lourds (Sr, Y, Ba, Eu...) dans les amas globulaires & partir des modéles de supernova extrémement
massives (rotation de 1’étoile massive, pollution du milieu environnant). Une solution partielle
serait d’expliquer les abondances des éléments r en invoquant les effets cumulés avec les ejecta
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d’étoiles de masses plus faibles qui évoluent en supernovee « réguliéres » et en étoile & neutrons.

Quoi qu’il en soit, ce type de scénario ne peut pas expliquer la dispersion trés importante
des métaux légers observée aussi dans les naines du turnoff. Cayrel et al. (2004) ont d’ailleurs
récemment montré que les abondances observées dans les étoiles trés déficientes en métaux du
halo de la Galaxie sont incompatibles avec les prédictions d’ejecta provenant d’étoiles extréme-
ment massives tel que d’hypernovee (voir Umeda et Nomoto, 2002) ou les supernove & instabilité
de paires (voir Heger et Woosley, 2002).
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Conclusion et perspectives

1 Principaux résultats

Pendant mon travail de thése, j’ai eu l'occasion de déterminer les abondances d’éléments
formés par capture de neutrons (le strontium, 'yttrium, le baryum et l’europium) dans des
étoiles trés peu évoluées de 3 amas globulaires & différentes métallicités : NGC 6397, NGC 6752
et 47 Tuc, de métallicités respectives [Fe/H] ~ —2.0, —1.5, et — 0.7. Il s’agit en fait de la toute
premiére détermination d’abondances de ces éléments dans un échantillon d’étoiles du turnoff et
de sous-géantes d’amas. J’ai analysé 37 étoiles d’amas, auquel se sont rajoutés 25 étoiles de champ
du halo. Ces données ont été obtenues au VLT avec le spectrographe échelle a haute résolution
UVES dans le cadre du Large Programme ESO « Distances, Ages, and Metal Abundances in
Globular Clusters » dirigé par R. G. Gratton (INAF-Observatoire de Padoue, Italie). Toutes les
étoiles d’amas ont des magnitudes V' 2 15.5, les plus faibles étant celles du turnoff de 47 Tuc
avec des magnitudes de presque V ~ 17.5.

J’ai utilisé mes résultats pour tester diverses versions du scénario d’auto-enrichissement pro-
posé pour la formation des amas globulaires de la Galaxie. J’ai montré que la version la plus «
classique » qui avait été proposée par Truran et al. (1991) ne peut pas expliquer les rapports
d’abondance observés pour les éléments formés par capture de neutrons (métaux lourds). J'ai
aussi montré que des modeéles plus complexes tels que ceux de Thoul et al. (2002) ou Beasley
et al. (2003) ne correspondent pas aux observations. Les résultats principaux de mes travaux ont
été publiés dans deux articles (James et al., 2004a,b) et peuvent étre résumés ainsi :

1. Les éléments formés par capture de neutrons présents dans les étoiles peu évoluées (naines
et sous-géantes) d’amas globulaires ne montrent pas de lien avec les anomalies d’abondance
observées pour les métaux légers;

2. Les amas globulaires semblent étre trés homogenes dans les abondances des métaux lourds,
et ceci ne dépend pas du stade d’évolution des étoiles observées (autrement dit, ce point
est indépendant de la position de 1’étoile dans le diagramme couleur-magnitude de I’amas
observé) ;

3. Les abondances des éléments formés par capture de neutrons, ainsi que les rapports d’abon-
dance [Ba/Eu] et [Sr/Ba] ou [Y/Bal], montrent de fagon trés nette qu’il y a eu un enri-
chissement chimique progressif pour ces éléments en fonction de la métallicité des amas
observés. Les éléments lourds présents dans les étoiles d’amas ne peuvent donc pas avoir
été synthétisés uniquement par du processus r, il y a nécessairement eu une contribution
du processus s.

En tenant compte de ces résultat, si on adopte un scénario d’auto-pollution pour expliquer
les trés grandes variations d’abondance des métaux légers (Ventura et al., 2001; D’Antona et al.,
2002), il faudrait nécessairement que les étoiles progénitrices de type AGB ayant provoqué les ano-
malies d’abondances n’aient pas fabriqué assez d’éléments s pour qu’on détecte une quelconque
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corrélation entre les deux phénoménes dans la génération d’étoiles d’amas observée actuellement.

2 Perspectives

A ce jour, il n’y a que trés peu d’observations de qualité d’étoiles trés peu lumineuses et trés
peu évoluées dans les amas globulaires galactiques. D’autres observations de ce type sont donc
nécessaires pour confirmer entre autre : (1) ’homogénéité dans les abondances des métaux lourds
4 tous les stades d’évolution ; (2) si la dispersion du rapport [Ba/Eu] parmi les amas globulaires
les plus déficients en métaux ([Fe/H] < —2.0) bien réelle. Il faudrait aussi que les nouveaux
modeéles développés le soient non seulement dans le but d’expliquer la formation des amas ou les
anomalies d’abondance dans les métaux légers, mais aussi dans 1'idée de faire des prédictions sur
les abondances des éléments lourds.

De nouveaux instruments comme FLAMES (GIRAFFE+UVES) au VLT vont permettre de
mieux étudier la dispersion d’abondance notamment dans les étoiles géantes d’amas globulaires.
En effet, le spectrographe multi-objets GIRAFFE équipant FLAMES permet d’observer plus de
100 étoiles d’'un méme amas en une seule pose, ce qui devrait trés vite améliorer la statistique
des observations dans les amas (jusqu’a présent, rares sont les amas dans lesquels on avait
des échantillons ne serait-ce que de 10 étoiles!). Je fais d’ores et déja partie d'un programme
d’observation intensif (PI : Eugenio Carretta, INAF-Observatoire astronomique de Bologne,
Italie) dont le but est 'analyse d’étoiles de 16 amas globulaires de la Galaxie. La résolution
de GIRAFFE est inférieures & celle d’UVES, mais la qualité des spectres (rapport S/B) que
nous obtenons est tout de méme supérieure & celle des spectres de naines et de sous-géantes
que j’ai étudié pendant ma thése car ce nouveau programme vise uniquement des étoiles géantes
dans les amas. FLAMES permet aussi de diriger des fibres vers UVES et d’acquérir donc des
spectres 4 une résolution bien meilleure, ce qui permettra d’obtenir des échantillons d'une dizaine
d’étoiles par amas & trés haut rapport S/B et & trés haute résolution. A ce jour, plus de 100
heures d’observations ont déja été réalisées et 'analyse des données a déja commencé pour les 2
premiers amas observés.
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Annexe A

Liste de raies des éléments lourds

|Elément Z A(A) x (V) log(gf) Réf |
Srit 38 4077.71 0.00  40.17 S96
421552 000 -0.17 S03

Y1 39 3549.010 0.3 -0.28  S03
3600.74 0.18  +0.28 S03
3611.04 013  40.01 S03
3774.33 013  +0.22 S03
3788.70  0.10 -0.07  S96
3950.36  0.10 -0.49  S96
4398.01 0.13 -1.00 S96

Banl 56 4554.03 0.00 +0.170 SO03
5853.69 0.60 -1.010 SO03
6141.73 0.70  -0.077 S03
6496.91 0.60 -0.380 SO03

Eunr 63 4129.72 000 +0.22 SO03

4205.04 0.00 +0.21  S03
S96 : Sneden et al. (1996) ; S03 : Sneden et al. (2003).

TAB. A.1 - Liste de raies pour les éléments lourds.
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Annexe B

Structure hyperfine

B.1 Rappels

La structure hyperfine des raies spectrales résulte de I'interaction dip6laire magnétique entre
le moment cinétique de spin d’un noyau I et le moment cinétique électronique total J des
électrons. Elle a pour effet principal de désaturer les raies fortes, d’ol son importance dans
la plupart des calculs d’abondance sur de telles raies. Pour des raies faibles, la séparation en
structure hyperfine change uniquement le profil des raies sans en changer la largeur équivalente
totale. Dans le cas de raies trés fortes, 'effet de la structure hyperfine est aussi diminué car toutes
les composantes hyperfines sont aussi complétement saturées.

On peut obtenir la longueur d’onde des composantes de structure hyperfine en utilisant les
équations B.1 et B.2 ci-dessous :

1 3C(C+1)—4J(J+1)I(I+1)
AE=-AC+B STET-DEI-T) (B.1)
avec : '
C=F(F+1)-II+1)-J(J+1) (B.2)

ot le nombre quantique F prend les valeurs de I +J & |I—J|, ce qui donne donc (2J 4 1) niveaux
quand I > J, ou (27 + 1) niveaux si I < J. Les transitions permises entre deux niveaux sont
celles pour lesquelles AF = 0, +1, et la transition 0 — 0 est interdite. Les constantes A et B sont
prises dans la littérature, ainsi que les valeurs des des nombres quantiques I et J suivant ’atome
considérée (références dans McWilliam et al., 1995; McWilliam, 1998; Lawler et al., 2001).

B.2 Exemple du Baryum

Il s'agit ici uniquement de préciser comment obtenir les log (gf); pour les différentes com-
posantes de la structure hyperfine du baryum d’aprés le tableau 1 « BaIl HFS Line List » de
McWilliam (1998) :

gf;; = gf x %(i) x force(}, 5) = log(gf; ;) = logyo(gf; ;)
avec :
%(4) : pourcentage associé & lisotope “Ba dans un mélange r/s donné (avec ¢ = 134, 135, 136,

137 et/ou 138);
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force(), ) : force de la j*™¢ composante de structure hyperfine de l'isotope considéré dans la
raie de longueur d’onde centrale A.

Pour le Bali, les raies possédant une structure hyperfine sont : A = 4130.7, 4554.0, 4934.1,
5853.7 et 6141.7 A. On notera que la raie du Bal 4 6496.9 A ne posséde pas de structure
hyperfine. Les tableaux B.1, B.2 et B.3 ci-dessous reprennent les données du tableau 1 de |’article
de McWilliam (1998) pour les raies détectées dans nos spectres d’étoiles d’amas et d’étoiles de
champ. J’ai ajouté & titre d’exemple les log(gf) dans le cas d’un mélange isotopique avec 100%
de processus 7. Notons que dans ce cas, la contribution des isotopes **Ba et *3Ba est nulle
car ceux-ci ne peuvent pas étre produits par le processus r & cause de la formation des noyaux
stables 134Xe et 136Xe.

[Isotope A (A)  force log(gf), 100% de r |
[ Ba11 (M554.00) : x = 0.000 eV, log(gf) = +0.17 |

131Ba  4554.000 1.0000
135Ba  4553.969 0.1562 -1.034
4553.970  0.1562 -1.034
4553.971  0.0625 -1.432
4554.017 0.4375 -0.587
4554.020 0.1562 -1.034
4554.021 0.0313 -1.732
136Ba  4554.000 1.0000
I37Ba  4553.965 0.1562 -1.131
4553.967 0.1562 -1.131
4553.968  0.0625 -1.529
4554.020 0.4375 -0.684
4554.022 0.1562 -1.131
4554.023 0.0313 -1.829
133Ba  4554.000 1.0000 -0.383

TAB. B.1 - Structure hyperfine de la raie de Ba11 (A\4554.0), d’aprés McWilliam (1998).
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[Isotope A (A)  force log(gf), 100% de r |
[ Ba1r (\5853.70) : x = 0.604 ¢V, log(gf) = —1.01 |

134B3  5853.700 1.0000
135Ba  5853.697 0.0875 -2.466
5853.698 0.1000 -2.408
5853.699 0.0625 -2.612
5853.700 0.0250 -3.010
5853.700 0.1250 -2.311
5853.700 0.3500 -1.864
5853.701 0.0625 -2.612
5853.703  0.1000 -2.408
5853.704 0.0875 -2.466
136Ba  5853.700 1.0000
137B3  5853.696 0.0875 -2.563
5853.697 0.1000 -2.505
5853.699 0.0625 -2.709
5853.700 0.0250 -3.107
5853.700 0.1250 -2.408
5853.700  0.3500 -1.961
5853.702  0.0625 -2.709
5853.703  0.1000 -2.505
5853.704 0.0875 -2.563
13883 5853.700 1.0000 -1.563

TAB. B.2 - Structure hyperfine de la raie de Ba11 (A\5853.7), d’aprés McWilliam (1998).
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Isotope X (A) force log(gf), 100% de r
Ba11 (A6141.70) : x = 0.704 eV, log(gf) = —0.07
134B3  6141.700 1.0000
135Ba  6141.695 0.0042 -2.845
6141.697 0.0583 -1.702
6141.698 0.0063 -2.669
6141.699 0.3750 -0.894
6141.699 0.0729 -1.605
6141.701 0.0563 1717
6141.701 0.2333 -1.100
6141.702 0.0625 -1.672
6141.702 0.1312 -1.350
136B3  6141.700 1.0000
137Ba  6141.703 0.0625 -1.769
6141.701 0.0563 -1.814
6141.698 0.0063 -2.765
6141.702 0.1312 -1.447
6141.699 0.0729 -1.702
6141.695 0.0042 -2.942
6141.701 0.2333 -1.197
6141.697 0.0583 -1.799
6141.699 0.3750 -0.991
I38Ba  6141.700 1.0000 -0.623

TAB. B.3 - Structure hyperfine de la raie de Ba11 (A6141.7), d’aprés McWilliam (1998).
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B.3 Raie d’Eull 4 4129.7 A

Isotope A (A)  x (&V) log(gf)
(mélange solaire)

1IEy  4129.600 0.000 -1.512
4129.604  0.000 -1.035
4129.617  0.000 -1.316
4129.622  0.000 -0.977
4129.626  0.000 -1.512
4129.642  0.000 -1.257
4129.648  0.000 -0.847
4129.653  0.000 -1.316
4129.675 0.000 -1.294
4129.682  0.000 -0.696
4129.688  0.000 -1.257
4129.717  0.000 -1.480
4129.724  0.000 -0.545
4129.730  0.000 -1.294
4129.774  0.000 -0.401
4129.781  0.000 -1.480
IS8y 4129.681  0.000 -1.512
4129.684  0.000 -1.035
4129.687  0.000 -1.316
4129.691  0.000 -0.977
4129.694  0.000 -1.512
4129.698  0.000 -1.257
4129.701  0.000 -0.847
4129.704  0.000 -1.316
4129.713  0.000 -1.294
4129.715  0.000 -0.696
4129.719  0.000 -1.257
4129.733  0.000 -1.480
4129.734  0.000 -0.545
4129.737  0.000 -1.294
4129.758  0.000 -0.401
4129.760  0.000 -1.480

TaAB. B.4 — Structure hyperfine de la raie d’Eu11 (\129.7), d’aprés Lawler et al. (2001).
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Annexe C

Calcul de rapports d’abondance pour le
processus r

Sommaire
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C.1 Rapport [A/B]; ou [A(44)/Br]?

Soient A et B deux éléments lourds produits par capture de neutrons. Le rapport [X/Y].
correspond & leur rapport solaire ramené uniquement & la composante du processus 7. Il est
donné par :

[A/B], = log (A/B), — log (A/B),, (C.)

La plupart des éléments lourds peuvent étre fabriqués a la fois par processus r ou s. Ils sont
cependant tous produits en priorité par l'un ou l'autre de ces processus. Il est donc intéressant
de faire le rapport de ’'abondance de deux éléments produits a priori par des processus différents
afin d’établir lequel des processus de nucléosynthése est prédominant dans le cas étudié. Pour le
cas des étoiles déficientes en métaux, on va donc par exemple comparer un rapport d’abondance
[A/B] 4 la valeur [A/B], obtenue uniquement pour le processus r dans le Soleil.

Parmi les métaux lourds les plus légers (30 < Z < 56), on peut distinguer au moins un autre
mécanisme de production intervenant & métallicité intermédiaire (—2.0 S [Fe/H] < —1.0) et que
'on qualifie de processus weak s. Le tableau C.1 nous indique la fraction de la contribution de la
composante main s & la valeur solaire totale. Le pourcentage restant regroupe donc le processus
r, mais aussi la contribution weak s dans le cas des métaux & Z < 56. Pour avoir le rapport
[A/B], dans le cas de deux éléments A (30 < Z < 56) et B (Z > 56), il faudra penser & enlever
la contribution weak s de la derniére ligne du tableau précédent. Par contre, le rapport [C/D],
de deux éléments C et D dont le numéro atomique est tel que Z > 56 se calcule directement &
partir du tableau C.1. Les sections suivantes vont illustrer le cas des rapports obtenus pour les
éléments Sr, Y, Ba et Eu et que j’ai utilisés dans ma theése.
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Anneze C. Calcul de rapports d’abondance pour le processus r

I—Elément Fe Srp Yn Bang Eug l
VA 26 38 39 96 63
log e(X)G 748 290 224 213 0.1
composante main s ... 085 092 081 0.058
composante r (+ weak s) ... 0.15 0.08 0.19 0.942

TaB. C.1 - Abondances et fractions et s solaires, d’aprés Grevesse et Sauval (2000) et Arlandini
et al. (1999). La derniére ligne donne la fraction qui n’est pas du pur processus main s dans le
Soleil. Pour les éléments les plus lourds (Z > 56), il s’agit donc uniquement de la fraction r, mais
pour les éléments plus légers (30 < Z < 56), cette fraction comprend la fraction r et la fraction
de processus weak s.

C.2 Rapport [Ba/Eu],

Dans ce cas, le calcul est assez simple car le baryum et 'europium sont des éléments fabriqués
uniquement par les processus r et s classiques (composantes main). On n’a donc pas besoin
d’éliminer une quelconque fraction de processus weak s des valeurs lues dans le tableau C.1. On
a donc d’aprés ’équation (C.1) :

[Ba/Eu], = log (Ba/Eu), — log (Ba/Eu)
1l faut donc calculer les nombres d’atomes de Ba et d’Eu produits uniquement par processus r :
Npag,, =019x 10% et Ngy,,=0942x10°*" = log(Ba/Eu), = 0.92

Or, dans le Soleil nous avons : log (Ba/Eu)g = 2.13 — 0.51 = 1.62, ce qui abouti finalement au
rapport :

[Ba/Eu], = —0.70 (C.2)

C.3 Rapports [Sr/Baj, et [Sr(-;.)/Bag)

Contrairement au Ba qui est principalement produit par la composante main du processus s,
le St peut étre produit aussi par le processus weak s (parfois méme jusqu’a 20 %). Si on reprend le
méme calcul que celui pour le rapport [Ba/Eul,., on va trouver un rapport incluant la composante
weak s (notée w) et qui n’est donc pas exactement ce que nous cherchons, & savoir le rapport de
production par processus r uniquement :

[Sr(r_H,,)/Ba(r)] = log (SI(T+w)/Ba(r)) —log (Sr/Ba)®

Au lieu de :
[Sr/Ba),. = log (Sr/Ba),. — log (Sr/Ba),,

1l faut donc enlever cette contribution weak s & la fraction r + w pour obtenir du processus
r uniquement. D’aprés Mashonkina et Gehren (2001) on peut utilise un rapport 3/2 entre la
composante weak s et la composante du processus r (voir aussi Beer et al., 1992; Arlandini et al.,
1999). Donc, dans les 15 % de Sr non-produits par processus main s, on a :

0.15 = r = 0.06

w
T

CYIS
1l
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C.4. Rapports [Y/Baj et [Y(1v)/Ba)/

Ce qui nous donne :
N, =006 x10*% = log(Sr/Ba), = 0.27

Dans le Soleil, nous avons : log (Sr/Ba), = 2.90 — 2.13 = 0.77, d’ot le rapport souhaité de :

[Sr/Ba], = —0.50 (C3)

Si toutefois le calcul est directement mené comme dans le cas du rapport [Ba/Eu],., on trouve
alors :
Nsr,py =015 x10*° = log (Sr(r4u)/Bag) = 0.67

Dot :

[Sr(r+w)/Ba(,.)] = —0.10 (C4)

C.4 Rapports [Y/Ba], et [Y(r;,)/Ba)]

De la méme fagon que le strontium, I'yttrium peut aussi étre fabriqué par processus weak s. Si
on utilise le méme rapport 3/2 que précédemment pour la fraction de production par processus
weak s par rapport & la production par processus r, on trouve :

Ny, =0.032x10*** = log(Y/Ba), = —0.66

La valeur solaire totale étant de : log (Y/Ba), = 2.24 — 2.13 = 0.11, le rapport pur r est de :

[Y/Ba], = —0.77 (C.5)

Si on tient compte du processus weak s, on a :
Nygpo) =008 x 102 = log(Y(riu)/Bag)) = —0.27

Dot :

[Y(T_l_w)/Ba(,.)] =—-0.38 (C.6)

Bien entendu, ces valeurs dépendent entiérement des modéles qui estiment la production des
éléments par processus wesk s et on peut donc trouver des valeurs assez variables. Les valeur
utilisées dans ma thése sont donc purement indicative d’une contribution autre que celle du pur
processus r & la synthése des éléments lourds dans les amas globulaires ou dans les étoiles de
champ du halo & des métallicités intermédiaires.
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Annexe D

Eléments lourds dans des étoiles du

turnoff et des sous-géantes de
NGC 6752

Résumé. Des spectres 4 haute résolution (R 2 40000) ont été acquis avec UVES sur le
VLT-Kueyen (UT2) pour 9 étoiles naines du turnoff et 9 sous-géantes dans ’amas globulaires
NGC 6752. Ces données ont été utilisées pour déterminer les abondances de quelques éléments
lourds (strontium, yttrium, baryum et europium). Cet article présente pour la premiére fois des
résultats précis concernant les éléments lourds dans cet amas globulaire. Nous n’avons pas trouvé
d’effet systématique entre les abondances déterminées dans les étoiles du turnoff, les sous-géantes
et les géantes. Dans notre échantillon, nous avons obtenu les abondances moyennes suivantes pour
ces éléments (étoiles du turnoff et sous-géantes) : [Sr/Fe] = 0.06 £ 0.16, [Y/Fe] = —0.01 +0.12,
[Ba/Fe] = 0.18 £ 0.11 et [Eu/Fe] = 0.41 £ 0.09. La dispersion dans les rapports d’abondance
des différents éléments est faible et peut étre totalement expliquée par les erreurs commises lors
de cette détermination. Ces rapports sont en accord avec les valeurs trouvées dans les étoiles de
champ du halo & des métallicités comparables. Nous n’avons pas observé de corrélation entre les
abondances d’éléments produits par capture neutronique et les variations d’abondance d’O ou
de Na d’une étoile & l’autre. Les rapports [Ba/Eu] et [Sr/Ba] indiquent clairement que cet amas
globulaire a été enrichi de maniére uniforme par les processus de synthése r et s.
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Abstract. High resolution spectra (R > 40000) for 9 main sequence turn-off stars and 9 subgiants in the globular cluster
NGC 6752 were acquired with UVES on the VLT-Kueyen (UT2). These data have been used to determine the abundances
of some heavy elements (strontium, yttrium, barium and europium). This paper presents for the first time accurate results for
heavy elements in this globular cluster. We did not find any systematic effect between the abundances found in turn-off stars,
subgiants, and giants. We obtain the following mean abundances for these elements in our sample (turn-off stars and subgiants):
[St/Fe] = 0.06 % 0.16, [Y/Fe] = —0.01 = 0.12, [Ba/Fe] = 0.18  0.11, and [Eu/Fe] = 0.41 + 0.09. The dispersion in the
abundance ratios of the different elements is low and can be totally explained by uncertainties in their derivation. These ratios
are in agreement with the values found in field halo stars with the same metallicity. We did not observe any correlation between
the [n-capture/Fe] ratios and the star-to-star variations of the O and Na abundances. The [Ba/Eu] and [St/Ba] ratios show clearly

that this globular cluster has also been uniformly enriched by r- and s-process synthesis.

Key words. stars: abundances — Galaxy: globular clusters: individual: NGC 6752

1. Introduction

Spectroscopic observations of globular cluster stars can pro-
vide many clues to understand the formation and evolution of
the early Galaxy. As they are among the oldest stellar objects
known, they can be used as natural laboratories for testing the
theory of stellar evolution.

1n a given Galactic globular cluster, stars are commonly ac-
cepted to have all about the same age and at least the same
metallicity. But if there doesn’t seem to be evidence yet for any
kind of age variation among stars in a single cluster, small scat-
ters in their individual abundances have already been found,
thus leading to the question of the primordial or evolutionary
origin of these scatters. Most globular clusters (GCs) seem
to have a rather homogeneous iron abundance, but there is
evidence of a few clusters with star-to-star variations in the

Send offprint requests to: G. James,
e-mail: Gael.James@obspm. fr

* Based on observations made with the ESO VLT-UT2 at the
Paranal Observatory, Chile (ESO-LP 165.L-0263).

abundances of iron-peak elements (e.g. w Cen). Further strik-
ing star-to-star variations are also seen in the abundance pat-
terns of other elements (e.g. CH and CN bands, Al, Na, and Mg
variations, and Al1-O or O-Na anticorrelations). The detection
of heavier elements and the study of their abundance patterns
can be used as a tool to understand the origin of the chemical
enrichment of a globular cluster. Especially, a comparison of
the abundances of neutron-capture elements (roughly A > 60)
can be very helpful to distinguish which chemical enrichment
scenario has more probably taken place among the cluster stars,
depending on the relative fraction of elements produced by the
1- or the s-process. As almost every globular cluster chemical
analysis up to now has only been done on giant stars, it is there-
fore also significant to investigate the possible inhomogeneity
of the abundances in the different evolutionary sequences of a
globular cluster.

This work is part of the ESO-Large Program 165.L-0263
(PI: R. G. Gratton), which is dedicated to the analysis of high-
resolution spectra (R > 40000) of a large sample of dwarfs
near the turn-off and early subgiants at the base of the red
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giant branch (RGB) in at least three globular clusters (47 Tuc,
NGC 6397 and NGC 6752). The first results of this program
(Gratton et al. 2001) already showed clearly — and for the first
time — the O-Na anticorrelation among turn-off stars and early
subgiants in NGC 6752, ruling out the hypothesis of mixing as
being the origin of these anomalies. A more recent work has
been done by Bonifacio et al. (2002) on the lithium content of
NGC 6397, its possible primordial origin in this cluster, and its
influence on the standard big-bang model.

Previous precise abundance determinations in globular
clusters have only been done for bright giant stars (V ~ 11-12),
and the few attempts to derive abundances in fainter or less
evolved stars (e.g. Boesgaard et al. 1998; King et al. 1998) ob-
tained only very low S/N spectra, and thus not really reliable
measurements of the n-capture elements. UVES, the echelle-
spectrograph at the VLT-UT2 (Kueyen), is one of the few in-
struments able to obtain spectra with higher S/N values for
such faint stars (V ~ 16-17), which allows to measure accu-
rate abundances also for heavy elements.

Concerning the cluster NGC 6752, there are only a few ref-
erences about abundance determinations, most of them being
metallicity (in this case, iron abundances) determinations (Zinn
& West 1984; Minniti et al. 1993; Carretta & Gratton 1997),
and some others beeing abundance analyses including several
other elements (Norris & Da Costa 1995; Grundahl et al. 2002;
Yong et al. 2003). All these studies have been done on bright
giant stars, and the only few results on heavy elements are
reported in the paper of Norris & Da Costa (1995).

In this paper, we present for the first time accurate results
for abundances of several heavy elements (Sr, Y, Ba, and Eu)
in turn-off stars and early subgiants (at the base of the RGB) in
a globular cluster, NGC 6752.

2. Observations

The observations were carried out in several runs at the Kueyen
(VLT-UT2) Telescope with the UVES high-resolution echelle
spectrograph in June and September 2000, and they have al-
ready been described by Gratton et al. (2001). For the cluster
NGC 6752, data have been obtained for 9 dwarfs around the
turn-off (TO) point, and 9 subgiants at the base of the RGB.
The observed stars are listed in Table 1. Star identifi-
cations and photometry are from Grundahl et al. (2000).
Exposure times range from about 1 hour for the brightest sub-
giants to about 4 hours (split in 3 to 4 exposures) for the
faintest turn-off stars. The observations were done with the
UVES Dichroic #2 mode, which allows to covera wide spectral
range (350470 nm for the blue spectra, and 570-870 nm for
the red ones). The resolution (R = A/AR) is always over 40 000,
depending mainly on the slit width (see Gratton et al. 2001).
In Table 1, we give S/N ratios per pixel around 450 and
650 nm (there are ~5 pixels per resolution element), near the
observed lines of strontium, yttrium, barium, and europium
(Srm: 407.77 and 421.55 nm; Y11: 395.03 and 439.80 nm;
Bal1: 455.40, 585.37, 614.17 and 649.69 nm; Eu11: 412.97 and
420.50 nm). S /N ratios range from ~15 in the worst cases of the
blue spectra (for the turn-off star #4661), to ~65 in the red spec-
tra (subgiant #1400, and turn-off star #4907). Figure 1 shows

G. James et al.: Heavy elements abundances in NGC 6752
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Fig. 1. Top: UVES (VLT-UT2) normalized spectra of NGC 6752 stars
#1665 (subgiant) and #4383 (dwarf), centered on the Bam (614.17 nm)
line, showing a direct comparison of the strength of the lines between
subgiants and dwarfs in the cluster. The spectrum of star #4383 has
been offsetted to avoid overlap. Bottom: spectral region of star #1400
(subgiant), centered on the Eulr (412.97 nm) line.

typical examples of our spectra in the regions of the Bail line
at 614.17 nm, and the Eu11 line at 412.97 nm.

3. Abundance analysis
3.1. Model atmospheres and stellar parameters

The adopted model atmospheres (OSMARCS, LTE) have been
computed using the grid defined by Edvardsson et al. (1993),
with an updated version of the MARCS code of Gustafsson
et al. (1975) with improved UV-line blanketing (see also
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Table 1. Data for our NGC 6752 Stars. Star identifications and photometry are from Grundahl et al. (2000).

Star # V b-y SIN SIN [Fe/H] [St/Fe] [Y/Fe] [Ba/Fe] [EuFe]
@450nm @650 nm
Subgiants

(Tog = 5347 K; log g = 3.54; [Fe/H] = -1.50; £ = 1.1 kms™)

1400 1589 050 49 65 -140 012 000 0.10 0.37
1406 1590 048 54 58 -147 003 -0.02 0.20 0.42
1445 1589 050 36 57 -156 000 -0.09 0.33 0.51
1460 1594 047 35 58 -142 004 023 0.20 0.31
1461 1595 049 26 44 -140 007 -0.10 0.23 0.25
1481 1595 046 42 62 -152 013 000 0.30 0.46
1563 1603 047 33 52 -1.60 006 022 0.36 0.54
1665 1604 048 30 47 -150 007 003 0.27 0.36
202063 1594 047 27 50 -155 011 0.3 0.23 0.40
< mean > -149 001 -0.01 0.25 0.40
o (std. dev.) 007 009 013 0.08 0.09
Dwarfs
(Tog = 6226 K; log g = 4.28; [Fe/H] = —1.50; £ = 0.7kms™)
4341 1715 035 20 4 -148 007 -0.13 005 <052
4383 17.11 036 39 59 -145 011 000 0.14 <044
4428 17.14 037 42 61 -159 030 <0.00 020 <063
4458 17.16  0.34 % 45 -150 019 <003 015 <062
4661 1722 034 16 2% -142 028 <012 001 <067
4907 1720 035 52 66 -152 029 009 0.18 0.53
5048 1728 035 36 62 -147 027 007 0.14 0.41
200613 1720 038 19 34 -135 019 019 003 <044
202316 1728 035 35 51 -1.53 006 00l 021 <047
< mean > -148 012 003 0.11 0.47
o (std. dev.) 007 019 0.1l 0.09 0.08

Edvardsson et al. 1994). In these computations, we used the
solar abundances of Grevesse & Sauval (2000).

Our sample stars near the turn-off are all very close to each
other in the Strémgren color-magnitude diagram of NGC 6752,
and so are also the sample stars at the base of the RGB.
All the stars in each one of these two sets of data have con-
sequently very similar stellar parameters: effective tempera-
tures (Tg), surface gravities (log g), and microturbulent veloc-
ities (£). Gratton et al. (2001) already showed clearly that we
could use two sets of mean atmospheric parameters: one for
the TO stars, and another one for the subgiants. In the present
work, we used these mean parameters, and adapted them to fit
the data with our models.

To check the parameters given by Gratton et al. (2001), we
first used two spectra: the average of the 9 TO stars, and the
average of the 9 subgiants. The S/N ratios (per pixel) of these
summed spectra are much higher than those of the single spec-
tra (~60 and ~80 for the blue TO and subgiants average spectra
around 450 nm; ~100 and ~140 for the red TO and subgiants
average spectra near 650 nm; see Table 1 for the individual
S/N ratios), which allows an accurate equivalent width mea-
surement of many reliable Fe1and Fe 11 lines.

Gratton et al. (2001) obtained their effective temperatures
using Strdmgren photometry from Grundahl et al. (2000), and

by fitting the wings of the H, profiles of the spectra. They
compared the resulting effective temperatures to a calibration
based on the work of Alonso et al. (1996) for MS-stars. In this
work, the effective temperature for our two resulting spectra
was checked by assuming that there is no trend between the
Fe1 equivalent widths and the excitation potentials, and by fit-
ting the wings of the H, profile of the spectra. We also checked
the gravities and microturbulent velocities by comparing theo-
retical curves of growth with observational curves of growth.
The gravities were verified with the jonization equilibrium of
Fe1 and Fe11, and the microturbulent velocities were checked
imposing the Fe1 abundances to be independent of the equiv-
alent width of the lines. Finally, we found that the parameters
used by Gratton et al. (2001) were compatible with these veri-
fications within the error bars given in that paper.

These sets of parameters were then used to recompute
the Fe abundance' with our OSMARCS code, and we found
[Fe/H] = -1.50, which we finally used as input parameter in
our detailed computations.

! We adopt here the usual spectroscopic notations that [A/B] =
Ioglo(NA/NB) - logm(NA/NB)ey and that log €(A) = 1°g|o(NA/NH) *
12.0, for elements A and B. We assume also that metallicity is equiv-
alent to the stellar [Fe/H] value.
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As a next step, we checked for each single star that these pa-
rameters were giving coherent results by computing the abun-
dances of up to ~30 lines of Fe1and Fe Il weaker than 100 mA.
At last, we adopted the following two sets of parameters:
{Teq = 5347 K; log g = 3.54; [Fe/H] = -1.50; £ = 1.1 km s7h)
for the subgiants, and {Teq = 6226 K; logg = 4.28; [Fe/H] =
-1.50; ¢ = 0.7 km s™'} for the turn-off stars (see Table 1).

3.2. Iron abundances

For iron lines, we deduced abundances from equivalent width
measurements made with an automatic line fitting procedure
based on the algorithms of Charbonneau (1995), which per-
form both line detection and Gaussian fits of unblended lines.
Although many more lines are visible on the spectra, we made
a selection of 30-40 (depending on the quality of the-spectra)
unblended Fe1 lines with equivalent widths lower than 100 mA,
and we kept all the detected unblended Fe 11 lines. The results
for individual stars are listed in Table 1. The iron abundances
are the average of the Fe1 and Fenl abundances.

Previous iron abundance determinations have already been
done for this cluster. For bright giant stars, Zinn & West (1984),
Minniti et al. (1993), and Norris & Da Costa (1995) found re-
spectively [Fe/H] = —1.54, [Fe/H] = —1.58 (3 stars), and
[Fe/H] = —1.54 (6 stars), while Carretta & Gratton (1997)
found a higher value for their 4 observed giants ([Fe/H] =
—1.42). Gratton et al. (2001) confirm this metallicity for our
sample ([Fe/H] = -1.42). More recently, Grundahl et al.
(2002) and Yong et al. (2003) published a metallicity of
[Fe/H] = -1.62, respectively for 21 RGB bump stars, and
20 bright giant stars in this cluster. The average value of
[Fe/H] = —1.49 + 0.07 (standard deviation around the mean
value, see Table 1) for our whole sample is fully compati-
ble with all these previous values within the errors that could
have been made on our atmospheric parameters (see Sect. 3.4
hereafter).

The differences in iron abundance between the different
previous analyses on this cluster have been discussed by Kraft
& Ivans (2003) and seem to be due mainly to differences in
the adopted models (MARCS, Kurucz...). And more precisely,
concerning the slight difference (0.07 dex) of our value and the
previous metallicity published by Gratton et al. (2001) from
the same data, it is partly due to our different T'(7) laws (tem-
perature variation as a function of the optical depth), lead-
ing to a difference in the temperature at the depth of line
formation, and finally to a small shift in the metallicity (we
used OSMARCS models, while the previous analysis has been
done using Kurucz models). Moreover, when comparing our
Fe abundances with those obtained in Gratton et al. (2001), it
should be noted that these last are the abundances from Fe1
alone. Those obtained from Fe 11 lines are a bit lower (-1.49 for
the TO stars, and —1.57 for the stars at the base of the RGB).
If the same average than in the present paper is done, the dif-
ference between the two determinations would be very small
(~0.02 dex; the exact value depends on the weights given when
computing the average). However, it should also be noticed that
the value used in Gratton et al. (2001) is that appropriate for the
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purpose of obtaining the ages (Gratton et al. 2004) because also
for the field stars we only consider Fe L.

But this is not a critical point in this work because we are
presenting abundances ratios. Apart from that, we confirm the
small dispersion in iron abundance: the standard deviation® for
the whole sample (TO stars and subgiants) is 0.07 (we obtain
0.10 from the data published in Gratton et al. 2001).

3.3. Heavy elements abundances

Strontium and yttrium abundances were computed from equiv-
alent width measurements in the same way as our iron abun-
dances. The excitation potentials and log g for the Sr1ii and
Y1 lines were taken from Sneden et al. (1996). As bar-
jum and europium transitions are generally affected by hyper-
fine structure (hereafter hfs; e.g. see McWilliam et al. 1995;
McWilliam 1998, and references therein), we computed a syn-
thetic spectrum over several A and compared it interactively
to the observed one. We used the latest version of the syn-
thetic spectrum codes of Spite (1967). Figure 2 shows typi-
cal comparisons between synthetic and observed spectra for
the Ba1l line at 614.17 nm and for the Eu1l line at 412.97 nm
for dwarfs and/or subgiants of our sample. The hfs parameters
for the Ba1l and Eu I lines have been taken respectively from
McWilliam (1998) and Lawler et al. (2001).

For strontium, mean abundances were obtained from at
least one line at 407.77 nm or at 421.55 nm, and in most cases
from both lines. For yttrium, we could almost always detect
the lines at 395.03 and 439.90 nm in the subgiants, and at least
the line at 395.03 nm in the dwarfs. For barium, we had at
least three lines at 455.40, 614.17 and 649.69 nm, and some-
times also a third line at 585.37 nm. In the case of europium,
we usually could detect the two expected lines at 412.97 and
420.50 nm in the subgiants, but for most of the TO stars, we
could only give upper limits for both lines.

The abundances of these four heavy elements are given in
Table 1. We obtain the following average values (with indica-
tion of the standard deviation): [Sr/Fe] = 0.06+0.16,[Y/Fe] =
-0.01+0.12,[Ba/Fe] = 0.18+0.11, and [Eu/Fe] = 0.41+£0.09
for our sample stars. Figure 3 displays results for [X/Fe] as a
function of [Fe/H], where X is either Sr, Y, Ba, or Eu. These
abundance patterns will be discussed in the following sections
(see Sect. 4.1).

Our computations have been done using LTE model atmo-
spheres. But it is clear that NLTE can affect heavy elements, in
particular Ba1l and Sr 11 lines, for metal-poor stars in the metal-
licity range —1.90 < [Fe/H] < —1.20 (e.g. Mashonkina et al.
1999). Detailed computations of the NLTE effects have been
done respectively by Mashonkina et al. (1999) and Mashonkina
& Gehren (2000, 2001) for Ban1, Eu1and Sr11 lines. For metal-
licities around —1.50, in most of the cases the NLTE correc-
tions do not exceed 0.15 dex in intensity. However, the intensity
of these effects depends strongly on the observed line and on

2 Here we call standard deviation the square root of the vari-

ance: o(x;...xy) = Var(x...xy), where the variance is given
by Var(x;...xw) = 3538 (5-%7 and % is the mean value
of (x7...xy).
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Fig. 2. Top: synthetic spectra obtained for the BaIl (614.17 nm) line
of stars #1665 (subgiant) and #4383 (dwarf), with additional offset.
Bottom: synthetic spectrum of the Eu I (412.97 nm) line in star #1400
(subgiant). Dots: observations, lines: synthetic spectra.

the atmospheric parameters, and since the uncertainties on our
atmospheric parameters (see Sect. 3.4 and Table 2) combined
with the uncertainties on the EW measurements (or on the fits
for the abundances deduced from synthetic spectra) lead to to-
tal errors of ~0.15 dex, it is not certain that there would be a
significant change in the abundances of our sample.

3.4. Error estimations

For the iron abundances, we assumed that the total error bud-
get was due to random uncertainties in the measurement of

Table 2. Error estimates for the sample stars.

E. N° ATg  Alogg AE A(Tot)®
+100K  +02dex +0.2kms™!
Subgiants (e.g. #1400)
Fer 33 4009 -0.02 -0.05 0.10
Fem 11 -001 +0.07 -0.05 0.09
St 1 +0.04 -0.02 +0.02 0.05
Yo 2 -0.01 +0.05 -0.04 0.06
Bam 3 +0.04 +0.01 -0.05 0.06
Eum 2 0.00 +0.05 -0.04 0.06
Dwarfs (e.g. #4907)
Fer 27 +009 -0.04 -0.05 0.11
Fem 8 +0.01 +0.06 -0.03 0.07
Stk 1 +0.05 -0.04 +0.01 0.06
Yo 2 0.00 +0.06 +0.02 0.06
Bam 3 +0.04 -0.02 -0.06 0.07
Eum 2 0.00 +0.06 +0.03 0.07

@ For Fel, we only took into account lines with W; < 100 mA.
b A(Tot) = A(T.q, logg, &) is the quadratic sum /3 A? of all the
individual uncertainties linked to the atmospheric parameters.

the equivalent widths, and the errors made on the stellar pa-
rameters. When N > 2 lines of a given element (here Fel
or Fe1) are observed, the random uncertainties can be com-
puted as the standard deviation around the mean abundance.
The errors linked to the uncertainties on the stellar atmosphere
parameters were estimated assuming the following variations:
AT.q = £100K, Alogg = 0.2 dex, and A# = +0.2kms™.

For the heavy elements, as there are only a few lines de-
tected per element, we only computed the errors for [X/Fe]
due to the uncertainties in our choice of stellar parameters.
The total error budget on the stellar atmosphere parameters
AT, logg, £) is then the quadratic sum of the errors on the
individual parameters.

Table 2 summarizes the errors estimates for one turn-off
star and for one subgiant in NGC 6752. Computations of the
errors for the other stars of our sample give similar results. The
total error given in the last column of Table 2, slightly smaller
than the scatter given in Table 1, does not take into acount the
uncertainty coming from the measurements of the equivalent
widths.

4. Discussion
4.1. Abundance patterns

Figure 3 displays the abundances ratios [Sr/Fe], [Y/Fe], [Ba/Fe]
and [Eu/Fe] as a function of [Fe/H] for our sample stars. We
have added the results from Norris & Da Costa (1995) on these
figures. In order to get an homogeneous sample of data, we
have recomputed their abundances in the following way. We
took their published list of equivalent widths for Fe1, Fell,
Y1, Bau and Eunl (Noris et al. 1995) and computed new
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Fig. 3. [X/Fe] ratios for the heavy elements in NGC 6752. Squares: stars at the base of the RGB. Triangles: dwarfs near the tum-off point.
Arrows: upper limits for the abundances in the dwarfs. Circles: data for giants from Norris et al. (1995) and Norris & Da Costa (1995).

abundances using our own lines parameters (loggf) and the
stellar atmosphere model (OSMARCS) used for our computa-
tions. The data of Norris & Da Costa (1995) are displayed on
the figures with open circles. In the four panels, the dwarf stars
are represented by triangles whereas the subgiants are repre-
sented by squares. An inspection of these figures does not seem
to show large systematic differences between abundances
obtained from dwarfs and subgiants.

~ Figure 3a: Strontium
For strontium, we have a significant spread in the abun-
dance ratios compared to the values found for the other el-
ements. 1t is interesting to note that this effect is also found
in halo field stars (e.g. see Ryan et al. 1991; Burris et al.
2000, and references therein). For dwarf stars, we have a
larger spread than for subgiants (see also Table 1). This
effect can be totally explained by the fact that the spectra
for dwarfs are of lower quality. Although the Srn lines
are rather strong, the error on the determination of the
equivalent widths comes mostly from the difficulty to es-
timate the continuum level. In the plot, we have added er-
ror bars for the dwarfs taking into account this additional
error (~10-15%). We obtain a solar value for the mean
[St/Fe] ratio of 0.06 + 0.16.

- Figure 3b: Yttrium
We find [Y/Fe] ranging from -0.23 to 0.22. There is no
indication of an effect as a function of the spectral class of
the star. We obtain a solar value of —0.01+0.12 for the mean

[Y/Fe] ratio. This ratio is totally compatible with the values
found in halo stars at intermediate metallicity (Burris et al.
2000; Fulbright 2000).

Figure 3c: Barium

We found an overabundance of the [Ba/Fe] ratio of
+0.18 dex with a small offset (0.14 dex) between dwarfs
and subgiants. The origin of this difference remains un-
clear. It could partly come from the difference in the qual-
ity of the spectra. In any case, it is clear that our sample is
not large enough to draw final conclusions on this matter.
This result is not very different from what has been found
before for this cluster (see Norris & Da Costa 1995, who
found an average value of [Ba/Fe] = 0.25), and it is also
compatible with previous analyses of metal-poor stars in
the same metallicity range (Burris et al. 2000; Fulbright
2000; Mashonkina et al. 2003). 1t is interesting to com-
pare the present results for our almost unevolved sample of
stars to the abundance ratios found in giants in other glob-
ular clusters. Sneden et al. (1997), Sneden et al. (2000),
and Armosky et al. (1994) have found mean [Ba/Fe] ra-
tios ranging from -0.29 to 0.12 in globular clusters with
metallicities between —1.17 and -2.41. Our mean value
[Ba/Fe] = 0.18 + 0.11 is in fair agreement with these
values.

- Figure 3d: Europium

Europium can hardly be detected in the TO stars of
NGC 6752, but the few reliable detections are compatible
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Fig.4. [Ba/Eu] vs. [Fe/H]. The symbols are the same than in Fig. 3.

with the abundances found in the subgiants of the cluster
(see also Table 1). There is a clear overabundance of the
ratio [Eu/Fe] with a mean value of 0.41 + 0.09 dex. This
value is in agreement with the results of Shetrone (1996)
for M 71, M 5, M 13, and M 92, which are all overabun-
dant in Eu by about the same value, and also with the ratios
found in other metal-poor stars at intermediate metallic-
ity (Burris et al. 2000; Fulbright 2000; Mashonkina et al.
2003). It is interesting to note that the dispersion of the
[Eu/Fe] ratio among the four globular clusters studied by
Shetrone (1996) is much smaller than the dispersion of
the [Ba/Fe] ratio. In the present case, it is not possible to
reach any conclusion concerning the different dispersion in
[Ba/Fe) and [Eu/Fe] from our data (see Table 1).

To summarize, we did not find any large systematic difference
in the abundance ratios for subgiants and turn-off stars. Our val-
ues are compatible with the abundance ratios found by Norris
& Da Costa (1995), and also with the values given by several
analyses of metal-poor stars at intermediate metallicity. For the
Ba and Eu abundances, the slight difference between our anal-
ysis and the paper of Norris & Da Costa (1995) may be due
to the fact that they did not consider the hyperfine structure of
the transitions for these elements. No obvious correlation was
detected in the comparison of the [n-capture/Fe] abundance ra-
tios as a function of [O/Fe], [Mg/Fe], and [Na/Fe] (taken from
Gratton et al. 2001).

4.2. Neutron-capture elements ratios

Figure 4 shows [Ba/Eu] as a function of [Fe/H]. The horizontal
full line marks the total solar abundance ratio ([Ba/Eu] = 0),
and the dashed line marks the solar r-process fractional ratio
[Ba/Eu], = —0.70, according to Arlandini et al. (1999). The
ratio [Ba/Eu] can be used as a test of the relative importance
of the s- and r-processes to the initial mix of materials at the
birth of the stars. A first inspection of Fig. 4 shows a very
low dispersion of the [Ba/Eu] ratio in contrast to that found
by Sneden et al. (1997). It is also interesting to note that there
is no systematic difference between the ratios found for the
stars in different evolutionary phases. We obtain a mean value?

3 The mean values for the [Ba/Eu] and [St/Ba] ratios haven been
computed using the individual [Ba/Eu] and [St/Ba] values for each

Fig.5. [St/Ba] vs. [Fe/H). Symbols are the same than in Fig. 3.

of [Ba/Eu] = -0.18 % 0.09 slightly higher than the values
given by Sneden et al. (1997) for M 15. This ratio is still in
the range —0.2 to 0.6 found for field halo stars and globular
cluster M 5, M 13, M 92) giants (Gratton & Sneden 1991,
1994; Armosky et al. 1994; Shetrone 1996). The [Ba/Eu] ra-
tios found in NGC 6752 are significantly higher than the solar
pure r-process ratio. This shows that a part of the Ba abundance
measured in these stars has also an s-process origin.

Strontium is mainly built during the double-shell burn-
ing phase of low and intermediate-mass AGB stars, but
a significant fraction (~20%) could be produced from the
He-core burning in massive stars (Raiteri et al. 1993; Prantzos
et al. 1990). On the other hand, barium comes mainly from
AGB stars in the mass range ~1-4 My (Busso et al. 1999).
1t is therefore interesting to plot the ratio of these two ele-
ments as a function of the metallicity. In Fig. 5 we have plotted
[St/Ba] ratios as a function of metallicity for our sample. As the
weak s component is of secondary origin at low metallicity, the
[Sr/Ba] ratios have to be compared to the solar pure r-process
ratio. We have computed the solar r-process fraction [Sr/Ba], =
—0.50, which is displayed in Fig. 5, following Arlandini et al.
(1999). A higher ratio is found if we include a weak s-process
contribution to the solar Sr ([St;+»/Ba;] = —0.10). For our
sample, we obtain a mean value of [Sr/Ba] = -0.12 + 0.21
which is in good agreement with the ratios found in field halo
stars in this metallicity range (e.g. Burris et al. 2000). The sub-
giants have a lower mean value (-0.25:+0.07) than the TO stars
(0.01 + 0.22) for the [Sr/Ba] ratio, but the scatter in the dwarfs
is higher, so that the ratios found in both populations are com-
patible with an unique mean value. In any case, these ratios
show clearly an s-process contribution to the synthesis of the
n-capture elements in NGC 6752.

4.3. Comparison with field stars

Several studies of barium and europium in Galactic field
halo metal-poor stars (McWilliam et al. 1995; McWilliam
1998; Burris et al. 2000; Fulbright 2000) have shown that the
[Ba/Eu] ratio falls with decreasing metallicity, and approaches
a pure r-process ratio in most of the very metal-poor stars.

sample star and are not the simple difference between the mean

[Ba/Fe], [Eu/Fe] and [Sr/Fe] ratios.
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Fig. 6. Comparison of [Ba/Eu] ratios for globular clusters and field
halo stars. We show here the mean value for our sample stars in
NGC 6752 (black triangle). Other clusters are represented by open
symbols (with increasing metallicity: M 15, M 92, M 13, M 79, M §
and M 4). The abundances ratios for globular clusters have been taken
in Frangois (1991), Sneden et al. (1997), Ivans et al. (1999), Ivans
et al. (2001), and references therein. The field stars (crosses) are from
Buuris et al. (2000) and Fulbright (2000).

Therefore it is interesting to compare what has been found in
globular clusters stars and field halo stars in the same metallic-
ity range.

In Fig. 6 we plot the mean [Ba/Eu] ratios for our clus-
ter NGC 6752, and other globular clusters taken in the liter-
ature (Frangois 1991; Sneden et al. 1997; Ivans et al. 1999,
and references therein). We have added in this figure the data
from Burris et al. (2000) and Fulbright (2000) for field stars.
Our mean value [Ba/Eu] = -0.18 + 0.11 for a metallicity of
[Fe/H] = —1.49 + 0.07 lies between the solar r+s mix and a
pure r-process ratio, showing clearly an s-process contribution.
Our mean values for [Ba/Eu] and [Sr/Ba] can also be com-
pared to the much lower values found in the r-element rich stars
CS 31082-001 ([Ba/Eu] = -0.46, [Sr/Ba] = —0.52, Hill et al.
2002) and CS 22892-052 ([Ba/Eu] = -0.65, [Sr/Ba] = -0.39,
Sneden et al. 2003).

Our data point for NGC 6752 is in good agreement with the
field halo stars with the same metallicity. Although the disper-
sion is rather large, the [Ba/Eu] ratios found in globular clus-
ters (Francois 1991; Sneden et al. 1997, 2000; Ivans et al. 1999,
2001; Ramirez & Cohen 2002, 2003) of different metallicities
seem to follow the trend found in halo stars (i.e. [Ba/Eu] de-
creasing with decreasing metallicity). However, if we discard
the high [Ba/Eu] value found in M 4 (Ivans et al. 1999), the
data agrees also with a constant value of ~-0.4. It is therefore
very important to obtain new data for both the most metal-rich
and metal-poor clusters.

4.4. Self-pollution and self-enrichment of NGC 6752

The recent results from Gratton et al. (2001) have shown that
the O-Na and Mg-Al anticorrelations found in giant stars of
globular clusters are also present in main sequence stars of
NGC 6752. These new data can be interpreted in the light

G. James et al.: Heavy elements abundances in NGC 6752

of a scenario of self-pollution (Cottrell & Da Costa 1981). In
this scenario, the inhomogeneities are due to the mass lost by
intermediate-mass stars during the AGB and planetary nebu-
lae phases. Ventura et al. (2001) performed computations of
self-pollution coming from low-metallicity AGBs, and showed
that the observed O-Na and Mg-Al anticorrelations can be ex-
plained by the full CNO-cycle operating at the base of the en-
velope of the most metal-poor models of 4 and 5 Mo. In these
models, the '%0 is reduced and the sodium and aluminium pro-
duction by proton-capture can occur. These models are only
able to explain the anticorrelation of light metals, but not the
origin of the metallicity of globular clusters, nor the heavy el-
ements ratios. It is not yet clear whether globular clusters are
formed out of matter which is already enriched.

Different authors (Cayrel 1986; Truran et al. 1991;
Parmentier et al. 1999) proposed models for the self-
enrichment of globular clusters. In these models, a first gen-
eration of stars is assumed to form in the central region of the
progenitorcloud. When the massive stars of this first generation
exploses as SNell, the matter of the globular cluster is enriched
in iron, e-elements and heavy elements. If the matter used to
form the cluster is of primordial origin, the resulting [Ba/Eu] or
[Sr/Ba] ratios should be compatible with pure r-process values.

Our new data could be used as a test of these scenarii.
However, there is no detailed computation concerning the self-
enrichement of globular clusters. 1t is interesting to note that
we found a [Ba/Eu] and [St/Ba] ratios departing significantly
from the pure r-process ratios, excluding the self-enrichment
scenario based only on the contribution of SNell ejectae.
Our values could be explained in the framework of the self-
enrichement scenario, but only if an s-process contribution
from low-mass AGB stars (Busso et al. 1999) is included.
However, the Ba abundances are constant among the observed
stars in NGC 6752, in spite of the large star-to-star variation of
the O and Na abundances, as found by Gratton et al. (2001). A
similar result was found by Armosky et al. (1994) for several
other clusters, and later confirmed by other investigators. This
indicates that the stars responsible for the O-Na anticorrelation
did not produce significant amounts of s-process elements. It is
also interesting to remind that we did not find any trend for any
of the ratios [n-capture/Fe] as a function of [Na/Fe] or [O/Fe].

On the other hand, the fact that our abundance ratios are
similar to the values found in halo stars with the same metallic-
ity could be interpreted with a model where the globular clus-
ter is formed out of matter which is already enriched in r- and
s-process elements. In the framework of this last scenario, the
n-capture elements abundances would have been present at the
formation of the cluster, but the dispersion in O and Na could
still be explained by massive AGBs.

5. Conclusions

In this paper, we presented the first abundance determinations
for heavy elements in turn-off stars and early subgiants in
NGC 6752. These results appear to be the first precise [St/Fe],
[Y/Fel, [Ba/Fe], and [Eu/Fe] determinations in this cluster. We
did not find any large systematic effect between the abundances
found in turn-off and subgiant stars (this paper), and giant stars
(Norris & Da Costa 1995).
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We obtain the following mean abundances in our sample
(turn-off stars and subgiants):

[St/Fe] = 0.06 +0.16
[Y/Fe] = -0.01 +0.12
[Ba/Fe] = 0.18 +0.11
[Eu/Fe] = 0.41 + 0.09.

Our results are in agreement with constant abundance ratios,
and the low scatter can be totally explained by uncertainties in
their derivation. These ratios are in agreement with the results
found in field halo stars with the same metallicity.

We did not observe any correlation between the
[n-capture/Fe] ratios and the star-to-star variations of the O and
Na abundances.

Our mean values [Ba/Eu] = -0.18 + 0.11 and [Sr/Ba] =
—0.21 + 0.12 lie both between a pure r-process and the so-
lar r+s mix ratios. Looking at these ratios, we showed that
NGC 6752 has been polluted by s-process nucleosynthesis.
Whether this s-process signature comes from an internal en-
richment or is due to a pre-enrichment of the matter from which
the cluster formed, remains still an open question.

1t would be interesting to extend this kind of analysis to
other globular clusters, especially the most metal-rich. Is is
only with a significant set of data that the self-enrichement sce-
nario can be tested, although no detailed modelisation has yet
been done.
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Annexe E

Eléments lourds et auto-enrichissement
dans les amas globulaires

Résumeé. Des spectres & haute résolution (R > 40000) et & rapport S/B élevé ont été acquis
avec UVES sur le VLT-Kueyen (Observatoire de Paranal, ESO, Chili) pour plusieurs étoiles
naines du turnoff (V ~ 17 mag) et pour des sous-géantes & la base de la branche des géantes
rouges (V ~ 16 mag) dans trois amas globulaires (NGC 6397, NGC 6752 et 47 Tuc/NGC 104)
3 différentes métallicités (respectivement [Fe/H] ~ —2.0, -1.5 et -0.7). Des spectres ont aussi
été obtenus pour 25 étoiles de champ du halo & résolution égale, mais rapport S/B plus élevé.
Ces données ont été utilisées pour déterminer les abondances de plusieurs éléments produits par
capture neutronique dans ces trois amas : strontium, yttrium, baryum et europium. Il s’agit de la
premiére détermination d’abondances pour des métaux lourds dans des étoiles aussi peu évoluées
de ces amas globulaires. Ces abondances ainsi que les rapports d’abondance [Ba/Eu] et [Sr/Ba]
ont été utilisés pour tester le scénario d’auto-enrichissement. Ces résultats ont été comparés aux
étoiles de champ du halo, ainsi qu’a d’autres amas globulaires galactiques connus pour lesquels
des rapports d’abondance d’éléments lourds ont pu étre obtenus dans le passé au moins pour
quelques géantes brillantes (V' 2 11-12 mag). Nos résultats montrent clairement que les amas
globulaires ont été enrichis uniformément par les processus de synthése r et s et que la plupart
d’entre eux semble suivre exactement la méme évolution que les étoiles de champ du halo, ce qui
rejette I’explication de lorigine de la métallicité et de I’abondance des métaux lourds dans les
amas globulaires par un scénario « classique » d’auto-enrichissement.
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Abstract. High resolution (R % 40000) and high S/N spectra have been acquired with UVES on the VLT-Kueyen (Paranal
Observatory, ESO Chile) for several main sequence turnoff stars (V ~ 17 mag) and subgiants at the base of the Red Giant Branch
(V ~ 16 mag) in three globular clusters (NGC 6397, NGC 6752 and 47 Tuc/NGC 104) at different metallicities (respectively
[Fe/H] =~ —2.0;-1.5;-0.7). Spectra for a sample of 25 field halo subdwarves have also been taken with equal resolution, but
higher S/N. These data have been used to determine the abundances of several neutron-capture elements in these three clusters:
strontium, yttrium, barium and europium. This is the first abundance determination of these heavy elements for such unevolved
stars in these three globular clusters. These values, together with the [Ba/Eu] and [Sr/Ba] abundance ratios, have been used to
test the self-enrichment scenario. A comparison is done with field halo stars and other well known Galactic globular clusters
in which heavy elements have already been measured in the past, at least in bright giants (V R 11-12 mag). Our results show
clearly that globular clusters have been uniformly enriched by r- and s-process syntheses, and that most of them seem to follow
exactly the same abundance pattemns as field halo stars, which discards the “classical” self-enrichment scenario for the origin
of metallicities and heavy elements in globular clusters.

Key words. stars: abundances — Galaxy: globular clusters: individual: 47 Tuc, NGC 6752, NGC 6397 — Galaxy: evolution —

Galaxy: globular clusters: general — stars: abundances

1. Introduction

Since almost every evolutionary phase of the stellar life can be
found in globular clusters, these very old stellar systems are of-
ten considered as ideal natural laboratories for testing different
theories of stellar evolution. It has therefore always been very
interesting to corpare globular cluster stars to other stars that
can be observed in the Galaxy, such as field halo, bulge or disk
stars, and that could present the same kind of chemical history.

Most globular clusters are very homogeneous in the abun-
dances of Fe-peak elements, and we could expect them to show
abundance patterns quite similar to those of field stars at the
same metallicities. But in the 1970s, several spectroscopic ob-
servations of light metals revealed star-to-star inhomogeneities
that had not been observed in field stars (Osborn 1971; and
later, Norris et al. 1981, who describe a bi-modality in the dis-
tribution of CN and CH band strenghts in NGC 6752). The first
high-resolution observations of cluster stars in the late *70s and
the following studies of the late *80s and ’90s showed varia-
tions in the abundances of other (light) elements (O, Na, Mg,
Al...) in the vast majority of the observed clusters, leading for

* Based on data collected at the European Southern Observatory
with the VLT-UT2, Paranal, Chile (ESO-LP 165.L-0263).

example to the discovery of the O-Na and Mg-Al anticorrela-
tions, and to the first assumptions on the “primordial” or “evo-
lutionary” origins of these so-called “abundance anomalies”
(e.g. see the first reviews of Gratton 1993 and Kraft 1994).

Most of the heavier elements (Z > 30) are produced either
by slow or rapid neutron-capture reactions (the so-called s- and
r-processes), where both processes occur in different physical
conditions and are thus likely to happen in different astrophys-
ical sites. Basically, it is commonly assumed that the r-process
elements and a fraction of the light s-elements (weak s-process)
are probably only produced at the end of life of high-mass
stars, while He-burning in low- and intermediate-mass stars is
responsible for the production of the other s-elements (main
s-process). But it seems possible that other sites or at least dif-
ferent processes could also be involved in the production of the
heavy elements (Truran et al. 2002; Cowan & Sneden 2004,
Travaglio et al. 2004). The first spectroscopic observations of
neutron-capture elements in globular clusters at intermediate-
and high-resolution were made in the late *70s, and in the par-
ticular case of w Cen they showed a large dispersion and an
overabundance of the s-process elements Sr and Ba (Dickens
& Bell 1976; Mallia 1977). In comparison, previous studies of
a few individual field stars had shown an underabundance of the
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barium to iron ratio at [Fe/H] S —1.5 (Wallerstein et al. 1963;
Spite & Spite 1978). More recent works have established that
the barium abundance decreases at low metallicities’, and be-
comes subsolar at least in field stars with [Fe/H] S -2.5 (e.g.
Gratton & Sneden 1994; McWilliam 1998; Burris et al. 2000;
Fulbright 2002, and references therein).

The systematic comparison of heavy element abundance
patterns in globular clusters and in field stars at different
metallicities requires high-resolution spectroscopy and high
signal-to-noise observations because the transitions of n-
capture elements are quite hard to detect in cluster stars. In fact,
until very recently, the size of the largest available telescopes
(3-4 m) did not allow easy spectroscopic observations at high-
resolution and with high S/N ratios for stars much fainter than
V ~ 11-12 mag. In the case of globular clusters, this means
that until now it was almost impossible to work with stars oth-
ers than bright giants at the top of the cluster’s color-magnitude
diagram. And considering that until very recently almost no
spectrograph had a large UV-visible wavelength coverage, the
spectra of globular cluster stars were most often obtained only
for the yellow-red region, where cool giants emit the most, and
where most of the transitions necessary to study the different
“abundance anomalies” of the light metals can be found. But
most of the n-capture elements transitions occur in the violet-
blue region, where only little flux is available, and which is
extremely blended in these cool stars, making such an analy-
sis very difficult (the n-capture lines are either too strong, or
too blended), so that most of the few measurements of heavy
elements abundances that have been made until now in glob-
ular clusters were not very reliable and almost always limited
to barium and europium, which are the only heavy elements
that show a few detectable absorption lines in the red. Precise
heavy elements abundances can be obtained from weaker and
less blended lines. As globular clusters often present almost
every evolutionary phase of the stellar life, this is possible by
going deeper in their color-magnitude diagram and searching
for scarcely evolved stars (e.g. main-sequence and turnoff stars,
subgiants...), which are fainter and hotter than bright giants.
This can now be achieved with the recent 8-10 m-class tele-
scopes (VLT, Subaru, Keck...).

Testing the chemical evolution of globular clusters has re-
cently made a step forward with the first high-resolution and
high S/N spectroscopic analyses of globular cluster stars in
different evolutionary sequences and at different metallicities.
The ESO-Large Programme 165.L-0263 (PI: R. G. Gratton)
was dedicated to this purpose. Two groups of stars (near the
turnoff, and at the base of the RGB, with magnitudes 15 <
V < 18) were selected in three globular clusters at differ-
ent metallicities (NGC 6397, NGC 6752 and 47 Tuc, respec-
tively at [Fe/H] =~ —=2.0;-1.5;—0.7). One of the major re-
sults concerning the abundance anomalies in globular clusters
is that the presence of the O-Na anticorrelation has been es-
tablished also in scarcely evolved stars (Gratton et al. 2001;

! We use the usual spectroscopic notations where [A/B] =
10g,0(Na/Ns) — log,o(Na/Ng)o, and log (A) = log,o(Na/Ny) + 12.0,
for two elements A and B. We assume that the term “metallicity” is
equivalent to the stellar [Fe/H] value.

G. James et al.: Heavy elements and chemical enrichment in globular clusters

Carretta et al. 2004), showing that these “anomalies” are inde-
pendent of the evolutionary phase. This was confirmed by other
groups for other clusters (Ramirez & Cohen 2003, and refer-
ences therein). These and other results of the recent analyses of
scarcely evolved stars in globular clusters are summarized in
Gratton (2004).

These recent results have been interpreted in the light of dif-
ferent self-pollution scenarios (Ventura et al. 2001; D’ Antona
et al. 2002), and an emerging hypothesis is that we are observ-
ing a second generation of stars, formed in a very short period
(~108 yr) from material processed in previous intermediate-
mass stars (the original cluster population, with the same chem-
ical composition as field stars at the same metallicity) during
their AGB phase, when the cluster was ~10® years old. Such
a scenario could explain the abundance anomalies observed in
globular clusters, but there are still questions about the mass
range of these first cluster stars. Knowing that no (or very
little) variations are seen in the abundances of the n-capture
elements, in particular that no correlations have been found
between n-capture elements and light metals (Na, Mg...) that
show abundance anomalies (Armosky et al. 1994; James et al.
2004), might indicate a restricted mass range of the hypotheti-
cal first generation of AGB stars. But up to now no model has
been developped for the synthesis of heavy elements in globu-
lar clusters, and the models of self-pollution do not explain the
origin of the cluster metallicities.

Truran (1988) suggested a test for the self-enrichment sce-
nario, which is one of the scenarios that could explain the
metallicities and the abundances of heavy elements in the clus-
ters: if self-enrichment occured in globular clusters, even the
most metal-rich clusters would show both high [e/Fe] ratios
and r-process dominated heavy element patterns which char-
acterize massive star ejecta as is seen in the most metal-poor
stars. The aim of this paper, which continues the previous work
of James et al. (2004, hereafter referred to as Paper I) in the
framework of the ESO-LP 165.L-0263, is to determine the ratio
of the r-process to the s-process elements in scarcely evolved
stars belonging to globular clusters at different metallicities
in order to test the models of self-enrichment, and to possi-
bly give a clue on the problem of the mass range of the first
AGBs if a self-pollution scenario is assumed. The UVES high-
resolution spectrograph at the VLT-UT2 has therefore been ex-
tremely interesting because it allowed the observation of many
scarcely evolved stars in several globular clusters with a very
large wavelength coverage. These observations permitted the
study of the violet-blue region of the spectra, where most of
the n-capture elements transitions can be found. In this work
we present new abundance ratios for several n-capture elements
(Sr, Y, Ba and Eu) in stars near the turnoff and in early subgiants
of our three main programme clusters: 47 Tuc (NGC 104),
NGC 6752 and NGC 6397.

2. Observations

The observations were carried out in several runs at the Kueyen
Telescope (VLT-UT2, ESO) with the UVES high-resolution
echelle spectrograph between June 2000 and October 2001
in the framework of the ESO Large Programme 165.L-0263
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(PI: R. G. Gratton). For NGC 6752 data have been obtained for
9 dwarves around the turnoff (TO) and 9 subgiants at the base
of the Red Giant Branch (RGB), and for NGC 6397 spectra
have been collected for 5 TO stars and for 3 subgiants (Gratton
et al. 2001). Finally, for the cluster 47 Tuc (NGC 104), spectra
have been acquired for 3 TO stars and 8 subgiants as reported
in Carretta et al. (2004). A sample of 25 field halo stars was se-
lected to compare the abundance patterns relative to our three
globular clusters (hereafter “GCs”). A detailed abundance anal-
ysis of these field stars can be found in Gratton et al. (2003a,b).

Individual cluster stars are listed in previous publications
of this Large Programme (e.g. Gratton et al. 2001; Bonifacio
et al. 2002; Carretta et al. 2004; James et al. 2004). Exposure
times are typically of about 1-2 h for the brightest subgiants
in the clusters (V 2 15.5 mag) and most of the field stars, to
about 4-5 h (split in 3 to 4 exposures) for the faintest TO stars
(V 2 17 mag). The observations have been done with the
UVES dichroic beamsplitter #2, which makes it possible to
cover a wide spectral range (3500-4700 A for the blue spec-
tra, and 5700-8700 A for the red). The slit length was al-
ways set at 8”. The resolution (R = A/AR) is always over

40000, depending mainly on the slit width which was mostly

set at 1” (depending on the seeing). In the blue region near
4500 A individual S /N ratios range from ~15-45 in NGC 6752
and ~20-30 in 47 Tuc to ~50 in NGC 6397. In the red portion
of the spectra (near 6500 A) S/N values spread from ~30-65
in NGC 6752 and ~40 in 47 Tuc, to ~90-100 in NGC 6397.

The observed field stars are listed in Table 1. Their spectra
have been taken using the dichroic beamsplitter #1, and have a
resolution of ~50000 and S /N ratios around 200 (see Table 1).
All our spectra (GCs and field stars) have been reduced using
the UVES context within ESO-MIDAS?.

3. Abundance analysis
3.1. Model atmospheres and stellar parameters

We have adopted OSMARCS LTE model atmospheres, com-
puted using the grid defined by Edvardsson et al. (1993) with
the last updated version of the MARCS code of Gustafsson
et al. (1975) with improved UV-line blanketing (see also
Edvardsson et al. 1994). The abundances of Grevesse & Sauval
(2000) have been used as the reference for solar abundances.

For our sample of field stars we have used the atmospheric
parameters (effective temperatures T, surface gravities log g,
and microturbulent velocities £) published in Gratton et al.
(2003a), which we recall in Table 1. We only had to adjust the
microturbulent velocities for some stars (values of ¢ written
in italic in Table 1) to £ = 1.0 kms™" according to compar-
isons with theoretical curves of growth. In addition we have
added S/N ratios at 4500 and 6500 A to show the quality of
these UVES spectra near regions in which we have searched
for heavy element signatures.

The procedure was different for the GCs. In each one of
the three clusters the sample stars near the TO point on one
hand, and the sample of subgiants on the other hand, are all

2 European Southermn Observatory Munich Image Data Analysis
System, http://www.eso.org/projects/esomidas/

Table 1. Atmospheric parameters and S/N ratios for our sample of
field halo stars (from Gratton et al. 2003a).

Star ID SIN@ S/IN@ Tg logg £
4500A 65004 (K) (kms™)

CD-350360 123 204 5048 453 100

HD 010607 97 187 5757 401 150

HD 029907 138 189 5351 457 1.00
HD 031128 158 196 5970 445 1.00
HD 108177 145 170 6133 441 1.00
HD 116064 110 184 5964 432 1.00
HD 120559 135 151 5383 4.57 1.00
HD 121004 138 194 5583 437 1.00
HD 126681 103 208 5574 455 1.00
HD 132475 134 201 5541 379 127
HD 134169 115 184 5850 395 1.10
HD 134439 118 179 4996 4.65 1.00
HD 134440 103 196 4714 461 1.00
HD 140283 151 229 5657 3.69 142

HD 145417 93 174 4869 4.62 1.00
HD 159482 128 153 5713 435 0.96
BD+05 3640 83 134 5023 461 1.00

HD 166913 151 190 6070 4.17 110
HD 181743 154 165 5968 4.40 1.00
HD 188510 147 235 5503 4.55 1.00
HD 189558 104 195 5668 3.79 1.36
HD 193901 111 183 5719 454 1.08
HD 194598 132 175 6023 431 1.26
HD 204155 105 171 5772 4.03 0.98
HD 205650 124 156 5810 4.50 1.00

very close to each other in the colour-magnitude (CM) dia-
gram of the corresponding cluster. As a consequence, like in
Gratton et al. (2001) and Carretta et al. (2004), we have used
two sets of atmospheric parameters: one for subgiants and one
for TO stars. Concerning the cluster NGC 6752, we have al-
ready described the procedure that was used to check these
parameters in Paper L In the same way, we have checked —
and then adopted — the parameters published by Gratton et al.
(2001) for NGC 6397 and by Carretta et al. (2004) for 47 Tuc.
The only difference is that for this last cluster, unlike in Carretta
et al. (2004), we have chosen to use mean parameters not only
for the TO stars but also for the subgiants. As the effective tem-
peratures determined by Carretta et al. (2004) for the subgiants
are all similar within ~100 K, we have chosen to adopt the
mean value of Teg = 5134 K for these stars. This value was
checked with the excitation equilibrium method, asking that
lines of the same species with different excitation potentials
should produce the same abundance. This method was applied
to Fe1 lines with equivalent widths W, < 100 mA. We have
also used a slightly lower value of the gravity (logg = 3.65
instead of 3.84), which was adjusted using comparisons to the-
oretical curves of growth so that the jonization equilibrium of
iron and titanjum were both respected. Table 2 summarizes
the different parameters adopted in each cluster. These sets of
parameters were then used for each cluster to recompute the
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Fig. 1. Spectral region near the Ba1l line at 6141.73 A for our averaged spectra (UVES, VLT-UT2) in 47 Tuc and NGC 6397. Vertical offsets
have been added in order to avoid any overlap and to compare the line intensities between these two clusters, and in each cluster between stars
near the TO point and stars at the base of the RGB. Line identification is shown for the Ba1I line.

Table 2. Main parameters used for the globular clusters (from Gratton
et al. 2001; Carretta et al. 2004).

Cluster ID Type® Tg(K) logg £(kms™)
NGC 104 /47Tuc  SG 5134 3.65 0.90
TO 5832 4.05 1.07
NGC 6752 SG 5347 3.54 1.10
TO 6226 428 0.70
NGC 6397 SG 5478 342 1.32
TO 6476 4.10 1.32

@ 8G = subgiants, TO = tumnoff stars.

metallicity with our OSMARCS code, which we finally used
as input parameter in our detailed computations.

3.2. Abundance determinations

Even with these high-resolution spectra it was not always pos-
sible to determine precise abundances for several heavy ele-
ments in single stars of 47 Tuc due to the low S/N ratios and
very strong lines at this metallicity ([Fe/H] ~ —0.7 dex), or
even to detect weak lines such as those of europium in the faint
and metal-poor ([Fe/H] ~ —2.0 dex) TO stars of NGC 6397
(see Fig. 1 for a comparison of the line intensities in these two
clusters) as it had been possible in NGC 6752 (see Paper I).

A careful inspection of the individual spectra revealed that
the detected lines of a given n-capture element (Sr, Y, Ba, or
Eu) all have the same intensity in stars of the same sub-sample
(subgiants or TO stars in each of the two clusters 47 Tuc or

NGC 6397). Furthermore, when overplotted, the different pro-
files are almost undistinguishable (as is illustrated in Fig. 2).
This means that the stars of each sub-sample are not only very
similar concerning the atmospheric parameters, but that there
is also almost no dispersion in the abundance of these elements
in the considered sub-samples of the two GCs. As we are us-
ing the same atmospheric parameters for each single star of a
given sub-sample, the computed abundances should be exactly
the same (within the errors, see Sect. 3.5). Moreover, adding
the spectra increases the S/N per pixel around the lines of the
n-capture elements, making some lines easier to detect and thus
providing very accurate mean values for the metallicity and
also for the abundances of heavy elements in each sub-sample.
As a matter of fact, this makes it possible to make much bet-
ter determinations in the noisy spectra of 47 Tuc, and to obtain
at least upper limits close to detection for the Eu abundance
in NGC 6397 (see Table 4). The S/N ratios in these summed
spectra range from ~45-55 in the blue and ~70-90 in the red
spectra of 47 Tuc, to ~80-90 in the blue and ~150-180 in the
red spectra of NGC 6397 (see Sect. 2 for a comparison with
typical individual values).

3.3. Iron abundances

The iron abundances for all our stars (field sample and clusters)
were deduced from equivalent width measurements made with
an automatic line fitting procedure based on the algorithms of
Charbonneau (1995), which perform both line detection and
Gaussian fits of lines including blends. We made a selection
of ~30-40 (depending on the quality of the spectra) Fe1 lines
with W, <100 mA and kept all the detected Fen lines.
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Fig. 2. Superimposition of spectra in 47 Tuc and NGC 6397. Panel a): Y I (43950.36) line in the subgiants of 47 Tuc. Panels b) and ¢): Sril
(A4215.52) line in NGC 6397 (subgiants and TO stars). Panels d) and €): Ball (46141.73) line in the subgiants of 47 Tuc and NGC 6397.

Panel [): Eu 1t (14219.70) line in the subgiants of 47 Tuc.

Table 3 lists iron abundances (the average of Fe1and Fe11)
in our field stars, and Table 4 gives the mean values in the
clusters. All these metallicities are fully compatible with previ-
ous studies (Gratton et al. 2001; Bonifacio et al. 2002; Gratton
et al. 2003a; Carretta et al. 2004, and references therein). We
note that there is almost no dispersion between the metallic-
ities found in the subgiants or in the TO stars, especially in
NGC 6397, as was emphasized by Gratton et al. (2001) and
Bonifacio et al. (2002).

3.4. Heavy element abundances

Heavy element abundances were measured in the same way
for field and cluster stars. Strontium, yttrium, barium and eu-
ropium lines were detected using the same automatic line fit-
ting procedure as for iron lines, but abundances were deter-
mined using synthetic spectra: we used an updated version of
the synthetic spectrum code of Spite (1967). This allowed us
to take into account the hyperfine structure (hereafter “hfs”) of
several barium and europium lines (e.g. McWilliam 1998, and
references thercin), and it was also more efficient for the very
strong and broad lines of strontium where a simple Gaussian
fit did not always match the line profile. The computations
were done using LTE model atmospheres but we are aware that
heavy elements can be affected by non-LTE (e.g. Mashonkina
et al. 1999; Mashonkina & Gehren 2000, 2001). At interme-
diate metallicities, in most of the cases the corrections to be
applied do not exceed +0.15 dex. The size of these corrections
depends on the observed line and on the atmospheric parame-
ters, but in the present

case, as we are especially interested in abundance determi-
nations in GCs, regarding the uncertainties in the atmospheric
parameters in our clusters combined with the error in the W,
measurements, a real change in the abundance patterns of our
sample is not expected.

The line parameters for Srul and Y1 were taken from
Sneden et al. (2003). Strontium abundances were obtained
from the lines at 4077.71 and 4215.52 A, and yttrium abun-
dances were deduced from the lines at 3950.36 and 4398.01 A
in the clusters, and for the field stars also from the lines at
3549.01, 3600.74, 3611.04, 3774.33, and 3788.70 A. Barium
and europium hfs parameters were taken respectively from
McWilliam (1998) and Lawler et al. (2001). The Ba11 lines at
5853.69, 4554.03, 6141.73 and 6496.91 A and the Eul line
at 4129.70 A could almost always be detected in the whole
sample (field and cluster stars). Sometimes we also had the
Eul line at 4205.05 A, but it was almost always very strongly
blended.

‘The abundances of these four heavy elements are given in
Tables 3 and 4. Figure 3 displays the ratios of n-capture ele-
ment abundances to iron as a function of the metallicity. These
abundance patterns and the comparison between GCs and field
halo stars will be discussed in the following sections.

3.5. Error estimations

We assumed that the total error budget was due to random
uncertainties in the oscillator strenghts (¢f values) and in the
measurement of the equivalent widths (or to fitting uncertain-
ties), and to errors in the stellar parameters. When N 2 2 lines
of a given element are observed, the random uncertainties can
be estimated using the standard deviation around the mean
abundance (see Tables 3 and 4). The errors linked to the un-
certainties in the stellar atmosphere parameters were estimated
assuming the following variations: AT.g = 100 K, Alogg =
+0.2 dex, and A# = +0.2kms™".

Table 5 summarizes the typical error estimates for field
stars and for GC stars. Computations of the errors for the other
stars of our sample give similar results. The total error given
in the last column of Table 5, A(Tot), is the quadratic sum
of all the individual uncertainties linked to the atmospheric
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Table 3. Abundances for our sample of field halo stars.

G. James et al.: Heavy elements and chemical enrichment in globular clusters

Star ID [FeH] [StfFe] os” Ns' [Y/Fe] oy° Ny [BaFe] on’ No' [EwFe]l op’ Ned
CD-350360 -1.17 +0.16 0.19 2 +0.19 003 5 +0.66 0.03 3 +0.46 1
HD 010607 -1.04 +005 030 2 -021 011 4 +0.18  0.06 3 +0.25 1
HD 029907 -1.55 -008 020 2 022 009 5 +0.11 004 3 +0.66 1
HD 031128 -1.55 +0.18 015 2 +004 006 S +0.34 007 3 +0.47 1
HD 108177 -1.72  +032 018 2 +002 008 7 +0.14 007 4 <+041 |
HD 116064 -1.93 o v 0 +083 ... 1 +0.08 0.15 4 <+0.52 1
HD 120559 -089 005 013 2 -0.13 012 4 +0.15 0.12 4 +0.32 1
HD 121004 -070 003 006 2 -007 008 3 4026 0.11 4 +0.29 1
HD 126681 -121  +027 006 2 +026 013 7 +0.60 0.1l 4 +0.48 1
HD 132475 -1.68 +030 0.1l 2 +0.18 006 7 +0.56 006 4 +0.35 1
HD 134169 -082 +007 012 2 -008 003 3 +037 014 4 +024 ... 1
HD 134439 -138 026 023 2 047 003 3 -001 011 4 +0.50 0.02 2
HD 134440 -127 055 039 2 -068 005 4 006 014 4 +0.41 1
HD 140283 -255 044 004 2 -049 017 3 -090 004 2 +0.39 1
HD 145417 -1.37 0 -005 012 4 +0.39  0.09 3 +0.86 1
HD 159482 -0.82 +0.12 1 -004 0.09 4 +0.29 0.09 4 +0.31 1
BD+053640 -1.10 o~ o 0 +024 012 4 +0.74  0.06 3 +0.39 1
HD 166913 -1.64 +042 016 2 +022 008 4 +033 010 4 +0.33 1
HD 181743 -187 +023 0.11 2 -001 005 5 +0.19 007 2 <4056 1
HD 188510 -155 -004 017 2 -0.28 007 4 +025 012 4 +0.39 1
HD 189558 -1.19  +028 ... 1 +007 011 6 +051 0.13 4 +0.33 1
HD 193901 -1.14 001 022 2 -0.17 009 6 +036 016 4 +0.48 1
HD 194598 -1.18 016 053 2 -0.19 009 6 +028 010 4 +0.32 ]
HD 204155 -0.73 e e 0 +007 008 3 +037 010 4 +0.27 - 1
HD 205650 -120 +0.10 017 2 +007 010 5 +037 0.14 4 +0.61 0.1 2
% ox = standard deviation around the mean value; * Ny = number of lines used for the element X.
Table 4. Mean abundances for the globular clusters NGC 104 (47 Tuc), NGC 6752, and NGC 6397.

Cluster ID Type® Nt [FeH] o [St/Fe]l os° [Y/Fel oy° [BaFe] op° [EufFe]l oS
NGC 104/47Tuc  SG 8 069 006 +036 016 -011 010 +035 0.12 +0.17

TO 3 068 001 +028 0.14 +006 001 +022 012 +0.11 -
NGC 6397 SG 3 -208 001 004 014 -020 0.09 -0.17 006 <+041 0.09

TO 5 =207 001 -006 015 <-017 0I3 -031 006 <+046

Data for NGC 6752 (from James et al. 2004).

NGC 6752 SG 9 -149 007 -001 009 -001 013 +025 008 +040 0.09

TO 9 -148 007 +0.12 019 -003 0.1 +0.11 009 +047 0.08

% 8G = subgiants, TO = tumoff stars; * N, = number of stars in each group; ¢ o’ = standard deviation around the mean value.

parameters, and does not take into acount the uncertainty com-
ing from the measurements of the equivalent widths (or the
fitting errors). From this table, we can see that the total error
A(Tot) due all the uncertainties in the atmospheric parameters
almost never exceeds 0.15 dex.

4. Results
4.1. Abundance patterns

Figure 3 displays the [r-capture/Fe] ratios as a function of
the metallicity for our sample stars. To increase the field halo
star sample, we have added data points from Burris et al.
(2000), Fulbright (2000), and the halo stars of Mashonkina &
Gehren (2001) and Mashonkina et al. (2003). We have used the

following symbols for Figs. 3 and 4: Filled squares (m) indi-
cate the subgiants in our three GCs, and filled triangles ()
indicate the TO stars in the same clusters (for a given clus-
ter, the two data points are joined by a line); open stars (x)
stand for our field stars, and other GCs and field stars — from
the literature— are respectively represented by filled circles (o)
and small crosses (+, x, *); limits are always indicated by an
arrow plotted on one of the previous symbols. The data for
other GCs that we show here for comparison have all been ob-
tained from the analyses of bright giant stars near the top of the
color-magnitude diagrams of the corresponding clusters. Only
the analysis of Ramirez & Cohen (2003) goes as deep as ours
and provides data for some heavy elements in M 71 and M 5,
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Table 5. Typical error estimates for field and cluster stars.

ElL.  ATg  Alogg Af A(Tot)
+100K  +02dex +02kms™

Field stars (e.g. HD132475)

Fel +0.09 -0.01 -0.03 0.10
Fem  +0.01 +0.09 -0.03 0.10
Srm - +0.09 -0.02 -0.02 0.09
Yo +0.06 +0.07 -0.10 0.14
Bam  +0.07 +0.02 -0.10 0.12
Eumr  +0.05 +0.08 -0.02 0.10

47 Tuc - subgiants

Fet +0.10 -0.04 -0.09 0.14
Fem -0.06 +0.08 -0.06 0.12
St +0.04 +0.01 -0.03 0.05
Yo +0.03 +0.07 -0.12 0.14
Bam  +0.04 +0.01 -0.10 0.11
Eum  +0.03 +0.07 -0.09 0.12
47 Tuc - TO stars
Fer +0.09 -0.04 -0.08 0.13
Fem -0.01 +0.06 -0.07 0.09
Srtom +0.06 -0.01 -0.02 0.06
Yo +0.04 +0.07 -0.10 0.13
Bam  +0.05 +0.03 -0.11 0.12
Eumr  +0.03 +0.08 -0.05 0.10

NGC 6397 - subgiants

Fel +0.10 -0.01 -0.07 0.12
Fem  +0.02 +0.08 -0.04 0.09
Stm - +0.10 +0.01 -0.13 0.16
Yo +0.07 +0.08 -0.08 0.13
Bam  +0.07 +0.05 -0.06 0.10
Eum  +0.04 +0.07 -0.01 0.08

NGC 6397 - TO stars

Ferl +0.08 -0.04 -0.07 0.11
Fem  +0.01 +0.06 -0.03 0.07
Srm - +0.05 +0.03 -0.18 0.19
Yo +0.05 +0.07 -0.01 0.09
Bam  +0.05 +0.05 -0.03 0.08
Eum  +0.05 +0.06 -0.03 0.08

and also barium for some stars near the turnoff point of these
two clusters.

Strontium (Fig. 3a): there is some (expected, see Ryan et al.
1991) spread in the [Sr/Fe] ratios of our field halo stars,
but these ratios still follow the general trend found in other
studies (e.g. Burris et al. 2000; Mashonkina et al. 2003, and
references therein). Strontium abundances could be deter-
mined for almost the whole sample, with the exception of

four stars — owing to strong blends in the Sr1 lines — (see
Table 3). Most of the strontium to iron ratios are solar or
slightly oversolar.

The three GCs also follow this trend. NGC 6397 and
NGC 6752 have both [Sr/Fe] ratios very close to the so-
lar value:

[Sr/Fe)(sg) = —0.04 + 0.14 and [Sr/Fe]ro) = -0.06 £0.15
for NGC 6397,

[St/Fe)sg) = —0.01 £ 0.09 and [Sr/Fe)ro) = +0.12+0.19
for NGC 6752, and 47 Tuc seems definitively to have a
rather oversolar strontium to iron ratio:

[SI/FC](Sg) = +0.36 £0.16 and [Sr/Fe](ro) = +0.28 £0.14.
The abundance spreads among the two star types in the
clusters (subgiants or dwarves) are comparable, but as we
already noticed in Paper 1, there seems to be a larger spread
for dwarves than for subgiants in NGC 6752. We can add
that the abundance spreads are probably due in major part
to the difficulty of positioning the continuum level in the fits
of the Sr1i lines in the three clusters. In any case, the stan-
dard deviations given here (see also Table 4) are larger than
the difference between the ratios in the subgiants and in the
dwarves, which we can remark is quite small (0.1 dex).

Yttrium (Fig. 3b): our field halo sample abundance distri-

bution agrees well with previous studies at intermediate
metallicity (Burris et al. 2000; Fulbright 2002, and refer-
ences therein). The dispersion in the yttrium to iron ra-
tios is comparable to what is found in other studies at this
metallicity range, and almost all our field sample stars have
[Y/Fe] ratios concentrated around the solar value.

We can notice that the GCs follow this trend and also have
values very close to the solar ratio. Yttrium abundances
were obtained for almost each star type in the three
clusters, and we obtained an upper limit for the TO stars in
NGC 6397:

[Y/Fe)sgy = —0.20 + 0.09 and [Y/Fe]ro) < -0.17 £ 0.13
for NGC 6397,

[Y/Fe)sgy = =0.01 £ 0.13 and [Y/Fe]roy = -0.03 £ 0.11
for NGC 6752;

[Y/Fe]sgy = —0.11 £ 0.10 and [Y/Fe]ro) = +0.06 + 0.01
for 47 Tuc. For the two clusters NGC 6752 and NGC 6397,
the standard deviations are larger than the dispersion
between the ratios in the different stellar types, while in
the case of 47 Tuc we note a small offset (0.17 dex) in the
[Y/Fe] ratio between the subgiants and the dwarves.

Barium (Fig. 3c): barium abundances have been determined

for all the field halo stars. Most of them have solar or over-
solar barium to iron ratios, which is in good agreement
with previous publications of metal-poor star analyses in
this metallicity range (Burris et al. 2000; Fulbright 2002;
Mashonkina et al. 2003). The dispersion found among our
sample stars for a given metallicity agrees also with previ-
ous data.

The three GCs follow exactly the same trend. We find:
[Ba/Fe)sg) = —0.17+0.06 and [Ba/Fe]roy = —0.31+£0.06
for NGC 6397,



832 G. James et al.: Heavy elements and chemical enrichment in globular clusters

[Sr/Fe]
(¢}
»

-3 -25 —2 -1.5 =i -0.5

[Y/Fel
o

[Ba/Fe]
0

[Eu/Fe]
0

Ll EFRS S Bl S S U [ St |

-3 -2.5 -2 -1.5 -1 -05
[Fe/H]

Fig. 3. [X/Fe] mean ratios for the n-capture elements in Galactic glob-
ular clusters compared to field stars. Filled squares (m): subgiants in
47 Tuc, NGC 6752 and NGC 6397. Filled triangles (a): TO stars in
the three clusters (a line joins the two mean points for each glob-
ular cluster). Open stars (): our sample of field halo stars. Small
crosses (+, x, ¥): other field stars taken from the literature (Burris et al.
2000; Fulbright 2000; Mashonkina & Gehren 2001; Mashonkina et al.
2003). Filled circles (e): other Galactic globular clusters (with increas-
ing metallicity: M 15, M 92, NGC 6287, NGC 6293, NGC 6541, M 13,
M 79, M 3, NGC 288, NGC 362, M 5, M 4 and M 71); abundances are
from Frangois (1991), Armosky et al. (1994), Shetrone (1996), Sneden
et al. (1997), Ivans et al. (1999, 2001), Shetrone & Keane (2000), Lee
& Carney (2002), Ramifrez & Cohen (2003) and Sneden et al. (2004).

[Ba/Fe](sq) = +0.25+0.08 and [Ba/Fe]ro) = +0.11£0.09
for NGC 6752;

[Ba/Fe];sg) = +0.35+0.12 and [Ba/Fe)o, = +0.22+0.12
for 47 Tuc. For the three clusters, we note a small offset
between the subgiants and the dwarves (0.14 dex in
NGC 6397 and NGC 6752 - see also Paper I -, and 0.13
in 47 Tuc), the latter having always the lower value in a
given cluster. From these data points only, we could easily
conclude that the [Ba/Fe] ratio in Galactic GCs undergoes
a soft decline as the metallicity decreases below -2.0, just
as is seen in the metal-poor field stars (Gratton & Sneden
1994; Fulbright 2002, and references therein), but a quick
comparison to previous abundance analyses of giants
in Galactic GCs (Armosky et al. 1994; Shetrone 1996;
Sneden et al. 1997, 2000, 2004; Ivans et al. 1999; Shetrone
& Keane 2000; Ivans et al. 2001; Lee & Carney 2002;
Ramirez & Cohen 2003) shows that the existing dispersion
of the [Ba/Fe] ratio becomes larger at low metallicities, so
that no real conclusion can yet be drawn. Anyway, these
studies give [Ba/Fe] ratios in giants ranging from -0.29 to
+0.60 in GCs with metallicities between —2.40 and -0.68,
and our analysis is wholly compatible with these values.

Europium (Fig. 3d): europium abundances have been deter-
mined for almost the whole sample, and upper limits are
given for the only three field halo stars where no reliable
measure was possible. The abundance spread is noticeably
smaller than for the other n-capture elements in the field
sample. The field stars all have oversolar europium to iron
ratios concentrated around +0.40 dex, and they agree com-
pletely with the ratios given by other studies at intermedi-
ate and low metallicity (Fulbright 2002; Mashonkina et al.
2003, and references therein).

The GCs follow this trend remarkably well as we find (up-
per limits have been preferred for NGC 6397):

[Eu/Fe}sq) < +0.41+£0.09 and [Eu/Fe)o) < +0.46+0.00
for NGC 6397;

[Eu/Fe)sg) = +0.40+0.09 and [Eu/Fe)ro) = +0.47+0.08
for NGC 6752;

[Eu/Fe)sq) = +0.17+0.00 and [Eu/Fe)ro) = +0.11+0.00
for 47 Tuc. We can see that there is almost no differ-
ence between the subgiants and the TO stars. Giants in
other GCs give very similar results (oversolar values near
+0.40-0.50 dex), as seen from Armosky et al. (1994),
Shetrone (1996), Sneden et al. (1997, 2000, 2004), Ivans
et al. (1999, 2001), Shetrone & Keane (2000), Lee &
Carney (2002) and Ramirez & Cohen (2003). The disper-
sion in the [Eu/Fe] ratio among all these Galactic globular
clusters is extremely small in comparison to the existing
scatter of the [Ba/Fe] ratio in the same clusters.

We did not observe any systematic effect between our field
halo stars and previous analyses of field stars (we used data
from Burris et al. 2000; Fulbright 2002; Mashonkina et al.
2003) in the same metallicity range (-3.0 S [Fe/H] S -0.5).
Consequently, as our cluster stars have been observed in the
same conditions as the field star sample, we did not expect to
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find any systematic effect in the abundance ratios found for the
cluster stars.

The choice of analysing subgiants and especially dwarves
near the TO point in the three clusters is very interesting. As
a matter of fact, most of the previous studies of globular clus-
ters have been made with bright giant stars (V ~ 11-12 mag),
which have very strong and broad lines. To produce accurate
abundances for heavy (n-capture) elements in such stars is
not easy for several elements like strontium (strong and broad
lines) or europium (weak and blended lines). With our sample
of fainter stars (V ~ 15-17.5 mag), we have obtained accurate
abundances for barium and yttrium, but also for the strong lines
of strontium and even for europium. The abundances of yt-
trium, barium and europium are in fair agreement with previous
abundance determinations made in a couple of giants in 47 Tuc,
NGC 6752, and NGC 6397 (Norris & Da Costa 1995; Castilho
et al. 2000). To our knowledge, these are the first precise mea-
surements of heavy element abundances in such a sample of
unevolved stars, and these are probably also the first results for
strontium abundances in these three GCs.

For the three GCs, the standard deviation around a mean
ratio (see Table 4) gives a good idea of the internal errors (ex-
citation potentials, gf, equivalent widths, line fits...) in all the
lines used for the abundance determinations. When combined
with the errors in the atmospheric parameters (see Table 5),
it gives an estimation of the total error in the abundance de-
termination of a given element. The errors in the individual
[n-capture/Fe] ratios are here usually a bit larger than the dif-
ference between the ratios in the subgiants and in the TO stars,
and if combined with the errors in the atmospheric parame-
ters they definitively are larger. For strontium, yttrium and eu-
ropium, this means that the data could be compatible with a
unique mean value for each cluster (with the exception of the
[Y/Fe] ratio in 47 Tuc that shows a difference of 0.17 dex be-
tween subgiants and TO stars). The case of barium seems a
bit different: the [Ba/Fe] ratios systematically show small off-
sets (0.13-0.14 dex) between the subgiants and the TO stars in
our three clusters, but the origin of this difference (real effect,
quality of the spectra, physical models, non-LTE effects, de-
tails of the hfs correction — which varies strongly with the line
strength — ... ) is still unclear. This difference also seems to be
present in M 5, which is one of the very few other GCs where
abundances were determined simultaneously in a small group
of subgiants and in stars near the turnoff: Ramirez & Cohen
(2003) observed 5 subgiants (V ~ 17 mag) and 6 TO stars
(V ~ 18 mag). The mean value (from the data in their Table 5D)
for the [Ba/Fe] ratio in M 5 should be —0.17 £ 0.09 in the sub-
giants and —0.33 +0.25 for the stars near the TO point. It would
however be very hazardous to reach any general conclusion on
this matter because Ramirez & Cohen (2003) did not present
abundances of other n-capture elements in their sample of sub-
giants and in the TO stars of M 5, so that no further comparison
can be done.

As a conclusion, we can again mark the excellent agree-
ment between the [n-capture/Fe] ratios in the three GCs
NGC 6397, NGC 6752 and 47 Tuc, and in the field halo
stars. In addition, the comparison to other Galactic GCs for
which [Ba/Fe] and [Eu/Fe] ratios were also available showed

practicaly no dispersion in the [Eu/Fe] ratios and excellent
agreement in the [Eu/Fe] ratios between all the GCs at different
metallicities. This could mean that these Eu abundances were
already fixed in the Interstellar Medium (ISM) when the clus-
ters formed. An existing dispersion in the [Ba/Fe] ratios similar
to that of the field halo stars is also seen in this comparison, in-
dicating a possible complex origin of the Ba abundances, e.g.
involving contributions from early generations of intermediate-
mass stars in the clusters.

4.2. Neutron-capture elements ratios

The r-process element Eu is frequently compared to Ba, which
is representative of the s-process in the Sun. Previous analyses
of metal-poor stars (Gratton & Sneden 1994; McWilliam et al.
1995; McWilliam 1998; Burris et al. 2000; Fulbright 2002)
have shown that the [Ba/Eu] ratio decreases at low metallici-
ties and approaches a pure r-process ratio in most of the very
metal-poor stars (see also the reviews by Truran et al. 2002;
Cowan & Sneden 2004). This ratio can thus be used to test
the relative importance of the r- and s-processes to the initial
mix of materials at the birth of the stars, being very helpful in
identifying the n-capture nucleosynthesis mechanisms that are
responsible for the production of the heavier elements (Z > 56)
in field stars but also in GCs.

While the abundance patterns of the heavy n-capture el-
ements in field halo stars are commonly explained with a
r-process synthesis at very low metallicities followed by a
progressive enrichment due to main s-process contributions at
higher metallicities, the origin of the light (30 < Z < 56)
n-capture elements such as Sr or Y, which can be also pro-
duced by a weak s-process, is more complex and is believed to
involve at least one additional nucleosynthesis source (Burris
et al. 2000; Honda et al. 2004; Travaglio et al. 2004, and refer-
ences therein). It is therefore interesting to study the ratios of
the lighter to the heavier n-capture elements in order to con-
strain these formation processes.

These processes are also likely to happen in GCs; it is
therefore also very important to extend such analyses to these
peculiar objects and to compare their behaviour to that of
the field stars with similar stellar parameters. Figure 4 shows
the [Ba/Eu] and [Sr/Ba] abundance ratios as a function of the
metallicity for our programme stars (plus additional data from
the literature). The horizontal full line in both panels (Figs. 4a
and b) marks the total solar abundance ratio ([Ba/Eu] = 0 and
[Sr/Ba] = 0).

[Ba/Eu] (Fig. 4a): the dotted line marks the solar r-process-
only fractional ratio [Ba/Eu],_n) = —0.70, which is ob-
tained using the data of Arlandini et al. (1999).

A first quick look at this figure reveals a dispersion in the
[Ba/Eu] ratio. This is mainly a direct consequence of the
previously described dispersion in the Ba abundances in
our field stars as well as among the different clusters (see
Figs. 3c and d). Regarding our sample of field stars, the
[Ba/Eu] ratios are distributed near or below the solar value,
between the solar 7+s mix and the solar r-only fractional ra-
tio, and are fully compatible with previous analyses in this
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Fig.4. Comparison of the [Ba/Eu] (Panel a)) and [St/Ba] (Panel b))
ratios for Galactic globular clusters and field halo stars (same symbols
than in Fig. 3).

metallicity range (shown in the figure: Burris et al. 2000;
Fulbright 2000; Mashonkina & Gehren 2001; Mashonkina
et al. 2003).

Our three GCs clearly show a decline of the [Ba/Eu] ratio
with decreasing metallicities, which is similar to that ob-
served in the field stars. But we must still be cautious with
that assumption. In fact, when we add other GCs for com-
parison, the dispersion among the clusters makes it more
difficult to draw a final conclusion: 47 Tuc (this work)
and M 71 (Ramirez & Cohen 2003), which are the most
metal-rich ([Fe/H] = -0.7) clusters in this figure, have
[Ba/Eu] ratios very close to that of the solar r+s mix; GCs
at intermediate metallicity (2.0 S [Fe/H] S -1.0), like
NGC 6752 (see also Paper 1), M 5 (Shetrone 1996; Ivans
etal. 2001; Ramirez & Cohen 2003), M 79 (Frangois 1991),
NGC 362 (Shetrone & Keane 2000), M 13 and M 3 (Sneden
et al. 2004) show clearly undersolar ratios slightly lower
than that of M 71, but still higher than the solar r-only
fractional ratio, while NGC 6541 (Lee & Carney 2002)
and NGC 288 (Shetrone & Keane 2000) have ratios closer
fo that of the solar mix, and M 4 (lvans et al. 1999) is
oversolar (but this dispersion is still compatible with the
dispersion among field stars); the most metal-poor clus-
ters ([Fe/H] $ -2.0), NGC 6397 (this work), NGC 6287,
NGC 6293 (Lee & Carney 2002), M 92 (Shetrone 1996)
and M 15 (Sneden et al. 1997) have undersolar ratios equal
to or even lower than all the previously cited clusters; in
particular NGC 6397 and M 92 have [Ba/Eu] ratios very
close to the solar r-only fractional ratio. Finally, we can add
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that the dispersion between the dwarves and the subgiants
in our three programme clusters is very small and that the
data are compatible with a unique mean point for each clus-
ter.

[Sr/Ba] (Fig. 4b): the solar r-process-only fractional ratio
[St/Ba)-omy) = —0.50 is also represented here by a dot-
ted line, and the dash-dotted line indicates the higher ratio
[St(r+0)/B2(y] = —0.10 that is found when including a weak
s-process contribution to the solar strontium, according to
Arlandini et al. (1999).

After a first inspection of this figure, we notice that the dis-
persion of the [St/Ba] ratio in the field stars seems lower
than the dispersion in St or Ba taken separately (see Figs. 3a
and c). Our sample of field halo stars follows exactly the
pattern of previous studies in field stars at these metallici-
ties (Burris et al. 2000; Mashonkina & Gehren 2001) and it
shows an increase in the [Sr/Ba] ratio at the lowest metallic-
ities. For [Fe/H] 2 -1.5, the [Sr/Ba] ratio is slightly below
the solar system r+s mix, and at lower metallicities it in-
creases and becomes oversolar, but the dispersion is also
larger. In any case, the [Sr/Ba] is always higher than the
solar r-only fractional ratio.

Our three programme clusters also show abundance ratios
which are similar to those of field halo stars, and the data
also seem to indicate a higher [Sr/Ba] ratio in NGC 6397,
which is the most metal-poor cluster in our programme. To
our knowledge, there are no other measurements of Sr in
GCs that we could have used as a comparison, so that we
cannot give any final conclusion on the general behaviour
of the [Sr/Ba] ratio in GCs. The dispersion in these clus-
ters is also very small. The difference in the [Sr/Ba] ratio
between the dwarves and subgiants of NGC 6752 seems to
be mainly due to observational errors and has already been
discussed in Paper 1.

Both ratios in GCs are compatible with field stars in the same
metallicity range, but it is also interesting to compare the
most metal-poor as well as the most metal-rich GCs with
very metal-poor and r-elements rich stars like CS 31082-001
([Fe/H] = =290, Hill et al. 2002) and CS 22892-052
([Fe/H] = -3.10, Sneden et al. 2003), which both show
n-capture ratios very close to a pure r-process origin. In partic-
ular, the GCs M 5, M 79, NGC 6293 and M 15 show [Ba/Eu]
ratios very close to that of CS 31082-001 ([Ba/Eu] = -0.46),
while two of the most metal-poor clusters, NGC 6397 and
M 92, have ratios very similar to that of CS 22892-052
([Ba/Eu] = -0.65). But none of these clusters present a
[Sr/Ba] ratio close to those of these two stars ([Sr/Ba] = —-0.52
in CS 31082-001, and —0.39 in CS 22892-052). The most
metal-rich clusters, 47 Tuc and M 71, show abundance ratios
that depart significantly from those two r-process enriched
metal-poor stars.

To summarize, the [Ba/Eu] and [Sr/Ba] ratios in GCs fol-
low the trends found in field stars in the metallicity range
-2.5 S [Fe/H] S -0.5, clearly showing an enrichment pro-
cess that is incompatible with an r-only origin of the n-capture
elements. This implies definitively that s-process contributions
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must be taken into account for the synthesis of the heavy el-
ements in GCs. To our knowledge, there have been (almost)
no other precise determinations of Sr abundances in GCs un-
til now, so that we cannot compare all of our data to previous
studies. But our results seem to support strongly the idea of
having several different nucleosynthesis sources for the heavy
elements in GCs (at the least, the “classical” r-process, and the
main and/or weak s—processes).

5. Discussion
5.1. About globular clusters and field stars

For most of the very metal-poor field halo stars ([Fe/H] <
—2.5) it is commonly assumed that n-capture elements have
been created exclusively by the r-process occurring during
type 11 supernovae explosions (“r-only hypothesis”). While the
first suggestions of Truran (1981) had only been based upon
data for a few individual metal-poor stars (e.g. Spite & Spite
1978), more recent systematic observations of heavy elements
in extended samples seem to support strongly this hypothesis
(e.g. Gilroy et al. 1988; Ryan et al. 1996; Burris et al. 2000;
Fulbright 2002; Johnson & Bolte 2002; Francois et al. 2003,
and references therein). For such metal-poor stars, it is assumed
that the “classical” r-process is alone responsible for the pro-
duction of the heavier (Z > 56) n-capture elements, while the
large and increasing scatter in the [S/Ba] ratio at very low
metallicities, e.g. as seen in the data of Honda et al. (2004), re-
veals a possible second type of r-process for some of the lighter
(30 < Z < 56) n-capture elements (see the recent reviews of
Truran et al. 2002, and Cowan & Sneden 2004). This could be
interpreted by different mass ranges of supernovae being re-
sponsible for the production of the light or the heavy n-capture
elements (Qian & Wasserburg 2000; Wanajo et al. 2003). At
higher metallicities, other events begin to contribute to the
production of the heavy elements in the Galactic halo. Many
neutron-capture elements are then also produced by the main s-
process which occurs during the He-burning phases of low- or
intermediate-mass AGB stars of typically 1-4 M. Several light
n-capture elements like strontium or yttrium can also partly be
produced by an additional (weak) s-process source, during the
He-core burning of massive stars (see also Busso et al. 1999;
Travaglio et al. 2004, and references therein).

Concerning the origin of the heavy elements in GCs in
comparison to the field halo stars, many questions may arise,
but we will concentrate mainly on these: what is the origin of
their metallicities? Are GCs self-enriched? How can they be
so homogeneous in Fe-peak elements and neutron-capture ele-
ments, but show such high dispersions in the light metal abun-
dances? Do heavy elements in globular clusters share a com-
mon origin with field halo stars of similar metallicities? Until
now, no models and no predictions have been made on this sub-
ject, leaving these questions still unanswered.

Let us briefly summarize some of the latest results ob-
tained from the abundance analyses of globular cluster scarcely
evolved stars:

1. Correlations or anticorrelations may exist between sev-
eral light metals in globular cluster stars (e.g. O-Na, and

Mg-Al) at all evolutionary phases (Gratton et al. 2001;
Ramirez & Cohen 2003; Carretta et al. 2004).

2. Neutron-capture elements do not show such relations as a
function of other (lighter) elements, and this is also inde-
pendent of the evolutionary phase (Paper I, and this work).

3. There is almost no variation in the abundances of heavy
elements between stars at different evolutionary phases in a
given globular cluster (Paper 1, and the present work).

The third point seems to be confirmed not only in our three
programme clusters, but also in M 71 and M 5, at least for bar-
ium, which is the only heavy element presented by Ramirez &
Cohen (2003) in stars fainter than the RGB. We expect that this
shall be confirmed by future analyses in other clusters. For the
present work, it supports strongly the idea that we can compare
directly our sample of faint turnoff stars and subgiants to bright
giants in other GCs (see Sect. 4).

The so-called abundance “anomalies” of the light metals
in GCs can be interpreted in the light of self-pollution scenar-
ios (Cottrell & Da Costa 1981), which predict that these in-
homogeneities arise from the mass lost by intermediate-mass
(4-6 Mo) stars during their AGB phase (Ventura et al. 2001;
D’Antona et al. 2002). Some of these models can explain
and/or predict very well the existing anticorrelations between
light metals, but until now none of them clearly explains the
origin of the cluster’s metallicities, nor do they give any clues
on the r-/s-process elements ratios. Moreover, Fenner et al.
(2004) recently developed a self-consistent model of the chem-
ical evolution of intracluster gas to test wether the observed
“anomalies” of NGC 6752 have been caused by contamination
from intermediate-mass AGBs. Their model does not distin-
guish the case where cluster stars form from gas already con-
taminated by AGB ejecta, and the case where existing stars
accrete AGB material. They conclude that, for their particular
model, intermediate-mass AGBs do not seem to be the major
cause of all the observed globular cluster abundance anoma-
lies. It is obviously not yet clear if GCs are completely formed
out of already enriched matter, and if the heavy element con-
tent of the cluster has a primordial origin. Additional models
are required, starting e.g. from the “classical” scenario of self-
enrichment proposed by Cayrel (1986) or Truran et al. (1991).

5.2. The “classical” self-enrichment scenario

For GCs as for field stars, a first generation of massive stars
(M 2 10 Mo) of short lifetime (z 5 108 years) and the as-
sociated type II SNe are expected to be the major source of
nucleosynthesis on a timescale compatible with a halo col-
lapse timescale (<10%-10° years). However, the most metal-
poor field stars and the GCs could have different origins and
could have been independently contaminated by the ejecta of
massive stars and type 11 SNe. But if we assume a common ori-
gin, different models of self-enrichment could be adopted for
the clusters. Cayrel (1986) and Truran et al. (1991) proposed
simple models of self-enrichment where the metallicity distri-
bution of GCs is a superposition of that of a metal-poor, pri-
mary, and possibly primordial system, and that of a secondary
system born from matter processed by the primary system. In
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these scenarios, the metallicity of the old halo clusters can be
understood as caused by self-pollution of primordial (Z = 0)
clouds: the first zero-metal stellar generation is polluted by
massive stars (M 2 10 Mp) and type II SNe formed in these
massive collapsing clouds. The next generation of stars formed
the currently observed generation in the halo GCs. The abun-
dance ratios of younger GCs formed during the flattening of the
protogalaxy is explained along the classical view of progressive
metal enrichment.

Truran (1988) proposed a test to see wether this kind
of self-enrichment scenario is appropriate for GCs, provided
by careful observations of abundance patterns in the most
metal-rich clusters associated with the halo population. Field
stars at comparable metallicities show abundance pattemns rel-
ative to iron which are evolving toward those of solar sys-
tern matter. This reflects the nucleosynthesis contributions from
intermediate-mass stars of longer lifetimes that enriched the
ISM in C, N, Fe-peak nuclei and s-process heavy elements. But
self-enrichment of a globular cluster should happen on a2 much
shorter timescale. Thus, if self-enrichment indeed occurred for
the halo GCs, then even the most metal-rich clusters should ex-
hibit both the high [a/Fe] ratios and the r-process dominated
heavy element patterns which characterize the ejecta of mas-
sive stars, as they are seen in the spectra of the most metal-poor
field halo stars.

This means that the heavy element ratios [Ba/Eu] and
[St/Ba] should reflect an r-process origin, e.g. like the pecu-
liar stars CS 31082-001 (Hill et al. 2002) and CS 22892-052
(Sneden et al. 2003). But this pattern is clearly not seen among
GCs, independently of the metallicity. The [Ba/Eu] ratios in-
dicate clearly a growing contribution of the main s-process to
the chemical enrichment of GCs, and the [Sr/Ba] ratios con-
firm this by departing significantly from a pure r-process value
(see Figs. 4a and 4b). The fact that some of the most metal-
poor clusters show [Ba/Eu] ratios very close to a pure r-process
value but a [Sr/Ba] ratio that departs significantly from the
r-process only ratio could also indicate an additional source
for the production of strontium (the weak s-process, which can
show some contributions at these metallicities). The presence
of anticorrelations between several a-elements (O-Na, Mg-
Al) in the clusters is also incompatible with a simple self-
enrichment model. A more elaborate model is required to ex-
plain the formation of the halo GCs. However, the idea that
abundance ratios of younger GCs can be explained “along the
classical view of progressive metal enrichment” is still interest-
ing. As a matter of fact, 47 Tuc is ~2.6 Gyr younger and much
more metal-rich than NGC 6752 or NGC 6397 (Gratton et al.
2003c), so that it seems to indicate that younger (disk) clusters
must definitively have been formed out of pre-enriched matter
in a similar way to field stars at high metallicities.

5.3. Alternative scenarios

Thoul et al. (2002) continued the development of the
EASE scenario (EvaporationfAccretion/Self-Enrichment) of
Parmentier et al. (1999) that explains how accretion could
have altered the stellar surface composition of GCs and halo
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metal-poor stars. According to the EASE scenario, an impor-
tant fraction of the metal-poor halo stars was initially formed
in GCs, where they accreted the s-process enriched gas pro-
duced by cluster stars of higher-masses. This process modified
their surface chemical composition. Later these stars evapo-
rated from the cluster and formed a part of the current halo
population. The evolution of GCs is described in two phases:
(1) “first generation” very metal-poor stars have rather high
masses (M = 3-60 Mo). The most massive stars quickly evolve
to become supernovae and enrich the intracluster medium in a-
and r-process elements. These supernova remnants enrich the
primordial ISM gas and trigger star formation. If the gravita-
tional potential of the proto-cluster is too weak, the stars evapo-
rate and become field halo stars. If the gravity is strong enough,
a GC is formed. (2) At this point, the chemical composition of
the intracluster gas is definitively fixed in e- and r-process ele-
ments. Intermediate-mass stars become AGB stars and produce
s-process elements, which are brought to their surface by the
third dredge-up. Stellar winds may eject these elements into the
surrounding intracluster medium. This s-process enriched gas
can eventually be accreted by low-mass main sequence stars
and pollute their surface chemical composition.

Our results show very homogeneous [Eu/Fe] ratios in all
GCs. This could be in agreement at least with the first phase
of the EASE scenario (first generation of high-mass stars, and
fixed composition in r-process elements). But if this accretion
mechanism is really efficient, it is expected to affect especially
the star’s convective zone. When a star evolves and becomes
a giant, its convective zone becomes much larger, so that a di-
lution effect is expected in the s-process enrichment between
main sequence turnoff stars and stars at the top of the giant
branch. Our results show that the content in s-process elements
may be very different from one cluster to the other, but that
it does not vary inside a given cluster. It seems on the contrary
that GCs are quite homogeneous in their heavy element content
(r- and s-process elements), independently of the evolutionary
phase of the star. Our results for turnoff stars and subgiants in
47 Tuc, NGC 6752, and NGC 6397 are also compatible with
the previous analyses of giants by Norris & Da Costa (1995),
and Castilho et al. (2000). We find a very small but system-
atic dispersion in the [Ba/Fe] ratios between turnoff stars and
subgiants in these three GCs that we still cannot completely
explain (errors in the stellar parameters, in the line parame-
ters, or in the fitting method; non-LTE effects — see Sect. 4 -).
However, if this effect is real, it does not support an accretion
scenario, as we obtain slightly higher values in dwarves than
in subgiants, but the dilution in the growing convective zone
should produce the opposite results.

In any case, the fact that we find homogeneous abundances
of s-process elements and simultaneously “abundance anoma-
lies” in the light metals also in dwarves (Gratton et al. 2001;
Carretta et al. 2004), but no correlation between both obser-
vations, is very interesting because dwarves cannot produce
neutron-capture elements alone, nor do they undergo deep mix-
ing episodes. To explain both observations at the same time, we
could think, for example, that GCs may have been formed out
of matter which was already enriched in a-, r- and s-elements,
just like “normal” field halo stars at intermediate or high
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metallicity. The “abundance anomalies” among light met-
als could then be explained with self-pollution mechanisms
(Ventura et al. 2001; D’ Antona et al. 2002) acting only over
a restricted mass range of the contaminating AGB stars, so that
the composition of the GCs in s-process elements is not altered,
or at least only in a very small, nearly undetectable, amount.
This could explain why the abundance patterns of neutron-
capture elements in GCs agree so well with those of field halo
stars in the same metallicity range. It would also be compatible
with the idea that GCs should not always be considered as “pri-
mordial” objects because, after all, we can observe field stars
that are up to several hundred times more metal-deficient than
the most metal-poor GCs (Frangois et al. 2003; Christlieb et al.
2004).

Beasley et al. (2003) suggested an alternative scenario in
which the most metal-poor halo GCs may have a pregalac-
tic origin and may have been enriched by the first super-
novae in the universe. They find that one pair-instability su-
pernova alone, issued from a very massive primordial star
(140 < M/Mo < 260), could have been sufficient to enrich
primordial gas to a metallicity of [Fe/H] ~ —2.0. They do
not make predictions for the light metals that can be affected
by stellar evolution processes (O, Na...), and concentrate only
on elements which are heavier than silicium. Several problems
arise for this kind of model: (1) 2 combination of masses for the
Population III stellar progenitors is needed to fit simultaneously
the observed abundance ratios of [Si/Fe], [Ca/Fe], and [Ti/Fe],
[V/Fe], or [Ni/Fe]; (2) such massive progenitors cannot pro-
duce neutron-capture elements (no s- or r-process). Additional
physics (rotation of the massive star, pollution of the immediate
environment) could probably explain the presence of neutron-
capture elements in GCs, but in any case this scenario hardly
explains why the light metals also show a huge dispersion in
main-sequence turnoff stars.

6. Conclusions

We have determined abundances for several neutron-capture
elements in stars near the turnoff and at the base of
the RGB in three globular clusters at different metalicities
(NGC 6397, NGC 6752, and 47 Tuc). These data have been
obtained at the VLT in the framework of the ESO-Large
Programme “Distances, Ages, and Metal Abundances in
Globular Clusters”, using the high-resolution echelle spectro-
graph UVES. All the observed stars are fainter than V ~ 15
in magnitude. These are the first results concerning neutron-
capture elements in these scarcely evolved stars.

We have used our data to test several scenarios proposed
for the formation of globular clusters in the Galaxy. From this
analysis, we conclude that the “classical” self-enrichment sce-
nario as it was proposed e.g. by Truran et al. (1991), cannot
explain the observed abundances of neutron-capture elements.
More elaborate models (e.g. Thoul et al. 2002; Beasley et al.
2003) still have difficulties in explaining these abundance ra-
tios. However, our main results (Paper 1, and this work) can be
summarized as follows:

1. Globular clusters do not seem to show any clear corre-
lation or anticorrelation in the abundance patterns of the

neutron-capture elements or between heavy elements and
light metals.

2. Almost all globular clusters are very homogeneous in the
abundances of heavy elements, independent of the evolu-
tionary phase of the observed globular cluster stars.

3. The heavy element abundance patterns, and the [Ba/Eu]
and [S1/Ba] ratios, indicate clearly a progressive chemical
enrichment in s-process elements with increasing metallic-
ity for all globular clusters.

Considering these results, if a self-pollution scenario is as-
sumed to explain the huge dispersions observed in the light
metals (Ventura et al. 2001; D’ Antona et al. 2002), we could
conclude that the contaminating stars should not be able to pro-
duce sufficient amounts of s-process elements to yield a clear,
visible, correlation between these “abundance anomalies” and
the neutron-capture elements in globular clusters.

There are still only very few observations of very faint stars
in globular clusters, so that many points still require stronger
supportive evidence. Further observations in other clusters are
needed, e.g. to confirm: (1) the homogeneity in the abundances
of neutron-capture elements at different evolutionary phases,
from the main sequence to the top of the giant branch; (2) if the
existing dispersion in the [Ba/Eu] ratio among the most metal-
poor ([Fe/H] < -2.0) clusters is real. More modelling is also
needed, not only to explain the formation of the clusters, or the
strong dispersion observed in the light metals, but also includ-
ing predictions on the neutron-capture elements.
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Annexe F

Abondance du lithium dans ’amas
globulaire NGC 6397

Résumé. Nous avons utilisé des spectres & haute résolution et & rapport signal-sur-bruit élevé
de 12 étoiles du turnoff de ’amas globulaire pauvre en métaux NGC 6397 pour y mesurer
’abondance du lithium. Nous concluons que ces étoiles ont toutes la méme abondance de lithium,
a savoir A(Li) = 2.34, avec un écart-type de 0.056 dex. Nous utilisons ce résultat couplé & des
simulations de Monte Carlo pour estimer que le maximum de dispersion intrinséque autorisé est
de P’ordre de 0.035 dex. Il s’agit d’une nouvelle contrainte qui doit &tre satisfaite par les modeéles
stellaires prédisant la destruction du lithium. Méme si on ne peut exclure une faible destruction de
’ordre de 0.1-0.2 dex comme celle que prédisent les modéles récents, nous soutenons qu’elle n’est
cependant pas nécessaire. Ce fait, ainsi que le bon accord avec ’abondance de Li observée dans
les étoiles de champ, renforce I'idée de lorigine primordiale du lithium dans les étoiles déficientes
en métaux. D’apreés les prédictions de la nucléosynthése standard du Big Bang, prendre la valeur
ci-dessus en tant qu’abondance du lithium primordial implique une densité baryonique cosmique
O h% = 0.016 + 0.004 ou bien 0y h? = 0.00570:902. La solution d’une densité baryonique plus
élevée est en accord avec les résultats récents sur les abondances primordiales de deutérium et
d’3He, ainsi que sur les estimations obtenues & partir des fluctuations du rayonnement du fond
diffus cosmologique.
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Abstract. We make use of high resolution, high signal-to-noise ratio spectra of 12 turn-off stars in the metal-poor globular
cluster NGC 6397 to measure its lithium content. We conclude that they all have the same lithium abundance A(Li) = 2.34 with
a standard deviation of 0.056 dex. We use this result, together with Monte Carlo simulations, to estimate that the maximum
allowed intrinsic scatter is of the order of 0.035 dex. This is a new stringent constraint to be fulfilled by stellar models which
predict Li depletion. We argue that although a mild depletion of 0.1-0.2 dex, as predicted by recent models, cannot be ruled
out, there is no compelling reason for it. This fact, together with the good agreement with the Li abundance observed in field
stars, supports the primordial origin of lithium in metal-poor stars. Taking the above value as the primordial lithium abundance
implies a cosmic baryonic density which is either Quh? = 0.016::0.004 or Qu* = 00053502, from the predictions of standard
big bang nucleosynthesis. The high baryonic density solution is in agreement with recent results on the primordial abundance
of deuterium and *He and on the estimates derived from the fluctuations of the cosmic microwave background.

Key words. diffusion - stars: abundances — stars: atmospheres — stars: Population Il — Galaxy: globular clusters: NGC 6397 —

cosmology: observations

1. Introduction

The lithium abundance in metal-poor turn-off stars appears as
a plateau, independent of metallicity and effective temperature
(Spite & Spite 1982a; Spite & Spite 1982b), the so-called Spite
plateau. Currently its most widely accepted interpretation is
that the lithium observed in metal-poor stars has been produced
in the big bang and is thus a probe of the universal baryonic
density. Recent claims that the Spife plateau does not reflect the
true primordial abundance which would be either lower, due to

Send offprint requests to: P. Bonifacio,
e-mail: bonifaci@ts.astro.it

* Based on observations made with the ESO VLT-Kueyen telescope
at the Paranal Observatory, Chile, in the course of the ESO-Large
program 165.L-0263.

chemical evolution effects (Ryan et al. 1999), or higher due to
Li depletion (Pinsonneault et al. 1999, 2002; Salaris & Weiss
2001; Théado & Vauclair 2001), deal with second order effects.
The primordial Li abundance is within ~0.2 dex of the plateau
value. Thus there is a general consensus that the bulk of lithium
in metal-poor stars is of primordial origin. If this is the case we
expect metal-poor stars, wherever in the universe, to show the
same Li abundance. The present instrumentation is not capable
of providing Li abundances of turn-off stars in nearby external
galaxies, however Molaro (1997) suggested that extra-galactic
Li has already been detected, at the plateau value, in the blue-
metal-poor star CS 22873-139, possibly accreted from an exter-
nal galaxy. In spite of this, our present knowledge rests on the
study of Li abundances in different metal-poor populations of
our own Galaxy. The most studied population is the metal-poor
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field halo (Spite & Spite 1982b; Bonifacio & Molaro 1997,
Ryan et al. 1999, and references therein). Molaro et al. (1997)
have studied lithium in metal-poor thick disc candidates and
found that they lie on the Spite plateau; two more thick disc
stars lying on the plateau were noted by Romano et al. (1999).

Molaro & Pasquini (1994) and Pasquini & Molaro (1996)
were the first to study Li in turn-off stars in NGC 6397 and
found that it is consistent with the plateau. Recently Thévenin
et al. (2001). published Li abundances for seven turn-off stars
of NGC 6397, based on UVES data similar to our own, con-
firming the earlier results. Boesgaard and collaborators have
studied lithium in the globular clusters M 92 (Boesgaard et al.
1998), M 13 and M 71 (Boesgaard et al. 2000) using the 10 m
Keck telescope and found a sizeable scatter in Li abundances
in all three clusters.

The globular cluster NGC 6397 is one of the nearest and
best studied ones. It is one of the main targets of the ESO-
Large Program 165.L-0263 which we are conducting with the
aim of providing accurate abundances, reddenings and dis-
tances for globular clusters with a range of metallicities. In
Gratton et al. (2001) we provided the abundances of several
elements and reached the conclusion that NGC 6397 is a very
homogeneous cluster, from the chemical point of view, down to
the main-sequence stars. It is also quite metal-poor ([Fe/H] =
-2.03 £0.02). We deferred the study of Li abundances in turn-
off stars to the present paper because we believe lithium de-
serves special care. From an observational point of view the
Li1670.8 nm resonant doublet, which is the only lithium line
observed, is rather weak, asymmetric and difficult to measure
accurately in faint objects. From the point of view of the anal-
ysis Li is extremely sensible to the adopted effective temper-
ature, since it is mostly ionized (Li 11 > 99.7%) in the atmo-
spheres of solar-type stars and neutral lithium is only a trace
species. Combining the data from Thévenin et al. (2001) with
our own, the total number of turn-off stars of NGC 6397 ob-
served at high resolution with a high S /N ratio is twelve. Such
a large sample allows us to tackle the issue of the possible in-
trinsic dispersion of the Li content among turn-off stars in this
cluster.

2. Observations

Our spectra were collected at ESO-Paranal with the UVES
spectrograph (Dekker et al. 2000) at the Kueyen 8.2 m tele-
scope between June 15th 2000 and June 22nd 2000, and have
already been described in Gratton et al. (2001); the log of the
observations is given in Table 1, the DIMM seeing was noted,
when available. While in Gratton et al. (2001) we have relied
on the pipeline, in this paper we reduced all the spectra begin-
ning from the raw data using the MIDAS echelle context. The
purpose was both to check the accuracy of the pipeline reduc-
tion and to try to improve it, especially trying to get rid of the
low frequency variations in the continuurm, at the level of a few
per-cent which were apparent in the pipeline data.

The stability of the UVES spectrograph proved to be re-
markable: the flat-fields were perfectly reproducible from one
night to the other, except for the night of the 22nd, for which
a slight shift of the order positions of a couple of pixels
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Fig. 1. Li doublet for the program stars.

appeared; the wavelength scale was also extremely stable, the
largest peak-to-peak variation in the position of the arc lines
observed on different nights was 0.005 nm. The FWHM of the

139



Anneze F. Abondance du lithium dans l’amas globulaire NGC 6397

140

P. Bonifacio et al.: Lithium in NGC 6397 93
Table 1. Log of the observations. 105 ——— L —
. > G NGC 6397 A228 [ I
star # date UT oy secing 'R Jid 7 i i ln. i
d/mjy hms s arcsec % 1 'W‘"""ﬁ' N N"y‘ ““l' LI
1543 20/06/2000 00:56:06 4500 0.8 = oA T I f 1
1543 200062000 021244 4500 08 S 095 Y ¥ = 231 pmr
1543 20062000 03:30:21 3600 10 2 A el ",,;fll‘ EW = 266 pm-
1543 20/06/2000 04:33:03 4500 1.1 b 09 i EW = 280 pmq
162 160062000 02:21:00 3600 0.6 1.05 ]
1622 16/06/2000 03:28:30 3600 0.55 NGC 6397 A44 I p T
e Al wen s dr | gl
:55: m 1|||||n!u i |u i Iil' ””I . II
1905 19/06/2000 00:43:52 3600 10 I
1905 19062000 014519 3600 10 095 Il"-‘ih‘ull@ Sy !:' me
1905 22062000 003210 3600 0.8 i '-‘|l;;im Ew = 253 pm]
1905 22/06/2000 01:33:28 3600 08 290 pm-
201432 18/06/2000 05:00:42 3600 0.8 o9
201432 18/06/2000 06:05:20 3600 0.8 0o
01432 220062000 02:38:09 3600 035
01432 220062000 03:41:27 3600 035 1
202765  19/06/2000 02:50:18 3600 1.0
202765 19/06/2000 03:51:39 5400 L5 095
202765  21/06/2000 00:42:01 3600 1.1
202765  21/06/2000 01:43:46 3600 2
For all the observations the slit was 1” and the CCD binning 2 X 2. l(:):

arc lines in the region of the Li doublet was 0.015 nm, provid-
ing a resolution R ~ 45 000.

In spite of our efforts we managed to obtain only a moder-
ate increase of the S/N ratio, with respect to the pipeline data,
showing that the quality of the pipeline data is very high and
perfectly adequate for scientific analysis. In order to rectify the
spectrum, removing the signature of the instrument response
function, we used the flux standard Feige 67, which has been
observed on June the 15th with the same spectrograph setting
as the program stars, except for the slit width which was of 10”.
The flux data used to calibrate it, was that of Oke (1990). The
wavelength scale of the Oke data is uncertain by about 0.6 nm,
we therefore arbitrarily shifted his data so that the position of
Hea coincided with that in our spectrum. The quality of this rel-
ative flux-calibration is of the order of a few percent. This was
estimated by comparing the flux of Feige 66, observed on June
20th and calibrated with the response function derived from the
observations of Feige 67, to the flux of Oke (1990). Another
spectrum of Feige 66, observed on June 17th is almost iden-
tical to that of June 20th, after a suitable scaling. This gives
us confidence that the instrumental response function is very
stable and reproducible. We stress that the purpose of this cal-
ibration is only to rectify the spectrum and it is meant to be
accurate in a relative, not absolute sense. The flux calibration
was not entirely successful in removing the ondulation in the

870.76
Vavelength (nm)

670.8

Fig. 2. Li doublet for four of the stars of Thévenin et al. (2001).

continuum,; in the end we therefore applied a Fourier high-pass
filter to remove it.

For each star we had four independent exposures which
were independently calibrated, rectified and then coadded. The
coadded spectrum was normalized around the Li doublet by fit-
ting a spline through several continuum windows about 0.2 nm
wide.

For the stars of Thévenin et al. (2001) the raw data and
calibration frames were retrieved from the ESO-VLT archive
and were reduced with exactly the same prescriptions as our
own data. With respect to our own data we highlight the fol-
lowing differences of the Thévenin et al. (2001) data: 1) the
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Fig. 3. Li doublet for three of the stars of Thévenin et al. (2001).

CCD binning which was 1 x 1; 2) the slit width was 1”1; 3)
the central wavelength was 580 nm, which implies that the Li
doublet falls on the MIT CCD; 4) there was no dichroic and ob-
servations were taken in the red arm only. The Thévenin et al.
(2001) data has a slightly lower resolution and S/N, although
a better sampling of the resolution element. The flux calibra-
tion was performed using the standard star LTT9239, observed
on 05/06/2000 with the same instrument setup as the stars of
NGC 6397. Like for our own data multiple spectra of the same
star were coadded and normalized with a spline.

3. Equivalent widths measurements

In order to measure accurately the equivalent width of the Li
doublet we used a least-squares minimization to determine the
best fitting synthetic profile. Since the data has been rebinned
to a constant wavelength step the theorems concerning the sta-
tistical properties of the y? do not apply. Nevertheless x? fitting
may be used and the error conveniently estimated using Monte
Carlo simulations (Bonifacio, in preparation).

To perform the minimization we used MINUIT (James
1998) using as fitting parameters equivalent width, broaden-
ing (assuming a Gaussian shape, which is appropriate for the

P. Bonifacio et al.: Lithium in NGC 6397

4 T | LNLILTY LEE LA B AL BRI LU
ot g
& - i
: sf 3 ]
B - . -
-l I~ FiaViaui -
g | .4 J
© 29[ :
2 B 4
3 R -
g _t ]

°r .

15 T N R T PR RN

038 038 04 042 044 046 048

b-y

Fig.4. EW versus b—y. Filled symbols: stars observed by us; open
symbols: stars observed by Thévenin et al. (2001).

UVES instrumental profile), wavelength shift and a multiplica-
tive constant for continuum adjustment. To better constrain the
continuum we included also two continuum stretches of 0.2 nm
each to the blue and to the red of the line. The S/N ratio was
estimated from the root mean square deviation in these contin-
uum windows and is given in Col. (6) of Table 2. The fitted
profiles are shown in Figs. 1-3 together with two bracketing
synthetic profiles. The equivalent widths of the fitted profiles in
units of pm (L0™'? m) are given in Col. (2) of Table 2. It is cus-
tomary to use the Cayrel formula (Cayrel 1988) to estimate the
errors in equivalent widths. This formula assumes a gaussian
line profile and depends on the full width at half-maximun of
the line, on the pixel size (in wavelength units) and on the S/N
ratio. Since the Li doublet profile is non-gaussian we performed
a Monte Carlo simulation to estimate the errors on equivalent
widths. For each star we took its best fitting synthetic profile,
added Poisson noise to obtain the observed S /N ratio and per-
formed the fitting several hundreds times. The standard devia-
tion of the fitted equivalent widths was then taken as the | o
error on the measured equivalent width, The derived values are
given in Col. (3) of Table 2, the estimates from the Cayrel for-
mula are given in Col. (5). This shows that the Cayrel formula
does provide a reasonable estimate of the error. We adopt the
results of the Monte-Carlo simulations as error estimates. In
Col. (4) of Table 2 we also provide the equivalent widths ob-
tained by fitting a Gaussian to the data (we used the iraf task
splot). One may easily see that the two measures are consis-
tent within errors. In fact at this resolution and S/N approxi-
mating the doublet with a single Gaussian is acceptable.
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Table 2. Equivalent widths and Li abundances for TO stars in NGC 6397.

star#  EW oyc EW, oc SIN AL)  ou Tv ATy AL) oy
pm  pm pm pm T =6476K T=Ty
(1) @ & @ 6 © (7 (®) 9 (10 11 (12)
measures from our VLT-UVES data

1543 263 021 260 021 85
1622 204 016 201 018 105
1905 271 019 262 021 85
201432 206 017 211 021 131
202765 265 027 277 030 92

241 007 6401 30 236 005
229 007 6394 32 224 005
243 007 6456 9 241 004
229 007 6427 23 226 005
242 008 63%4 32 236 006

measures from archive VLT-UVES data

A228 266 019 261 0.19 95
Ad447 253 021 266 025 73
AS575 254 021 252 027 69
AT21 213 024 230 036 51
Al406 266 034 284 042 43
A2084 289 023 288 038 48
A2111 335 016 329 021 86

242 007 6274 58 228 006
239 007 6374 37 233 005
240 0.07 6362 40 232 005
231 008 6386 34 225 006
242 009 6345 4 237 007
246 007 6383 35 238 005
253 006 6207 69 233 006

measures of Pasquini & Molaro (1996) from NTT-EMMI data

A6l1 260 0.0
C4602 340 0.67
A853 430 0.50

6371 29 234 018
6306 39 242 011
6206 70 248 0.08

4. Li abundances

To determine the Li abundances we fitted the equivalent widths
measured as described in the previous section to those com-
puted with the SYNTHE code (Kurucz 1993), as described
in Bonifacio & Molaro (1997). The atmospheric parameters
are the same adopted in Gratton et al. (2001), namely Teg =
6476 K; logg = 4.10 and £ = 1.32 kms™' and a metallic-
ity of =2.0. An LTE model atmosphere with these parameters
was computed with the ATLAS 9 code (Kurucz 1993) using &
enhanced opacity! distribution functions with a microturbulent
velocity of 1 kms™! and with the overshooting option switched
off. The results are given in Col. (7) of Table 2. In Col. (8) of
the Table we provide also the errors in Li abundance obtained
by summing quadratically the errors arising from equivalent
widths and from effective temperatures; as error in Tz we
assumed 90 K, as given in Gratton et al. (2001). For this ef-
fective temperature the correction for Li depletion predicted by
the standard isochrones of Deliyannis et al. (1990) is zero. The
correction for NLTE effects computed by Carlsson et al. (1994)
is +0.01 dex.

Although the assumption that all the stars share the same
temperature is acceptable to determine the metallicity and the
general abundance pattern of the stars, it may prove to be
somewhat crude to discuss the dispersion of Li abundances. In

! We note that at this low metallicity the differences between mod-
els with and without e—enhancement are negligible as shown e.g., by
Gratton et al. (2000).

Gratton et al. (2001) we derived the effective temperature by fit-
ting the mean He profile, obtained by averaging all the spectra
of the different stars, on the assumption that they share the same
temperature. To derive temperatures for each star one could fit
the individual He profiles, however, the relatively poor S/N of
the spectra would not allow to derive temperatures with an ac-
curacy better than 150 K. Another possibility is to use (b — y)o,
but this is even worse: a difference of (b — y)o of 0.015 mag
translates into a temperature difference of about 130 K. The
photometric error alone is of this order of magnitude. Figure 4
shows quite clearly that there is no correlation between (b — y)
and Li equivalent width, which should be the case if (b - )
is tightly correlated with temperature and the stars have more
or less the same Li abundance. Instead our extensive photom-
etry allows us to derive quite accurately the mean locus of the
cluster isochrone. What is shown in Fig. 5 is an average with
outliers eliminated using an iterative clipping procedure.

It is clear that all the stars observed are slightly brighter
than the turn-off where a tight one to one relation holds between
V an b-y. Adopting the average reddening of E(b—y) = 0.137,
which we derived comparing colours and temperatures of clus-
ter and field stars (Gratton et al. 2001), we may thus map V
onto (b - y)o and hence temperature through comparison with
the theoretical colors given by Kurucz (1993). These temper-
atures were corrected to be on the same scale as those from
He, exactly as done for the field stars in Gratton et al. (2001).
We recall that this temperature scale agrees quite well with the
IRFM temperature scale (Alonso et al. 1996). We have applied
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Table 3. Equivalent widths for field stars.

P. Bonifacio et al.: Lithium in NGC 6397

star EW ogw [Fe/H] logg The Trse Twew A(LD) oy A(L) A(Li)

pm  pm dex  cgs K K K Tc TcNLTE
&) @ @ @ G ®© o @ © Jd) O (12)
HD 108177 337 009 -170 444 6027 609 6067 225 0.1 228 2.29
HD 116064 3.10 009 -1.87 435 6192 582 5923 230 012 231 232
HD 140283 495 006 -246 367 5898 5814 5691 231 012 236 238
HD 166913 366 0.3 -1.59 408 5921 5955 6020 221 0.1 225 2.26
HD 181743 378 009 -1.81 442 6130 5927 236 0.2 238 2.39

this calibration to four field stars with neglegible reddening,
colours similar to our TO stars and metallicities in the range
—2.2 < [Fe/H] - 1.8, and found a mean difference of 7 K be-
tween these temperatures and IRFM temperatures. With this
calibration an error of 0.05 mag in V translates into an error
in the range 20-70 K. These temperatures are given in Col. (9)
of Table 2 and the errors deriving from an error 0.05 mag are
given in Col. (10). This estimate is somewhat conservative for
the photometric error alone, however if there is any variation
of reddening, even at the level of 0.01 mag in E(B - V), this
translates into differences of 0.03 mag in V. These temperature
errors should be interpreted as “internal errors”, thus appropri-
ate to assess the issue of dispersion in Li abundances among the
cluster stars. The “external error” which takes into account the
systematic error of our adopted temperature calibration is dif-
ficult to assess, since it may depend on many different sources,
given that the calibration involves several different steps, each
with its systematic error. However since we have shown we are
on the same scale of Alonso et al. (1996) we may assume the
error of this scale as systematic error. This amounts to 80 K in
this temperature range.

The Li abundances derived assuming these temperatures
are given in Col. (11) of Table 2, and their associate errors in
Col. (12). For these temperatures the correction for Li deple-
tion predicted by the isochrones of Deliyannis et al. (1990) is
zero for all but the two coolest stars, for which it is of the order
of 0.01 dex. The NLTE corrections are also small and all of the
order of +0.01 dex for all stars.

5. Discussion
5.1. Observed dispersion of Li abundances

If we adopt the same temperature for all the stars of NGC 6397
the mean Li abundance is A(Li) = 2.392, with a standard de-
viation of 0.07 dex, or A(Li) = 2.40, once NLTE effects are
accounted for according to Carlsson et al. (1994). The question
is whether such a scatter is consistent with the observational
errors or if it is larger. The mean error is 0.074 dex, which in-
tuitively suggests that there is no extra scatter. A Kolmogorov-
Smirnov test of the null hypothesis that the data do not come
from a normal distribution with mean 2.39 and standard de-
viation 0.074 gives a probability of ~0.32, thus rejecting the

2 on the usual scale A(Li) = log [N(Li)yN(H)] + 12.

hypothesis. One could argue that the Kolmogorov-Smirnov
cannot be applied here since the measures have different er-
rors and therefore cannot have been drawn from the same par-
ent distribution. We therefore test the hypothesis that the ob-
served dispersion is simply due to the observational errors by
a straightforward Monte Carlo simulation. We generate 1000
sets of 12 Gaussian random numbers with mean 2.39 and stan-
dard deviation equal to the error estimate of each data point.
For each realization of 12 “observations” we compute the stan-
dard deviation s. The mean value of s over the sample is 0.073
with a standard deviation of 0.015. Hence the data is consis-
tent with the notion that the stars share the same Li abundance,
the dispersion being entirely due to observational error. The er-
ror on Li abundances is, in fact, largely dominated by the error
in Teq. A spread in effective temperature of 120 K, neglecting
any error in the measurement of equivalent widths, would pro-
vide a spread in Li abundances of 0.08 dex, slightly larger than
the observed spread. This suggests that the error on the effec-
tive temperature is in fact 10 or 20 K larger than estimated in
Gratton et al. (2001), which is not unreasonable. It is therefore
likely that the stars do not share precisely the same effective
temperature, as assumed in Gratton et al. (2001).

Let us therefore consider the sample with Li abundances
derived assuming the temperatures from the V - Tq calibra-
tion. It is apparent from the plot in Fig. 6 that there is very
little scatter. In fact also the three stars observed with NTT
by Pasquini & Molaro (1996) are totally consistent with the
present data set, once we adopt the same temperature scale.
The mean Li abundance is 2.32 with a standard deviation of
0.056 dex. To verify whether this is compatible with the es-
timated errors we resort again to a Monte Carlo simulation.
The mean standard deviation of 1000 samples is 0.051 with a
standard deviation of 0.011. Thus also with this temperature
scale, in spite of the very small errors adopted for the tem-
peratures there is no evidence of any intrinsic scatter. In fact
we may use these results to place an upper limit on the max-
imum intrinsic scatter allowed. In order to be not detected at
1o the intrinsic scatter should have been such that, summed
quadratically to the mean scatter provided by observational er-
rors (estimated as 0.051 from the Monte Carlo simulation) it
does not exceed this mean by more than 1o~ Let §(Li) be the
intrinsic scatter produced by the Li depletion mechanism, one

has 6(Li) < ¥0.0622 - 0.051% ~ 0.035.
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Fig. 5. Color-magnitude diagram of NGC 6397, where our own observations have been calibrated using 3500 stars in common with Anthony-
Twarog & Twarog (2000). Filled circles are the stars for which we obtained UVES spectra and filled squares are those observed by Thévenin

et al. (2001).

5.2. Comparison with previous results

Pinsonneault et al. (1999) reported unpublished results by
Thorburn and collaborators which showed a significant disper-
sion of 0.3-0.5 dex in Li abundances in this cluster, based on
spectra of about 20 stars, but since these results have not been
published in any detailed form we cannot make any hypothesis
on the reason for the discrepancy with the present results.

The difference between the Li abundances given here and
those of Thévenin et al. (2001) lies only in the different ef-
fective temperatures adopted. Although Thévenin et al. (2001)
do not give the Li equivalent widths we used their Li abun-
dances and their effective temperatures to compute the equiv-
alent widths of the Li doublet for their stars, and these were
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always within 0.2 pm of our measured equivalent widths, as
expected. If we compare the colours for the two sets of stars,
by estimating for the Thévenin et al. stars (b ~y) ~ 0.74(B-V),
we find that, although the Thévenin et al. stars are about 0.1-
0.2 mag brighter, thus slightly more evolved and, on average,
cooler, they span the same colour range as our stars. In Fig. 4
we show equivalent widths for our stars (filled symbols) and
for those of the Thévenin et al. (2001) stars (open symbols) as
a function of (b — y). It is clear that the two sets of stars occupy
the same area in this plane.

From Fig. 6 it is clear that our measures are in good agree-
ment with those of Pasquini & Molaro (1996) and the differ-
ence in Li abundances is due to the different temperature scales
adopted.
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Fig.6. Li abundances as a function of effective temperatures derived
from the location of stars along the cluster mean locus. The four
stars observed by us are shown as filled circles, those observed by
Thévenin et al. (2001) as open symbols, while the three stars observed
by Pasquini & Molaro (1996) are shown as open triangles.

5.3. Comparison with field stars

Several halo field stars have been observed at twilight in the
course of the program and their atmospheric parameters, de-
termined as done for cluster stars are reported in Gratton et al.
(2001). The effective temperatures are different from those of
Gratton et al. (2001) due to the better straightening of the spec-
tra achieved here thanks to the flux calibration. To compare
the Li content of NGC 6397 with that of field stars we se-
lect only those with metallicity below [Fe/H] = —1.5, which
is roughly the value where Li abundances begin to rise off
the Spite plateau, and effective temperature higher than 5700,
which is roughly the value below which Li depletion due to
convection becomes non-negligible. In Table 3 we give the
equivalent widths of the Li doublet as measured from our spec-
tra, the effective temperatures derived from the He profiles and
for reference, the effective temperatures of Fuhrmann et al.
(1994), also based on Balmer lines, and of Alonso etal. (1996),
based on the Infrared Flux Method (IRFM). The observed field
stars are somewhat cooler than our cluster stars. As noted by
Bonifacio & Molaro (1997) at temperatures below 6300 K,
even the standard models of stellar evolution predict a slight
Li depletion (Deliyannis et al. 1990). Thus to make a meaning-
ful comparison we corrected the Li abundances for the deple-
tion predicted by the isochrones of Deliyannis et al. (1990) and
these corrected values are given in Col. (11) of Table 3: the cor-
rections are small for all the stars. Also the correction for NLTE
effects, albeit small, is temperature dependent (Carlsson et al.
1994) we thus corrected also for this effect and the corrected
values are given in Col. (12) of Table 3. As described above we
applied the same corrections also to the stars of NGC 6397.

The star HD 116064 has been noted to be a double-lined
spectroscopic binary by Smith et al. (1998) and our spectrum
does indeed confirm the duplicity. The veiling is unknown,
however the star’s Li abundance is comparable with that of the
other stars, suggesting that at these wavelengths it is neglegi-
ble. The mean A(Li) for the five field stars is 2.29 with a stan-
dard deviation of 0.058, in excellent agreement with the mean
A(Li) = 2.32 for the 12 TO stars of NGC 6397. If we consider
the depletion corrected values, the mean Li abundance is 2.31
for the field stars and 2.32 for the NGC 6397 sample. When
considering also the NLTE corrections it becomes 2.33 for the
field stars and 2.34 for the cluster stars. We believe there is no
need for any sophisticated statistical analysis to conclude that
the Li abundance in NGC 6397 is the same as that of the field
stars, within the stated errors, supporting the primordial origin
of Li in these stars.

Preliminary results of the analysis of a high quality sample
of field stars with IRFM temperatures have been reported by
Bonifacio (2001) and the current best estimate of the platean Li
abundance is 2.317 £ (0.014),5 £ (0.05)ys. This value happens
to be in perfect agreement with the values found here both for
field stars and for NGC 6397 TO stars.

5.4. Evolutionary models and Li depletion

There is a long-standing debate concerning Li depletion on the
Spite plateau. If Li depletion is possible, the pristine Li abun-
dance is higher than the observed. As noted above, standard
models of stellar evolution cannot account for any significant
depletion in dwarf stars. Early attempts to compute more so-
phisticated models including diffusion (Michaud et al. 1984)
or rotation-induced turbulence (Vauclair 1988) predicted large
depletions® of up to a factor of 10. These models predicted a
considerable scatter in the observed Li abundances and also
other features, such as a slope of the platean with effective tem-
perature and metallicity, or an enhanced Li abundance among
post-TO stars. All of these effects have been ruled out by the
observations.

The situation on the theoretical side has dramatically
changed in the last year: new sets of models seem to be able
to produce a platean with very little scatter. The rotation-
ally mixed models of Pinsonneault et al. (2002), the diffusive
models of Salaris & Weiss (2001) and the models of Théado
& Vauclair (2001), which include rotational-mixing, diffusion
and compositions gradients, are all capable of reproducing a
plateau, with a very small intrinsic dispersion. It must be how-
ever noted, that large depletion factors are not any longer found,
and the above papers predict primordial Li abundances in good
agreement with the best current estimates of the baryonic den-
sity of the universe®. The intrinsic dispersions allowed for by
the various depletion mechanisms, are somewhat larger than

3 For the purpose of the present discussion we consider Li to be de-
pleted, even if it is not destroyed, but simply removed from the observ-
able layers of the stars. What is relevant is that the true Li abundance
is higher than that deduced from the analysis of the spectrum.

4 Pinsonneault et al. (2002) derive A(Li) = 2.4, Salaris & Weiss
(2001) and Théado & Vauclair (2001) derive A(Li) = 2.5.
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the maximum value of 0.035 dex derived above; it is unlikely,
however, that this value can rule out any of them. A common
feature of all models which predict Li depletion is the presence
of a small number of “outliers”, i.e. stars with a Li abundance
more than 30 below the mean and such objects are indeed
known to exist among field stars. It may therefore be of some
significance that out of 15 TO stars observed in NGC 6397
none appears to be significantly Li depleted. We mantain that
there is no compelling evidence in favour of any of the pro-
posed depletion mechanisms, although none can be ruled out.
Economy of hypothesis suggests that standard models with no
Li depletion should be preferred. In spite of this there are strong
arguments in favour of the presence of both diffusion and ro-
tational mixing, although, admittedly, they come mostly from
the study of the Pop L.

Helioseismic studies of the Sun imply that atomic diffu-
sion is important (Guenther et al. 1996). Theoretical investiga-
tions show that it should be important also in metal-poor stars
(Michaud et al. 1984; Castellani et al. 1997; Salaris & Weiss
2001). Lebreton et al. (1999) have shown that the H-R diagram
of field stars with accurate parallaxes, in the metallicity range
—1.0 < +0.3, is best fitted when models which include diffu-
sion are used. All diffusive models predict that surface lithium
sinks below the bottom of the thin surface main sequence con-
vection zone, thus becoming unobservable, i.e. depleted, in our
parlance. Two features are predicted by diffusive models: ex-
cess dispersion and a downturn at the hot end of the plateau;
both are in disagreement with the observations. To alleviate
the problem it has been suggested that a modest mass-loss
(Vauclair & Charbonnel 1995; Swenson 1995) may undo the
sedimentation predicted by diffusion. These mass loss models,
however, also predict a down-turn of Li abundances at the hot
edge of the Spite plateau (Vauclair & Charbonnel 1995) and
a constant Li abundance among cooler sub-giants (Swenson
1995), but none of these features is observed. Furthermore
there is no observational evidence that such a mass-loss ac-
tually occurs. Recently Vauclair (1999) has proposed a model
in which meridional circulation, in presence of a composition
gradient, created by diffusion, could lead to a quasi-equilibrium
stage in which diffusion and circulation are both inhibited. The
detailed results for these model and the impact on the Spite
plateau have been discussed by Théado & Vauclair (2001). The
predicted dispersion in the plateau is very small, however there
persists a slight downturn at high temperatures and an increased
dispersion. Similar results are found by Salaris & Weiss (2001),
using purely diffusive models (no rotational mixing and no
composition gradients): a very uniform plateau, with a slight
downturn, and excess dispersion at the hottest edge, above
6200 K (see their Figs. 7 and 8). This is exactly the region
covered by our observations and no downturn or extra disper-
sion are observed. Admittedly our sample, of 12 stars only, is
very small, and Salaris & Weiss (2001) predict, based on their
Monte Carlo simulations, that at least 40-50 stars at the hot end
of the Spite plateau should be observed in order to detect the
downturn. Such a number of stars shall be easily available in
the near future, with the FLAMES instrument, but for the time
being we conclude that our results for NGC 6397 do not sup-
port neither the models of Théado & Vauclair (2001) nor those

of Salaris & Weiss (2001). The Li abundance in NGC 6397 is
constant and is the same as that of field stars of much lower
Tes. Also the iron abundance of the TO stars (Gratton et al.
2001; Thévenin et al. 2001) is equal to that of sub-giant and gi-
ant stars (Gratton et al. 2001; Castilho et al. 2000). Instead dif-
fusive models predict the photospheric metallicity of a star to
constantly decrease, due to diffusion, during its main sequence
lifetime, reaching a minimum around the turn-off and then in-
creasing back again to the original metallicity along the red gi-
ant branch (Castellani et al. 1997). The observational evidence
presented here and in Gratton et al. (2001) is against any signif-
icant sedimentation due to diffusion in the stars of NGC 6397,
both for Li and Fe.

The strongest evidence of the inadequacy of the standard
models probably comes from the study of lithium in open clus-
ters; among them, the presence of the Li dip first discovered in
the Hyades (Boesgaard & Tripicco 1987), the observed scat-
ter in Li abundance among the solar type stars in the field
and M 67 (Pasquini et al. 1994; Pasquini et al. 1997), require
that additional mixing mechanisms, besides convection, are at
work. Rotational mixing models have the ingredients to repro-
duce several of the observed features, and, although they fail
in the quantitative reproduction of the observations (see e.g.
Randich et al. 2000; Randich et al. 2002), they are promising,
expecially when considering stars with high masses and large
rotational velocities such those around the Li dip. Open cluster
data has been interpreted with models with different physical
ingredients: Pasquini et al. (2001) used the Charbonnel & Talon
(1999) models, which include both rotational mixing and dif-
fusion, for the interpretation of the Li observations of the inter-
mediate age cluster NGC 3680; Boesgaard & King (2002) used
the Deliyannis & Pinsonneault (1997) models, which include
only rotational mixing, for the interpretation of the Hyades Li
and Be data. Therefore there is no “non standard” set of mod-
els which is preferred for the explanation of Li observations
in Pop 1 stars. We point out that the Pop II stars are of much
lower metallicity and mass. We therefore do not see any com-
pelling argument for the use of “non standard” models, in the
case of Pop II stars. The only observable prediction we could
verify is that they predict the presence of some “outlier” on a
large sample; in a sample of 15 NGC 6397 turnoff stars we
do not find any outlier, and this could be therefore taken as a
mild indication against extra mixing predicted by “non stan-
dard” models. From an observational point of view we wish
to add that Lucatello & Gratton (2002) showed that the pro-
jected rotational velocities of our stars are less than 1.7 kms™!,
which provides an additional constraint, to be incorporated in
the comparison of theoretical and observational data.

5.5. Normal Li and enhanced N: A paradox?

The subgiant stars of the cluster show very strong CN bands.
The full analysis of this data shall be presented elsewhere, how-
ever preliminary results suggest a conspicuous N enhancement
of the order of 1 dex or more. This suggests that the material
has been processed through the CNO cycle. Since our current
understanding of subgiant stars precludes any mixing to occur
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in the star itself one is forced to conclude that the star was ei-
ther formed from, or polluted by, such processed material. One
should therefore expect that the TO stars share the same charac-
teristics, although the CN bands are too weak to be detected and
no direct information on N abundance is available. Here lies the
paradox: if the material of these stars has been processed at the
high temperatures where the CNO cycle is operating, Li should
have been destroyed.

Such a paradox has been known to exist for many years for
the N-rich metal-poor dwarfs, like HD 166913, studied also
in this paper, which are Li — normal (Spite & Spite 1986).
In two of these stars Beveridge & Sneden (1994) have found
the neutron capture elements to be moderately enhanced and
concluded that the most likely source of N and neutron cap-
ture elements was material provided by a thermally pulsing
AGB star. In the stars of NGC 6397, instead, [Sr/Fe] ~ -0.1,
[Ba/Fe] ~ -0.2 and [Eu/Fe] ~ 0.4, as shall be discussed
elsewhere. Beveridge & Sneden (1994) also argued that the N
enhancement in halo dwarfs is unrelated to the phenomenon
observed in N-, Na-, Al-rich, O-poor globular cluster giants,
on the grounds that oxygen is not depleted in N-rich dwarfs.
The abundance ratio of oxygen and magnesium to iron in
this cluster is rather low ~+0.2. Both oxygen and magnesium
deficiencies could be explained by presence of material pro-
cessed through complete CNO cycle. We add that Al enrich-
ment is very moderate or absent in N-rich dwarfs, at the level
of [Al/Fe] ~ 0.2 at most (Beveridge & Sneden 1994; Francois
1986). Our TO stars in NGC 6397 show a similar low Al en-
hancement.

Our current understanding of N production require that it is
synthetized in intermediate mass stars through CNO cyclying
(Henry et al. 2000). However the simple picture by which Li is
totally destroyed under these condition is not confirmed by re-
cent computations. Ventura et al. (2001) studied the evolution
of N and Li in metal-poor massive AGB stars, CNO processing
at the bottom of the convective envelope overproduces nitro-
gen by ~1.5 dex; lithium is initialy produced by the Cameron-
Fowler mechanism (Cameron & Fowler 1971) and then de-
stroyed, but a small amount of matter very Lithium rich is
recycled to the interstellar medium. The net result is a reduc-
tion of ~0.6 dex for stars of metallicity comparable to that of
NGC 6397. Note that a mass loss rate four times larger than
the one assumed (which is within the uncertainty in the mass
loss calibration) would leave the lithium essentially unaltered.
Chieffi et al. (2001) have computed models for the evolution
of zero metallicity stars. Such intermediate mass stars are ca-
pable of producing primary N and the most massive ones ex-
perience a normal AGB evolution, including thermal pulses
and third dredge-up. What is interesting for us here, is that
also in this case there is Li production via the Cameron-Fowler
mechanism. We conclude that there are strong theoretical in-
dications that at low metallicities N production is always ac-
companied by some Li production, so that Li is never totally
depleted in the processed material. Mixing such material with
material having the big bang lithium abundance would dilute
nitrogen leaving it overabundant, but would not touch signifi-
cantly lithium. Whether this is indeed a viable explanation de-
pends very much on the precise degree of nitrogen enhance-
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ment. This may somehow alleviate the paradox, however some
fine tuning is still needed in order to produce a Li abundance
exactly at the level of the Spife plateau.

We are not here in a position to solve this puzzle, how-
ever we conclude this section by reasserting what we believe
to be a sound observational fact: whichever the cause of these
abundance anomalies, it cannot have altered significantly the
Li content of the cluster stars.

6. Conclusions

The equivalent widths of the Li doublet of the 12 turn-off stars
of NGC 6397 observed with VLT+UVES are consistent with
the hypothesis that the stars all share the same Li abundance,
the spread being entirely explained by observational error. The
stars do not have exactly the same temperature but span a range
of almost 300 K. We thus consider the chemical homogeneity

“of this cluster, which we found for iron abundances in Gratton

et al. (2001), to be firmly established. Why a globular cluster
like NGC 6397 should show a constant Li abundance, with es-
sentially no intrinsic scatter, while M 92, M 71 and M 13 show
a scatter is puzzling. We note here however, that while M 92
is a very metal-poor cluster, comparable to NGC 6397, both
M 71 and M 13 are rather metal-rich. In fact more metal rich
than [Fe/H] = -1.5, which is roughly the metal-rich edge of
the Spite plateau.

The constancy of Li abundances within the cluster has two
important implications:

1. it poses a very stringent upper limit to the maximum intrin-
sic dispersion allowed for any proposed Li depletion mech-
anism, which must be less than 0.035 dex.

2. the good agreement between the mean Li abundance in the
cluster and that obtained for the field stars suggests that this
is in fact the primordial Li abundance.

The mean value of A(Li) in the cluster, based on 12 stars, in-
cluding corrections for “standard” depletion and NLTE effects,
is A(Li) = 2.34 with a standard deviation of 0.056. This is a
statistical error to which we must add the systematic error cor-
responding to 80 K in the temperature scale, which amounts
to 0.06 dex in Li abundance. Taking this value as the esti-
mate of the primordial Li abundance, we obtain two possible
values for the baryon-to-photon ratio: np/n, = 4.3 x 10710
which, using the relation Quh? = 3.65 x 1073 x 7 x 1070,
implies Qyh? = 0.016 + 0.004, in good agreement with re-
cent results from the abundance of D (D’Odorico et al. 2001;
Levshakov et al. 2002) and *He (Bania et al. 2002) and from
the CMB fluctuation spectrum (de Bernardis et al. 2002); or

my/ny = 1.5 X 107'° which implies a low baryon density
Quh* = 0.00570%% In spite of the considerable error on the

Li abundance, the error on £, is dominated by the error on the
theoretical predictions of nucleosynthesis.

The lithium content of NGC 6397 supports the primordial
origin of lithium in metal-poor stars and the standard big-bang
model without need for any new physics.
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