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RésuméLes planètes extrasolaires en orbite prohe (Jupiter hauds ou Pégasides) sontsoumises à de fortes interations ave leur étoile : rayonnement, e�ets gravitationnels,�ot de partiules, hamp magnétique. La planète, baignée dans le hamp magnétiquede son étoile tout au long de son orbite, peut délenher des réations en retour surson étoile, qui se manifesteraient par exemple par une ativité photosphérique induiteou une in�uene sur le hamp magnétique stellaire par interations de marée.Au ours de ette thèse, le suivi en spetropolarimétrie d'un éhantillon d'étoilesh�tes de Jupiter haud m'a permis d'étudier la struture et l'évolution de leur hampmagnétique par imagerie Zeeman-Doppler. Les étoiles étudiées montrent des ara-téristiques magnétiques similaires elles des étoiles froides sans Jupiter haud. Maispour la première fois, un yle magnétique a été observé pour une autre étoile quele Soleil. Comparé au yle magnétique solaire, e yle est aéléré, suggérant quela planète pourrait in�uener l'étoile. J'ai également exploré un deuxième moyend'étude de l'in�uene planétaire sur l'étoile : l'ativité stellaire.En plus de e travail observationnel, j'ai étudié le hamp magnétique dans laouronne stellaire, par extrapolation des magnétogrammes de surfae. J'ai pu alu-ler ainsi le budget énergétique au niveau de la planète, un ingrédient essentiel dansla prédition de l'émission radio exoplanétaire e�etué pendant ette thèse.AbstratExtrasolar planets at small orbital distanes (hot Jupiters)interat with theirhosting star in several ways : irradiation, gravitation, �ow of partiles and magneti�elds. The planet, embedded in the large-sale stellar magneti �eld throughoutits orbit, an in�uene the star in the form of indued photospheri ativity, or byin�uening the stellar magneti �eld via tidal interations.Over the ourse of this PhD, spetropolarimetri observations of a sample of starswith a hot Jupiter allowed me to study their magneti struture and evolution viaZeeman-Doppler Imaging. These stars show similar magneti properties to other oolstars without Hot Jupiter. But, for the �rst time, a magneti yle on a star otherthan the Sun was observed. Compared to the solar yle, this yle is aelerated,suggesting that the planet may in�uene the stellar magneti �eld. I have also useda seond method to study the planet's in�uene on the star : the stellar ativity.In addition to this observational study, I have examined the oronal magneti�eld by extrapolating the surfae magnetograms. I was thus able to alulate themagneti budget at the planet's orbit, an important ingredient for my estimationsof the planetary radio �ux.
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Chapitre 1IntrodutionLa déouverte des planètes extrasolaires a initié plusieurs domaines d'étude enastrophysique, pour omprendre notamment leur formation, évolution et strutureinterne, et les interations que peuvent avoir es planètes ave leur environnement.Pendant ette thèse, je me suis intéressée en partiulier à l'étude des interationsentre les jupiter hauds et leur étoile h�te. Dans e premier hapitre, je vais pré-senter une vue d'ensemble sur les planètes extrasolaires pour passer ensuite au aspartiulier des Jupiter hauds. J'évoquerai ensuite les di�érentes interations quipeuvent avoir lieu entre la planète et son étoile h�te, d'un point de vue théorique etobservationnel.1.1 Planètes extrasolaires : histoire et statistiquesEn 1995, Mayor & Queloz (1995) déouvrent une planète extrasolaire autourd'une étoile froide. Bien que e ne soit pas la première planète déouverte (Lathamet al., 1989; Wolszzan & Frail, 1992), ette annone a marqué une nouvelle époquedans le domaine d'exoplanètes, notamment à ause du progrès tehnique qui a per-mis, depuis 1995, de déouvrir 506 planètes (12/12/2010, www.exoplanet.eu).Di�érentes tehniques permettent la détetion d'exoplanètes. Les plus frutueusesatuellement sont la véloimétrie (mesure des vitesses radiales, VR) et la photomé-trie (observation des transits planétaires, Trans). La première onsiste à mesurerles variations de vitesse radiale de l'étoile induite par la présene d'une planète enorbite. Les deux orps orbitent autour du entre de gravité du système, e qui apour e�et d'introduire des variations périodiques dans la ourbe de vitesse radialede l'étoile. La méthode photométrique des transits onsiste à étudier la baisse du�ux lumineux d'une étoile générée par le passage de la planète devant le disque stel-laire. Suite aux progrès instrumentaux, es deux méthodes ont permis de déteter
93% des exoplanètes onnues aujourd'hui. La préision des mesures Doppler a ga-3



4 CHAPITRE 1. INTRODUCTIONgné en quelques déennies plusieurs ordres de grandeur. Des spetrographes de trèshaute résolution permettent de déteter des variations de vitesse radiale de quelquesm s−1, et jusqu'à < 1 ms−1 pour les plus préis. Ces préisions en vitesse radialesont possibles grâe à des tehniques telle la tehnique de "Thorium simultané", oùune �bre optique ahemine le faiseau stellaire dans le spetrographe et une autre�bre optique ahemine le faiseau d'une lampe de alibration (souvent de Thorium-Argon). Le spetrographe est stabilisé en température, la dérive de l'instrumentmesurée sur les raies de la lampe Thorium-Argon est onsidérée identique à elle surle faiseau stellaire, permettant ainsi des mesures de vitesse radiale ave une trèsbonne préision. Citons le spetrographe HARPS (Pepe et al., 2002; Mayor et al.,2003; Pepe et al., 2004) sur le télesope de 3.6 m de L'ESO à la Silla (hémisphèresud) et Sophie (Bouhy & The Sophie Team, 2006; Perruhot et al., 2008) installésur le télesope de 1.93 m à l'observatoire de Haute-Provene (hémisphère nord). Laméthode photométrique des transits est exploitée par des projets au sol (e.g. WASP(Kane et al., 2003)) et des missions spatiales (Corot/ESA (Baglin et al., 2006) etKepler/NASA (Boruki et al., 2009)).Les paramètres des systèmes planétaires peuvent être déduits des mesures, enpartiulier la période orbitale, l'exentriité, le demi-grand axe de l'orbite et la massede la planète. Dans le as de mesure de vitesse radiale, nous mesurons la masseminimale de la planèteMp sin i (Mayor & Queloz, 1995). Pour les systèmes en transit,la masse planétaire exate et le rayon de la planète peuvent être déduits, ainsi quel'angle entre l'axe de rotation de l'étoile et elui de l'orbite planétaire grâe à l'e�etRossiter-MLaughlin (Ohta et al., 2005; Winn, 2007).Les aratéristiques des planètes sont assez variées. La �gure 1.1 montre la dis-tribution masse/demi-grand axe (noté a) de l'orbite pour les planètes déouvertespar VR et Trans. 25 % des planètes extrasolaires déouvertes sont des planètes mas-sives et en orbite prohe (a < 0.1 UA), elles sont appelées des Jupiter hauds ouPégasides. De par leur proximité à l'étoile h�te, es planètes ont une probabilité detransit supérieure à elle des planètes plus éloignées. La variation de vitesse radialedue à es planètes est importante, étant donné leur proximité et leur grande masse,e qui rend leur détetion plus faile que elle des planètes moins massives et pluséloignées. En e�et, la variation de vitesse radiale induite par une planète est donnéepar :
K[m/s] = 203.

m[MX] sin i

M
2/3
⋆ [M⊙].P 1/3[j]

(1.1)Jupiter produit une variation de vitesse radiale du Soleil de 13 m s−1, un Jupiterhaud de 1 masse de Jupiter et de période orbitale de 10 jours orbitant autour d'uneétoile de 1 masse solaire produit une variation de vitesse radiale de ∼ 100 ms−1, etune super terre de 1.9 M⊕ et de période orbitale de 3.15 jours produit des variations



1.1. PLANÈTES EXTRASOLAIRES : HISTOIRE ET STATISTIQUES 5

Fig. 1.1: Distribution de la masse des exoplanètes en fontion du demi-grand axe de leurorbite. Les planètes déouvertes par mesure de vitesse radiale sont représentées par lesronds bleus, leur masse est la masse minimale Mp sin i ; les planètes déouvertes par transitsont représentées par les arrés rouges, et leur masse est la masse exate de la planète.beauoup plus petites 1.85 ± 0.23 ms−1 (pour GJ 581 e, Mayor et al. (2009)).Bien que les détetions par les méthodes et les préisions atuelles soient biaiséesvers les Jupiter hauds, es planètes restent néanmoins intéressantes à étudier. Laompréhension de leur formation, évolution et struture interne est importante pourl'étude générale de la formation planétaire et des interations qui ont lieu entre leplanète et l'étoile ; des interations qui a�etent la planète (paramètres orbitaux,évaporation, ...) et l'étoile (voir les setions suivantes 1.2 et 1.3).1.1.1 Les Jupiter haudsLa déouverte des Jupiter hauds était une surprise pour la ommunauté sien-ti�que. Dans le système solaire, les planètes géantes sont loin du Soleil, massivesmais de faible densité (formées prinipalement d'hydrogène et d'hélium), et sur desorbites irulaires. Les Jupiter hauds ne présentent pas les mêmes aratéristiques.Elles sont prohes de leur étoile (demi-grand axe de l'orbite < 0.1 UA). Leur périodeorbitale est inférieure à ∼ 10 jours. Leur orbite est majoritairement irulaire et peuexentrique (80% ont une exentriité e < 0.1), mais ertaines planètes sont sur desorbites très exentriques. La �gure 1.2 montre la distribution Période/exentriitéde ses planètes.Les Jupiter hauds présentent parfois des anomalies de rayon, es planètes forte-ment irradiées sont en�ées. Dans la �gure 1.2 sont représentés les rayons des Jupiterhauds en transit en fontion de leurs masses. Cette �gure montre en partiulier que



6 CHAPITRE 1. INTRODUCTION

Fig. 1.2: À gauhe : L'exentriité des orbites des Jupiter hauds en fontion de leurpériode orbitale. À droite : Le rayon des Jupiter hauds en transit en fontion de leurmasse.
les Jupiter hauds déouverts et ayant la même masse peuvent avoir di�érents rayons.Plusieurs propositions ont été avanées pour expliquer les anomalies de rayons deertains Jupiter hauds. Guillot (2008) a étudié la struture interne des planèteset propose plusieurs hypothèses qui pourraient expliquer leur en�ement, omme lehangement de l'équation d'état par rapport à elle utilisée pour les planètes géantesdu système solaire, et le fait que les planètes peuvent posséder une masse impor-tante de métaux. L'éhau�ement dû aux interations de marée peut aussi jouer unr�le (e.g. Ibgui et al. (2010) pour WASP-4b,WASP-6b, WASP-12b, WASP-15b, etTRES-4), les bourrelets de marée peuvent s'étendre sur des frations importantesdu rayon (e.g. 0.1% pour Corot-3-b à 20% pour WASP-19 omme as extrêmes) ;ependant, Leonte et al. (2010) trouvent que l'éhau�ement de marée est inapable,à lui seul, d'expliquer les as extrêmes de grands rayons de ertaines exoplanètes.Les interations entre le hamp magnétique planétaire et le vent dans l'atmosphèrede la planète pourront produire des ourants életriques, et ainsi une dissipation oh-mique qui serait responsable de l'anomalie de rayon de eratines planètes (Batygin& Stevenson, 2010; Perna et al., 2010). La planète, le long de son orbite, traversedes on�gurations di�erentes du hamp magnetqieu stellaire. Ce hamp magnetiquestellaire variable sur l'orbite planetaire et penetrant dans l'atmosphere de la planete,peut aussi induire des ourants eletrique et une dissipation ohmique qui pourraitexpliquer l'anomalie de rayons de eratines exoplanetes (Laine et al., 2008).À ause des e�ets de marée, les Jupiter hauds sont probablement synhronisés(ou pseudo-synhronisés, voir partie suivante) ave leur étoile, la planète montranttoujours la même fae à l'étoile. Le temps de pseudo-synhronisation pour des valeurs



1.2. LES MARÉES 7typiques de paramètres planétaires et orbitaux de Jupiter haud est de l'ordre de
105 − 106 années (Bara�e et al. (2010) et leurs référenes). Comme dérit dansle paragraphe préédent, la planète est fortement irradiée. Le �ux reçu par ettedernière dépend du type spetral de l'étoile entrale et des paramètres orbitaux. SiJupiter était à 0.1 UA du Soleil, il reevrait un �ux équivalent à ∼ 2500 fois eluiqu'il reçoit sur son orbite atuelle. La dé�nition de la température de es planètesse fait en onsidérant leur irradiation. En e�et, la planète a une température internee�etive que l'on note Tint et elle reçoit un �ux inident de l'étoile noté Finc. Laonservation de l'énergie implique, pour une planète en équilibre, une reradationde la totalité de l'énergie (énergie interne+énergie inidente). Ainsi, la températuree�etive d'équilibre d'une planète est donnée par

σT 4
eq = σT 4

int + (1 −A)Fincoù A est l'albédo de Bond.La température d'équilibre d'une Jupiter haud peut dépasser ∼ 2500 K (e.g.HAT-P-7b 2100 K Pál et al. (2008)), elle de Jupiter est de ∼ 110 K.L'angle entre le plan orbital et le plan équatorial stellaire peut être importantpour es planètes. Une étude réente (Winn et al., 2010) dérit et angle en fontionde la température e�etive de l'étoile. Les planètes qui sont autour d'étoiles plushaudes ont des grands angles (voir la �gure 1.3 où tous les systèmes ayant unemesure de l'angle d'inlinaison sont représentés). Ils expliquent ela par les e�ets demarée qui peuvent plus failement réaligner l'atmosphère d'étoile froide ave l'orbite(ouhe onvetive en surfae).1.2 Les maréesLes aratéristiques des planètes géantes en orbite prohe sont assez variées. Pouromprendre la raison de ette variété, plusieurs études ont été faites (et sont enours). L'état atuel de es planètes provient d'une évolution depuis leur formationjusqu'à leur âge atuel. Il est don important d'étudier les phénomènes qui entrenten jeu à tous les stades de la vie planétaire. Les planètes géantes se forment dansdes régions du disque protoplanétaire éloignées de l'étoile, où il y a su�samment dematière pour qu'elles soient massives. Deux théories sont proposées pour expliquerleur formation : la théorie de l'arétion autour d'un noyau (Mizuno, 1980; Pollaket al., 1996) et elle de l'instabilité gravitationnelle (Cameron, 1978; Boss, 1997).Selon le modèle d'arétion autour d'un noyau, les planètes se forment par arétionde gaz autour d'un noyau solide. Dans le disque, les poussières et les petites grainessolides oagulent en partiules plus grosses. Ces partiules tendent à se former dansle plan médian du disque, ensuite, grâe à la ollision entre es partiules, des plané-tésimaux de quelques kilomètres se forment. Une fois le noyau formé, il ommene,
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Fig. 1.3: En haut : L'angle entre le plan orbital et le plan équatorial stellaire en fontionde la température e�etive de l'étoile h�te. En bas est représentée la profondeur de laouhe onvetive extérieure des étoiles en fontion de leur température e�etive. La �gureest tirée de Winn et al. (2010)dès qu'il atteint une ertaine masse (quelques M⊕), à aréter le gaz qui l'entoure.Cette arétion ontinue pendant les autres phases de formation planétaire, jusqu'àla dépletion de gaz aux alentours de la planète. La théorie d'instabilité gravitation-nelle s'inspire de elle de la formation des étoiles par e�ondrement gravitationnel.Les planètes gagnent leur gaz immédiatement et peuvent sédimenter les élémentslourds sur une période plus longue.La migration des planètes géantes vers l'intérieur du disque protoplanétaire peutêtre expliquée par une migration appelée de type II, où la planète reuse un sillondans le disque protoplanétaire, et par e�et de marée et éhange de moment iné-tique ave le disque elle migre vers l'intérieur (Goldreih & Tremaine, 1980; Lin& Papaloizou, 1993). Bien que les interations de marée jouent un r�le importantdans l'évolution orbitale des planètes, elles ne peuvent pas expliquer les fortes ex-entriités et les importantes inlinaisons orbitales observées dans ertains systèmesplanétaires. D'autres méanismes sont ainsi invoqués, telles les interations entredi�érentes planètes (la présene d'autres orps dans le système pourrait être res-ponsable de la non-irularisation de l'orbite (e.g. Matsumura et al. (2008)), lesinterations magnétiques entre les planètes et le disque, le méanisme de Kozai (e.g.Fabryky & Tremaine (2007), Nagasawa et al. (2008), Morton & Johnson (2010))et la nature du disque protoplanétaire (ertains disques montrant une instabilitégravitationnelle alors que d'autres n'y sont pas sujets (Jin, 2010)) ; dans les disquesstables gravitationnellement, la migration est lente ('est le as du disque solaire)).Notons en�n que des études réentes (Levrard et al., 2009) trouvent que toutes lesplanètes en transit, sauf une (HAT-P-2b), ne sont pas dans un état d'équilibre de



1.3. INTERACTIONS MAGNÉTOSPHÉRIQUES 9marée. Ces planètes sont alors, selon ette étude, en évolution et l'état atuel n'estpas leur état �nal, sauf si d'autres orps existent dans le système et maintiennentl'équilibre.Outre l'e�et sur les paramètres orbitaux (irularisation, synhronisation,...), lesmarées in�uenent aussi l'étoile elle-même. Pont (2009) trouve que ertaines étoilesayant des planètes géantes ont une rotation aélérée, et attribue ela omme dû auxinterations de marée. Les interations de marée peuvent aussi, selon Cuntz et al.(2000), auser un surplus d'ativité stellaire. La densité du gaz dans les bourrelets demarée est relativement faible, e qui fait qu'ils sont sensibles au faible hangement dela fore de marée. Si les périodes orbitale et rotationnelle sont di�érentes, les bour-relets se déplaent sur la surfae stellaire. La ontration et l'expansion des zonesextérieures pourraient engendrer des éoulements et des ondes. Cei est une soured'énergie non radiative, pouvant augmenter l'éhau�ement et le niveau de l'ativitéstellaire. Le surplus d'ativité sera modulé par la moitié de la période orbitale (àause des deux bourrelets de marée). Un autre e�et de l'interation de marée seproduit au niveau de la hromosphère, zone de transition et la ouronne par l'ampli-�ation des ondes dans es régions, induisant une augmentation de l'énergie dissipéeau niveau de es zones et une augmentation de l'émission UV. Les marées stellairespeuvent également modi�er la génération du hamp magnétique. L'augmentation dela turbulene peut induire une augmentation loale de l'e�et α (responsable de latransformation du hamp toroïdal en hamp poloïdal). On peut envisager plusieurspossibilités, par exemple la réation d'une dynamo turbulente loale ou l'ampli�a-tion d'une dynamo d'interfae à la base de la zone onvetive.Les interations de marée peuvent aussi in�uener l'étoile grâe à un e�et d'in-stabilité dit instabilité elliptique. Cette instabilité peut se développer même pour detrès petites déformations ; elle est bien étudiée dans les laboratoires, mais son appli-ation aux systèmes astrophysiques est ompliquée (Rieutord, 2004). De nouvellesétudes traitent le as des systèmes à Jupiter hauds (Cebron et al., 2010). Ils étudienten partiulier, pour les systèmes où la planète transite devant le disque stellaire, leurstabilité vis à vis de ette instabilité, et l'e�et que peut induire ette instabilité surl'évolution du système et la génération probable de hamp magnétique (stellaire).1.3 Interations magnétosphériquesLes exoplanètes géantes sont probablement magnétisées omme les planètes géantesdu système solaire, dont le hamp magnétique est produit par une dynamo. Jupitera un hamp magnétique dipolaire de quelques Gauss (∼ 4 − 14 G). L'axe du dip�leest inliné par rapport à l'axe de rotation de la planète de 10◦. L'axe du hamp ma-gnétique de Saturne est presque aligné ave l'axe de rotation de la planète, alors quepour Uranus et Neptune l'axe du dip�le est très inliné, et le hamp magnétique de



10 CHAPITRE 1. INTRODUCTIONes deux planètes possède une omposante quadrupolaire importante (Connerney,1993; Stevenson, 2003). Par analogie, on s'attend à e que les Jupiter hauds aientun hamp magnétique qui sera probablement produit par e�et dynamo. Les planètesjeunes, massives et qui tournent vite peuvent avoir un hamp magnétique intenseà la surfae (∼ 30 − 60 G), elles qui sont plus âgées et synhronisées auront unhamp de l'ordre du Gauss (Sánhez-Lavega, 2004). Une étude réente de Reiners& Christensen (2010) suggèrent aussi que le hamp magnétique des exoplanètes etnaines brunes peut varier entre 100 G à 1 kG quand es objets sont jeunes (quelquesmillions d'années), et que e hamp diminue ave l'âge jusqu'à un fateur 10 aprèsquelques milliards d'années. Quant à la on�guration du hamp, il peut avoir desomposantes non-axisymétriques, les solutions symétriques de la dynamo, elles, sontstables pour des rotations planétaires importantes (Moss & Brandenburg, 1995). Unemagnétosphère planétaire, due à e hamp, pourrait protéger la planète des fortesirradiations stellaires.Les interations magnétosphériques entre les Jupiter hauds et leurs étoiles h�tesont été évoquées dès 2000 par Rubenstein & Shaefer (2000) omme ause possibled'éruptions géantes (super�are) observés sur 9 systèmes ayant un Jupiter haud.Depuis ette étude, les expliations théoriques et les études observationnelles detelles interations se sont multipliées.D'un point de vue théorique, Cuntz et al. (2000) proposèrent que les intera-tions magnétosphériques (e.g. reonnetion entre les hamps magnétiques des Jupiterhauds et leurs étoiles h�tes) sont apables d'induire des surplus d'ativité moduléspar la période orbitale.Les études prinipales de l'ativité stellaire des systèmes à Jupiter hauds, menéesdans le but de déteter un surplus d'ativité induit par la planète, ont été e�etuéespar Shkolnik et al. (2003, 2005, 2008). Ils mesurent l'ativité stellaire résiduelle et,s'inspirant de Cuntz et al. (2000), phasent leurs mesures en fontion de la périodeorbitale et de la période rotationnelle. Quand l'ativité paraît plut�t modulée parla période orbitale, ils onsidèrent qu'une interation magnétosphérique a lieu dansle système. Ils mesurent, pour es systèmes, un déalage en phase entre le pointsous-planétaire (projetion de la planète sur le disque stellaire) et la région ativedu disque stellaire. Les systèmes qui présentent une modulation orbitale au ours deertaines époques (e.g. HD 179949, ν And, HD 189733 et τ Boo) peuvent présenterune modulation rotationnelle au ours d'autres époques, la nature des interationsparait don intermittente.Plusieurs études théoriques ont essayé d'expliquer es observations. Une expli-ation potentielle du déalage en phase observé entre le point sous-planétaire et larégion stellaire de maximum d'ativité a été proposée par MIvor et al. (2006) (enmodélisant le hamp magnétique stellaire par un dip�le inliné). Ce modèle per-mettrait de rendre ompte des phases observées dans ertains systèmes, mais reste



1.3. INTERACTIONS MAGNÉTOSPHÉRIQUES 11inapable de reproduire les grands déalages en phase (de l'ordre de 180◦). Ces grandsdéalages pourraient en revanhe être interprétés par des interations dans une ou-ronne ayant un hamp magnétique fore-free (Lanza, 2008) ou par la propagationd'ondes Alfven dans le vent stellaire (Preusse et al., 2006).Une interprétation a également été proposée par Cranmer & Saar (2007) pourtenter d'expliquer que, pour un système donné, le surplus d'ativité semble modulépar la période orbitale à ertaines époques alors qu'il est modulé par la périoderotationnelle à d'autres. Ils modélisent, dans un premier temps, le hamp magnétiquestellaire en supposant qu'il est similaire au hamp magnétique solaire, et extrapolentle hamp dans la ouronne. Ayant les artes de hamp magnétique stellaire à desépoques di�érentes, ils e�etuent deux aluls : le premier est elui de l'ativitéstellaire intrinsèque et le seond est elui en onsidérant qu'une interation étoile-exoplanète a lieu. Ils trouvent que la on�guration du hamp magnétique joue unr�le primordial dans l'interation. Le surplus d'ativité lié à la planète varie alorsd'une orbite planétaire à l'autre, et dépend de la on�guration du hamp stellaire,e qui pourrait expliquer un ertain type de variabilité.Le hamp magnétique stellaire peut aussi avoir d'autres e�ets, il peut induirepar exemple des variations de période orbitale des planètes. Cet e�et, appelé e�etApplegate (Applegate & Patterson, 1987; Applegate, 1992), a été étudié par Watson& Marsh (2010) pour les exoplanètes en transit. La variation du moment quadru-polaire de l'étoile (induite par une variation du hamp magnétique interne à l'étoileet par onséquent du hamp de vitesse interne) peut induire des variations d'orbiteet don des époques de transit. Ils suggèrent qu'une mesure de es variations detemps de transit pourrait nous renseigner sur le méanisme de prodution de hampmagnétique des étoiles h�tes (omme le suggère Lanza (2008) pour les étoiles bi-naires). D'autres études réentes trouvent une orrelation entre l'ativité stellaireet le spetre d'émission des Jupiter hauds (et don de leur type d'atmosphère)(Knutson et al., 2010), et entre l'ativité stellaire et la gravité de surfae des Jupiterhauds (les planètes ayant une gravité de surfae importante sont autour d'étoilesatives, Hartman (2010)).Sur un éhantillon d'étoiles ave et sans Jupiter haud, Kashyap et al. (2008)déduisent que le �ux en X des étoiles h�tes de Jupiter haud est 4 fois plus élevéque elui des étoiles sans planètes massives prohes. La présene du Jupiter haudpourrait limiter l'expansion de la ouronne et l'aélération du vent stellaire. Ceiinduirait un gradient de pression plus faible que dans le as d'une étoile h�te deplanète éloignée, les lignes du hamp restant fermées et n'étant pas ouvertes par levent, le plasma ne pourrait pas éhapper. Cei a pour e�et d'augmenter l'émissionX de l'étoile et de faire apparaître des tahes haudes dans la ouronne, es tahespouvant être déphasées par rapport à la planète (Cohen et al., 2009). Le résultat deKashyap et al. (2008) est réemment ontrarié par Poppenhaeger et al. (2010), qui



12 CHAPITRE 1. INTRODUCTIONplasma faiblement/pas magné-tisé(Vent solaire) plasma fortement magnétisé(magnétosphère de Jupi-ter,vent d'étoile magnétique)obstale fai-blement/pasmagnétisé(Venus, Mars,Io, Jupiterhauds nonmagnétiques ?)
Absene d'émission radio y-lotron intense Interation unipolaire :émission radio induite sur Io,Jupiter hauds non magné-tiques ?obstale forte-ment magnétisé(Terre, planètesgéantes solaires,Jupiter haudsmagnétiques ?)
Interation magnétosphérique :émission radio aurorale : Terreet planètes géantes solaires,Jupiter hauds magnétiques ? Interation dipolaire :émission radio induite sur Ga-nymède, reonnetion étoile-exoplanète ?Tab. 1.1: Tableau de Zarka (2006) expliquant les di�érent types d'interations entre unun plasma et un obstale. Les exemples sont notés en italique. Trois des quatre as peuventprésenter des émissions radio intenses.étudient un éhantillon stellaire di�érent et déduisent que les interations oronalespeuvent être fortes dans ertains systèmes, mais elles n'ont pas d'e�et majeur généralsur les étoiles h�tes de Jupiter hauds.A�n de prédire l'émission radio qui peut se produire dans les systèmes de Jupi-ter haud entre le hamp stellaire et la planète, Zarka (2006) di�érenie plusieurspossibilités onernant la planète et le vent stellaire : le plasma et la planète pou-vant être magnétisés, ou pas. Une planète, même non magnétisée, peut avoir desinterations ave le plasma stellaire (importé par le vent). Le tableau 1.1 résume lesinterations possibles, en itant des exemples des di�érents types d'interation dansnotre système solaire. Les interations peuvent alors être de natures di�érentes. Pourle moment, les observations radio n'ont pas permis de déteter une émission radiodue à une interation (e.g. Leavelier Des Etangs et al. (2009); Smith et al. (2009)).Le hamp magnétique joue un r�le primordial dans les interations magnéto-sphériques, et peut être in�uené par les e�ets de marée du système. Il est donimportant d'étudier le hamp magnétique des étoiles à Jupiter haud. L'étude del'ativité stellaire et l'extrapolation du hamp dans la ouronne à partir du hampde surfae est un pas essentiel vers une ompréhension de la physique des interationset leur modélisation de la façon la plus réaliste possible.Cette thèse traite es di�érents points pour un éhantillon stellaire. Dans le pre-



1.3. INTERACTIONS MAGNÉTOSPHÉRIQUES 13mier hapitre, je déris le ode d'imagerie magnétique qui m'a permis, au ours dee travail, de produire des artes de hamp magnétique de surfae. Le deuxièmehapitre est onsaré à l'étude, pour l'éhantillon, des propriétés magnétiques etstellaires (rotation di�érentielle, yle magnétique). Le troisième hapitre présenteune étude détaillée de l'ativité stellaire. Dans le quatrième je présente une desrip-tion de la ouronne stellaire et estime l'émission radio due à une interation à partirdu hamp stellaire déjà reonstruit. Des onlusions et des perspetives sont en�nprésentées, suivies des artiles publiés auxquels le leteur peut se référer pour ledétail des analyses.
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Chapitre 2Détetion et étude des hampsmagnétiques stellaires
Le hamp magnétique stellaire produit des e�ets dans les raies spetrales, tell'e�et Zeeman. Cet e�et introduit une déomposition des niveaux atomiques et unepolarisation dans les raies spetrales. A�n d'étudier le hamp magnétique, nousallons ommener par dérire la polarisation de la lumière d'un point de vue général,pour passer ensuite à la desription de l'e�et Zeeman et de la polarisation qu'il induitdans les raies. Dans une deuxième étape, nous dérivons en détail l'outil utilisé pourreonstruire les artes de hamp magnétique stellaire, à savoir le ode d'imagerieZeeman-Doppler.2.1 Polarisation de la lumière et paramètres de StokesUne desription omplète d'une onde életromagnétique peut être faite par l'étudede l'évolution de son hamp életrique ou son hamp magnétique. Pour une ondeplane monohromatique, l'extrémité du hamp életrique dérit une ellipse dans unplan �xe dans l'espae perpendiulaire au veteur d'onde lors de la propagation del'onde. Dans ertains as partiuliers, et ellipse (dite ellipse de polarisation) peutse transformer en erle ou en segment. Il s'agit alors d'une onde polarisée irulai-rement dans le premier as et linéairement dans le deuxième.La lumière peut ainsi être dérite par un ensemble de paramètres appelé para-mètres de Stokes que nous utiliserons tout au long de ette thèse. Il s'agit de quatreparamètres :� I : l'intensité de lumière� Q et U : représentant des états orthogonaux de la polarisation linéaire15



16 CHAPITRE 2. ÉTUDE DES CHAMPS MAGNÉTIQUES STELLAIRES

Fig. 2.1: Visualisation géométrique de la dé�nition des paramètres de Stokes. L'obser-vateur regarde en diretion de la soure (Landi Degl'Innoenti et al., 2007).
� V : représentant la polarisation irulaire netteA�n de omprendre e que es paramètres représentent physiquement, nous onsi-dérons un déteteur idéal, des polariseurs linéaires parfaits, et deux polariseurs ir-ulaires parfaits gauhe et droit. Soient un rayonnement inident à aratériser, etune diretion de référene pour la mesure des polarisations linéaires, hoisie dans leplan orthogonal à la diretion de propagation de e rayonnement. Le faiseau ayantun angle solide dΩ, de fréquene dans l'intervalle (ν, ν+dν), le paramètre de Stokes Iest dé�ni par l'énergie mesurée par le déteteur idéal par unité de temps par unité desurfae. Il s'agit en fait de l'intensité spéi�que de la radiation, appelée simplementintensité.Le même prinipe s'applique aux autres paramètres de Stokes, ave une di�érenemajeure, qui est l'insertion de polariseurs parfaits sur le parours du faiseau. Nousnommons Iα◦ l'intensité mesurée à travers un polariseur linéaire dans la diretionfaisant un angle α ave la diretion de référene (hoisie dans le plan orthogonal àla diretion de propagation de l'onde). Nous mesurons suessivement I0◦ , I45◦ , I90◦ ,

I135◦ . À travers les polariseurs irulaires gauhe et droite, les intensités sont notéespar I! et I". Les paramètres de Stokes sont alors dé�nis omme l'indique la �gure2.1. Rappelons que les paramètres de Stokes Q, U et V mesurent les polarisationsnettes, ils sont ainsi nuls pour un rayonnement non polarisé.



2.2. EFFET ZEEMAN 172.2 E�et ZeemanL'étude de l'e�et Zeeman (Zeeman, 1897) sur les raies spetrales nous renseignesur l'intensité du hamp magnétique et sur son orientation dans la région de forma-tion de la raie onsidérée. Dans ette partie, nous allons expliquer omment l'e�etZeeman introduit une polarisation des raies spetrales par déomposition des niveauxatomiques.Une desription simple de l'e�et Zeeman peut être donnée dans le adre de lathéorie lassique du rayonnement, notamment pour le triplet Zeeman normal. Unatome est modélisé par un életron lié au noyau par une fore de rappel élastique.En présene de hamp magnétique, l'équation qui dérit le mouvement de l'életron(de veteur position ~x) est la suivante :
d2~x

dt2
= −4πν2

0~x−
e0
mec

d~x

dt
× B (2.1)où ν0 est la fréquene propre de l'osillateur, e0 la harge de l'életron, me samasse, et c la vitesse de la lumière dans le vide. Le premier terme à droite de l'égalitéest elui de la fore de rappel, le seond est elui de la fore de Lorentz. L'osilla-tion de l'életron peut se déomposer omme une somme de trois omposantes defréquene ν0, ν0 + νL et ν0 − νL, où νL est la fréquene de Larmor donnée par

νL = e0B
4πmec

.Un observateur dont la ligne de visée est située suivant l'axe du hamp ma-gnétique verra deux omposantes polarisées irulairement en sens inverse l'une del'autre et dont les fréquenes sont ν0 ± νL ; en revanhe un observateur positionnéperpendiulairement à et axe verra trois omposantes polarisées linéairement : uneomposante polarisée linéairement selon l'axe du hamp, de fréquene ν0, et deuxautres polarisées linéairement perpendiulairement à l'axe du hamp de fréquene
ν0 ± νL (voir �gure 2.2). La omposante située à la fréquene ν0 est appelée ompo-sante π, les deux autres sont appelées omposantes σ (σr a une fréquene ν0 − νL et
σb a une fréquene ν0 + νL).La méanique quantique permet une desription plus détaillée de l'e�et Zeeman.Une raie en émission orrespond à une transition entre un niveau d'énergie et unautre niveau moins élevé. En présene d'un hamp magnétique, les niveaux d'énergiese trouvent déomposés en plusieurs sous niveaux. Les modi�ations du spetreatomique, apportée par le hamp extérieur, peuvent être dérites en ajoutant àl'hamiltonien non perturbé H0, un terme magnétique HB

H = H0+HB = −
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~L étant le moment inétique orbital
~S étant le moment inétique de spin
h étant la onstante de Plank
~r étant la position du nuage életroniqueLes termes de H0 sont respetivement l'énergie inétique, l'énergie potentielle etl'énergie de l'interation spin-orbite (ouplage L-S). Les termes de HB représententrespetivement un terme de perturbation linéaire et un terme de perturbation qua-dratique. Dans le adre des étoiles étudiées dans ette thèse, nous onsidérons leas de l'e�et Zeeman linéaire qui a lieu quand l'e�et de la perturbation quadra-tique (terme de diamagnétisme, e20

8mec2
( ~B × ~r)2) ≪ elui de la perturbation linéaire( e0

2mec
(~L+2~S)· ~B)≪ terme spin-orbite dans l'hamiltonien non perturbéH0 (ξ(r)~L·~S).Cei revient à onsidérer que la perturbation ausée par le hamp magnétique ~B estdue au terme e0

2mec
(~L+ 2~S) · ~B.Cette perturbation onduit à une levée de dégénéresene des 2J+1 sous-niveauxmagnétiques de même nombre quantique J . Les valeurs propres de H0 +HB seront

EJ0
+µ0gBM oùM est la projetion de ~J sur ~B (M = ~J. ~B), EJ0

l'énergie du niveau
J en l'absene de perturbation, g son fateur de Landé, donné par

gLS = 1 +
1

2

J(J + 1) + S(S + 1) − L(L+ 1)

J(J + 1)
(2.3)Les transitions entre les sous-niveaux atomiques ne sont pas toutes possibles.Elles sont autorisées si elles véri�ent ∆M = 0,±1. Selon les sous-niveaux qui entrenten jeu, la fréquene du photon résultant d'une transition est donnée par :

νJJ
′

MM ′ = ν0 + νL(g
′M ′ − gM)

νL = µ0B
h

est la fréquene de Larmor (2.4)En terme de longueur d'onde
∆λJJ

′

MM ′ = λ0 − ∆λB(g′M ′ − gM)
∆λB = νL

c
λ2

0

= 4.67 × 10−13λ2
0B

(2.5)où λ0 et ∆λB sont en nm, B en G, ave λ0 longueur d'onde de la transition dans leas B = 0.Ainsi, au lieu d'observer une unique transition à la fréquene ν0 =
EJ′−EJ

h
, laprésene du hamp magnétique mène à 4J + 2J ′ + 1 transitions (voir �gure 2.3).Dans la pratique, les hamps présents dans la photosphère des étoiles non dégénéréesne permettent pas de résoudre toutes les transitions individuelles des omposantes
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Fig. 2.2: Polarisation des di�érentes omposantes du triplet Zeeman selon l'orientationdu hamp magnétique par rapport à la ligne de visée. Le rayonnement est polarisé iru-lairement dans l'axe du hamp magnétique, et linéairement dans le plan orthogonal. Lesparamètres de Stokes nous informe sur l'orientation du hamp.
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Fig. 2.3: Diagramme des transitions possibles dans le as du triplet Zeeman. À gauhe,en absene du hamp, les niveaux d'énergie sont dégénérés, une seule transition a lieu.À droite, en présene de hamp magnétique, des sous-niveaux d'énergie ayant le mêmenombre quantique de moment magnétique J apparaissent, et selon les règles de séletiondes transitions, 4J + 2J ′ + 1 transitions sont possibles. Notons en�n que e diagrammeprésente des raies en absorption, où les életrons gagnent de l'énergie et passent à desniveaux énergétiques plus élevés, mais d'après la loi de Kirho�, les radiations polariséesabsorbées (transition d'un niveau d'énergie à un niveau d'énergie supérieur) sont les mêmesque elles qui peuvent être émises par la transition inverse (Leroy, 1998).
π et σr,b. La mesure de la séparation moyenne en longueur d'onde entre une ompo-sante σ et la longueur d'onde de référene permet de mesurer l'intensité du hampmagnétique :

∆λσ−π = 4.67 × 10−13λ2
0geffB (2.6)où geff est le fateur de Landé e�etif qui aratérise la sensibilité de la raie à l'e�etZeeman. Il varie entre 0 et 3 ; beauoup de raies optiques usuelles ont un fateur deLandé e�etif prohe de l'unité.



2.3. DÉTECTION DE CHAMP MAGNÉTIQUE STELLAIRE 212.3 Tehnique de détetion de hamp magnétiquestellaire2.3.1 SpetrosopieLe hamp magnétique solaire ou stellaire peut être étudié par la spetrosopie àhaute résolution. Il s'agit d'étudier, pour les raies sensibles au hamp magnétique,la séparation entre les di�érentes omposantes Zeeman. La mesure du déalage enlongueur d'onde entre les omposantes permet une mesure de l'intensité du hampmagnétique, d'après la formule 2.6. Nous itons omme exemple la raie du Fe i à
630.25 nm. Le fateur de Landé e�etif pour ette raie est de geff = 2.5. Pour unhamp d'intensité 1 kG, le déalage en longueur d'onde est de ∆λ = 4.6× 10−3 nm,orrespondant en terme de vitesse radiale à 2.2 km s−1.Les raies spetrales stellaires sont le plus souvent élargies par l'e�et Doppler suiteà plusieurs phénomènes, omme l'agitation thermique, mouvements mirosopiqueset marosopiques de plasma photosphérique et rotation stellaire (v sin i pouvantdépasser 100 km s−1). En onséquene, la mesure du déalage entre di�érentes om-posantes Zeeman n'est possible que si la séparation en longueur d'onde est supérieureà l'élargissement Doppler de la raie, e qui n'est pas toujours le as. Cette mesurepeut être faite dans les tahes solaires, où le hamp magnétique est grand et oùles raies ne sont pas élargies par rotation (voir Fig. 2.4), ainsi que pour les étoileshimiquement partiulières (hamp magnétique très fort, zone radiative en surfaeoù la maroturbulene est très faible) et dont le v sin i est souvent peu élevé (Mathyset al., 1997).2.3.2 SpetropolarimétrieLa spetropolarimétrie onsiste à étudier la polarisation des raies spetrales,preuve direte de la présene d'un hamp magnétique. Cette polarisation nous ren-seigne aussi sur l'orientation du veteur hamp magnétique, e que ne peut pas fairela spetrosopie seule.Grâe à la mesure de la polarisation irulaire, nous pouvons remonter au hamplongitudinal (la omposante du hamp projetée sur la ligne de visée et moyennée surl'hémisphère visible de l'étoile au moment de l'observation), en alulant le momentd'ordre 1 du paramètre de Stokes V (Rees & Semel, 1979; Donati et al., 1997) :

Bl(G) = −2.14 × 1011

∫

vV (v) dv

λ0geffc
∫

(Ic − I(v)) dv
(2.7)où I et V sont les paramètres de Stokes, Ic le niveau du ontinu dans I, v lavitesse radiale dans le référentiel de l'étoile, c la vitesse de la lumière exprimée dansla même unité que v, λ0 exprimée en nm. En e�et :
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Fig. 2.4: Mesure de l'e�et Zeeman dans une tahe solaire. Le panneau de gauhe montreune tahe solaire, où règne une hamp intense. La ligne noire vertiale représente la fented'un spetrographe. Le panneau de droite représente une portion du spetre orrespondant,la diretion vertiale orrespond à la diretion spatiale le long de la fente, et la diretionhorizontale orrespond à la dispersion spetrale. Parmi les deux raies d'absorption intensevisibles, les omposantes σ et π de la raie de gauhe sensible au hamp magnétique, sontvisibles dans la tahe, tandis que la raie de droite, moins sensible au hamp, présente justeun élargissement. Crédit : NOAO/AURA/NSF
Bl = ∆λG/4.67 × 10−13λ2

0geff

et
∆λG =

∫

V∆λ d(∆λ)/
∫

(Ic − I) d(∆λ)Les signatures peuvent être omplexes ; l'exploitation de es paramètres est unoutil e�ae de mesure du hamp magnétique.Une di�ulté majeure de ette méthode provient du fait que les signaux re-herhés sont de très faible amplitude, de l'ordre de 0.01% du ontinu non polarisépour les signaux en polarisation irulaire, et jusqu'à 1% pour les étoiles les plusmagnétiques. Le signal en polarisation linéaire est généralement bien plus faible.À l'aide d'une série temporelle de spetres polarisés éhantillonnant tout le ylede rotation de l'étoile, il est possible de ontraindre la topologie à grande éhelledu hamp magnétique au moyen de tehniques tomographiques similaires à ellesutilisées en imagerie médiale (voir setion 2.5).



2.4. MESURES SPECTROPOLARIMÉTRIQUES 232.4 Mesures spetropolarimétriques2.4.1 InstrumentationUn spetropolarimètre est essentiellement formé d'un module polarimétriqueplaé en amont d'un spetrographe. Le polarimètre le plus simple onsiste en unelame à retard et en un séparateur de faiseaux, tous les deux orientables en rota-tion par rapport à l'axe de propagation du faiseau lumineux (voir la �gure 2.5).En ajustant es orientations, il est possible de mesurer simultanément deux étatsorthogonaux d'un même état de polarisation, et don de déduire le paramètre deStokes orrespondant par analyse di�érentielles entre les deux faiseaux (voir Figure2.1).Pendant ma thèse, j'ai utilisé les données des spetropolarimètres ESPaDOnSet NARVAL. Ce sont deux instruments jumeaux, le premier monté sur le télesopede 3.6 m Canada-Frane-Hawaii (CFHT) au Mauna Kea à Hawaii, et le seondmonté sur le télesope de 2 m Bernard Lyot (TBL) au Pi du Midi de Bigorre.Ces spetropolarimètres sont onstitués de deux modules, un module polarimétriquemonté au foyer Cassegrain du télesope, et un spetrographe à haute résolution(65000). La séparation du spetropolarimètre en deux modules résulte du fait quehaun de es modules a des exigenes di�érentes. A�n d'éviter toute polarisationparasite générée par des ré�exions obliques, le polarimètre est plaé diretement aufoyer Cassegrain. Le spetrographe, lui, doit être maintenu stable méaniquement etthermiquement, il est ainsi isolé dans une eneinte thermostatée. La ommuniationentre es deux modules se fait par des �bres optiques.Le module polarimétrique omporte des lames à retard (rhomboèdres de Fres-nel) et un prisme de Wollaston omme séparateur de faiseau. Ces éléments optiquesassoiés à des traitements de surfae optimisés permettent d'atteindre un haut de-gré d'ahromatiité, aratéristique essentielle pour un instrument ouvrant tout ledomaine optique (370-1000 nm).Le spetrogragraphe est alimenté par une fente synthétique générée par un disse-teur d'image de type Bowen-Walraven. Les deux états de polarisation orthogonauxsont ainsi mesurés simultanément sur un unique apteur CCD. Le spetrographeest de type éhelle (i.e. à dispersion roisée) ; le spetre, d'une quarantaine d'ordre,ouvre tout le domaine visible.Cette seonde génération de spetropolarimètre (la première génération est ellede MuSiCoS au TBL et SemPol à l'AAT) a des aratéristiques qui se résument en :� mesure de la polarisation irulaire et linéaire (4 paramètres de Stokes)� ouverture de tout le domaine visible (entre 370 et 1000 nm) en une seule pose� résolution spetrale de 65000� haute e�aité (jusqu'à ∼ 15% télesope et déteteur ompris)� bonne stabilité thermique et spetrale
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Fig. 2.5: Prinipe de base du polarimètre. Le séparateur de faiseau (S) (prisme deWollaston) génère deux faiseaux d'états de polarisation orthogonaux d'intensité i‖ et i⊥.Le réglage des angles entre l'axe de la lame de retard (R) (lame quart-d'onde) par rapportà l'axe de (S) d'une part, et de la'xe de l'ensemble (R) + (S) par rapport à laxe Nord-Sudd'autre part, permet de séletionner le paramètre de Stokes mesuré. Le paramètre de Stokes
V est mesuré en positionnant les axes lent et rapide de (R) à ±45◦ par rapport aux axesde (S). Les paramètres de Stokes Q et U sont obtenus en alignant les axes de (R) aveeux de (S).Une desription tehnique plus détaillée est présentée dans Donati (2003).2.4.2 Extration optimale des spetres polarisésChaque pose du spetropolarimètre résulte en un spetre éhelle omprenantdeux états de polarisation orthogonaux, égaux par exemple à I +V et I−V dans leas où l'on mesure le paramètre de Stokes V . La proédure de rédution de donnéesissues du spetropolarimètre omporte d'une part l'extration de spetres à partirde l'éhellogramme et d'autre part la reonstrution des paramètres de Stokes.Pour haque paramètre de Stokes, il existe quatre positions de retardeurs (lamesdemi-onde) qui produisent le ouple d'états orthogonaux à la sortie du spetropola-rimètre. On e�etue une pose dans haune de es positions. Les spetres résultantsnotés ik,⊥ et ik,‖ pour les deux états de polarisation de haque pose, sont alors om-binés pour obtenir les paramètres de Stokes (Stokes I est noté I et les paramètres depolarisation Stokes V, Q et U sont notés par P) orrespondants selon :

I =
∑4

k=1 ik,‖ + ik,⊥

P
I

= R−1
R+1

(2.8)où
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R4 =

i1,⊥/i1,‖
i2,⊥/i2,‖

i3,⊥/i3,‖
i4,⊥/i4,‖

(2.9)Cette division de spetres ayant des états de polarisation orthogonaux permetd'éliminer, au premier ordre, les erreurs systématiques, par exemple les soures depolarisation parasites potentiellement dues à la variabilité stellaire, à la rotationterrestre, aux dérives du spetrographe, à l'inhomogénéité de réponse du CCD, et.Notons qu'un spetre de polarisation nulle (appelé spetre N) est alulé ommesuit :
R4 =

i1,⊥/i1,‖
i4,⊥/i4,‖

i2,⊥/i2,‖
i3,⊥/i3,‖

(2.10)Ce spetre ne ontient pas de signal de polarisation ; il sert ainsi de test pourvéri�er que les soures de polarisations parasites ont été bien �ltrées.Au ours de ette thèse, les spetres analysés ont été réduits en utilisant le odeLibre-Esprit mis à disposition des utilisateurs des deux spetropolarimètres ESPa-DOnS et Narval. Ce logiiel est basé sur la méthode optimale d'extration de spetredérite i-dessus. Libre-Esprit est une évolution plus �able d'Esprit (développé parDonati et al. (1997)) qui a été utilisé ave le prédéesseur d'ESPaDOnS et Narval,le spetropolarimètre MuSiCoS.2.4.3 Déonvolution moindres-arrésLes signatures Zeeman que nous essayons de déteter sont extrêmement petites,leur amplitude relative est d'environ 0.01 à 0.1% de l'intensité du ontinu. L'inversionde es signatures en terme de hamp initial demande qu'elles soient mesurées aveune grande préision, 'est-à-dire ave un niveau de bruit relatif plus petit que 10−5−
10−4.Le rapport Signal/Bruit d'un spetre (autour de 700 nm) ne dépassant pas 2000pour les étoiles étudiées pendant ette thèse, nous ne pouvons pas obtenir l'informa-tion de polarisation néessaire pour notre étude à partir d'une seule raie spetrale(Donati et al., 1997). Il est don néessaire d'extraire ette information de di�érentesraies d'absorption photosphériques présentes dans le spetre stellaire. En e�et, nouspouvons onsidérer à l'ordre zéro que les raies spetrales répètent la même signaturede polarisation à un fateur d'éhelle près. Ainsi, haque raie peut être onsidéréeomme une réalisation di�érente d'une même mesure. Une ombinaison de touteses réalisations permet de réduire le bruit de photon (e.g. Semel & Li (1996)).Dans e ontexte, les spetres stellaires peuvent être dérits omme la onvolu-tion d'une signature Zeeman moyenne par un masque spetral. Le masque est unesomme pondérée de distributions de Dira, représentant la distribution de raies dansle domaine spetral onsidéré. Il est alulé en utilisant les listes de raies atomiques



26 CHAPITRE 2. ÉTUDE DES CHAMPS MAGNÉTIQUES STELLAIRESde Kuruz (Kuruz CD-Rom 18) et en supposant un modèle d'atmosphère stellairede Kuruz ave des abondanes solaires, une gravité de surfae de 104 cm s−2 et unetempérature e�etive orrespondante au type spetral de l'étoile étudiée. Ainsi, ladéonvolution du spetre stellaire observé par le masque spetral fournit l'estima-tion d'une raie moyenne, dont le rapport signal/bruit est bien plus important queelui des raies spetrales individuelles. Un exemple de ette raie moyenne est mon-trée dans la �gure 2.6 pour une étoile étudié pendant ette thèse. Cette méthode,appelée déonvolution moindres-arrés (en anglais Least-Squares Deonvolution ouLSD), a été mise au point par Donati et al. (1997) ; elle permet, ave une ouverturespetrale étendue omme elle d'ESPaDOnS et NARVAL, d'obtenir une informa-tion très préise sur le hamp magnétique des étoiles froides et e même ave destélesopes de taille modeste.

Fig. 2.6: Un exemple de pro�l en lumière non polarisé (Stokes I), de pro�l de polarisationirulaire (Stokes V) et de pro�l test N pour HD 189733. L'absene de signal dans le pro�lN on�rme le bon fontionnement instrumental et valide la détetion dans le pro�l V.
2.5 Imagerie tomographique Zeeman-DopplerÀ partir d'une série de pro�ls LSD olletés à diverses phases de la rotation, onpeut reonstruire l'image de la surfae de l'étoile qui ause la variabilité observée.



2.5. IMAGERIE TOMOGRAPHIQUE ZEEMAN-DOPPLER 272.5.1 PrinipesL'imagerie tomographique onsiste à artographier toute grandeur physique dis-tribuée d'une manière non-uniforme à la surfae de l'étoile et a�etant la formationde raies spetrales.En 1983, Vogt & Penrod (1983) montrent que les tahes à la surfae de l'étoilesont apables de produire des signatures en forme de bosse dans les raies spetrales.Cei peut avoir lieu quand l'étoile tourne relativement vite (v sin i > 10 km s−1), desorte que l'élargissement rotationnel des raies est supérieur au pro�l loal de la raieen tout point de la surfae stellaire. La position des signatures est liée diretementà la longitude des tahes (voir la �gure 2.7). Au premier ordre, un spetre peut êtrevu omme une arte 1-D en longitude, omplètement brouillée en latitude (Deutsh,1957; Khokhlova & Riabhikova, 1975). En e�et, la partie visible du disque stellairepeut être dérite omme une suession de bande (en latitude) d'iso-vitesse radiale ;selon la position de la tahe en longitude, sa signature apparaît dans l'aile rouge oubleu de la raie, permettant ainsi une loalisation de la tahe en longitude mais pasen latitude. A�n de déterminer sa latitude, il faut disposer d'une série temporelle despetres o�rant un éhantillonage dense et régulier du yle rotationnel. La visibilitéde la tahe dépend de sa latitude et de l'angle d'inlinaison de l'étoile ; les simulationsmontrent qu'à partir d'une telle série de spetres, il est possible de loaliser plus oumoins préisément une tahe en latitude.La artographie des surfaes stellaires est un problème inverse qui onsiste àreonstruire la distribution de la grandeur étudiée à la surfae d'une étoile à par-tir de séries temporelles de spetres. Le ode d'imagerie se base sur le prinipe del'entropie maximale, il proède d'une manière itérative : partant d'une arte homo-gène, les tahes sont ajoutées, et les spetres synthétiques résultants sont omparésaux spetres observés, jusqu'à atteindre un niveau d'ajustement �xé à priori. Cetteméthode s'est avérée e�ae pour l'étude de la répartition des tahes froides à lasurfae d'étoile de faible masse (e.g. Collier-Cameron & Unruh (1994); Donati et al.(2003a)), ainsi que pour l'étude des abondanes des éléments himiques à la surfaedes étoiles himiquement partiulières Ap (e.g., Rie & Wehlau (1994); Kohukhovet al. (2004)).L'imagerie Zeeman-Doppler (ZDI) (Semel, 1989) utilise la même tehnique to-mographique que l'imagerie Doppler, en l'appliquant sur des spetres polarisés a�nde artographier la géométrie magnétique stellaire. Contrairement à l'imagerie Dop-pler, la grandeur reonstruite (le hamp magnétique) est une grandeur vetorielle,la polarisation dépendant de l'orientation du hamp (voir les setions 2.1 et 2.2). Àfaible v sin i, l'imagerie Doppler est peu e�ae ar le pro�l de référene est onnuave une préision limitée ; en revanhe, ZDI peut, même à bas v sin i, fournir desinformations sur le hamp magnétique en étudiant la modulation rotationnelle dessignatures polarisées (l'absene du hamp se traduit par des signatures nulles).
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Fig. 2.7: Prinipe de l'imagerie Doppler. Une tahe froide à la surfae stellaire produitdes distorsions dans les raies spetrales. Sur le panneau droit, un pro�l de référene or-respondant à la même étoile sans tahe est traé en pointillé et le pro�l modi�é par laprésene de la tahe froide apparaît en trait plein.Dans la suite, je dérirai le ode d'imagerie Zeeman Doppler que j'ai utilisé pen-dant ma thèse. Il est initialement développé par Brown et al. (1991), mais plusieursmodi�ations ont été apportées à e ode initial a�n d'améliorer sa performane. Jeles détaillerai i-dessous.2.5.2 Desription du hamp magnétiqueA�n de aluler le hamp magnétique de la surfae stellaire, nous déomposonsette surfae en un maillage de ellules. Chaque ellule ontribue di�éremment aupro�l moyen de polarisation. Cette ontribution dépend de plusieurs paramètres, laposition de la ellule, sa surfae projetée, sa vitesse radiale, le hamp magnétique etson orientation. Le pro�l de polarisation produit par l'étoile dans une on�gurationdonnée est alulé en sommant (ave un poids approprié) les ontributions de toutesles ellules visibles par l'observateur.Dans la première version du ode (Brown et al., 1991), le hamp magnétiqueétait dérit omme une série de valeurs indépendantes (une valeur pour haque om-posante du hamp et haque ellule de la grille). Les simulations montrent que etteméthode permet une reonstrution �able des tahes où règne un hamp magné-tique intense, ainsi que l'orientation du hamp dans es tahes (Brown et al., 1991;Donati et al., 1997). Par ontre, elle ne parvient pas à reproduire ave préision desgéométries simples de hamp (e.g., multipole de bas degré genre dip�le) ar es géo-métries sont en fait omplexes quand elles sont dérites omme une série de valeursindépendantes.La desription du hamp utilisée dans la nouvelle version du ode d'imageriemagnétique est elle présentée par Donati et al. (2006), basée sur Jardine et al.



2.5. IMAGERIE TOMOGRAPHIQUE ZEEMAN-DOPPLER 29(1999), pour l'étude du hamp de l'étoile τ Sco. Le hamp magnétique est déomposésur une base d'harmoniques sphériques. Il est dérit par ses omposantes poloïdaleset toroïdales. Dans une base sphérique, les trois omposantes du hamp sont déritespar :


































Br(θ, φ) = −Re
{

∑

l,m αℓ,mYl,m(θ, φ)
}

Bθ(θ, φ) = −Re
{

∑

l,m βℓ,mZl,m(θ, φ) + γℓ,mXl,m(θ, φ)
}

Bφ(θ, φ) = −Re
{

∑

l,m βl,mXℓ,m(θ, φ) − γℓ,mZl,m(θ, φ)
}

(2.11)où














































Yl,m(θ, φ) = cl,mPl,meimφ

Xl,m(θ, φ) =
cl,m
l+1

Pl,m(θ)

sin θ
eimφ

Zl,m(θ, φ) =
cl,m
l+1

∂Pl,m

∂θ
eimφ

cl,m =
√

2l+1
4π

(l−m)!
(l+m)!

(2.12)
Re est la partie réelle de l'expression, Yl,m(θ, φ) est l'harmonique sphérique dedegré l et d'ordre m, Pl,m est le polyn�me de Legendre assoié. Ils sont des fontionsde la olatitude θ et de la longitude φ.Il s'agit alors de reonstruire les oe�ients d'harmoniques sphériques αl,m, βl,met γl,m jusqu'à un ordre lmax �xé. Le oe�ient αl,m aratérise la omposante po-loïdale radiale, βl,m la omposante poloïdale non-radiale et γl,m la omposante to-roïdale. L'ordre lmax dépend de la résolution à l'équateur stellaire. Pour les étoilesayant un v sin i pas trop faible (≥ 10 km s−1), le nombre d'éléments de résolution àl'équateur est donné par

n =
2πv sin i

∆λ
(2.13)

∆λ désignant la largeur à mi-hauteur du pro�l loal en lumière non polarisée. Si
v sin i est inférieur à 10 km s−1, la déomposition est essentiellement limitée parla qualité des données (S/N, éhantillonnage du yle rotationnel) typiquement àdes valeurs de lmax ∼ 5. Nous limitons la déomposition à un degré d'harmoniquesphérique égal à max(n, 5).Cette desription du hamp est plus réaliste physiquement que elle de Brownet al. (1991), dans la mesure où elle dérit le hamp par une somme de ses om-posantes poloïdales et toroïdales. Les topologies magnétiques simples et omplexes



30 CHAPITRE 2. ÉTUDE DES CHAMPS MAGNÉTIQUES STELLAIRESpeuvent être reonstruite (Donati, 2001) (e.g. Figure 2.8). Grâe aux oe�ientsd'harmoniques sphériques, les frations poloïdales ou axisymétiques du hamp sontalulées diretement. Cei est intéressant dans l'étude de l'évolution du hamp ma-gnétique, ainsi que dans le adre de l'étude de la dynamo dans les étoiles froides.2.5.3 La reonstrution du hamp magnétiqueLa reonstrution du hamp magnétique à la surfae de l'étoile est un problèmeinverse qui onsiste, à partir des spetres polarisés observés, à remonter au hampmagnétique de surfae. Les spetres polarisés observés, ainsi que leur bruit de mesure,sont respetivement dérits par un veteur D de dimension nD et un veteur σ. Lehamp magnétique à la surfae de l'étoile, dérit par les oe�ients αl,m, βl,m et γl,m,est représenté par un veteur I.La desription direte du problème est alors omme suit :
D = R(I) + σ (2.14)R étant une fontion de réponse qui permet de aluler une série de spetres àpartir d'une géométrie magnétique. Le problème n'est simple que si R() est inversible,or e n'est pas le as pour plusieurs raisons (dégénéresene de modèles dues à laprojetion le long des bandes d'iso-vitesse radiale, de la largeur intrinsèque des raiesstellaires, et et du bruit de mesure).La reonstrution se fait alors de manière itérative : à partir d'une image ini-tiale I0 (orrespondant à un hamp magnétique nul), les spetres résultants F =

R(I) sont omparés aux donnés D, et I est modi�é en retour en fontion des di�é-renes onstatées. Le but est de minimiser l'éart quadratique moyen entre l'imagereonstruite et les données. Cet éart est donné par :
χ2(I) =

nD
∑

k=1

(

Fk −Dk

σk

) (2.15)Plusieurs solutions de on�guration magnétique peuvent être reonstruites pourune même valeur de χ2. Le problème est mal-posé, il faut introduire un nouveauritère pour assurer une solution unique. Il s'agit de l'entropie S(I). Le formalismede multipliateur de Lagrange assure la présene d'un multipliateur λ pour lequell'image I0 maximise la fontionnelle donnée par :
Q(I) = S(I) − λχ2(I) (2.16)Cette solution d'entropie maximale minimise le ontenu informationnel de l'imageau sens de l'entropie : toutes les strutures reonstruites sont requises pour produireles spetres observés au niveau du χ2 presrit.
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Fig. 2.8: Exemple d'une reonstrution d'une géométrie magnétique simple (dip�le in-liné). L'étoile est représentée par une vue polaire, les erles représentent les latitudes
30◦,60◦ et −30◦, les erle gras représente l'équateur. Les trois omposantes de l'étoile dansune base sphérique sont représentées (omposantes radiale, méridionale et azimuthale). Enhaut, le modèle de hamp à reonstruire, au milieu la arte reonstruite en utilisant unordre d'harmonique sphérique maximal de lmax = 2 et en dessous elle ave lmax = 5. Enbas, les pro�ls Stokes V synthétiques (en noir) et reonstruits (en rouge) pour lmax = 2 àgauhe et lmax = 5 à droite.



32 CHAPITRE 2. ÉTUDE DES CHAMPS MAGNÉTIQUES STELLAIRESLe forme de l'entropie que l'on hoisit est la suivante
S = −

∑

l,m

l(α2
l,m + β2

l,m + γ2
l,m) (2.17)Il s'agit de la somme des énergies magnétiques des modes reonstruits pondéréepar le degré l de haque mode. Le prinipe d'entropie maximale utilisée est elui deSkilling & Bryan (1984).2.5.4 Contraintes sur les paramètres stellairesCette méthode d'imagerie permet non seulement de reonstruire la arte magné-tique stellaire, mais aussi de ontraindre ertains paramètres stellaires, tels que le

v sin i, l'inlinaison de l'étoile sur le plan du iel i, la période de rotation Prot et larotation di�érentielle.Sur une série temporelle de spetres, il est possible omme déjà dérit de situerla régions magnétiques sur la surfae stellaire, en longitude et en latitude. Quandl'étoile tourne di�érentiellement, la vitesse angulaire n'est pas la même à toutes leslatitudes. La rotation di�érentielle est exprimée par une loi de type solaire
Ω(θ) = Ωeq − dΩ sin2 θ (2.18)où Ω(θ) et Ωeq sont respetivement la vitesse angulaire à une latitude θ et l'équa-teur, et dΩ est la di�érene de vitesse angulaire entre le p�le et l'équateur. Lehamp est onstruit pour une date de référene orrespondant généralement à ladate moyenne des observations.En pratique, pour une valeur de hamp magnétique �xée, nous alulons lesartes magnétique pour un ensemble de ouple (Ω, dΩ). Le ouple le plus probableest elui dont le χ2

r de l'ajustement est minimal (pour une quantité d'informationdans l'image donnée). En onsidérant que les bruits de mesure sont gaussiens, nouspouvons aluler les erreurs sur Ωeq et dΩ. La surfae de χ2
r autour du minimum estdérite par le paraboloïde :

aΩeq
2 + bΩeqdΩ + cdΩ2 + dΩeq + edΩ (2.19)Les paramètres Ωeq et dΩ et leurs barres d'erreur sont donnés par (Donati et al.,2003b) :

Ωeq = (be− 2cd)/(4ac− b2), σ(Ωeq) = ((a− b2)/4c)−1/2 (2.20)
dΩ = (bd− 2ae)/(4ac− b2), σ(Ωeq) = ((c− b2)/4a)−1/2 (2.21)À noter que la dédution des paramètres de rotation di�érentielle ne peut pas sefaire pour n'importe quel jeu de données. Les données doivent bien éhantillonner le



2.5. IMAGERIE TOMOGRAPHIQUE ZEEMAN-DOPPLER 33yle rotationnel, et ouvrir plus d'un yle de sorte que les signatures des di�érentesrégions se répètent dans les spetres.
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Chapitre 3Étude spetropolarimétriqueAu ours de ette thèse, nous nous intéressons à l'étude et la ompréhension dela physique qui régit les interations entre les Jupiter hauds et leur étoile h�te, ainsiqu'à l'in�uene des interations sur les orps en question. Les interations peuvent,en prinipe, être observées à di�érentes longueurs d'onde (e.g. émission radio plané-taire, ativité hromosphérique stellaire, émission X stellaire). Le hamp magnétiquestellaire joue un r�le prépondérant dans les interations du type "interations deplasma" (Zarka, 2007). Quant aux interations de marée, elles peuvent in�uener lagénération du hamp magnétique en ausant des dynamos loales, en ampli�ant ladynamo d'interfae à la base de la zone onvetive extérieure (Cuntz et al., 2000), ouen provoquant des instabilités dites "instabilités elliptiques" (Cébron et al., 2010a,b;Le Bars et al., 2010). Il est don important d'étudier le hamp magnétique à grandeéhelle d'étoiles à Jupiter haud et son évolution ; et de oupler ette étude à desobservations à di�érentes longueurs d'onde, dans le but de omprendre les e�ets del'interation depuis la surfae stellaire jusqu'à la ouronne.Dans e hapitre, nous présentons une étude spetropolarimétrique d'un éhan-tillon d'étoiles ayant un Jupiter haud. Nous dérivons l'éhantillon étudié dans unpremier temps, pour passer ensuite à l'étude de la topologie magnétique des étoiles,de leur rotation di�érentielle et de leur yle magnétique.3.1 Éhantillon stellaireLe hamp magnétique d'étoiles froides que nous étudions (étoiles de type spetralF, G et K) étant de l'ordre de quelques Gauss à plusieurs entaines de Gauss (Donati& Landstreet, 2009), nous hoisissons des étoiles plut�t brillantes a�n de mesurerles signatures Zeeman ave une préision su�sante pour notre étude.Nous avons e�etué plusieurs ampagnes d'observation en utilisant les spetro-polarimètres ESpaDOns et NARVAL. Nous avons observé 11 étoiles froides ave35



36 CHAPITRE 3. ÉTUDE SPECTROPOLARIMÉTRIQUEJupiter hauds, ayant des aratéristiques stellaires variées, et deux autres étoiles deomparaison, qui ne sont pas h�tes de Jupiter haud. Le tableau 3.1 résume leursaratéristiques.



Nom mv Dist [Fe/H℄ Teff Age Masse Rayon Masse (CZ) rayon (CZ) v sin i(p) (K) (Gan) (M⊙) (R⊙) (M⊙) (R⊙) (km s−1)
τ Bootis 4.4a 16a 0.09a 6310a 1.64+0.44,b

−0.52 1.341+0.054,b
−0.039 1.46+0.05,b

−0.05 0.002+0.001,b/0.0005g 0.230+0.010,b
−0.005 /0.12g 14.98c,d

HD 189733 7.6a 19a −0.12a 4930a > 0.6a 0.78+0.06,a
−0.02 0.76d ± 0.01 0.05g 0.34g 3.5c

HD 179949 6.2a 27a 0.03a 6120a 2.56+1.12,b
−1.64 1.181+0.039,b

−0.026 1.22+0.05,b
−0.04 0.006+0.003,b

−0.001 /0.002g 0.236+0.032,b
−0.017 /0.174g 7.02c

HD 46375 7.9a 33a 0.39a 5190a 0.87+0.05,b
−0.03 0.927+0.022,b

−0.018 0.94+0.03,b
−0.04 0.051+0.003,b

−0.004 0.314+0.011,b
−0.013 0.86c

HD 73256 8.0a 36a 0.12a 5360a 12.6a 0.89+0.01,a
−0.03 0.90d 0.036g 0.34g 3.56d

HD 187123 7.8a 48a 0.12a 5800a 7.40+1.24,b
−1.16 1.037+0.026,b

−0.024 1.17+0.06,b
−0.04 0.021+0.003,b

−0.003 0.335+0.024,b
−0.022 2.15d

HD 130322 8.0a 30a −0.05a 5300a 1.1a 0.836+0.018,b
−0.012 0.85+0.03,b

−0.03 0.042+0.003,b
−0.003 0.275+0.008,b

−0.012 1.61d

HD 102195 8.0e 29e 0.05e 5290k 2.4e 0.93e 0.835+0.016,e
−0.016 0.034g 0.32g 3.23iHAT-P-2 8.71e 118k 0.14k 6290k 2.7k 1.36j 1.64+0.09,j
−0.08 0.0006g 0.12g 20.7hCoRoT-7 11.7l 150l 0.03l 5275l 1.5l 0.93l 0.87+0.04,l
−0.04 0.34g 0.31g 2.5hXO-3 9.8e 260e −0.18e 6430e 2.82e 1.21e 1.377+0.083,e
−0.083 0.002g 0.11g 18.5hHD 30652 3.66a 8a −0.03a 6410a 1.4+1.0,a

−1.1 1.25+0.06,a
−0.4 1.329+0.015,m

+0.015 0.001g 0.10g 17aHD 173667 2.79a 19a −0.15a 6300a 2.4+0.1,a
−0.1 1.39+0.04,a

−0.04 1.893+0.028,m
+0.028 0.0003g 0.11g 19aTab. 3.1: Les paramètres stellaires des étoiles observées. Les olonnes listent suessivement le nom de l'étoile, sa magnitudevisuelle, sa distane, sa métalliité (rapportée à la métalliité solaire), sa température e�etive, son âge, sa masse, son rayon,la masse de la zone onvetive extérieure, le rayon de la zone onvetive extérieure, et sa vitesse projetée sur la ligne de visée

v sin i. Les trois premières étoiles du tableau sont elles dont les données ont été analysées pendant ette thèse, et les deuxdernières étoiles sont des étoiles de omparaison qui ne sont pas h�tes de Jupiter haud.(a) Nordstrom et al. (2004) ; (b) Takeda et al. (2007) ; () Butler et al. (2006) (barre d'erreur sur v sin i ∼ 0.5 km s−1) ; (d)Fisher & Valenti (2005) ; (e) www.exoplanet.eu ; (f) Winn et al. (2007) ; (g) En utilisant les modèles d'évolution de LionellSiess, Siess et al. (2000) ; (h) Knutson et al. (2010) ; (i) Ge et al. (2006) (barre d'erreur sur v sin i ∼ 0.1 km s−1) ; (j) Pál et al.(2010) ; (k) Pál (2009) ; (l) Léger et al. (2009) ; (m) Valenti & Fisher (2005) ;Les Teff de Nordstrom et al. (2004) sont ompatibles ave les résultats de Fisher & Valenti (2005), les âges et les masses deTakeda et al. (2007) sont ompatibles ave eux de Nordstrom et al. (2004) (et Fisher & Valenti (2005) pour les masses),les rayons de Takeda et al. (2007) sont ompatibles ave eux de Fisher & Valenti (2005).



38 CHAPITRE 3. ÉTUDE SPECTROPOLARIMÉTRIQUELes exoplanètes autour de es étoiles ont aussi di�érentes aratéristiques quenous résumons dans le tableau 3.2.Nom Porb a Mp sin i e transit (in) syn (Prot)(jour) (UA) (MX) (◦) (jour)
τ Bootisb 3.3125 0.046 3.9 0.02 non (40) oui (3.3)HD 189733b 2.2185 0.03142 1.15 0 oui (85) non (11.9)HD 179949b 3.0925 0.045 0.95 0.02 non (60) non (7.6)HD 46375b 3.024 0.041 0.249 0.04 non nonHD 73256b 2.54858 0.037 1.87 0.03 non nonHD 187123b 3.097 0.042 0.52 0.03 non nonHD 130322b 10.724 0.088 1.08 0.04 non nonHD 102195b 4.113775 0.049 0.45 0 non nonHAT-P-2b 5.6334729 0.0674 8.74 0.52 oui nonCoRoT-7b 0.853585 0.0172 0.0151 0 oui nonXO-3b 3.1915239 0.0454 11.79 0.26 oui nonTab. 3.2: Les paramètres de la planète : Période orbitale, demi-grand axe, masse minimale(sauf pour les planètes en transit, où il s'agit de la masse), exentriité, le fait qu'elle soitune planète qui transite et la synhronisation entre l'étoile et la planète (notée syn dansle tableau). Données de www.exoplanet.eu. Les valeurs entre parenthèse sont l'inlinaisonentre l'axe de rotation stellaire et la ligne de visée et la période de rotation stellaire en jourpour les trois étoiles étudiées dans ette thèse, es valeurs sont tirées de Fares et al. (2009,2010, 2011).Pendant ette thèse, nous avons analysé en détail les observations obtenues pourtrois systèmes, τ Boo, HD 189733 et HD 179949. Le tableau 3.3 détaille les obser-vations faites pour haque étoile.3.2 Données spetropolarimétriquesA�n de reonstruire une arte du hamp magnétique à grande éhelle à la surfaede l'étoile, nous utilisons les pro�ls moyens de signatures Zeeman obtenus par dé-onvolution moindres arrés (LSD, voir la setion 2.4.3). Le masque est alulé pour

τ Boo et HD 179949 en supposant une température de surfae de 6250 K et pourHD 189733 en supposant une température de surfae de 5000 K ; il ontient ainsi desmilliers de raies (environ 4000 raies pour les étoiles de type spetral F et 6400 pourles étoiles de type spetral K), desquelles on extrait un pro�l moyen en polarisationirulaire. Le rapport S/N dans le pro�l de polarisation irulaire (Stokes V) obtenu
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Étoile Date Nb de nuits Instrument Nb de pro�ls S/NStokes V
τ Boo Janvier 2008 9 ESpaDOns 40 2200Juin 2008 5 NARVAL 9 2200Juillet 2008 11 NARVAL 19 1900HD 189733 Juin 2006 3 ESpaDOns 8 1150Août 2006 6 ESpaDOns 7 1120Juin 2007 14 Nar+Esp 21 920Juillet 2008 9 NARVAL 24 720HD 179949 Juin 2007 8 ESpaDOns 10 1300Sep 2009 12 ESpaDOns 21 1910Tab. 3.3: Résumé des observations faites sur les trois étoiles. La première olonne indiquel'étoile observée, la deuxième la date de la ampagne, la troisième le nombre de nuitsd'observation par ampagne, l'instrument ou les instruments utilisés dans la quatrième, lenombre de spetres en polarisation irulaire olletés dans la inquième, et le rapport S/N(par bin de vitesse de 2.6 km s−1 autour de 700 nm) dans la sixième.par LSD est de l'ordre de 25-30 fois le rapport S/N dans les raies individuelles duspetre.La planète et l'étoile sont en rotation autour de leur entre de gravité, e quiinduit des variations de vitesse radiale de l'étoile. En ajustant une Gaussienne àhaque pro�l non polarisé (Stokes I), nous alulons la vitesse radiale de l'étoile pourhaune des observations. Les vitesses alulées sont en aord ave les variationsprédites par les solutions orbitales de la littérature (e.g. Figure 3.1). Nous ramenonsensuite tous les pro�ls (Stokes I et V) dans le référentiel de l'étoile en orrigeant lesvitesses radiales de la ontribution induite par le mouvement orbital.Rappelons la proédure de reonstrution de arte magnétique. Il s'agit de alu-ler des pro�ls de polarisation irulaire synthétiques et de les omparer d'une façonitérative aux pro�ls observés jusqu'à e que es pro�ls synthétiques ajustent les ob-servations dans la limite du bruit. La distribution du hamp à la surfae de l'étoileest dérite par une expansion en harmoniques sphériques. A�n de aluler les pro�lssynthétiques, nous modélisons les pro�ls loaux en lumière non polarisée (Stokes I)et en polarisation irulaire (Stokes V) dans haque ellule de la surfae stellaire(avant tout élargissement rotationnel). Nous utilisons un modèle simple ; le pro�l enlumière non polarisée est modélisé par une Gaussienne, et le pro�l de polarisationirulaire est alulé dans l'approximation des hamps faibles. Cette approximationest valide dans le as des étoiles étudiées dans ette thèse, leur hamp magnétiquene dépassant pas la inquantaine de Gauss. Le pro�l polarisé irulairement (Stokes
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Fig. 3.1: La variation de vitesse radiale de τ Boo en fontion de la phase orbitale de laplanète. Les vitesses radiales alulées à partir de nos observations sont présentées par despoints verts pour les spetres ESpaDOns (Janvier 2008) et points rouges pour les spetresNARVAL (Juin/Juillet 2008) ave leur barre d'erreur à 1σ. La ourbe bleue représenteles variations de vitesse radiale estimée par la solution orbitale du système (Butler et al.,2006), seule la vitesse moyenne de ette ourbe est ajustée à nos données. Le alul dephase orbitale E se fait suivant l'éphéméride T0 = HJD 2, 453, 450.984 + 3.31245E où laphase 0 orrespond à la onjontion supérieure (Fares et al., 2009).V) est alulé omme suit :
V (λ) = −g

λ2
0e

4πm2
Bl
dI

dλ
(3.1)où I est le pro�l loal en lumière non polarisée, g et λ0 sont le fateur de Landée�etif et la longueur d'onde d'un pro�l LSD moyen, m et e la masse et la harged'un életron et Bl la omposante longitudinale du hamp magnétique loal (Morinet al., 2008).Dans la suite, nous allons dérire les topologies magnétiques reonstruites pourles trois étoiles étudiées, la rotation di�érentielle déduite de l'étude, et l'évolutiontemporelle du hamp magnétique stellaire.



3.3. TOPOLOGIES MAGNÉTIQUES 413.3 Topologies magnétiquesLes trois étoiles que nous étudions sont des étoiles froides de faible masse (0.8 -1.3 M⊙). Pour haune de es étoiles et haque époque d'observation, les pro�ls depolarisation irulaire �utuent sur la durée des observations. Les signatures Zeemanprésentent parfois des variations importantes d'une nuit à l'autre suggérant que lehamp magnétique à grande éhelle de es étoiles est omplexe.L'intensité du hamp magnétique de τ Boo est faible, de l'ordre de quelquesGauss. Le hamp moyenné sur la surfae stellaire est de 3 G environ ; dans les zonesmagnétiques les plus intenses, le hamp peut atteindre une dizaine de Gauss (5 -10 G). Nous trouvons es grandeurs pour toutes les époques d'observation (Donatiet al., 2008; Fares et al., 2009). Les pro�ls de polarisation irulaires observés etreonstruits, ainsi que les artes reonstruites sont montrés dans les �gures 3.2 et3.3 respetivement.HD 179949 est observée pendant deux époques d'observation, l'intensité du hampmagnétique est du même ordre pour es deux époques. Il s'agit d'un hamp faiblede quelques Gauss en moyenne, pouvant atteindre une dizaine de Gauss dans er-taines régions magnétiques. Les pro�ls de polarisation sont montrés dans Fares et al.(2011), les artes reonstruites sont présentées dans la �gure 3.4. L'intensité moyennedu hamp est similaire à elle du hamp de τ Boo.HD 189733 a un hamp magnétique plus intense que elui de τ Boo et deHD 179949. Nous avons analysé les données de trois époques d'observation, Juin 2007,Juin 2008 et Juin/Août 2006 (les données de Juin 2006 et Août 2006 étant onsi-dérées omme un seul jeu de données, à l'opposé de Moutou et al. (2007) où esdonnées sont traitées séparement). Le hamp magnétique moyenné sur la surfaestellaire est d'une trentaine de Gauss ; il peut atteindre la quarantaine de Gaussdans les régions de fort hamp magnétique (voir la �gure 3.5 et Fares et al. (2010)).Conernant la topologie du hamp magnétique, le hamp magnétique de τ Booprésente des aratéristiques di�érentes entre les époques d'observation. En Juin 2007,Juin 2008 et Juillet 2008, il est dominé par la omposante poloïdale qui ontribue,pour les trois époques respetivement, par 83%, 87% et 91% à l'énergie magnétiquetotale. En Janvier 2008, la on�guration du hamp est plut�t toroïdale ; la ontri-bution toroïdale à l'énergie totale est de 62%. Les propriétés du hamp magnétiquepour toutes les époques d'observation sont résumées dans le tableau 3.4, plus dedétails peuvent être trouvés dans Donati et al. (2008) et Fares et al. (2009).La omposante poloïdale du hamp de HD 179949 domine pendant les deuxépoques d'observation, séparées de deux ans. La ontribution de l'énergie poloïdaleà l'énergie totale est ≥ 80%. Les aratéristiques magnétiques de HD 179979 et de
τ Boo sont similaires pour ertaines époques.La on�guration du hamp magnétique de HD 189733 est di�érente de elle desdeux autres étoiles. La topologie magnétique est prinipalement toroïdale pour deux
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Fig. 3.2: Les pro�ls Stokes V observés (noir) et reonstruits (rouge) pour les trois époquesd'observation de τ Boo (haut : Janvier 2008, bas : gauhe : Juin 2008 et droite : Juillet 2008).Les phases rotationnelles des observations sont indiquées à droite de haque pro�l, une barred'erreur de 1σ est présentée à gauhe. (Figure tirée de Fares et al. (2009))
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Juin 2007 Janvier 2008 Juin 2008 Juillet 2008

Fig. 3.3: Les artes reonstruites de τ Boo pour Juin 2007 (première olonne), Jan-vier 2008 (deuxième olonne), Juin 2008 (troisième olonne) et Juillet 2008 (quatrièmeolonne). Les omposantes radiales, azimutales et méridiennes sont montrées. L'étoile estprésentée en projetion polaire aplatie, les erles représentent les latitudes de −30◦ jus-qu'au p�le. Le erle gras représente l'équateur. Les petits tirets autour de haque imagereprésentent les phases rotationnelles des observations. Le hamp magnétique est en Gauss.(Figure tirée de Fares et al. (2009))
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Juin 2007 Septembre 2009

Fig. 3.4: Idem �gure 3.3 pour les artes magnétiques de HD 179949 en Juin 2007 (gauhe)et septembre 2009 (droite). (tiré de Fares et al. (2011))



3.3. TOPOLOGIES MAGNÉTIQUES 45Juin/Août 2006 Juin 2007 Juillet 2008

Fig. 3.5: Idem �gure 3.3 pour les artes magnétiques de HD 189733. La arte de Juin/Août2006 est présentée à gauhe, elle de Juin 2007 au milieu et elle de Juillet 2008 à droite.(tiré de Fares et al. (2010))époques d'observation (Juin 2007 et Juillet 2008). En Juin/Août 2006, le hamp estprinipalement poloïdal.L'étude du hamp magnétique des étoiles froides et son évolution permet demieux omprendre omment il est généré, et de tester la généralité/validité desmodèles dynamo développés spéi�quement pour le Soleil. Comparer les topologiesmagnétiques d'étoiles ave Jupiter haud à elles d'étoiles sans planètes peut égale-ment permettre d'identi�er une éventuelle omposante dynamo induite par e�et demarée.Les observations montrent que les étoiles froides ont un niveau d'ativité quiaugmente ave la rotation, en aord ave les préditions des théories dynamo. Lenombre de Rossby est un paramètre lé de la mesure de l'e�aité de la génération de



46 CHAPITRE 3. ÉTUDE SPECTROPOLARIMÉTRIQUE

Fig. 3.6: Diagramme Masse/Rotation d'étoiles froides sans Jupiter haud étudiées enspetropolarimétrie. Les régimes orrespondant à des nombres de Rossby de 1, 0.1 et 0.01sont traés. Les odes de ouleurs varie d'un hamp purement poloïdal (rouge) à un hamppurement toroïdal (bleu). La taille des symboles indique la grandeur du hamp. Leur formeindique le degré d'axisymétrie de la omposante poloïdale : étoile pour purement non-axisymétrique et déagone pour purement axisymétrique. Diagramme de Donati et al.(2009). En bas : un zoom sur la partie du diagramme autour des paramètres stellaires quinous intéressent dans ette thèse, ave les trois étoiles étudiées plaées sur le diagramme.La ligne orrespond à un nombre de Rossby de 1, elle est alulée en se basant sur Landinet al. (2010).
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Étoile Campagne B Etor Eaxisym(G) % total % poloïdal
τ Boo Juin 2007 3.7 17 60Janvier 2008 3.1 62 20Juin 2008 2.3 13 36Juillet 2008 1.7 9 62HD 179949 Juin 2007 2.6 20 60Septembre 2009 3.7 10 50HD 189733 Juin/Août 2006 33 33 56Juin 2007 22 57 26Juillet 2008 36 77 17Tab. 3.4: Propriétés magnétiques des étoiles par époque d'observation. la troisième o-lonne mentionne le hamp moyen à la surfae de l'étoile, la quatrième la ontribution (%)de l'énergie toroïdale à l'énergie totale, et la inquième le pourentage de modes axisymé-triques dans la omposante poloïdale.hamp magnétique. Il est dé�ni par le rapport entre la période de rotation de l'étoileet le temps de retournement onvetif τc, Ro = P

τc
. Romesure l'e�et de la rotation surla onvetion ; la fore de Coriolis a des e�ets importants sur la onvetion pour despetits nombres de Rossby. Dans les régimes de Ro < 1, les observations montrentune ativité stellaire signi�ative, ave une ativité ∝ 1/Ro. Le régime Ro = 0.1orrespond à la saturation de la dynamo.Nous hoisissons trois paramètres pour dérire de manière simpli�ée la topologiemagnétique : la densité d'énergie, la fration d'énergie poloïdale et le degré d'axi-symétrie dans la omposante poloïdale. De part et d'autre du régime Ro = 1, lesétoiles semblent avoir des hamps magnétiques ave des aratéristiques di�érentes.Pour un nombre de Rossby > 1, omme dans le as solaire, les hamps magné-tiques sont modérés, à dominane poloïdale et axisymétrique. Pour les régimes de

Ro < 1 et M⋆ > 0.5 M⊙, les observations montrent des hamps plus importants(d'intensité ∝ 1/Ro), ayant une omposante toroïdale importante voire dominante,et dont la omposante poloïdale est non-axisymétrique (Donati & Landstreet, 2009).La �gure 3.6 est un diagramme Masse/Rotation pour ertaines étoiles froides étu-diées en spetropolarimétrie. Elle montre en partiulier les deux groupes de topologiemagnétique de part et d'autre du régime Ro = 1. Nous allons résumer les propriétésmagnétiques de nos étoiles et les omparer à elles des étoiles qui sont dans le mêmerégime.Le nombre de Rossby alulé pour HD 189733 est inférieur à 1. Le hamp de ette



48 CHAPITRE 3. ÉTUDE SPECTROPOLARIMÉTRIQUEétoile est un hamp fort pour toutes les époques d'observation. À part en Juin/Août2006, la omposante toroïdale du hamp est importante et le degré d'axisymétrie estfaible dans la omposante poloïdale. Pour τ Boo et HD 179949, le nombre de Rossbyest légèrement supérieur à l'unité. Le hamp magnétique de es étoiles est faible, aveune omposante poloïdale importante (à part pour Janvier 2008 pour τ Boo). Laomposante axisymétrique est importante dans le hamp poloïdal. Comparées auxautres étoiles froides, nos étoiles montrent des intensités du hamp similaires à leurshomologues qui se trouvent dans le même régime. En moyenne, la fration d'énergiepoloïdale et le degré d'axisymétrie dans la omposante poloïdale trouvés pour nosétoiles orrespondent aussi à la tendane générale dans les deux régimes.3.4 Rotation di�érentiellePour nos trois étoiles, nous mesurons la rotation di�érentielle de surfae par laméthode dérite dans la setion 2.5.4. Il s'agit de mesurer la fréquene de réur-rene des signatures de régions magnétiques dans la série temporelle de spetresdont nous disposons. Comme déjà dérit, ei peut être possible quand nos spetreséhantillonnent bien le yle de rotation stellaire et quand ils s'étalent sur plusieursyles rotationnels.Nous mesurons la rotation di�érentielle à la surfae de τ Boo pour toutes lesépoques d'observation. La di�érene de vitesse angulaire entre le p�le et l'équateur
dΩ, moyennée sur nos quatre époques d'observations (inluant la mesure de la ro-tation di�érentielle en Juin 2007), est de dΩ = 0.43 ± 0.12 rad/jour. La rotationdi�érentielle de τ Boo est une rotation di�érentielle de même signe que elle du So-leil, e.g. l'équateur tournant plus vite que le p�le. L'équateur e�etue une rotationomplète de plus que le p�le en 2π

dΩ
= 14.6 ± 4.1 jours.La rotation de HD 179949 est aussi di�érentielle en surfae, ave une di�érenede vitesse angulaire p�le/équateur de dΩ = 0.216± 0.061 rad/jour. La di�érene detaux de rotation entre le p�le et l'équateur est de dΩ = 0.146± 0.049 rad/jour pourHD 189733 (voir la �gure 3.7 et tableau 3.5).Les études onernant la rotation di�érentielle des étoiles froides montrent que

dΩ augmente ave la température (Barnes et al., 2005; Collier Cameron, 2007). Lesétoiles de type spetral F ont une rotation di�érentielle plus importante que lesétoiles de type spetral G ou K (voir �gure 3.8). Collier Cameron (2007) alule uneloi de puissane qui dérit la variation de la rotation di�érentielle en fontion de latempérature e�etive de l'étoile ; dΩ = 0.053(Teff/5130)8.6.Nos résultats sont en bon aord ave les préditions pour étoiles froides. Pla-ées dans un diagramme température e�etive/rotation di�érentielle, elles suiventla tendane générale de la variation de la rotation di�érentielle ave la température(voir la �gure 3.8). La dispersion autour de la ourbe dérivant la loi de puissane
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Fig. 3.7: Variations de χ2
r en fontion de Ωeq et dΩ, dérivés de la modélisation de pro�lsStokes V de Juin 2007 pour HD 189733. Le plus grand ontour oloré orrespond à uneaugmentation de 3.4% de χ2

r , et trae une inertitude de 3σ pour les deux paramètresonsidérés omme une paire.
Étoile Époque dΩ Ωeq Peq Ppolerad/jour rad/jour jour jour
τ Boo juin 2008 0.43 ± 0.10 2.05 ± 0.04 3.06 ± 0.06 3.85 ± 0.33juillet 2008 0.50 ± 0.15 2.12 ± 0.12 2.96 ± 0.16 3.87 ± 0.64

moyennea 0.46 ± 0.12 2.08 ± 0.08 3.02 ± 0.11 3.87 ± 0.47
moyenneb 0.43 ± 0.12 2.05 ± 0.06 3.06 ± 0.09 3.87 ± 0.43HD 179949 Sept 2009 0.216 ± 0.061 0.824 ± 0.007 7.62 ± 0.07 10.33 ± 0.80HD 189733 Juin 2007 0.146 ± 0.049 0.526 ± 0.007 11.94 ± 0.16 16.53 ± 2.43Tab. 3.5: Les aratéristiques de la rotation di�érentielle des étoiles étudiées. La troisièmeolonne indique la di�érene de vitesse angulaire entre le p�le et l'équateur, la quatrièmeolonne indique la vitesse angulaire à l'équateur. À partir de es deux grandeurs, nouspouvons déduire la période de rotation de l'équateur et du p�le, mentionnées dans lesolonnes 5 et 6 respetivement.a : La valeur moyenne de la rotation di�érentielle alulée inlue uniquement les valeurstrouvées pour Juin 2008 et Juillet 2008.b : La valeur moyenne de la rotation di�érentielle alulée inlue les 4 époques : Juin 2007(Donati et al., 2008), Janvier 2008, Juin 2008 et Juillet 2008 (Fares et al., 2009).
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Fig. 3.8: À gauhe : Rotation di�érentielle d'étoiles froides en fontion de la tempé-rature de surfae. Les tirets indique la loi de puissane de l'ajustement de la forme
dΩ = 0.053(Teff/5130)8.6, graphe de Dunstone et al. (2008). À droite : nous plaçons nosétoiles dans un digramme omme elui de gauhe (τ Boo en rouge, HD 179949 en jaune,et HD 189733 en bleu). La ligne représente la loi de puissane dΩ = 0.053(Teff/5130)8.6utilisée dans le graphe de Dunstone et al. (2008) et trouvée par Collier Cameron (2007).est néanmoins importante, mais e pour plusieurs étoiles froides et pas juste ellesétudiées dans ette thèse. La valeur de la rotation di�érentielle de HD 189733 estsupérieure à la valeur de la ourbe ; l'étude de la rotation di�érentielle sur plusieursépoques d'observation permettra de savoir s'il s'agit d'une variation temporelle dela rotation di�érentielle (voir setion 3.5).3.5 Cyle magnétiqueLe suivi à long terme d'étoiles en spetropolarimétrie est la seule méthode diretepour déteter le yle magnétique d'une étoile. Les trois omposantes du hamp ma-gnétique à la surfae de l'étoile peuvent évoluer d'une époque à l'autre, elles peuventaussi hanger de polarité. Un yle magnétique sera on�rmé par l'observation deplusieurs renversements (suessifs) de la polarité du hamp à la surfae d'une étoile.L'observation de τ Boo montre qu'un hangement de polarité est observé danstoutes les omposantes du hamp magnétique entre Juin 2006 et Juin 2007, et ànouveau entre Juin 2007 et Juin 2008. Nous avons étudié le �ux de haque om-posante du hamp magnétique de τ Boo pour haque arte reonstruite. Le �uxmagnétique des omposantes radiale (poloïdale) et azimutale (toroïdale) est montrédans la Figure 3.9. Nous reherhons la période qui ajuste le mieux es variationsde �ux alulé. La méthode que nous utilisons est dérite en détail dans le hapitre4, où on l'utilise pour la reherhe de période de variation de l'ativité stellaire. Elle
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Fig. 3.9: Les �ux du hamp radial (rouge) et azimutale (bleu) en fontion du jour julien,alulés pour l'hémisphère nord de τ Boo. Les sinusoïdes qui ajustent au mieux les donnéessont traés aussi, en utilisant le même ode de ouleur. À gauhe, l'ajustement par dessinusoïdes de période 800 jours ; à droite, les sinusoïdes ont pour période 250 jours.onsiste à modéliser la variation de �ux par une fontion sinusoïdale, et de alulerla meilleure période qui ajuste, à la fois, le �ux poloïdal et le �ux toroïdal. Deuxpériodes signi�atives ont été trouvées, l'une à 250 jours (∼ 8 mois) et l'autre à800 jours (∼ 2.2 ans). La période de 800 jours orrespond à elle du renversement depolarité des artes, nous pensons qu'elle est la plus probable. Les deux �ux aluléssont en déalage de phase (de 18% de la période de 250 jours et 28% de la périodede 800 jours).Une évolution du hamp magnétique est aussi observée pour HD 189733, sansobservation de renversement de polarité. La ontribution du hamp poloïdal auhamp total diminue d'un fateur 1.6 entre Juin-Août 2006 et Juin 2007, et 1.9entre Juin 2007 et Juillet 2008. Le degré d'axisymétrie de la omposante poloïdaledéroît. Le �ux magnétique dans les omposantes est montré dans la �gure 3.10. Lehamp de HD 189733 évolue entre Juin/Août 2006 et Juillet 2008 vers une on�gura-tion toroïdale, ave une omposante poloïdale non-axisymétrique (aratéristiquesobservées sur d'autres étoiles ayant un nombre de Rossby < 1, voir setion 3.3).Cette évolution peut être due à un hangement de on�guration de hamp lors d'unyle magnétique ; nos données ne peuvent pas ontraindre la durée du yle, maisnous savons que sa durée est supérieure à 8 ans (1
4
yle observé en 2 ans). Plus d'ob-servations sont requises pour ette étoile pour pouvoir observer son yle magnétique(si yle il y a).Nous ne pouvons pas faire des onlusions sur l'évolution du hamp magnétiquede HD 179949. La �gure 3.10 montre la variation du �ux entre les deux époquesd'observation. Les mesures ne sont pas assez nombreuses pour onlure sur l'existene(et par la suite sur la longueur) d'un yle éventuel.
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Fig. 3.10: Les �ux du hamp radial (rouge) et azimutal (bleu) en fontion du jour julien,alulés pour l'hémisphère nord de HD 189733 (gauhe) et HD 179949 (droite).Pour le moment, auun yle magnétique omplet n'a été observé par spetro-polarimétrie à part pour le Soleil et τ Boo. Le hamp magnétique stellaire est res-ponsable de ertains phénomènes à la surfae des étoiles, par exemple les régionsatives. Des études d'ativité stellaire révèlent des yles d'ativité pour ertainesétoiles froides (Baliunas et al., 1995) (pour le as solaire, le yle d'ativité est de
∼ 10 ans, le yle magnétique est de 22 ans). Certains yles d'ativité sont rapides,omme pour HD 190406 et le jumeau solaire HD 76151 (2.6 ans). Garía et al. (2010)mesure un yle d'ativité de 120 jours pour HD 49933. Pour les étoiles h�tes deJupiter haud, une étude réente de Metalfe et al. (2010) montre un yle d'ativitéde 1.6 ans de ι Hor. Certaines de es étoiles montrant un yle d'ativité ourt ontété observées en spetropolarimétrie, mais pour le moment on ne détete pas derenversements de polarité. Conernant τ Boo, son ativité a été étudiée par Baliu-nas et al. (1995); Maulik et al. (1997); Baliunas et al. (1997); Henry et al. (2000a).Baliunas et al. (1995) trouvent que le yle d'ativité de τ Boo est de 11.6 ans avetaux de on�ane peu élevé. Maulik et al. (1997); Baliunas et al. (1997); Henry et al.(2000b) trouvent une modulation supplémentaire de ∼ 116 jours du �ux de alium,une période qu'ils n'ont pas pu expliquer physiquement ar elle est très ourte parrapport à la période du yle solaire. Atuellement, omme mentionné plus haut,nous savons que les étoiles froides peuvent avoir un yle d'ativité très ourt, d'oùl'importane de reonsidérer ette période de 116 jours dans la modulation de l'a-tivité de τ Boo, surtout qu'il s'agit presque de la moitié de la période de 250 jours,alulée pour la variation des �ux magnétiques. Des études simultanées de l'ati-vité stellaire et de son hamp magnétique pourraient on�rmer la durée des yles,et permettraient une omparaison ave le as solaire (durée du yle d'ativité parrapport au yle magnétique).



3.5. CYCLE MAGNÉTIQUE 53La ause d'un yle magnétique assez ourt pour τ Boo n'est pas enore onnue.Est-e un phénomène ommun pour les étoiles froides ? Est-e que l'existene de laplanète aélère le yle ? Comme dérit dans le paragraphe préédent, auun ylemagnétique n'a été déteté diretement pour des étoiles froides observées sur ESpa-DOnS et NARVAL. Petit et al. (2009) observent un renversement de polarité pour unjumeau solaire, mais n'observent pas un yle omplet. τ Boo est synhronisé ave saplanète. Des études suggèrent que les planètes peuvent aélérer la rotation de leurétoile par e�et de marée (Pont, 2009). Si 'est le as pour τ Boo, il est probable alorsque seule sa ouhe onvetive extérieure soit synhronisée, le temps de synhronisa-tion de toute l'étoile étant supérieur à l'âge du système (dans le as partiulier desmarées d'équilibre Zahn (1994); Donati et al. (2008)). Takeda et al. (2007) alulentla masse de la zone onvetive de τ Boo, elle est de 0.002+0.003
−0.002M⊙ (i.e. ∼ 2 MX).En se basant sur les modèles d'évolution de Siess et al. (2000), nous alulons unemasse de zone onvetive de ∼ 0.5 MX (∼ 0.0005 M⋆). Dans tous les as, la planèteest plus massive que ette ouhe onvetive d'un fateur 3 à 12. Les e�ets de maréepeuvent avoir synhronisé la ouhe extérieure de τ Boo, induisant ainsi un surplusde isaillement à la base de la zone onvetive, là où la dynamo opère. La rotationdi�érentielle importante de τ Boo peut aussi jouer un r�le dans le yle magnétique.Nous savons que le yle solaire est expliqué par une dynamo α-Ω, la rotation di�é-rentielle est à la base de la transformation du hamp poloïdal en un hamp toroïdal.Pour juger l'e�et de la rotation di�érentielle dans τ Boo, nous la omparons auxdonnées d'autres étoiles qui ont un fort taux de rotation di�érentielle. Je ite parexemple l'étoile G0 HD 171488, étudiée par Marsden et al. (2006); Je�ers & Donati(2008). Cette étoile a une mine ouhe onvetive extérieure et une forte rotationdi�érentielle. Elle ne montre pas de renversements de polarité pendant 4 ans, sonyle est alors long. Un autre e�et des fores de marée sur un �uide en rotation estla réation d'une instabilité dite instabilité elliptique (Rieutord, 2004; Cébron et al.,2010a,b; Le Bars et al., 2010). Cette instabilité peut se développer dans ertainsrégimes de paramètres et réer des hamps magnétiques. τ Boo est dans le régimeinstable (Cebron et al., 2010), i.e. l'instabilité elliptique grandit dans l'étoile à ausedes fores de marée induites par le mouvement de la planète.Plusieurs pistes doivent être explorées a�n d'expliquer le yle ourt de τ Boo, àommener par une omparaison ave des étoiles froides sans et ave planète pourvoir s'il s'agit d'une durée de yle ordinaire, explorer l'e�et de la synhronisationsur la génération de la dynamo et explorer l'e�et de l'instabilité elliptique dans lesétoiles h�tes de Jupiter haud.Dans le hapitre suivant, nous allons analyser l'ativité des étoiles, et essayer deoupler les variation de l'ativité aux paramètres du système, pour voir si des indiesd'interations peuvent être déelés.
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Chapitre 4Ativité hromosphérique
4.1 ContexteLes interations étoile-exoplanète peuvent également être observées à travers lesphénomènes atifs qu'ils génèrent (e.g. reonnetion magnétique) et dont les mani-festations peuvent être suivies au moyen d'indiateurs spetraux (e.g. raies Ca ii H &K, Hα). Cuntz et al. (2000) suggèrent que les interations de marée peuvent induireun surplus d'ativité stellaire modulé par la demi-période orbitale, alors que les in-terations magnétosphériques peuvent hau�er la ouronne, induisant un surplusd'ativité modulé par la période orbitale. L'étude de l'ativité stellaire est don im-portante dans la aratérisation observationnelle des interations ainsi que dans laompréhension de leur nature physique.Avant ette thèse, le travail majeur de l'étude de la modulation du surplus d'a-tivité stellaire d'étoiles h�tes de Jupiter haud a été réalisé par Shkolnik et al. (2003,2005, 2008). Ils ont mesuré la variabilité de l'ativité stellaire de di�érents systèmes.Se basant sur la proposition de Cuntz et al. (2000) onernant la modulation del'ativité, ils ont phasé leurs mesures en fontion de la phase orbitale et de la phaserotationnelle, et ont trouvé une modulation par la période orbitale pour ertainssystèmes à ertaines époques d'observation. Nous montrons dans la �gure 4.1 unexemple de leur résultat, elui de l'ativité stellaire de HD 179949. Shkolnik et al.(2008) ont tiré plusieurs onlusions de leurs études� Pour ertaines époques d'observation, ertains systèmes montrent une modu-lation du surplus d'ativité stellaire par la période orbitale� Un déalage en phase est alors mesuré entre le point sous planétaire et la régionstellaire de maximum d'ativité.� À d'autres époques, l'ativité de es mêmes systèmes est plut�t modulée parla période de rotation de l'étoile (et non par la période orbitale).Il onvient de noter que es onlusions sont basées sur un faible nombre de mesures55
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Fig. 4.1: Gauhe : Le �ux intégré dans la raie K du Ca ii pour les données de 2001 et 2002(erles) et 2005 (disques) en fontion de la phase orbitale de la planète pour HD 179949.La ligne en gris est le meilleur ajustement aux données de 2001 et 2002, son épaisseurmarque l'inertitude sur la phase. La ligne noire est le meilleur ajustement des données de2005. La phase 0 orrespond à la onjontion inférieure. Droite : Le même alul pour lesdonnées de 2005 et 2007 en fontion de la phase rotationnelle alulée pour une périodede rotation de 7 jours, la phase 0 orrespond au début de la ampagne d'observation. Lesourbes sont les meilleurs ajustements aux données par un modèle de tahe (Shkolnik et al.,2008).et restent don enore indiatives plut�t que démonstratives.Plusieurs études théoriques ont essayé d'expliquer es observations (voir 1.3). Cesétudes montrent que la on�guration du hamp magnétique joue un r�le prinipaldans les interations ; il est don important de onnaître la géométrie magnétiquedes étoiles h�tes de Jupiter haud, et d'étudier simultanément l'ativité stellaireen tentant de déteter des surplus d'ativité potentiellement ausés par la planète.Dans la suite, nous allons dérire notre étude de l'ativité stellaire des trois étoilesobservées en spetropolarimétrie.4.2 Ativité stellaire : mesureLe hamp magnétique est responsable de plusieurs manifestations dans la pho-tosphère, tels les tahes, les �laments, les plages, i.e. les régions atives, et dans lahromosphère, tels les protubéranes et les éruptions. L'ativité stellaire peut ainsiêtre mesurée en étudiant des raies spetrales indiatries d'ativité, telles les raiesde Balmer (e.g. Hα), du alium (e.g. Ca ii H & K), et du magnésium (Linsky, 1980;Montes et al., 1994; Baliunas et al., 1995; Buino & Mauas, 2008).Les raies de Ca ii H (396.8 nm) et K (393.4 nm) sont des raies d'absorption pho-tosphériques. Elles présentent, en leur entre, pour les étoiles atives, une émissiond'origine hromosphérique. Cette émission est due à un éhau�ement de la hauteatmosphère (i.e. hromosphère, ouronne) par le biais d'un proessus enore mal
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Fig. 4.2: En haut : La raie du Ca ii K intégrée sur le disque solaire pendant des périodesde maximum et minimum d'ativité. En bas : La même raie pour le Soleil alme et pourune région ative (plage). (White & Livingston, 1981)onnu, mais qui fait intervenir le hamp magnétique loal. La �gure 4.2 montre laraie du alium pour le Soleil alme et dans une région ative (e.g. plage). L'émis-sion au entre de la raie est prononée dans le deuxième as, indiquant un hampmagnétique loal intense. La �gure 4.3 montre l'émission entrale dans les raies deCa ii H & K pour haune des étoiles étudiées pendant ette thèse (omme exemplede raie indiatrie d'ativité).Nous étudions la variabilité de l'ativité des étoiles de manière di�érentielle. Jedétermine une raie moyenne et des pro�ls résiduels d'ativité, obtenus par soutra-tion de la raie moyenne aux raies observées. L'ativité résiduelle est alors mesurée sures pro�ls, en alulant la largeur équivalente des résidus (au moyen d'un ajustementgaussien).Dans notre étude, nous nous onentrons sur les raies du Ca ii H & K et Hα. Pourle Ca ii, les raies H et K sont onsidérés simultanément, en alulant la moyenne desdeux raies. La �gure 4.4 montre un exemple des raies pour HD 189733.Les pro�ls résiduels de l'ativité montrent, au oeur de la raie, des signatures quivarient d'une nuit à l'autre au ours d'une ampagne d'observation, e qui montre
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Fig. 4.3: À gauhe : Une partie du spetre visible de HD 189733 (spetre obtenu le 18juillet 2008), montrant les pis d'émission au entre des raies de alium H (396.8 nm) etK(393.4 nm). À droite : La même partie du spetre visible en rouge pour τ Boo (spetreobtenu le 21 juillet 2008) et en noir pour HD 179949 (spetre obtenu le 6 otobre 2009).
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Fig. 4.4: Le entre de la raie moyenne du Ca ii H & K de HD 189733 alulée pour laampagne d'observation de Juillet 2008 à gauhe et la raie moyenne de Hα à droite (pourla même époque d'observation).une variation de l'ativité à ourt terme. Nous montrons, dans la �gure 4.5, ommeexemple de résidus, eux du Ca ii H & K de HD 189733 en Juin 2007 et Juillet 2008.L'ativité résiduelle est déduite à partir de es pro�ls. Il s'agit de aluler l'in-tégrale des pro�ls résiduels, que nous e�etuons par ajustement gaussien. Lors del'ajustement, nous �xons la position de la Gaussienne et sa largeur à mi-hauteuret ajustons les autres paramètres (l'amplitude et la valeur du ontinu). La positionde la Gaussienne est �xée à la vitesse radiale de l'étoile, sa largeur à mi-hauteurest la valeur moyenne de la largeur à mi-hauteur des pro�ls résiduels montrant unesignature nette. La �gure 4.6 montre un exemple de et ajustement pour HD 189733.
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Fig. 4.5: Les pro�ls résiduels de Ca ii H & K de HD 189733 pour Juin 2007 (gauhe) etJuillet 2008 (droite). À droite de haque pro�l est indiqué le yle rotationnel.
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Fig. 4.6: Un exemple d'ajustement gaussien que nous e�etuons pour aluler l'ativitérésiduelle, fait ii pour HD 189733 pour le pro�l résiduel du 10 juillet 2008 orrespondantau yle rotationnel 34.341. Le pro�l est montré dans la �gure 4.5.



60 CHAPITRE 4. ACTIVITÉ CHROMOSPHÉRIQUE4.3 La variabilité stellaireDans ette partie, outre la mesure de l'ativité résiduelle de haque étoile àhaque époque d'observation, nous étudions la orrélation entre l'ativité résiduellemesurée dans Ca ii H & K et dans Hα. Dans le as solaire, l'ativité mesurée dansles raies du Ca ii H & K est orrélée à elle mesurée dans la raie Hα. Le oe�ientde orrélation linéaire et la pente de la droite qui dérit la variation des valeursd'un indiateur en fontion de l'autre varie au ours du yle magnétique solaire.Sa valeur dépend de plusieurs fateurs : la durée des observations onsidérées pourl'étude, le début de es observations par rapport au yle, le fait qu'il s'agit desphases de minimum ou de maximum d'ativité. La orrélation est forte pendantla phase asendante du yle, et moins importante au ours du minimum du yle(variant de 0.45 à 0.9 en onsidérant des données qui s'étalent sur 7 ans, Meunier &Delfosse (2009)). La pente qui dérit la variation de Hα en fontion de Ca ii H & Kest aussi plus importante pendant le maximum du yle (variant de 0.13 à 0.36 enonsidérant des données qui s'étalent sur 7 ans, Meunier & Delfosse (2009)). À noterque la dépendane des oe�ients à la durée des observations est très grande, sion onsidère des observations qui s'étale sur 1 an, le oe�ient de orrélation variede −0.3 à 0.9. Le oe�ient de orrélation linéaire (ou oe�ient de Pearson) estalulé par
C =

σxy
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) (
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)

√
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(
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(4.1)

τ Boo et HD 179949 sont des étoiles moins atives que HD 189733, ommele montre leurs indiateurs d'ativité (e.g. raie du Ca ii H & K, �gure 4.3). Laorrelation entre l'émission résiduelle du Ca ii H & K et Hα n'est pas forte dans leas de τ Boo. Nous étudions ette orrélation pour les résultats de toutes les époquesonsidérées omme un ensemble, et ensuite nous étudions la orrélation pour Janvier2008 et Juin/Juillet 2008 séparement (voir tableau 4.1 et la �gure 4.7). Les résultatsde Juin 2008 et Juillet 2008 sont onsidérés globalement ar les dates d'observationsont prohes et la on�guration du hamp à grande éhelle est très similaire entrees deux mois, tandis que pour Janvier elle est sensiblement di�érente (voir hapitre3). Les orrelations sont faibles.Nous trouvons la meilleure orrélation en Janvier, qui, en omparaison ave le assolaire, est faible. Cette valeur est similaire à elle alulée pour le Soleil autour duminimum d'ativité. La pente est plus importante que le as solaire. Nous rappelonsque τ boo n'est pas une étoile ative et que l'ativité résiduelle est faible.Une bonne orrélation est trouvée pour HD 179949. Les valeurs de la orrélationsont omparables à elles alulées pour le Soleil au ours de son yle. Il en est demême pour la valeur de la pente. La �gure 4.8 montre la orrélation entre les ativitésrésiduelles alulées dans les raies Ca ii H & K et Hα, et le meilleur ajustement
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Fig. 4.7: Correlation entre les émissions résiduelles du Ca ii H & K et Hα pour τ Boo. Enhaut à gauhe : on représente toutes les mesures pour toutes les époques, Janvier 2008 ennoir, et Juin/Juillet 2008 en rouge. Nous ombinons les mesures en Juin et Juillet 2008 ares deux époques sont prohes et les jeux de données individuelles peu fournis. En haut àdroite : la orrelation pour Janvier 2008. En bas à gauhe : la orrelation pour Juin/Juillet2008. Les résultats des orrélations sont mentionnés dans le tableau 4.1.linéaire. Entre Juin 2007 et Septembre 2009, les valeurs de la orrélations varienttrès légèrement, mais la valeur de la pente est la même.HD 189733 montre une forte orrélation entre l'ativité résiduelle alulée dansles raies Ca ii H & K et Hα. Pour toutes les époques d'observation (Juin/Août 2006inlus), la orrélation entre l'ativité dans Hα et des les raies de Ca ii H & K resteonstante (la pente ne varie pas). Pour les dates du 8 au 12 Août 2006 et du 9 au19 Juin 2007, l'ativité résiduelle, omparée aux autres dates, est plus importantedans Hα que dans Ca ii H & K. Cei peut être du à des éruptions. Le oe�ient deorrélation et la pente sont alulés dans deux as : en négligeant es dates et en lesprenant en ompte ; dans les deux as, la orrélation est très forte et la valeur dela pente est la même. Si on onsidère uniquement les dates du 8 au 12 Août 2006et du 9 au 19 Juin 2007 dans l'étude de la orrélation, nous trouvons un fateur de
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Fig. 4.8: À gauhe : la orrélation entre les émissions résiduelles du Ca ii H & K et
Hα pour HD 179949. En noir les mesures de Septembre 2009 et en rouge les mesures deJuin 2007. L'ajustement linéaire est le même si on onsidère les époques séparement ouombinées. À droite : la orrélation pour HD 189733. En rouge sont représentés les datesqui montrent une ativité résiduelle plus importante en Hα pour une ativité résiduelledonnée dans Ca ii H & K (8-12 Août 2006 et du 9-19 Juin 2007). L'ajustement linéaire neprend pas en ompte es points.orrélation de 0.98 et une pente de 0.5. Les oe�ients de orrélation trouvés sontsupérieurs à eux trouvés pour le Soleil pendant son maximum d'ativité.Étoile Époque Coe�ient de orrelation linéaire Pente(Coe�ient de Pearson)

τ Boo toutes 0.51 0.60Janvier 2008 0.66 0.47Juin/Juillet 2008 0.54 1.32HD 189733 toutes 0.93 0.471 0.91 0.46HD 179949 toutes 0.80 0.20Juin 2007 0.84 0.20Septembre 2009 0.78 0.20Tab. 4.1: Les orrélations entre l'émission résiduelle de Ca ii H & K et Hα pour les troisétoiles et les di�érentes époques d'observation.1 : toutes les dates d'observation de HD 189733 groupées sauf elles du 8-12 Août 2006 etdu 9-19 Juin 2007. Pour es dates (du 8-12 Août 2006 et du 9-19 Juin 2007), omparées àl'ensemble des observations, l'étoile présente au taux d'ativité en Hα plus important quela moyenne. Cei peut être du à des éruptions.



4.4. RECHERCHE D'UNE MODULATION DE L'ACTIVITÉ RÉSIDUELLE 63Bien que les orrélations entre l'ativité dans les raies Hα et Ca ii H & K sontétudiées et établies pour les étoiles, l'origine de ette orrélation n'est pas enorelaire. Il s'agit de raies indiatries d'ativité, mais qui se forment à des endroitsdi�érents de la haute atmosphère et qui sont a�etées di�éremment par les régionsatives (éruption, tahe, �lament, ...). L'étude de es orrélations pour les étoilesouplée ave l'étude du hamp stellaire à grande éhelle et des yles magnétiquesdevrait permettre d'établir une vue globale sur l'ativité stellaire et sa variation.4.4 Reherhe d'une modulation de l'ativité rési-duelleA�n de savoir si la variation de l'ativité résiduelle est modulée ou non par unepériode aratéristique du système étoile-exoplanète, nous e�etuons une reherhede période sur les données dont nous disposons. Dans les études préédentes (Shkol-nik et al., 2003, 2005, 2008), les auteurs phasent l'ativité résiduelle en fontion dela période orbitale et la période rotationnelle (publiée ou déduite), et déduisent unemodulation rotationnelle ou orbitale (voir �g. 4.1) sans e�etuer de reherhe depériode. Nous proédons di�éremment, et e pour plusieurs raisons :� La période de rotation n'est pas toujours très bien déterminée. Suite à larotation di�érentielle, en partiulier, il est possible d'observer des périodesomprises entre la période de rotation de l'équateur (Peq) et elle du p�le(Ppole).� La période synodique, dé�nie par Psyn =| P−1
rot − P−1

orb |−1, est une période quipeut moduler des variations d'ativité liées à des interations magnétosphé-riques. Vu que la période de rotation est omprise entre Peq et Ppole, la périodesynodique varie aussi sur un intervalle de période. L'importane de ette pé-riode réside dans le fait que la planète voit la même on�guration du hampmagnétique stellaire une fois par période synodique.� Un signal peut être multipériodique. L'analyse de e signal peut montrer plu-sieurs fréquenes (périodes), dont ertaines sont réelles et d'autres parasites(aliasing).L'ativité résiduelle varie à ourt et long terme. Pour modéliser ette variation,nous onsidérons une fontion de la forme
f(t) = a+ b t+ c cos(ωt) + d sin(ωt) (4.2)La fréquene ω est la même dans les deux derniers termes. Le terme linéaire estintroduit pour dérire la variation à long terme de l'ativité, les termes en sinus etosinus dérivent une variation plus rapide, qui se fait sur une éhelle temporelleinférieure à la durée de haque série d'observations.



64 CHAPITRE 4. ACTIVITÉ CHROMOSPHÉRIQUENous e�etuons un ajustement linéaire aux données en �xant la période desomposantes sinusoïdales lors d'un ajustement. Nous pouvons ainsi aluler l'éartentre le modèle et les données (en alulant le hi-arré réduit χ2
r de l'ajustement pourhaque période envisagée). Comme nous reherhons la meilleure période qui ajusteles données, nous répétons ette opération pour une série de périodes allant de 2 joursjusqu'à la durée de nos observations (par époque d'observation). La période dontl'ajustement minimise le χ2

r et qui produit un minimum de profondeur > 3σ dansla ourbe χ2
r = f(P) est retenue (σ étant la déviation standard, 3σ orrespond à unniveau de on�ane de 99.7%). La fontion utilisée est adaptée pour haque as ;dans ertains as (disutés dans la setion 4.5), nous adoptons une fontion de laforme
f(t) = a + b t+ c cos(ωt) + d sin(ωt) + e cos(2ωt) + d sin(2ωt) (4.3)ar elle dérit mieux les données (en inluant les harmoniques de la fréquene ω).Cette fontion peut en prinipe être utilisée pour tous les as, quand il y a su�sam-ment de données pour ajuster les paramètres libres de la fontion.Pour nos données, on trouve que la variation de l'ativité résiduelle est moduléepar la rotation de l'étoile au premier ordre. Comme disuté auparavant, la variationpeut être multipériodique. Pour déduire les autres périodes et voir si elles orres-pondent à une période aratéristique des interations, nous �ltrons le signal desvariations orrespondantes à la première période identi�ée. Il s'agit de soustraire dusignal la fontion dérite plus haut, pour la période qui ajuste au mieux les don-nées et qui minimise le χ2

r . Une nouvelle reherhe de période est e�etuée sur lesnouveaux résidus en ajustant une sinusoïde et en alulant la période qui moduleles variations de es nouveaux résidus. Cette période alulée, si elle orrespond àla période synodique ou la moitié de la période orbitale, pourrait indiquer qu'uneinteration magnétosphérique a eu lieu dans le système.4.5 RésultatsNos données de l'ativité résiduelle stellaire montrent une modulation rotation-nelle, au premier ordre, pour toutes les étoiles.L'étude de la variation de l'ativité résiduelle de τ Boo montre une forte varia-tion à long terme pour Janvier 2008 (voir la �gure 4.9). En ajustant une fontionomme dérit dans la setion préédente (équation 4.2), nous trouvons une périodede 3.2+0.7
−0.5 jours pour Ca ii H & K et de 3.3+0.5

−0.4 jours pour Hα. L'ajustement pourl'ativité résiduelle en Ca ii H & K est montrée dans la �gure 4.9.Pour Juin 2008, nous avons très peu de données pour ajuster une sinusoïde. PourJuillet 2008, nous trouvons que le alium est modulé par une période de 3.9 jours,mais les barres d'erreur des mesures sont très grandes.
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Fig. 4.9: À gauhe : Le meilleur ajustement du modèle de variation d'ativité obtenupour le run de Janvier 2008 pour τ Boo. À droite : Le meilleur ajustement des résidusde Ca ii H & K de HD 179949 pour Septembre 2009 en utilisant deux sinusoïdes et unefontion linéaire.
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Fig. 4.10: Les mesures de l'ativité résiduelles du alium pour HD 189733 en Juin 2007(gauhe) et Juillet 2008 (droite). Le meilleur ajustement des données est aussi traé.



66 CHAPITRE 4. ACTIVITÉ CHROMOSPHÉRIQUEPour HD 189733, la période équatoriale (∼ 12 jours) semble le mieux ajuster lavariation des résidus du Ca ii H & K. Pour Hα, la période qui ajuste au mieux lesdonnées varie légèrement d'une époque à l'autre ; moyennant la meilleure périodedes trois ampagnes d'observation, nous trouvons une période prohe de la périodeéquatoriale. La �gure 4.10 montre, omme exemple, la variabilité du Ca ii H & Ken Juin 2007 et Juillet 2009.Pour HD 179949, en Septembre 2009, la période qui module l'ativité est la moitiéde la période de rotation. Cei peut être expliqué par la présene de deux régionsatives opposées à la surfae de l'étoile. L'extrapolation du hamp magnétique àgrande éhelle (voir setion 5.1.2) montre que e hamp ressemble à elui produitpar un dip�le inliné de 70◦. Nous dérivons la variation d'ativité par l'équation 4.3.Nous alulons la période rotationnelle qui ajuste au mieux les données (exempleCa ii H & K pour Septembre 2009, Fig. 4.9). L'ativité résiduelle dans Ca ii H & Kest modulée par 7.75+0.55
−0.55 j et elle mesurée dans Hα par 7.8+1.15

−1.00 j.Comme dérit dans la setion préédente, un signal peut être multipériodique.La période prinipale trouvée, pour toutes les étoiles, est la période rotationnelle. Lealul du χ2
r pour le meilleur ajustement de l'ativité résiduelle montre des valeurs su-périeures à l'unité. Cei peut être du à la présene d'autres modulations d'amplitudeplus faible dans les données ou à l'existene d'une variabilité intrinsèque importante.Nous alulons les résidus de l'ativité résiduelle en soustrayant le meilleur modèleajustant les données aux données, et nous herhons une modulation périodiquepossible dans es résidus.Pour τ Boo, nous ne trouvons pas de période signi�ative dans les résidus deJanvier 2008. Les résidus de HD 189733 montrent, pour Juin 2007, une périodiitéde 3.65+0.25

−0.7 j dans Hα, signi�ative à 3σ. Auune période similaire n'a été trouvéedans les résidus de Ca ii H & K. En Juillet 2008, deux périodes de 2.45+0.15
−0.25 j etde 3.5+0.2

−0.2 j ont été trouvées dans Hα, une période de 2.9+0.5
−0.6 j dans Ca ii H & K.Ces périodes trouvées ne orrespondent à une période signi�ative du système qu'enJuillet 2008 pour Hα, où la période trouvée est ompatible ave la période synodiquedans les barres d'erreur (voir tableau 4.2).Pour HD 179949, les périodes qui modulent les résidus, pour Septembre 2009, sontde 5.35+0.6

−0.65 j pour Ca ii H & K et 5.5+0.7
−0.8 j pour Hα. La période synodique du systèmeest dans l'intervalle 4.27−5.23 jours (p�le-équateur). Ces résidus pourront alors êtredus à des interations étoile-exoplanète, de type interations magnétosphériques.Pour les données de Juin 2007, outre la modulation rotationnelle, nous ne trouvonspas de modulation signi�ative des résidus.



4.6. CONCLUSION ET DISCUSSION 67Étoile Peq Ppole Porb Psyn,min Psyn,maxjour jour jour jour jourHD 179949 7.62 ± 0.07 10.33 ± 0.80 3.0925 4.41 ± 0.14 5.20 ± 0.03HD 189733 11.94 ± 0.16 16.53 ± 2.43 2.2185 2.56 ± 0.05 2.72 ± 0.008Tab. 4.2: Les di�érentes périodes signi�atives du système. Peq et Ppole sont les périodesrotationnelles équatoriales et polaires, Porb la période orbitale de la planète, et Psyn,min et
Psyn,max les périodes synodiques entre la rotation et la période orbitale, Psyn,min orrespon-dant à la période synodique rotation polaire/planète et Psyn,max orrespondant à la périodesynodique rotation équatoriale/planète.
τ Boo est synhronisée ave sa planète, le alul de la période synodique montre qu'elle estpas ontrainte sur un intervalle de valeurs.4.6 Conlusion et disussionL'étude de l'ativité résiduelle e�etuée sur nos données montre, quand la varia-tion de l'ativité est périodique, une variation dominée par la période de rotationde l'étoile. Pour auune des époques d'observation nous ne trouvons, au premierordre, une modulation dominée par la période orbitale ou la période synodique.Pour HD 189733 et HD 179949, à ertaines époques d'observations, en �ltrant lamodulation rotationnelle nous trouvons une modulation des résidus par une périodeompatible ave la période synodique. Dans le as de HD 189773, ette modulationest trouvée dans Hα mais pas dans Ca ii H & K. Pour HD 179949, en Septembre2009 on trouve une modulation seondaire par une période qui peut être identi�éeà la période synodique du système, observée dans les résidus de Hα et Ca ii H & K.Ces résidus sont orrélés omme le montre la �gure 4.11, la pente est de 0.28. Laorrélation de es résidus suggère qu'ils sont produits par un phénomène physique,sinon on s'attendrait à des résidus dans Hα et dans Ca ii H & K déorrélés. Lamodulation par une période ompatible ave la période synodique peut être auséepar des interations de type interations magnétosphériques ; la région de l'étoile quientre en jeu est au niveau de l'équateur (période synodique entre l'équateur et lapériode orbitale). Nous avons d'autres données spetrosopiques et des données Xprises dans une ampagne jointe en Septembre 2009. Ces données nous permettrontde mieux onnaître la hromosphère et la ouronne, et probablement de pouvoir dé-duire la géométrie probable d'une interation éventuelle. L'extrapolation du hampdans la ouronne (voir hapitre 5) nous permettra de traer les lignes qui onnetentla planète à l'étoile, et ainsi d'étudier les régions stellaires exitées par des reonne-tions.
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Fig. 4.11: La orrelation entre les résidus de Ca ii H & K et Hα (en soustrayant le meilleurajustement aux données). La orrelation est bien dé�nie ave un oe�ient de orrelationde Pearson de 0.84 et la pente est de 0.28.



Chapitre 5Par delà la hromosphèreDans les deux hapitres préédents, nous avons présenté nos études du hamp ma-gnétique de la surfae de l'étoile et de l'ativité hromosphérique. Dans e hapitre,nous allons étendre notre étude à la ouronne stellaire, en réalisant l'extrapolationdu hamp magnétique dans la ouronne, et en alulant le budget énergétique dansette dernière et au niveau de l'orbite planétaire. Ce alul nous permettra dans unedeuxième étape de prédire les émissions radio planétaires dues à des interationsétoile-exoplanète.5.1 Extrapolation du hamp dans la ouronneLes Jupiter hauds sont très prohes de leur étoile. En terme d'unité astrono-mique, ils sont à des distanes inférieures à 0.1 UA, e qui est équivalent (en termede rayons stellaires) à des distanes inférieures à une dizaine de rayons stellaires.L'étude du hamp magnétique dans la ouronne permet une meilleure ompréhen-sion de la géométrie magnétique que traverse la planète tout au long de son orbite.5.1.1 Desription du odeL'extrapolation du hamp magnétique dans la ouronne a été faite au début pourle S. Plusieurs méthodes d'extrapolation se basant sur di�érentes hypothèses phy-siques ont été avanées (Altshuler & Newkirk, 1969; Shatten et al., 1969; Shatten,1970; Aly & Seehafer, 1993). Dans ette partie, nous limitons notre desription à unseul as, elui du hamp potentiel (Altshuler & Newkirk, 1969). Le ode d'extra-polation de hamp magnétique que nous utilisons a été développé initialement parvan Ballegooijen et al. (1998) pour le as solaire, et adapté par Jardine et al. (1999)pour le as stellaire.Les prinipes de ette extrapolation sont les suivants. Au-delà de la photosphère,69



70 CHAPITRE 5. PAR DELÀ LA CHROMOSPHÈREnous onsidérons qu'il y a une absene de ourant életrique. Le hamp magnétiqueest alors dit potentiel, ar il peut être dérit par la relation
~B = −~∇ψ (5.1)où ψ est un hamp salaire. En e�et, l'absene du ourant életrique (~j = ~0) esttraduite dans les relations de Maxwell (équation de Maxwell-Ampère) par ~∇× ~B = 0(état statique ∂ ~E

∂t
= 0). Le rotationnel de ~B étant nul, ~B peut être érit omme legradient d'une fontion salaire, exprimée par l'équation 5.1. La divergene du hampmagnétique est nulle ~∇ · ~B = 0 (équation de Maxwell-Thomson), le hamp salaire

ψ obéit alors à une équation de Laplae de la forme
∇2ψ = 0 (5.2)Cette équation peut être résolue par déomposition en harmonique sphérique,

ψ =

N
∑

ℓ=1

ℓ
∑

m=−ℓ

[aℓmr
ℓ + bℓmr

−(ℓ+1)]Plm(θ)eimφ (5.3)où Plm sont les fontions de Legendre. Les omposantes du hamp magnétiquespeuvent alors être exprimées, dans un système de oordonnées sphériques, par
Br(r, θ, φ) = −∂ψ

∂r
= −

∑N
ℓ=1

∑ℓ
m=−ℓ[ℓaℓmr

(ℓ−1) − (l + 1)bℓmr
−(ℓ+2)]Plm(θ)eimφ

Bθ(r, θ, φ) = −1
r
∂ψ
∂θ

= −
∑N

ℓ=1

∑ℓ
m=−ℓ[aℓmr

(ℓ−1) + bℓmr
−(ℓ+2)] d

dθ
Plm(θ)eimφ

Bφ(r, θ, φ) = − 1
r sin θ

∂ψ
∂φ

= −
∑N

ℓ=1

∑ℓ
m=−ℓ[aℓmr

(ℓ−1) + bℓmr
−(ℓ+2)] Plm

sin θ
imeimφ(5.4)Bien que es équations donnent des solutions rigoureuses à l'équation de Laplae,elles négligent l'e�et du vent stellaire sur la on�guration du hamp. Or, à une dis-tane supérieure à une distane RSS , le vent a pour e�et de tordre les lignes dehamps, induisant un ourant életrique (Altshuler & Newkirk, 1969). La suppo-sition du régime sans ourant magnétique n'est plus valable dans ette région (derayon r > RSS). La passage entre les deux régimes se fait en forçant le hamp àêtre radial sur une surfae �tive de rayon RSS (Shatten et al., 1969; Altshuler &Newkirk, 1969). Cette surfae est appelé la surfae soure (SS). Au niveau de la SS,

Bθ(RSS) = Bφ(RSS) = 0.La résolution des équations de hamp se base sur deux onditions aux limites, lapremière au niveau de la SS ave les omposantes en θ et en φ du hamp qui s'an-nulent, et l'autre au niveau de la surfae stellaire. Pour les étoiles étudiées pendantette thèse, ette deuxième ondition aux limites provient des artes reonstruites



5.1. EXTRAPOLATION DU CHAMP DANS LA COURONNE 71par ZDI. Les paramètres aℓm et bℓm des équations 5.3 et 5.4 peuvent ainsi être alu-lés en résolvant le système d'équations Br(R⋆) = Br,ZDI et Bθ(RSS) = Bφ(RSS) = 0.Ayant aℓm et bℓm, nous pouvons dérire le hamp en tout point à l'intérieur de la SS.Cette méthode s'avère utile pour modéliser les strutures à grande éhelle duhampmagnétique dans la ouronne. Elle présente plusieurs avantages, elle est simpleà développer et implémenter et requiert des ressoures informatiques très modestes.Cependant, la supposition de hamp potentiel n'est pas réaliste dans les régions trèsprohes de la photosphère (e.g. protubéranes) ainsi qu'au delà de la SS.En extrapolant le hamp magnétique de surfae dans la ouronne, nous pouvonsaluler l'énergie magnétique en tout point à l'intérieur et sur la SS. Dans la se-tion 5.1.2, nous présentons les artes d'extrapolation et nous disutons le budgeténergétique au niveau de la planète dans la setion 5.1.3.
5.1.2 Exemples d'extrapolationNous appliquons l'extrapolation du hamp dans la ouronne à nos artes dehamp magnétique. Dans le as des systèmes HD 179949 et HD 189733, les périodesorbitales et rotationnelles sont di�érentes ; la planète traverse di�érentes on�gura-tions de hamp magnétique sur sa trajetoire. Certaines on�gurations seront plusfavorables que d'autres pour que des interations aient lieu et puissent être détetées.Le premier exemple que nous montrons est elui de HD 189733. Figure 5.1 repré-sente son hamp magnétique extrapolé dans la ouronne stellaire. Nous alulons leslignes de hamp fermées et ouvertes. Les lignes fermées ont une hauteur inférieure aurayon de la surfae soure, alors que les lignes de hamp ouvertes relient la surfaede l'étoile à la surfae soure supposée à un rayon stellaire �xé. La omplexité duhamp oronal re�ète la omplexité du hamp à la surfae. Les lignes de hamp sereferment à des hauteurs di�érentes dans l'atmosphère.Un autre exemple est elui de HD 179949. Le hamp magnétique à grande éhellede ette étoile ressemble à elui d'un dip�le inliné pour la arte reonstruite deSeptembre 2009 ; on observe une émergene de lignes ouvertes pour deux régionsdiamétralement opposées de la surfae, ave des lignes de hamp fermées entre esdeux régions (�g. 5.2). Rappelons que l'ativité hromosphérique de ette étoileest modulée par la demi-période de rotation plut�t que par la période de rotation,e qui peut être expliqué par ette on�guration de hamp à grande éhelle. Laon�guration est plus omplexe qu'un dip�le pour les lignes fermées, mais à unedistane éloignée de l'étoile sont perçues seulement les lignes ouvertes, et ainsi uneon�guration plut�t dipolaire.
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Fig. 5.1: L'extrapolation du hamp magnétique de HD 189733 pour les artes de hampmagnétique reonstruites en Juin 2007 et Juillet 2008. Les lignes bleues représentent leslignes de hamp fermées, les lignes blanhes représentent les lignes de hamp ouvertes quirelient la surfae stellaire à la surfae soure (supposée à 3.4 R⋆). La ligne rouge relie lasurfae de l'étoile au point sous-planétaire de la surfae soure.

Fig. 5.2: L'extrapolation du hamp magnétique de HD 179949 pour les artes de hampmagnétique reonstruites en Juin 2007 et Septembre 2009 pour une surfae soure à 3.4 R⋆.La on�guration du hamp à grande éhelle ressemble à elle d'un dip�le inliné à 70◦ parrapport à l'axe de rotation.



5.1. EXTRAPOLATION DU CHAMP DANS LA COURONNE 735.1.3 Calul du budget énergétique au niveau de la planèteDi�érentes positions de la SSLe modèle de hamp potentiel ave une surfae soure au niveau de laquelle lesomposantes non-radiales du hamp disparaissent est emprunté au as solaire. Pourle Soleil, la présene de ette surfae était suggérée depuis les années 70 (Shattenet al., 1969; Wang & Sheeley, 1992; Saito et al., 1991; Aly & Seehafer, 1993). Ladistane de la SS dans le as solaire est déduite d'après les élipses de Soleil, ainsique du alul du hamp magnétique interplanétaire (Shatten et al., 1969). Cettedistane varie au ours du yle magnétique, sa valeur moyenne est de 2.5 R⊙.Pour nos étoiles, nous ne disposons ni des mesures du hamp interplanétaire nid'élipse stellaire totale. La position de la SS ne peut pas être bien établie, par ontredes estimations peuvent être faites d'après les émissions X des étoiles (onentréesdans les boules de hamp fermées, et don nous informant sur la valeur minimaledu rayon de la SS) ainsi que d'après les propriétés magnétiques des étoiles (Shrijveret al., 2003).Dans nos aluls du budget énergétique au niveau de la planète, il est néessairede onsidérer plusieurs as de position de la SS. Deux as initiaux se présentent :1. La planète est à l'intérieur de la ouronne stellaire, i.e. le rayon de la surfaesoure est supérieur à la distane orbitale2. La planète est à l'extérieur de la ouronne stellaire, i.e. le rayon de la surfaesoure est inférieur à la distane orbitaleCette néessité vient du fait que haun des as présentent des aratéristiquesdi�érentes au niveau de la planète. Dans le premier as, nous pouvons aluler toutesles omposantes du hamp magnétique en tout point à l'intérieur de la SS, la lignede hamp qui peut onneter e point à la surfae stellaire, ainsi que l'énergie ma-gnétique en e point. Ce qui veut dire que tous es aluls peuvent être faits pourtoutes les positions de la planète tout au long de son orbite.Dans le deuxième as, nous pouvons faire les mêmes aluls entre la surfaestellaire et la SS qui est à l'intérieur de l'orbite planétaire. A�n de aluler le budgeténergétique au niveau de l'orbite planétaire, nous proédons ainsi1. Calul de la position du point sous-planétaire sur la surfae soure, qui est laprojetion de la position de la planète sur ette surfae,2. Calul du budget énergétique en e point sous planétaire,3. Supposer que le �ux magnétique se onserve à travers des surfaes sphériquesau delà de la surfae soure. Il est possible ainsi de aluler les �ux magnétiqueset de déduire l'intensité du hamp magnétique stellaire au niveau de la planète.En e�et, la onservation du �ux implique que Bp×R2
p = BSS×R2

SS (Rp et Bpsont respetivement la distane et l'intensité du hamp magnétique au niveau



74 CHAPITRE 5. PAR DELÀ LA CHROMOSPHÈREde la planète, RSS et BSS sont eux au point sous-planétaire de la surfaesoure), et don Bp =
BSS×R

2
SS

R2
p

.Énergie magnétique dans la ouronne et au niveau de la planètePour omprendre l'e�et de la position de la SS, nous onsidérons le as deHD 189733 omme exemple. Cette étoile est plus ative que le Soleil, nous hoi-sissons omme distane de SS 3.4 R⋆, vu que le Soleil moins atif a une SS autourde 2.5 R⊙. La planète est à une distane de ∼ 8.8 R⋆. Dans e premier exemplede position de SS, le alul du budget énergétique au niveau de la planète se faiten alulant la valeur du hamp magnétique stellaire au niveau de la projetion dela planète sur la SS (point sous-planétaire). Le hamp magnétique au niveau de laplanète est obtenu en multipliant la valeur à la SS par le fateur ( Rp

RSS
)2. Nous es-sayons plusieurs valeurs de la distane de la SS à l'intérieur de l'orbite planétaire.Nous remarquons que l'énergie au niveau de la planète est sensible à la position dela SS, nous observons par exemple une baisse d'un fateur de 2 entre l'intensité duhamp au niveau de la planète pour une SS à 3.4 R⋆ et à 5.8 R⋆. Cette baisse estdue aux rapports entre les deux distanes de SS, ainsi qu'à la valeur du hamp auniveau de la SS qui varie d'une position de la SS à l'autre.Nous onsidérons aussi une SS à 10 R⋆, au delà de l'orbite planétaire. Le alul sefait diretement en fontion de toutes les omposantes du hamp magnétique. Nousremarquons que la valeur du hamp est inférieure à elle déjà alulée pour des SSà l'intérieur de l'orbite de la planète. En plus, un hangement de la position de laSS au delà de 10 R⋆ ne fait pas varier beauoup la valeur de ‖ ~B‖.Le rapport énergie/position de la SS n'est pas un rapport onstant, l'énergiemoyenne sur l'orbite planétaire n'est pas proportionnelle à la position de la SS,omme le montre la Figure 5.3 pour HD 189733, mais en dépend. En e�et, l'extra-polation du hamp dépend de la position de la SS, plus la SS est éloignée, plus leslignes fermées sont arrondies, plus la omposante radiale dans es lignes diminue(voir Jardine et al. (2008) pour plus de détails).L'énergie au niveau de l'orbite planétaire est un paramètre important pour lesinterations de plasma (voir setion 5.2). Nous alulons ette énergie pour les deuxautres systèmes. Pour HD 179949, la variation de l'énergie au niveau de l'orbiteplanétaire, la valeur moyenne de l'énergie en fontion de la position de la SS et lavaleur moyenne du arré de l'intensité du hamp sont montrées dans la �gure 5.4.Dans e as ainsi que dans elui de τ Boo, nous onsidérons que l'orbite planétaireest dans le plan équatorial de l'étoile ar il est impossible de mesurer l'angle entre lesdeux plans (planètes qui ne transitent pas). Il s'agit d'une inertitude sur le alular le désalignement semble fréquent dans les planètes à transit (Winn et al., 2010).Le as τ Boo est montré dans la �gure 5.5. La planète est immobile dans leréférentiel de l'étoile (à ause de la synhronisation), elle ne traverse pas di�érentes
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Fig. 5.3: La représentation de la variation de l'énergie magnétique le long de l'orbiteplanétaire de HD 189733 pour Juin 2007 dans la olonne de gauhe et Juillet 2008 dans laolonne de droite. En haut, nous représentons l'intensité du hamp magnétique au niveaude l'orbite pour di�érentes positions de la surfae soure (SS). Au milieu, nous représentonsla valeur moyenne de l'intensité sur l'orbite pour haque valeur de la position de la SS. Enbas, nous représentons la valeur moyenne du arré de l'intensité du hamp magnétique auniveau de l'orbite planétaire pour di�érentes positions de la SS.
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Fig. 5.4: Idem �gure 5.3 pour HD 179949, la olonne de droite représente les résultats deJuin 2007 et elle de droite les résultats de Septembre 2009.



5.2. ESTIMATION DU FLUX RADIO DÛ À UNE INTERACTION 77on�gurations magnétiques sur son orbite. La valeur du budget énergétique au niveaude la position de la planète est la même pour toutes les positions planétaires surl'orbite.Ces aluls montrent que l'intensité du hamp magnétique au niveau de la pla-nète dépend de la position de la SS. Cette dernière n'est pas bien onnue pour nossystèmes, e qui onstitue un paramètre d'inertitude quant à la quantité d'énergiemagnétique réelle au niveau de la planète. Une autre soure d'inertitude vient dufait que pour les planètes qui ne transitent pas, nous n'avons pas d'information ob-servationnelle sur l'inlinaison de l'orbite par rapport au plan équatorial stellaire.Nous onsidérons dans es systèmes que es deux plans sont onfondus.En omparant di�érentes époques d'observation par système, nous remarquonsque la valeur de l'énergie magnétique au niveau de la planète varie malgré le mêmeordre de l'intensité moyenne du hamp en surfae par étoile pour di�érentes époques(voir tableau 3.4). L'extrapolation du hamp de surfae montre des on�gurationsde hamp oronal di�érentes d'une époque à l'autre, il est ainsi normal qu'au niveaude la planète la valeur du hamp magnétique soit di�érente entre les époques.L'énergie magnétique au niveau de la planète servira pour le alul théorique du�ux radio qui peut être généré par des interations de plasma.5.2 Estimation du �ux radio dû à une interationL'intérêt pour l'étude de l'émission radio due à des exoplanètes s'est �nalementdéveloppé au ours des dernières années. La détetion direte d'exoplanète dansles longueurs d'onde infrarouge et visible sou�rent de plusieurs limitations, tels leontraste important entre l'émission stellaire et elle de l'exoplanète, ainsi que lafaible séparation angulaire entre les deux orps en question. Dans l'infrarouge, lerayonnement de l'étoile et de la planète est leur rayonnement thermique. Or l'étoileest typiquement 50 fois plus haude que la planète, ave une surfae projetée sur leplan du iel ∼ 100 fois plus grande ; le ontraste en luminosité entre étoile et planèteest de l'ordre de ∼ 106 (Zarka, 2008). Dans le visible, le ontraste est enore plusgrand, de l'ordre de ∼ 109. En e�et, il s'agit du rapport entre l'émission stellaireet la lumière stellaire ré�éhie par la planète (et don dépendante de l'albédo et durayon planétaires, ainsi que la distane étoile-planète). Par ontre, pour les bassesfréquenes radio, les émissions planétaires du système solaire sont inférieures de
1 − 2 ordre de magnitude à l'émission solaire (voir Figure 5.6). Le ontraste entrel'émission Jovienne et solaire peut atteindre l'unité dans les domaines déamétriques(Zarka, 1998). Il est don très intéressant d'étudier l'émission radio des exoplanètes.L'émission radio planétaire dépend prinipalement de la soure qui fournit l'éner-gie. Plusieurs soures ont été suggérées dans la littérature. Une première est l'énergieinétique des protons du vent solaire (ou stellaire) qui heurtent la magnétopause



78 CHAPITRE 5. PAR DELÀ LA CHROMOSPHÈRE
Juin 2007 Janvier 2008

Juin 2008 Juillet 2008

Fig. 5.5: La valeur de l'intensité du hamp magnétique au niveau de la planète dans lesystème τ Boo pour les quatre époques d'observation. Les di�érents points sont la valeur parposition de la SS. Pour τ Boo, l'énergie ne varie pas sur l'orbite à ause de la synhronisationentre l'étoile et la planète.
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Fig. 5.6: Les émissions radio du système solaire ainsi que d'autres ibles onnues.(Zarka,1998)('modèle d'énergie inétique'). Le deuxième modèle est dit modèle d'énergie ma-gnétique, il suppose que la soure énergétique dans la magnétosphère planétaireest proportionnelle à l'énergie magnétique transportée par l'onde életromagnétiquedans le milieu interstellaire. Une desription des autres modèles est détaillée dansGrieÿmeier et al. (2007). Les donnés obtenues pour le système solaire ne permettentpas de favoriser un modèle sur l'autre. En e�et, la puissane radio est proportion-nelle à la puissane soure, mais les onstantes de proportionnalité impliquées sontmal onnues (Zarka et al., 2001). Les observations radio des exoplanètes peuvent, enprinipe, résoudre e problème de dégénéresene. Pour ela, il faut avoir des obser-vations radio, et onnaître les propriétés du vent et du hamp magnétique stellaires.A�n de prédire es émissions, plusieurs études ont été faites (e.g. Grieÿmeier et al.(2007); Reiners & Christensen (2010)), supposant une intensité du hamp magné-tique stellaire. L'apport que nous pouvons donner à es études réside dans le faitque le hamp magnétique stellaire est onnu d'après l'extrapolation du hamp, equi fournit un premier élément pour le alul des émissions radio attendues pour essystèmes.Il est ainsi intéressant de réviser le modèle magnétique d'émission radio à partirdes données spetropolarimétriques. La puissane radio Pradio émise par un orpsest proportionnelle à la puissane 'soure' Psource qui est, dans e modèle préis,



80 CHAPITRE 5. PAR DELÀ LA CHROMOSPHÈREproportionnelle à l'énergie magnétique du hamp interplanétaire. La puissane sourepeut être érite par
Pradio ∝ Psource ∝ veffB

2
⊥R

2
S (5.5)où veff est la vitesse du vent stellaire, B⊥ la omposante du hamp interplanétaireperpendiulaire au vent , tous les deux dans le référentiel de la planète, et RS le rayonde la magnétosphère planétaire (magnetospheri stando� distane).Pour déterminer ette puissane, il faut onnaître les propriétés du vent stellaire,de la magnétosphère planétaire et du hamp stellaire. Le hamp magnétique auniveau de la planète est alulé omme dans la setion 5.1.3.Le vent stellaire et la taille de la magnétosphère dépendent prinipalement del'âge de l'étoile. Le modèle de vent stellaire que nous utilisons est elui de Grieÿmeieret al. (2007). La vitesse du vent et la densité des partiules pour une étoile d'âge

t sont données, à une distane d'une Unité Astronomique (UA), par
v(1UA, t) = v0

(

1 + t
τ

)−0.43

n(1UA, t) = n0

(

1 + t
τ

)−1.86±0.6 (5.6)ave v0 = 3971 km s−1, n0 = 1.04 × 1011m−3 et τ = 2.56 × 107 ans. Pour desdistanes di�érentes d'une UA, le alul de la densité se fait en supposant une loien 1/r2.Le alul de RS se base sur le fait qu'il y a un équilibre entre la pression du ventet la pression magnétique de la planète. Sahant que l'âge de l'étoile in�uene le ventstellaire, ei induit une in�uene sur la taille de la magnétosphère planétaire. Lehamp magnétique de la planète est supposé de l'ordre (voire une fration) de elui deJupiter ; la rotation des Jupiter hauds étant beauoup plus lente que elle de Jupiter,leur hamp magnétique pourrait être bien plus faible que le hamp magnétique deJupiter.HD 189733 a été observée par plusieurs équipes en radio. Smith et al. (2009) l'ontobservée à des fréquenes de 307 à 347 MHz, Leavelier Des Etangs et al. (2009)l'ont observée à des fréquenes de 224 MHz et 614 MHz. Les deux équipes n'ont pasréussi à déteter un signal radio pouvant être d'origine planétaire.Ayant les artes magnétiques de ette étoile pour deux époques d'observation,nous alulons l'émission radio attendue pour ette planète. L'âge de l'étoile n'estpas bien onnu, Melo et al. (2006) propose une limite inférieure à l'âge de 0.6 Gan.Sahant que la période de rotation stellaire est de l'ordre de 12 jours, nous estimonsl'âge de l'étoile à ∼ 1.6 Gan en se basant sur les relation âge/rotation de Barnes(2007). Ainsi, d'après le formalisme de Grieÿmeier et al. (2007), nous alulons veff =
332 km s−1 et RS = 3.4 Rplanet. A�n de aluler la Pradio, il su�t de substituer B⊥dans les relations par les valeurs alulées par l'extrapolation du hamp magnétiquestellaire dans la ouronne. Pour haque position de la SS, nous alulons le �ux radio
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Fig. 5.7: Le �ux radio qu'on estime reevoir d'une interation étoile-exoplanète dans lesystème HD 189733. En haut, le �ux estimé pour une on�guration de hamp de Juin 2007,et en bas pour une on�guration de hamp de Juillet 2008.attendu par des interations dues au modèle d'énergie magnétique (voir �gure 5.7).La taille de la magnétosphère planétaire ne varie pas sur l'orbite planétaire, parontre la valeur du hamp magnétique stellaire varie (voir setion 5.1.3). Ce qui setraduit par un �ux radio variable selon la position de la planète sur l'orbite, à l'opposéde toutes les estimations d'émission radio exoplanétaire préédentes qui prévoyaientun �ux onstant sur l'orbite planétaire. Les fréquenes radio alulées par notreétude sont de l'ordre de 0− 6 MHz, et dans les inertitudes du alul, pouvant allerjusqu'à 20 MHz. Notre alul ne prévoit auune détetion aux fréquenes observéespar Smith et al. (2009) et Leavelier Des Etangs et al. (2009). Les observationspréédentes n'apportent ainsi pas de ontrainte à notre alul.Ces résultats, omparés à d'autres qui modélisaient le hamp magnétique stellaire(Grieÿmeier et al., 2007; Reiners & Christensen, 2010), prouve que la reherhe designaux radio dus à des interations étoiles exoplanètes est plus ompliquée quee qu'on attendait. En e�et, on s'attendait à e qu'un �ux radio modulé par la



82période orbitale soit d'origine planétaire, alors qu'un �ux radio modulé par la périodede rotation soit d'origine stellaire. Or nous avons montré que le �ux radio dû àune interation étoile/planète varie sur l'orbite, et est plut�t modulé par la périodesynodique du système. Cei doit être pris en onsidération dans l'éhantillonnage desobservations radio d'une façon à pouvoir extraire les signaux de di�érents origines.Nos aluls d'émission radio sont basés sur les travaux de Grieÿmeier et al. (2007).Les estimations du �ux trouvées dans notre étude, outre le fait que le �ux d'inter-ation varie, sont di�érentes en terme d'intensité du �ux par rapport à elles deGrieÿmeier et al. (2007). Cei résulte de l'estimation de l'âge de l'étoile utilisée parGrieÿmeier et al. (2007). L'âge de HD 189733 était supposé de 5.2 Gan, orrespon-dant à une période de rotation de 28 jours. Le hamp magnétique stellaire étaitalulé en supposant une relation B⋆ ∝ P−1
⋆ (Collier Cameron & Jianke, 1994), aveune déroissane en r2 pour Br et une déroissane en r pour Bφ. Notre étude montreque l'étoile a une période de rotation de 12 jours, il s'agit alors d'une étoile plusjeune ayant un vent plus dense et plus rapide, e qui a pour e�et de omprimer lamagnétosphère planétaire, don diminuer RS et par la suite le �ux radio.Les limitations de ette méthode de prédition peuvent être dérites par l'im-préision de l'estimation de l'âge stellaire, ertaines étoiles h�tes de Jupiter haudsemblent avoir un exès de rotation pour leur âge (Pont, 2009).La valeur du �ux radio qu'on s'attend à déteter dépend de l'intensité du hampmagnétique stellaire. Nous nous attendons à e que des étoiles omme HD 189733aient un �ux plus intense que elui de τ Boo et HD 179949. Les fréquenes radio pourlesquelles les �ux sont alulés sont < 20 MHz, on espère qu'ave des nouveaux ins-truments radio, tel LOFAR, des détetions seront possibles. Si de tels �ux radio sontdétetés, des informations onernant le hamp magnétique planétaire peuvent êtredéduites. Les paramètres de vent et de hamp magnétique stellaires étant onnus,nous pourrons déduire d'une telle observation la taille de la magnétosphère et ainsiune première approximation du hamp magnétique planétaire par les observations.



Conlusion et perspetivesPendant es trois années de thèse, je me suis intéressée à l'étude des interationsentre les Jupiters hauds et leur étoile h�te. Ce travail a été e�etué essentiellementdans un adre observationnel, ave des aspets théoriques appliqués aux observa-tions.Deux types d'interation peuvent avoir lieu dans les systèmes à Jupiter haud :des interations de marée et des interations magnétosphériques. Les premières sontdues à la masse et la proximité entre l'étoile et l'exoplanète, les deuxièmes au hampmagnétique (stellaire, planétaire, ou les deux à la fois). Plusieurs études prétendentque les in�uenes de es interations sur l'étoile sont nombreuses, inluant des e�etssur la génération du hamp magnétique, l'ativité, l'émission X et l'émission UVstellaire. Pour la planète, on s'attend à des e�ets plus importants, inluant desémissions radios dues aux interations magnétosphériques, omme elles observéesdans le système solaire entre Jupiter et ses satellites.Dans un premier temps, il a fallu établir un éhantillon stellaire qui a été observéen spetropolarimétrie. Ces observations nous ont informé sur le hamp magnétiquedes étoiles en question et sur l'ativité stellaire. Nous avons observé onze étoiles àJupiter haud, et deux étoiles sans planètes (déouvertes) pour la omparaison. Auours de ette thèse, je me suis onentrée sur l'analyse de données de trois sys-tèmes partiuliers, pour lesquels du temps d'observation a été aordé sur plusieurssemestres et qui ont ainsi été suivis de manière prolongée, il s'agit des étoiles τ Boo,HD 189733 et HD 179949.Étude magnétiqueLe suivi à long terme des étoiles m'a permis, en utilisant le ode d'imagerieZeeman-Doppler, de reonstruire leur topologie magnétique, de mesurer leur rotationdi�érentielle et d'étudier leur yle magnétique.
τ Boo et HD 179949 sont toutes les deux des étoiles de type spetral F, HD 189733est plus froide, elle est de type spetral K. Le hamp magnétique des deux pre-mières présentent des similitudes entre di�érentes époques d'observation. Il s'agit83



84d'un hamp faible, de quelque Gauss (< 5 G) en moyenne. La omposante majeuredu hamp est poloïdale (en moyenne sur toutes les époques d'observation), et elleest axisymétrique. HD 189733 a des aratéristiques magnétiques bien di�érentes, ils'agit d'une étoile ative qui a un hamp magnétique de quelques dizaines de Gauss(∼ 30 G). La omposante toroïdale du hamp est importante, et la omposantepoloïdale est non-axisymétrique. Les trois étoiles ne semblent pas avoir des araté-ristiques magnétiques di�érentes de leurs homologues sans Jupiter haud. Pour lesétoiles ayant un nombre de Rossby bien inférieur à 1 (et une masse supérieure à
0.5 M⊙), l'étoile est en général plus ative, ave un hamp plut�t toroïdal. Cei estle as de HD 189733. Les deux autres étoiles ont un nombre de Rossby légèrementsupérieur à l'unité, ils représentent des aratéristiques similaires aux étoiles dont lenombre de Rossby est de l'ordre de et supérieur à l'unité.La rotation di�érentielle est plus importante pour les étoiles de type spetralF que K. Notre mesure de la rotation di�érentielle pour les trois étoiles suit ettetendane. Les trois étoiles ont une rotation di�érentielle solaire, i.e. l'équateur tourneplus vite que le p�le. Sur e point aussi, les trois étoiles étudiées ne se montrent paspartiulières relativement aux autres étoiles froides.La mesure de la rotation di�érentielle m'a permis de aluler les périodes derotation stellaires ave préision. Les périodes que je alule sont ompatibles aveelles de la littérature, souvent déduites par photométrie. La rotation de τ Boo estsynhronisée ave la planète (autour de la latitude 40◦).Après avoir étudié le hamp magnétique stellaire pendant plusieurs époques d'ob-servation, j'ai pu étudier l'évolution de e hamp. τ Boo, l'étoile dont la rotation estsynhronisée ave le mouvement orbital de la planète, a un yle magnétique assezourt. C'est le premier yle magnétique observé diretement (i.e. en spetropolari-métrie) pour une étoile autre que le soleil. Le hamp magnétique global de τ Boosubit un renversement de polarité tous les ans, son yle magnétique est de deuxans, i.e. 11 fois plus ourt que elui du soleil. Le hamp magnétique osille entreune on�guration prinipalement poloïdale et une on�guration prinipalement to-roïdale. J'ai alulé les �ux magnétiques des omposantes poloïdales et toroïdales duhamp, ils ont une variation sinusoïdale et sont déphasés l'un par rapport à l'autre.Toutes es observations sont très intéressantes pour la ompréhension de la généra-tion du hamp magnétique des étoiles froides et son évolution. Elles nous apportentune ontrainte observationnelle qui permettra de tester les modèles de génération dehamp dans les étoiles froides par e�et dynamo.Nous n'observons pas de hangement de polarité du hamp magnétique des deuxautres étoiles. Le hamp de HD 189733, observé pendant deux ans, évolue aussi d'uneon�guration poloïdale en une on�guration dominée par le hamp toroïdal. Lesobservations de HD 179949 sont assez peu nombreuses pour onlure sur l'évolutionde son hamp magnétique.



85Pourquoi τ Boo a-t-elle un yle magnétique très ourt ? Pour répondre à ettequestion, il faut omparer τ Boo à d'autres étoiles froides, qui ont des aratéristiquessimilaires. Le yle magnétique solaire est expliqué par une dynamo α-Ω, la rotationdi�érentielle est à la base de la transformation du hamp poloïdal en hamp toroï-dal. Cette rotation di�érentielle est importante dans τ Boo. Elle peut être un fateurin�uençant le yle magnétique. Or d'autres étoiles ayant des valeurs importantes dela rotation di�érentielle ne montrent pas de renversements de polarité. La prinipaledi�érene entre es deux étoiles est que τ Boo a un Jupiter haud. La masse deson exoplanète est bien supérieure à la masse de sa ouhe onvetive extérieure.Atuellement, on pense que seule la zone onvetive extérieure est synhronisée avela planète, e qui peut induire plus de isaillement au niveau de la taholine, in-�uençant la génération du hamp. Mais il faut préiser que pour le moment il n'ya pas d'expliation physique au déouplage éventuel entre la zone onvetive ex-térieure et la zone radiative intérieure. Les interations de marée peuvent générer,dans un �uide en rotation, une instabilité dite instabilité elliptique, qui peut à sontour générer un hamp magnétique ausé uniquement par les e�ets de marée. Re-lativement à ette instabilité, τ Boo est instable, e qui pourra aussi in�uener sonhamp magnétique. Notons en�n que des yles d'ativité rapides ont été observésréemment pour l'étoile ι Hor h�te de Jupiter haud (1.6 ans (Metalfe et al., 2010))et HD 49933 (120 jours, Garía et al. (2010)).La suite naturelle de e travail, à ourt terme, sera l'exploration des di�érents ef-fets sur la génération du hamp magnétique. Des simulations de la dynamo inluantles e�ets de marée générés par une planète massive et prohe vont être réalisées(ollaboration ave S. Brun, CEA, Salay). Les in�uenes des e�ets de marées surle hamp stellaire seront aussi explorés, en partiulier des études de l'instabilité dessystèmes à Jupiter haud en modélisant ette instabilité et en étudiant le hampmagnétique qu'elle génère. Ce travail est en ours, 'est une ollaboration ave desherheurs du laboratoire IRPHE (Institut de Reherhe de Phénomènes Hors Equi-libre) de Marseille.À long terme, il faut étudier le hamp magnétique d'étoiles froides en général,ainsi que son évolution. Avoir une base de données magnétiques d'étoiles ave et sansJupiter haud permettra de omparer l'évolution du hamp d'étoiles de di�érentstypes spetraux et de onlure ainsi sur le r�le de la planète dans une éventuelleaélération du yle. Cette étude s'insrit dans le projet international MagIS (Ma-gneti Investigation of various lasses of Stars) qui onsiste a étudier et omprendrela génération du hamp magnétique dans des étoiles de di�érents types spetraux.



86Étude d'ativité stellaireL'étude de l'ativité stellaire dans les systèmes à Jupiter haud a révélé, dans unpremier temps, la présene d'éruptions très énergétiques par rapport aux éruptionssolaires (dans ertains systèmes, Rubenstein & Shaefer (2000)). L'exoplanète étaitprésentée omme une ause possible de es éruptions, suite à des interations. De-puis, di�érentes études théoriques et observationnelles s'intéressent en partiulier àl'ativité des étoiles h�tes de planète massive prohe. En as d'interation de ma-rée, on s'attend à un surplus d'ativité modulé par la demi-période orbitale, alorsque le surplus d'ativité sera modulé par la période synodique dans le as d'intera-tions magnétosphériques (Cuntz et al., 2000; Fares et al., 2010). Les e�ets de maréepeuvent aussi in�uener la rotation stellaire, l'étoile est aélérée par rapport auxétoiles de même âge, e qui pourra être une soure d'ativité.Pendant ma thèse, j'ai e�etué une analyse détaillée de l'ativité résiduelle desétoiles étudiées. J'ai d'abord étudié la orrélation entre l'ativité résiduelle de Ca ii H&K et Hα. L'étude de la orrélation pour les étoiles ayant un Jupiter haud permetde voir si elles ont un omportement partiulier de l'ativité mesurée dans di�é-rents indiateurs, et de omparer leurs résultats à d'autres étoiles dont le Soleil. Laorrélation entre l'ativité résiduelle de Ca ii H & K et elle de Hα est forte dansHD 189733 et HD 179949 alors que τ Boo montre une faible orrélation. Les valeurde la orrélation et de la pente pour HD 189733 et HD 179949 sont omparables auxvaleurs trouvées pour le Soleil pendant son yle d'ativité.Je me suis aussi intéressée à la modulation de l'ativité résiduelle. Dans les tra-vaux déjà réalisés, les auteurs ont phasé l'ativité en fontion de la période rotation-nelle ou la période orbitale, et selon la meilleure modulation par une de es deuxpériodes, ils ont onlu sur la présene/absene d'interations. Cette proédure, bienqu'infomative, ne permet pas de aluler toutes les périodes modulant l'ativité. Enfait, l'ativité résiduelle peut être multipériodique, ave une modulation plus impor-tante en amplitude pour des périodes que pour d'autres. J'ai e�etué une reherhede période sur l'ativité résiduelle, a�n de savoir quelle période module sa variation,i.e. période de rotation ou période synodique ou orbitale. Pour aluler toutes lespériodes, je ommene par aluler la période qui ajuste au mieux les données, jesoustrais des données la variation orrespondante à ette période, et je refais unnouveau alul de période sur les résidus. Ainsi, si un signal est présent mais moinsfort qu'un autre, il apparaît dans la deuxième itération de reherhe de période.L'ativité résiduelle est modulée, au premier ordre, par la rotation de l'étoilepour toutes les étoiles. J'ai e�etué la reherhe sur les résidus omme dérit plushaut. Seule HD 179949 montre une modulation par la période synodique pendantune époque d'observation. Cette modulation pourrait être ausée par une interationétoile-exoplanète. Les autres étoiles ne montrent pas, lors de nos époques d'observa-



87tion, des signes d'interation.Ayant les artes de hamp magnétique de surfae et les mesures d'ativité, ilest intéressant d'étudier le hamp oronal. L'extrapolation du hamp permet, enadoptant un modèle d'interation, de aluler l'ativité stellaire en présene/absened'interation. Il sera ainsi possible d'expliquer, à partir de l'extrapolation du hampde surfae, la présene/absene de la modulation synodique ou orbitale de l'ativité.Extrapolation du hamp oronalUne interation magnétique entre le Jupiter haud et son étoile dépendra, enpremier lieu, du hamp magnétique de l'étoile. Le hamp magnétique stellaire observéest elui de la surfae. Or les interations se produisent dans la ouronne stellaire (ouau delà), et 'est le hamp oronal qui est responsable des émissions X par exemple.Il y a don un grand intérêt à étudier e hamp pour omprendre sa struture, ettoute éventuelle interation et émission qui peut l'aompagner. Les artes de hampmagnétique dont nous disposons nous o�rent la possibilité d'extrapoler le hampdans la ouronne, et d'estimer ainsi le hamp oronal à partir des observations aulieu de le modéliser par un modèle simple de hamp stellaire (e.g. dip�le).Pour extrapoler le hamp oronal, j'ai utilisé le modèle de hamp potentiel aveune surfae soure (SS). Ce modèle onsiste à dérire le hamp par un hamp poten-tiel et à onsidérer une SS de rayon RSS sur laquelle le hamp est purement radiale,'est-à-dire que les omposantes azimutales et méridiennes du hamp s'annulent àune distane RSS . L'extrapolation permet de visualiser le hamp à grande éhelle età aluler le hamp magnétique en tout point entre la surfae de l'étoile et la SS. Laposition de la SS n'est pas bien onnue, pour ela, j'ai alulé le hamp extrapolépour di�érentes positions de la SS. Cette position dépend du hamp magnétique stel-laire, j'ai onsidéré des as raisonnables de la position de la SS en fontion du hampmagnétique stellaire (sahant que pour le Soleil la valeur moyenne de la position dela SS est de 2.5 R⊙).Pour τ Boo, la planète et l'étoile sont synhronisées. Nous onsidérons que l'orbiteplanétaire est dans la plan équatorial stellaire ; l'énergie magnétique au niveau de laplanète ne varie pas. La planète ne traverse pas di�érentes on�gurations de hampstellaire, mais reste �xe par rapport à l'étoile. Par ontre pour les deux autres étoiles,la planète n'est pas �xe dans le référentiel de l'étoile. Tout au long de son orbite,elle traverse di�érentes on�gurations du hamp magnétique, et dispose ainsi dedi�érentes énergies magnétiques. J'ai alulé es valeurs énergétiques pour toutesles positions de la SS, ils serviront omme paramètres prinipaux pour le alul del'émission radio planétaire due à une interation.Une reonnetion magnétique ne peut avoir lieu que dans ertaines on�gurationsdes deux hamps en question. Il s'agira d'une nouvelle étude qui onsistera à aluler



88les lignes de hamp stellaire qui peuvent se onneter ave le hamp planétaire. Lehamp magnétique planétaire sera modélisé par un modèle simple, et nous onsi-dérerons di�érentes positions de la magnétosphère planétaire et don des lignes dehamp planétaire qui entreront en jeu dans la reonnetion. Le alul des lignes dehamp stellaire qui se reonnetent permettra de aluler les latitudes et longitudesstellaires qui seront exitées par l'interation, e qui servira pour la modélisation del'ativité due à une interation.Certaines études prétendent que l'émission X des étoiles ayant des Jupitershauds est plus importante que elle des étoiles sans Jupiters hauds. La modéli-sation de l'émission X en se basant sur l'extrapolation du hamp magnétique dansla ouronne pourra être utilisée pour tenter d'expliquer e phénomène.Finalement, il existe d'autres méthodes d'extrapolation du hamp, par exempleen onsidérant un hamp fore-free (Lanza, 2008) et des méthodes dynamiques MHD(Cohen et al., 2009; Vidotto et al., 2009). La méthode d'extrapolation que j'ai adop-tée au ours de ette thèse, omparée aux méthodes MHD, produit des résultatssatisfaisants (testé pour le as solaire) et onsomme moins de ressoures (Riley et al.,2006). Comparer les résultats de es trois méthodes est une prohaine étape que nousallons faire, en se basant sur les artes magnétiques reonstruites omme paramètresd'entrée des di�érents odes numériques. C'est le projet d'une ollaboration ave A.Vidotto de St-Andrews, UK et N. Lanza de Catania, Italie.Modélisation de l'émission radio planétaireLe domaine radio est un domaine prometteur dans les études des exoplanètes.Plusieurs tentatives de détetion d'émission radio exoplanétaires ont été sans suès.Des études théoriques alulent un �ux radio par système en modélisant à la fois lehamp magnétique stellaire et planétaire. Le budget énergétique alulé au niveaude la planète ne varie pas, l'émission planétaire est la même tout au long de l'orbite.La détetion de l'émission planétaire se fait alors en reherhant un signal modulépar la période orbitale.Ayant le budget énergétique réel au niveau de la planète, nous avons alulél'émission radio planétaire en se basant sur les travaux de Grieÿmeier et al. (2007)(basés sur le modèle d'énergie magnétique de Zarka et al. (2001)) pour HD 189733.Ce alul a été e�etué pour plusieurs positions de la SS, vu que le budget énergétiqueen dépend. Les prinipales onlusions de e travail sont les suivantes : L'émissionradio n'est pas la même tout au long de l'orbite, la ourbe d'émission est moduléepar la période synodique, la séparation des omposantes stellaires et planétaires dansles observations sera alors plus ompliquée que prévu.Les étoiles observées pendant ette thèse sont des ibles de LOFAR (LOw Fre-queny ARray). En as de détetion de signal radio, nous pourrons avoir des infor-



89mations sur le hamp magnétique planétaire. En e�et, e hamp ontr�le la taille dela magnétosphère planétaire par un équilibre entre la pression du vent stellaire et lapression magnétique planétaire. La taille de la magnétosphère peut être déduite desobservations, e qui permet de remonter au hamp planétaire.
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ABSTRACT

HD 179949 is an F8V star, orbited by a giant planet at ∼ 8 R⋆ every 3.092514 days.
The system was reported to undergo episodes of stellar activity enhancement modu-
lated by the orbital period, interpreted as caused by Star-Planet Interactions (SPIs).
One possible cause of SPIs is the large-scale magnetic field of the host star in which
the close-in giant planet orbits.

In this paper we present spectropolarimetric observations of HD 179949 during
two observing campaigns (2009 September and 2007 June). We detect a weak large-
scale magnetic field of a few Gauss at the surface of the star. The field configuration
is mainly poloidal at both observing epochs. The star is found to rotate differentially,
with a surface rotation shear of dΩ = 0.216±0.061 radd−1, corresponding to equatorial
and polar rotation periods of 7.62±0.07 and 10.3±0.8 d respectively. The coronal field
estimated by extrapolating the surface maps resembles a dipole tilted at ∼ 70◦. We also
find that the chromospheric activity of HD 179949 is mainly modulated by the rotation
of the star, with two clear maxima per rotation period as expected from a highly tilted
magnetosphere. In September 2009, we find that the activity of HD 179949 shows hints
of low amplitude fluctuations with a period of 5.5 d, close to the beat period of the
system.

Key words: stars: magnetic fields – stars: planetary systems – stars: activity – stars:
individual: HD 179949 – techniques: spectropolarimetry

1 INTRODUCTION

Hot Jupiters (HJs) are giant planets, orbiting close to their
host stars (semi-major axis< 0.1 AU). They represent about
25% of all discovered extrasolar planets. Interactions be-
tween the star and the planet can occur in the system. Star-
planet interactions (SPIs) can be of different types: tidal
interactions due to the proximity and masses of the two bod-
ies, and plasma interactions due to the magnetic field, e.g.

∗ E-mail: rim.fares@ast.obs-mip.fr

reconnections between stellar and planetary fields (Ruben-
stein & Schaefer 2000; Cuntz et al. 2000; Grießmeier et al.
2007). Cuntz et al. (2000) suggested that such interactions
may enhance stellar activity, this enhancement being mod-
ulated by half of the orbital period in case of tidal interac-
tions, and by the orbital period in case of magnetospheric
interactions. Recently, Fares et al. (2010) suggested that the
enhancement due to magnetospheric SPIs is more likely to
be modulated on the beat period (synodic period between
the stellar rotation and orbital periods) of the system.

Observational studies of HJ hosting stars reported that
not all observed systems show hints of interaction; moreover,
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for a single system, activity enhancement may be present at
some epochs, yet absent at other epochs; finally, a phase lag
between the subplanetary longitude and the peak of the ac-
tivity enhancement is reported in some systems (Shkolnik
et al. 2003, 2005, 2008). Different theoretical studies have
tried to explain these phase lags. McIvor et al. (2006) con-
sidered the case where the stellar field is a tilted dipole,
Preusse et al. (2006) adopted a model based on the propa-
gation of Alfvén waves within the stellar wind flow relative
to the planet and Lanza (2008) considered a non-potential
magnetic field configuration for the closed corona. Cranmer
& Saar (2007) modelled the Ca ii H & K light curve of a HJ
hosting star for different configurations of the stellar mag-
netic field (having real solar configurations throughout 11
year cycle), and showed that the presence/absence of activ-
ity enhancement depends on the magnetic field geometry.
A statistical survey of X-ray emission of stars with HJ sug-
gests that they may be ∼ 4 times more active than stars with
distant planets (Kashyap et al. 2008), but this result was re-
cently contradicted by Poppenhaeger et al. (2010) who found
no significant correlations between X-ray luminosity with
the planetary parameters in their sample of stars. Magne-
tohydrodynamic (MHD) simulations of Cohen et al. (2009)
show that SPI may increase the X-ray luminosity.

HD 179949 is one of the most studied stars for SPI. It
is an F8 star, orbited by a giant planet with minimum mass
m sin i = 0.916 ± 0.076M

X
, semi-major axis a = 0.0443 ±

0.0026 AU and orbital period Porb = 3.092514 ± 0.000032 d
(Butler et al. 2006). The star is reported to undergo epochs
of activity enhancement modulated by the orbital period,
with a phase lag of ∼ 65◦ (Shkolnik et al. 2008). We or-
ganised a multi-wavelength campaign to observe this star
in 2009 September, almost simultaneously in spectroscopy
(échelle spectrograph @ du Pont telescope @ Las Campanas,
PHOENIX @ Gemini and SARG @ TNG), spectropolarime-
try (ESPaDOnS @ CFHT) and X-rays (XMM-Newton).
With such campaigns one can characterize the system, from
the stellar surface (activity and magnetic field) to the stel-
lar corona (X-rays). Simultaneous campaigns also provide an
accurate description of the large-scale magnetic field allow-
ing a quantitative modeling of the star-planet interaction.

In this first paper, we present the results of the spec-
tropolarimetric campaign of 2009 September and of a previ-
ous campaign in 2007 June. We describe our data in section
2. The magnetic field reconstruction procedure, the mag-
netic properties and differential rotation of the star are pre-
sented in section 3, followed by coronal field extrapolation
and activity analysis in section 4 and 5. We summarize the
results and discuss their implications in section 6.

2 SPECTROPOLARIMETRIC OBSERVATIONS

In order to map the surface magnetic field of HD 179949 and
its evolution, we collected spectropolarimetric data during
two observing campaigns in 2009 September and 2007 June.
The data set collected in 2009 September is more exten-
sive and of better quality than that collected in 2007 June
- hence we analyze it first in the rest of the study. We used
ESPaDOnS, a high-resolution spectropolarimeter installed
at the 3.6-m Canada-France-Hawaii Telescope (CFHT) in
Hawaii. ESPaDOnS provides spectra that span the whole

optical domain (370 to 1000 nm) with a resolution of about
65000 (when used in spectropolarimetric mode). Each spec-
trum is extracted from four subexposures, taken in different
configurations of the polarimeter retarders, in order to per-
form a full circular polarization analysis (Donati et al. 1997).

The data were reduced using a fully automatic tool,
called Libre-ESpRIT, installed at the CFHT for the use
of the observers (Donati et al. 1997). From collected cali-
bration exposures and stellar frames, Libre-ESpRIT auto-
matically extracts wavelength calibrated intensity and po-
larisation spectra with associated error bars at each wave-
length pixel. The spectra are normalised to a unit contin-
uum, their wavelength scale refers to the Heliocentric rest
frame. Telluric lines serve as a reference to correct the spec-
tral shifts resulting from instrumental effects (e.g. mechani-
cal flexures, temperature or pressure variations). The radial
velocity (RV) precision of the spectra, using this calibra-
tion procedure, is about 30 m s−1. The RV measurements
(listed in Table 1) are in good agreement with the expecta-
tions when using the orbital solution of Butler et al. (2006).
Fig. 1 represents the RV variations.

In 2009 September, we collected 19 spectra over 15
nights (two stellar rotations). Our data have good S/N ratio,
ranging from 940 to 1910 per 2.6 km s−1 velocity bin around
700 nm; they sample well the rotation phases. In 2007 June,
we collected 10 spectra, covering about 1.5 rotational cycles.
The S/N of the spectra around 700 nm ranges from 950 to
1280. The complete log of the observations is listed in Table
1.

The rotational and orbital phases, denoted ERot and
EOrb, were computed using the two ephemerides:

T0 = HJD 2, 451001.51 + 3.092514 EOrb

T0 = HJD 2, 451001.51 + 7.6 ERot (1)

The first ephemeris is that of Butler et al. (2006), phase
zero corresponding to the inferior conjunction (i.e. the planet
being between the star and the observer). For the ephemeris
giving the rotation phase, we use a rotation period of 7.6 d,
identified as the equatorial rotation period (see section 3).

We apply Least-Square Deconvolution (LSD) to our
spectra in order to improve their S/N ratio (Donati et al.
1997). LSD consists of deconvolving each spectrum by a line
mask, computed using a Kurucz model atmosphere with
solar abundances, temperature of 6250 K and logarithmic
gravity of 4.0 cm s−2. The line mask includes the most mod-
erate to strong lines present in the optical domain (those
featuring central depths larger than 40% of the local contin-
uum, before any macroturbulent or rotational broadening,
about 4,000 lines throughout the whole spectral range) but
excludes the strongest, broadest features, such as Balmer
lines, whose Zeeman signature is strongly smeared out com-
pared to those of narrow lines. In addition to the intensity
and polarization profiles, LSD produces a null profile (la-
belled N) used as a polarization check and that should show
no signal; this helps to confirm that the detected polariza-
tion is real and not due to spurious instrumental or reduction
effects (Donati et al. 1997). The multiplex gain provided by
LSD in V and N spectra is of the order of 25 with respect
to a single line with average magnetic sensitivity, implying
noise levels as low as 20 parts per million (ppm).
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Table 1. Journal of September 2009 and June 2007 observations. Columns 1–10 sequentially list the UT date, the heliocentric Julian
date and UT time (both at mid-exposure), the complete exposure time, the peak signal to noise ratio (per 2.6 km s−1 velocity bin)
of each observation (around 700 nm), the rotational and orbital cycles (using the ephemeris given by Eq. 1), the radial velocity (RV)
associated with each exposure, the rms noise level (relative to the unpolarized continuum level Ic and per 1.8 km s−1 velocity bin) in
the circular polarization profile produced by Least-Squares Deconvolution (LSD) and the longitudinal magnetic field.

Date (UT) HJD UT texp S/N Rot. Cycle Orb. Cycle vrad σLSD Bl

2009 (2455090+) (h:m:s) (s) (539+) (1325+) (km s−1) (10−4Ic) (G)

25 Sep 9.739030 5:43:22 4×1260 1750 0.2407 0.2095 −24.584 0.21 2.8 ± 0.5
25 Sep 9.806520 7:20:34 4×1190 1620 0.2495 0.2314 −24.568 0.24 3.4 ± 0.6
27 Sep 11.727350 5:26:47 4×1260 1830 0.5023 0.8525 −24.385 0.20 −1.2 ± 0.5
27 Sep 11.793020 7:01:21 4×1190 1780 0.5109 0.8737 −24.388 0.21 0.8 ± 0.5
28 Sep 12.731900 5:33:27 4×1260 1350 0.6345 1.1773 −24.609 0.27 −0.2 ± 0.6
28 Sep 12.790960 6:58:30 4×1190 1410 0.6422 1.1964 −24.594 0.25 0.9 ± 0.6
29 Sep 13.730570 5:31:38 4×1260 1910 0.7659 1.5002 −24.453 0.19 0.9 ± 0.4
29 Sep 13.789550 6:56:34 4×1190 1870 0.7736 1.5193 −24.435 0.20 1.2 ± 0.5
30 Sep 14.735600 5:38:60 4×1260 1810 0.8981 1.8252 −24.389 0.21 0.0 ± 0.5
30 Sep 14.795470 7:05:13 4×1190 1790 0.9060 1.8446 −24.389 0.21 −0.9 ± 0.5
01 Oct 15.734770 5:37:55 4×1260 1630 1.0296 2.1483 −24.620 0.23 0.1 ± 0.5
01 Oct 15.794250 7:03:34 4×1190 1410 1.0374 2.1676 −24.619 0.28 −0.6 ± 0.6
02 Oct 16.749990 5:59:57 4×1260 940 1.1632 2.4766 −24.559 0.42 2.3 ± 1.0
03 Oct 17.717010 5:12:34 2×1260 980 1.2904 2.7893 −24.396 0.32 4.0 ± 0.7
04 Oct 18.803560 7:17:20 4×1260 1650 1.4334 3.1407 −24.554 0.23 3.6 ± 0.5
05 Oct 19.790550 6:58:42 4×1190 1540 1.5632 3.4598 −24.495 0.25 0.2 ± 0.6

07 Oct 21.752370 6:03:57 4×1260 1330 1.8214 4.0942 −24.510 0.27 1.7 ± 0.6
10 Oct 24.736150 5:40:56 4×1260 1650 2.2140 5.0590 −24.494 0.23 1.5 ± 0.5
10 Oct 24.795740 7:06:45 4×1190 1480 2.2218 5.0783 −24.507 0.26 0.3 ± 0.6

2007 (2454270+) (430+) (1058+)

23 June 4.965370 11:03:25 4×600 1280 0.7178 0.5095 −24.489 0.30 1.5 ± 0.6
23 June 5.084790 13:55:23 4×600 1260 0.7335 0.5481 −24.442 0.31 −0.1 ± 0.6
26 June 8.078690 13:46:33 4×600 1060 1.1275 1.5162 −24.448 0.38 0.4 ± 0.7
27 June 8.877880 8:57:22 4×600 1200 1.2326 1.7746 −24.364 0.33 1.7 ± 0.6
28 June 9.878060 8:57:38 4×540 950 1.3642 2.0980 −24.545 0.43 0.1 ± 0.8
01 July 13.076750 13:43:44 4×600 1000 1.7851 3.1324 −24.541 0.42 0.8 ± 0.8
02 July 14.098770 14:15:26 4×600 990 1.9196 3.4629 −24.496 0.43 2.5 ± 1.0
03 July 15.008000 12:04:44 4×600 1050 2.0392 3.7569 −24.375 0.38 0.1 ± 0.7
03 July 15.079630 13:47:53 4×600 900 2.0486 3.7800 −24.367 0.47 1.3 ± 0.9
04 July 15.977750 11:21:10 4×700 870 2.1668 4.0705 −24.524 0.47 0.7 ± 0.9
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Figure 1. Radial velocities of HD 179949 derived from Septem-
ber 2009 (green triangles) and June 2007 (magenta dots) spectra
as a function of orbital phase, with their error bars. The radial
velocity curve plotted here is that using the orbital period and
amplitude from Butler et al. (2006).

3 MAGNETIC FIELD AND DIFFERENTIAL

ROTATION

3.1 Magnetic modelling

To reconstruct the magnetic map of the star and estimate
the surface differential rotation, we use a tomographic imag-
ing technique, called Zeeman-Doppler Imaging (ZDI). ZDI
assumes that profile variations are only due to rotational
modulation and differential rotation, and can invert (in this
context) series of circular polarization Stokes V profiles into
the parent magnetic topology and get an estimate of dif-
ferential rotation at the surface of the star. The magnetic
field is described by its radial poloidal, non-radial poloidal
and toroidal components, all expressed in terms of spherical-
harmonic expansions. This description of the magnetic field
has many advantages: both simple and complex magnetic
topologies can be reconstructed (Donati 2001); the energy
of the axisymmetric and non-axisymmetric modes, as well
as of the poloidal and toroidal components is calculated di-
rectly from the coefficients of the spherical harmonics. Given
the low value of the projected rotational velocity v sin i
(7.02 ± 0.50 kms−1 Valenti & Fischer 2005), the resolution
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at the surface of the star is limited; we therefore truncate
the spherical-harmonic expansions to modes with ℓ ≤ 6.
Whereas the longitudinal resolution depends mainly on the
v sin i, the latitudinal resolution depends also on the inclina-
tion of the star and the phase coverage of the observations.

To compute synthetic circular polarization profiles, ZDI
decomposes the surface of the star into 7000 grid cells of sim-
ilar projected areas (at maximum visibility) and calculates
the contribution of each grid cell to the reconstructed profile,
given the RV of the cell, the field strength and orientation,
the location of the cell and its projected area. Summing the
contribution of all grid cells yields the synthetic profile at a
given rotation phase. ZDI proceeds by iteratively compar-
ing the synthetic profiles to the observed ones, until they
match within the error bars. Since the inversion problem is
ill-posed, ZDI uses the principles of Maximum-Entropy im-
age reconstruction (Skilling & Bryan 1984) to retrieve the
simplest image compatible with the data.

The models we use to describe the local unpolarized
Stokes I and circular polarized Stokes V profiles at each
grid cell are quite simple. Stokes I profiles are modelled by
a Gaussian with FWHM of 8 kms−1and central rest wave-
length of 550 nm. Stokes V profiles are modelled assuming
the weak field approximation, i.e. that the local Stokes V
profile is proportional to the effective Landé factor (set to
1.2), the line-of-sight projected component of the magnetic
field and the derivative of the local Stokes I profile. This
approximation is valid for HD 179949 (whose field strength
is a few Gauss). The inclination angle of the star is approx-
imately 60◦ given the v sin i of 7 kms−1 Valenti & Fischer
2005, the stellar radius of 1.19 ± 0.03 R⊙ Fischer & Valenti
2005) and the rotation period of 7.6 d (see section 3.2.1).

Differential rotation (DR) at the surface of the star can
be estimated using ZDI. Magnetic regions at different lat-
itudes have different angular velocities, their signatures in
the spectra repeat with different recurrence rates. We as-
sume that the rotation at the surface of the star follows
Ω(θ) = Ωeq−dΩsin2(θ), where Ω(θ) and Ωeq are respectively
the angular velocities at a latitude θ and at the equator, and
dΩ is the difference in the rotation rate between the pole and
the equator. When the data cover more than a rotational cy-
cle and are well sampled over the rotation cycle, one can in
principle measure the recurrence rate of magnetic regions
and thus deduce the differential rotation rate of the star. In
practice, this is done by reconstructing a magnetic map for
each pair of differential rotation parameters (Ωeq, dΩ) at a
given information content (constant magnetic energy), and
deriving the associated chi-squared χ2

r at which modelled
spectra fit observations. The optimum DR parameters are
the ones minimizing χ2

r . They are obtained by fitting the
surface of the χ2

r map with a paraboloid around the mini-
mum value of χ2

r (Donati et al. 2003).

3.2 Results

3.2.1 Differential Rotation

To determine the DR of HD 179949, we applied the method
described above to 2009 September data (better sampled
and covering a longer time span than the 2007 June data
set). The χ2

r map we obtain forms a well-defined paraboloid
shown in Figure 2. The DR parameters we derive are Ωeq =

Figure 2. Variations of χ2
r as a function of Ωeq and dΩ , derived

from the modelling of the Stokes V data set for 2009 September.
The outer colour contour corresponds to a 2.7% increase in the

χ2
r , and traces a 3 σ interval (99.7% confidence level) for both

parameters taken as a pair.

0.824 ± 0.007 rad d−1 and dΩ = 0.216 ± 0.061 rad d−1, im-
plying an equatorial rotation period of 7.62 ± 0.07 d and a
polar rotation period of 10.3 ± 0.8 d.

For 2007 June data set, we were not able to measure
the DR parameters. The data are more noisy than those of
2009 September and the sampling of the rotational cycle is
poorer. If we fit the data down to a χ2

r value of 0.75 (which
we consider normally as overfitting the data), we get the DR
parameters similar to those of 2009 September.

3.2.2 Magnetic configurations

For 2009 September, the reconstructed Stokes V profiles fit
well the data down to a χ2

r value of 0.9 (see Fig. 3). The
surface magnetic field (Fig. 4), producing these circular po-
larization profiles, is mainly poloidal (the poloidal energy
contributes 90% of the total energy). Low order spherical
harmonics contribute the most of the poloidal energy, the
dipolar and quadrupolar contribution being about 40% each.
50% of the poloidal field is in axisymmetric modes (note
that non-axisymmetric modes correspond to those where
m > l/2 and axisymmetric ones to those with m <= l/2).
The toroidal field constitutes a small fraction of the total
field (about 10%). This large-scale field configuration is typ-
ical for what one can find for stars with similar masses and
rotation rates (Donati & Landstreet 2009).

For June 2007, assuming that the DR did not change
over the two epochs, we fit the observed profiles to a χ2

r

value of 0.9. The field is weaker than September 2009, but is
still mainly poloidal (80% of the total energy). The poloidal
component is mostly axisymmetric (60%). A summary of
the field properties is presented in Table 2.

Comparing the magnetic field at both epochs, we notice
that it is slightly stronger (∼ 1 G) in 2009 September than
in 2007 June, but this can be due to the better quality of
the data set. The field is mainly poloidal at both epochs.
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Figure 3. Circular polarization profiles of HD 179949 for 2009 September (left panel) and 2007 June (right panel). The observed and
synthetic profiles are shown in black and red respectively. On the left of each profile we show a ±1 σ error bar, while on the right the
rotational cycles are indicated.

Table 2. The field properties for the two epochs of observations.
The magnetic field strength averaged over the stellar surface is
indicated in the second column (the error bar is of ±0.3 Gauss
for both seasons). The percentage of the poloidal energy relative
to the total one and the percentage of the axisymmetric modes
energy in the poloidal component relative to the poloidal energy
are reported in column 3 and 4 respectively.

Epoch B Epoloidal Eaxisymmetric

(G) % of Etotal % of poloidal

September 2009 3.7 90 50

June 2007 2.6 80 60

4 LARGE-SCALE CORONAL MAGNETIC

FIELD

Using the surface magnetic maps, we can extrapolate the
magnetic field to the corona. In this end, we use the Poten-
tial Field Source Surface (PFSS) code. This code was first
written to model the solar coronal field (van Ballegooijen
et al. 1998), and was later developed to be used for stars
other than the Sun (Jardine et al. 2002).

We briefly summarise here the PFSS basic principles
and underlying assumptions:

(i) The magnetic field B is written as the gradient of a
scalar potential ψ as B = −∇ψ, i.e. the field is potential
(∇× B = 0)

(ii) The three components of the coronal field Br, Bθ and
Bφ are described by a spherical harmonics expansion

(iii) There is a source surface (of radius Rs) beyond which
the field is purely radial Bθ(Rs) = Bφ(Rs) = 0

(iv) The boundary conditions for the radial field at the
stellar surface are given by the ZDI magnetic maps (when
having these maps, otherwise the magnetic field is modelled
by a theoretical model).

Fig. 5 shows as an illustrative example the coronal field
lines for the image corresponding to 2009 September, for
a source surface located at 3.4 R⋆ (a plausible value given
that the mean value of source surface radius of the Sun is
∼ 2.5 R⊙) . Closed loops, connecting regions of different
magnetic polarities, reach different heights in the corona
(< RS). Open field lines have a configuration close to those
of a dipole tilted by ∼ 70◦ relative to the rotational axis. The
planet, at 8.1 R⋆, is beyond the source surface. Its magnetic
field can reconnect with open field lines, along which the
stellar wind can be launched. Given the field geometry and
the inclination of the star, the open field lines are almost ori-
ented along the line of sight for some rotational phases (0.2
to 0.35). The large-scale coronal magnetic field in 2007 June
is also shown in Figure 5.

The extrapolation of the coronal field is essential to
understand the environment in which the HJ evolves. In a
forthcoming paper, we will extend our study to the energy
budget provided to the planet on its orbit, the influence of
the location of the source surface on this budget, and the
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Figure 4. Magnetic maps of HD 179949 for 2009 September (upper panel) and June 2007 (lower panel). The three components of
the field in spherical coordinates system in a flattened polar view of the star are presented, down to latitude -30◦ . The bold circle
represents the equator. The small radial ticks around the star represent the rotational phases of our observations. The radial, azimuthal
and meridional fields have the same color scale.

Figure 5. The extrapolated magnetic field of HD 179949 for 2009 September (left panel) and 2007 June (right panel). White lines
corresponds to the closed magnetic lines and blue ones to the open field lines (reaching the source surface). The star is shown edged-on.

expected radio emission from a plasma interaction. We will
also compare the PFSS technique to other techniques, such
as magnetohydrodynamic (MHD) solutions and extrapola-
tion assuming a force-free field (Lanza 2008).

5 STELLAR ACTIVITY

To study the temporal evolution of chromospheric activity,
we analyzed two chromospheric activity proxies (Ca ii H &
K and Hα lines).

For each observing season (2009 September and

2007 June), we calculate a mean profile per proxy. The vari-
ability in the proxy is calculated by subtracting this mean
profile to the observed ones. The core of the residual profiles
vary with time (see Fig. 6). To estimate the residual emis-
sion, we fit the line core with a Gaussian (fixing its FWHM
and its center at the line center); the equivalent width of
the Gaussian gives the residual emission. The Ca ii H &
K and Hα residual emission are clearly correlated (Fig. 7,
left panel).

The star exhibits variability on both short and long time
scales. Our aim is to search for a periodic modulation of the

c© 0000 RAS, MNRAS 000, 000–000
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Figure 6. The Ca ii H & K residual emission in September 2009 (left panel) and June 2007 (right panel). They show variable features
at the center of the line. The rotational phases are indicated on the right of each profile.

Figure 7. Left panel: Hα vs Ca ii H & K residual emission for both epochs of observation (2009 September in red and 2007 June in
blue). The two quantities are correlated, the Pearson correlation coefficient is 0.8. The line is the best-fit linear function to the data, its
slope is 0.20. Right panel: Hα and Ca ii H & K residuals for 2009 September after subtracting the best-fit model to the data at Prot.

The slope of the best-fit linear function is 0.28.

residual activity; a modulation by the beat period of the
system would indicate a possible SPI magnetic interaction.
We find that the activity is modulated, to first order, by the
stellar rotation (not by the beat period nor by the orbital
period). The open field lines resemble those of a strongly
tilted dipole (see section 4), causing the activity to be mainly
modulated by half the rotation period. We thus model the

variability by a sum of a linear function (for the long term
variability) and two sine waves (one of period equal to the ro-
tational period Prot and one of period Prot/2). This model
includes the main frequency of the data and its first har-
monic (adding a third component at frequency Prot/3 (as
in Boisse et al. (2011) does not modify the result signifi-
cantly). Since the star rotates differentially, the rotational

c© 0000 RAS, MNRAS 000, 000–000
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HJD Ca ii H & K Hα
residual emission residual emission

(km s−1) (km s−1)

9.739030 −0.007 ± 0.040 −0.002 ± 0.007
9.806520 0.018 ± 0.044 −0.015 ± 0.008
11.727350 −0.041 ± 0.047 0.004 ± 0.009
11.793020 −0.206 ± 0.037 −0.020 ± 0.008
12.731900 −0.285 ± 0.039 −0.010 ± 0.005
12.790960 −0.224 ± 0.028 −0.019 ± 0.008
13.730570 −0.110 ± 0.038 −0.012 ± 0.006
13.789550 −0.011 ± 0.035 0.001 ± 0.007
14.735600 0.105 ± 0.052 0.018 ± 0.010
14.795470 0.177 ± 0.040 0.044 ± 0.009
15.734770 0.121 ± 0.063 −0.030 ± 0.010
15.794250 0.066 ± 0.039 −0.027 ± 0.007
16.749990 −0.000 ± 0.050 −0.014 ± 0.013
17.717010 0.337 ± 0.038 0.101 ± 0.014
18.803560 0.211 ± 0.042 0.030 ± 0.007
19.790550 −0.197 ± 0.053 −0.042 ± 0.016
21.752370 0.310 ± 0.045 0.103 ± 0.008
24.736150 −0.150 ± 0.046 −0.056 ± 0.009
24.795740 −0.137 ± 0.037 −0.072 ± 0.009

Table 3. Ca ii H & K and Hα residual emission values for Septem-
ber 2009.

period ranges from 7.62± 0.07 d to 10.3± 0.8 d. For our fit,
we fix the period and fit the other parameters of the model
using a rejection criterion to omit the points distant by more
than 10 σ to the model. This procedure is repeated for all
rotational periods, the best-fit rotational period is the one
minimizing the χ2

r of the fit (the number of rejected points
never exceeds 2 per fit).

Since we are looking for a possible modulation by the
beat period and since activity is modulated mainly by rota-
tion, we first subtract the best fit model to the data and look
for periodic fluctuations in the residuals (to be called model
residuals not to be confused with the residual activity). We
fit these model residuals by a sine wave, and calculate the
best-fit period of these model residuals.

For 2009 September, the Ca ii H & K and Hα resid-
ual emissions are modulated by 7.75+0.55

−0.55 d and 7.8+1.15
−1 d

respectively, reflecting the fact that both quantities are
strongly correlated (see figure 8 and left panel of figure 7,
and table 3 for the residual emission values). The slope of the
best-fit linear function of Hα vs Ca ii H & K residual emis-
sion is 0.20. To calculate the false-alarm probability (fap)
of these signals, we produce 10000 simulated data sets by
night-shuffling, and fit each data set using the same proce-
dure as for our observed data set. The number of data sets
for which the χ2

r of the best-fit period is inferior to the χ2
r

of our original signal are divided by 10000 to give the fap
(Note that we also used the gaussian random noise method
to simulate the data sets; the calculated faps (using the ran-
dom noise data sets) are similar to the ones calculated using
night-shuffling). The fap of the Ca ii H & K periodicity is
about 6%, that of Hα is higher (∼ 30%). We then subtracted
the best-fit model for each proxy, and calculated the model
residuals. The Ca ii H & K model residuals are modulated
by 5.35+0.6

−0.65 d, the Hα ones by 5.5+0.7
−0.8 d (with a fap of 20

and 7% respectively). These model residuals are correlated,
as shown in Fig. 7 (right panel). The slope of the Hα model

residuals vs Ca ii H & K model residuals is 0.28, higher than
that of the residual emission (0.20). This correlation may be
interpreted as an activity enhancement, seen in both proxies,
due to the same physical phenomenon. The beat period of
the system ranges from 4.27 to 5.23 days, roughly compati-
ble with the period of the observed fluctuations (within the
error bars). The activity enhancement in the model residuals
does not correspond to a single orbital phase. This enhance-
ment happens at different orbital cycles (0.86, 2.47 and 4.1),
contrary to what was already reported for this system.

For 2007 June, the Ca ii H & K residual emission is
modulated by 8.6+0.65

−3.5 d (fap of 0.06%). We do not find a
periodic modulation in the model residuals of the Ca ii H &
K emission after subtracting the best-fit model. No hints of
SPI are found for this epoch.

6 DISCUSSION

We present in this paper the first study of the large-scale
magnetic field of the Hot Jupiter hosting star HD 179949.
We reconstructed the large-scale surface magnetic field at
two observing epochs in 2009 September and 2007 June us-
ing ZDI. The field is mainly poloidal (the poloidal com-
ponent contributing 80 − 90% of the total energy), with
a strength of a few Gauss (up to 10 Gauss in some local
regions). The field configurations, properties, and polarity
show no main changes when comparing both observing sea-
sons. We detected differential rotation at the surface of the
star, the latitudinal shear between the pole and the equator
being of dΩ = 0.216±0.061 rad d−1 and the angular velocity
at the equator being of Ωeq = 0.824 ± 0.007 rad d−1. The
equatorial and polar rotation periods are of 7.62±0.07 d and
10.3± 0.8 d respectively. The overall field polarity is similar
during both seasons, though we can not exclude an evolu-
tion on short timescale (Fares et al. 2009). We will continue
monitoring the system, observing it at least once a year to
study the evolution of the large-scale magnetic field of the
star. A comparison between the evolution of the magnetic
field of similar spectral type stars, with and without HJs,
is the way to understand whether the presence of HJ influ-
ences the magnetic field generation (possibly due to tidal
interactions).

This star is reported to show activity enhancement
modulated by the orbital period for some observing epochs
(Shkolnik et al. (2003, 2005, 2008)). To study possible en-
hancement due to magnetospheric SPI, we studied the coro-
nal large-scale magnetic field and the stellar activity.

The coronal magnetic field is calculated using extrapo-
lation techniques applied to the surface magnetic maps we
derived. The field resembles that of a strongly tilted dipole.

The stellar activity proxies (Ca ii H & K and Hα ) show
residual emission modulated by the rotation of the star to
the first order. We looked for lower amplitude fluctuations by
subtracting the rotational modulation to the residual emis-
sion. The new Ca ii H & K and Hα model residuals are
periodic and correlated. The variation of these Hα model
residuals as a function of those of the Ca ii H & K shows a
trend different from the variation of the Hα residual emis-
sion as a function of that of the Ca ii H & K (having a higher
slope value). The periods that best modulate these model
residuals roughly match the beat period of the system, sug-
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Figure 8. Ca ii H & K (left) and Hα (right) residual emissions fitted by a linear function and a sum of two sine waves having as periods
P and P/2 for September 2009. The best fit period to the data is 7.75 d and 7.8 d respectively.

gesting that a SPI magnetospheric interaction may be at the
origin of such an effect.

Further observations of the large scale stellar magnetic
field are required to study the magnetic cycle length, and
possible influences of the planet on the stellar magnetic cy-
cle. Combining observations at different wavelengths will al-
low us a detailed study of SPI, since it provides information
for the system from the stellar surface to the corona.

ACKNOWLEDGMENTS

This work is based on observations obtained with ES-
PaDOnS at the Canada-France-Hawaii Telescope (CFHT).
CFHT/ESPaDOnS are operated by the National Research
Council of Canada, the Institut National des Sciences de
l’Univers of the Centre National de la Recherche Scientifique
(INSU/CNRS) of France, and the University of Hawaii. We
thank the CFHT staff for their help during the observations.

REFERENCES
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Abstrat

Extrasolar planets at small orbital distanes (hot Jupiters) interat with their

hosting star in several ways : irradiation, gravitation, �ow of partiles and magneti

�elds. The planet, embedded in the large-sale stellar magneti �eld throughout

its orbit, an in�uene the star in the form of indued photospheri ativity, or by

in�uening the stellar magneti �eld via tidal interations.

Over the ourse of this PhD, spetropolarimetri observations of a sample of stars

with a hot Jupiter allowed me to study their magneti struture and evolution via

Zeeman-Doppler Imaging. These stars show similar magneti properties to other ool

stars without Hot Jupiter. But, for the �rst time, a magneti yle on a star other

than the Sun was observed. Compared to the solar yle, this yle is aelerated,

suggesting that the planet may in�uene the stellar magneti �eld. I have also used

a seond method to study the planet's in�uene on the star : the stellar ativity.

In addition to this observational study, I have examined the oronal magneti

�eld by extrapolating the surfae magnetograms. I was thus able to alulate the

magneti budget at the planet's orbit, an important ingredient for my estimations

of the planetary radio �ux.



Résumé

Les planètes extrasolaires en orbite prohe (Jupiter hauds ou Pégasides) sont

soumises à de fortes interations ave leur étoile : rayonnement, e�ets gravitationnels,

�ot de partiules, hamp magnétique. La planète, baignée dans le hamp magnétique

de son étoile tout au long de son orbite, peut délenher des réations en retour sur

son étoile, qui se manifesteraient par exemple par une ativité photosphérique induite

ou une in�uene sur le hamp magnétique stellaire par interations de marée.

Au ours de ette thèse, le suivi en spetropolarimétrie d'un éhantillon d'étoiles

h�tes de Jupiter haud m'a permis d'étudier la struture et l'évolution de leur hamp

magnétique par imagerie Zeeman-Doppler. Les étoiles étudiées montrent des ara-

téristiques magnétiques similaires elles des étoiles froides sans Jupiter haud. Mais

pour la première fois, un yle magnétique a été observé pour une autre étoile que

le Soleil. Comparé au yle magnétique solaire, e yle est aéléré, suggérant que

la planète pourrait in�uener l'étoile. J'ai également exploré un deuxième moyen

d'étude de l'in�uene planétaire sur l'étoile : l'ativité stellaire.

En plus de e travail observationnel, j'ai étudié le hamp magnétique dans la

ouronne stellaire, par extrapolation des magnétogrammes de surfae. J'ai pu alu-

ler ainsi le budget énergétique au niveau de la planète, un ingrédient essentiel dans

la prédition de l'émission radio exoplanétaire e�etué pendant ette thèse.
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