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CHAPITRE 1 - INTRODUCTION

Dans un article intituld "P Cygni Stars and Mass Loss' Kuan et Kuhi (1975)
présentent des calculs de profils de raies bas&s sur 1'approximation de Sobolev
(1947, 1958) et comparent ceux-ci aux profils observés pour les raies de la
série de Balmer dans le spectre de 1'&toile P Cygni et d'autres &toiles de méme
type. Ils trouvent qu'une enveloppe en expansion déc@lériBe extérieurement
{abrégé dans la suite par "enveloppe D.E") autour de ces &toiles permet d'obtenir
un bon accord entre la théorie et les observations, alors gque 1'image tradition-
nelle adoptée pour 1'&toile P Cyguni (cf. de Groot, 1969) avait toujours &té& celle

i ey s e i

"enveloppe A.E"}.

Une simple analyse du moddle utilisg par Kuan et Kuhi (1975) pour &tudier
le transfert du rayonnement dans une enveleoppe D.E permet cependant de se rendre
compte que leur méthode de détermination du champ de rayomnement n'est pas cohé-
rente. En effet, ils négligent d'inclure 1l'existence d'interactions radiatives
entre atomes situés dans des r8gions physiquement distinctes au sein d'une enve-
loppe D.E (voir chapitre 3, § D) et ils considérent que le champ de radiation
dans les .raies spectrales possdde un caractdre purement local, par analogie au

cas des enveloppes A.E (voir Scbolev 1947, 1958; Castor, 1970; chapitre 3, § C).

Cette remarque a &té la motivation initiale de nos travaux, consacrés i
1'étude du transfert du rayonnement dans des atmosphéres en expansion rapide,
dans le cadre de 1'approximation formulfe par Sobolev (1947). Bien que l'essence
de cette approximation soit développée dans les chapitres suivants, nous rappelons
bridvement qu'elle consiste 34 négliger tout transfert des photons dans l'espace :
vu les gradients de vitesse importants existant dans une enveloppe en expansion
rapide, un photon crdé dans une raie spectrale pourra soit subir "localement™ un

nombre quelconque de diffusions, soit s'dchapper en une seule fois de 1l'enveloppe.

Dans la secounde partie de cette introduction nous résumons les travaux les
plus fondamentaux qui ont contribud, jusque vers 1'annde 1975, i 1'&laboration de
théories permettant l'interprétation de profils de raies formés dans des atmosphéres
en expansion rapide. Concernant les travaux les plus récents, ceux—ci seront men-

tionnés au cours des chapitres ultérieurs,

Acceptant d'interpréter en termes d'effet Doppler la séparatiom entre deux
points d'un profil d'une raie, Beals (1929, 1931) a &té le premier 3 fournir 1'ex~
plication des profils rectangulaires observés dans les larges rales d'émission de

novae et d'étoiles de type Wolf-Rayet. Parfois d'ailleurs cette composante en

-
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émission apparait flanquée sur son aile violette par une composante en absorption
(profil de type P Cygni). Beals remarque que pratiquement tous les traits carac-
téristiques des spectres de ces étoiles peuvent &tre interprétés en supposant
qu'un gaz composé d'ions est &jecté de fagon continue 3 partir de la surface de
L'éteoile avec une grande vitesse radiale, constante dans tout l'espace. Dans ce
moddle, l'étolle est entourde par une enveloppe de matifive supposée transparente

4 sa propre radiation spectrale et dont les dimensions sont trds grandes vis—3-vis
du diamétre stellaire. L'explication intuitive qui a mené Beals 3 ce ré@sultat est
la sulvante : si la largeur des raies en &mission est fix@e par les vitesses maxi-
males Viax & Vaax mesurées le long d'une ligne de visée passant par le coeur de
1'étoile, le remplissage de l'&mission observé entre ces deux valeurs extr@mes
peut 8tre simplement attribué au fait que la vitesse d'expansion 3, au travers de
1'enveloppe, fait des angles ayant des valeurs comprises entre 0° et 180° par
rapport 4 la direction de vis&e, L'absorption parfols présente et ddcalée vers
les courtes longueurs d'onde, ré&sulte quant 3 elle de 1'absorption du continuum
de 1'étoile par cette partie de 1'atmosph&re située devant le disque stellaire et

s'approchant de 1'observateur.

Faisant sulte aux travaux de Beals, nous citerons ceux de Menzel (1929) qui
reposent sur les mémes hypothdses et ceux de Gerasimovit (1933, 1935) qui génd-
ralisent les théories précédentes au cas de champs de vitesses non uniformes et
ol l'auteur conclut qu'un modéle d'enveloppe D.E permet de comprendre 1'évolution
des spectres de différentes novae (nova Aquilae 1918, nova Ophiuchi 3, nova
Herculis, etc.). Chandrasekhar (1934) considére des distributions de vitesses
susceptibles de caractériser le mouvement d'un atome dans les champs gravifique
et/ou radiatif d'une étoile et il tient compte, pour la premidre fois, de l'effet
d'occultation d'une partie de l'enveloppe par le disque stellaire, Wilsom (1934)
change quelque peu le mod2le de Chandrasekhar et 1'applique aux profils de raies
de la série de Balmer observés dams le spectre de 1'2toile RS Ophiuchi. Il pré-
tend pouvoir déterminer le gradient de vitesse dans l'enveloppe 3 partir du
contour des profils observés, Rosseland (1936), Bappu et Menzel (1954) et
Kuhi (1964) appliquent les mod&les quelque peu modifiés de leurs prédécesseurs 3
divers types d'objets tels gque novae, étoiles de types W-R, P Cygni, Be, T Tauri, etc.
en adoptant des distributioms ad hoc pour 1'émissivité& du gaz et en faisant ab-

straction de tout transfert radiatif dans les raies spectrales.

~

McCrea et Mitra (1936) furent les premiers i examiner le probléme du trans-—
fert dans les raies spectrales et, bien qu'ils alent &tabli la forme egacte de
1'équation de transfert radiatif appropride au cas d'enveloppes en expansion, ils
n'ont pas réussi i en donner des solutions exactes. Les premidres solutions de
cette Equation furent obtenues par Chandrasekhar (1%45a,b) pour un profil 4'ab~

sorption atomique rectangulaire dans ume atmosphire plan-paralldle et ol la
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surface de 1l'étoile agit comme un parfait absorbant (probléme de Schuster).
Rottenberg (1952) &tudie le transfert du rayonnement d'un point & un autre d'une
enveloppe concentrique géométriquement mince en expansion uniforme. Il néglige
cependant 1'existence de gradients de vitesse transversaux dans le calcul du
transfert tout en considérant la redistribution en fréquences de la radiatiomn
comme Btant due aux mouvements différentiels de l'enveloppe. Abhyankar (19%964a,
1964b, 1965) géuéralise l'approche de Rottenberg au cas d'un grand nombre de
telles enveloppes afin de pouvoir inclure l'effet des gradients de vitesse.

Néanmoins, il restreint son &tude 3 une atmosphére de type plan-paralléle,

Sobolev (1947, 1958), dams son remarquable traité "Enveloppes Stellaires en
Expansion'', présente une théorie du transfert radiatif dans un milieu homogéne,
infini et en expansion uniformément acc&lérée. Il démontre dans ce travail que
s1 la vitesse macroscopique, le long d'une ligne de visée, varie d'une quantité
égale & la vitesse d'agitation thermique des atomes sur une distance petite par
rapport aux dimensions de l'enveloppe, le champ de radiation spectrale en um point
de 1'atmosphére prend une valeur purement locale., Aussi devient-il possible, en
pratique, de ré&soudre numériquement les &quations d'équilibre statistique couplées
simultanément au champ diffus de la radiation. Sobolav (1957) généralise ses
conclusions au cas d’un milieu matériel 3 trois dimensions composé de couches
plan-paralléles pour un profil d'absorption atomique de forme tout & fait quel-
conque. Rublev (1961, 1963, 1964) se sert du mod&le développé par Sobolev pour
caleuler des profils de raies formés dans des enveloppes A.E et D.E, mais 11l
simplifie grandement le probl&me en supposant que les ccoefficients d'émission
et d'absorption sont homogdnes dans une partie de 1'atmosphére et nuls partout
ailleurs. La contribution de Lyong (1967) est seulement de généraliser le travail
de Rublev en incluant une dépendance radiale de la fonction source de fagon tout

4 fait arbitraire.

Dans une longue s&rie d'articles, Hutchings (1968a, 1968b, 1969, 1972) repro-
duit des profils de raies de type P Cygni, mais 1'énorme quantité de paramdtres
qu'il introduit dans ses mod&les tend plutdt 3 obscurcir les conditions physiques
existant au sein des atmosphdres stellaires qu'il étudie. De méme Marlborough (1969)
calcule de fagon semi-empirique des profils de raies formés dans des enveloppes
autour d'étoiles Be mais il ignore le tramsfert du rayounement, en ce sens que les

populations des niveaux atomiques sont indépendantes du champ radiatif,

Luey (1971) résoud l'&quation de transfert dans un repdre 118 au fluide avec
les deux hypoth@ses que la redistribution en fréquences de la radiation &mise par
les atomes se fait de fagon cohé&rente (voir chapitre 2, § B) et que la largeur du

coefficient atomique est négligeable vis-3-vis des mouvements différentiels de




l'enveloppe (approximation de Sobolev). De plus, Lucy traite le champ de radiation
spectrale en un point comme &tant composé de deux uniques faisceaux (approximation

d'Eddington généralisde).

Castor (1970) améliore le mod3le &tabli par Sobolev en donnant une expression
analytique pour l'intensité moyenne du champ radiatif ¢réé par le continuum de
1'étoile dans une enveloppe A.E (voir chapitre 3, § C). L'approche de Castor est
certes physiquement plus acceptable car elle suppose que dans un repére 1i8 au
fluide en mouvement les processus d'absorption et d'émission de la radiation spec-
trale sont totalement non corrélés en fréquences et directions (hypothiése de la
redistribution totale). Castor et van Blerkom (1970) et Castor et Nussbaumer (1972)
ont appliqué ce dernier modéle respectivement au cas de He IT (avec 30 niveaux)
et C IIT (avec 14 niveaux) en vue de déterminer les couditions physiques existant
dans les atmosphdres de certaines dtoiles de type W-R. Toutefois, le fait d'avoir
résolu les &quations d'&quilibre statistique en un seul point représentatif de

1'enveloppe rend leurs conclusions douteuses.

KriZ (1974, 1976) et Kuan (1975), respectivement pour les cas d'atmosphéres
8tendues autour d'@toiles Be et T Tauri, Goldreich et Kwan (1974), Scoville et
Solomon (1974) et de Jong, Chu et Dalgarno (1975) pour le cas de nuages inter—
stellaires formés de molé&cules diatomiques, comparent des profils de raies observés
3 ceux qu'ils calculent dans des enveloppes D.E. Se servant de modéles analogues
d celul proposé par Kuan et Kuhi (1975), ceux=-ci sont, par conséquent, sujets aux

mémes critiques que celles exposdes au début de cetee introduction.

Magnan (1968, 1970, 1972, 13%73), Scargle, Caroff et Noerdlinger (1970),
Caroff, Noerdlinger et Scargle (1972), Noerdlinger et Scargle (1972) ont utilisé
des méthodes numériques dites de Monte~Carlo pour caleculer le transfert de la
radiation dans des enveloppes A.E. Ces méthodes consistent 4 suivre pas i pas
un photon dans la marche al8atoire qu'il fait en fréquences et dans 1' espace entre
le point ol il a &td créd et le point ol i1 disparaflt. L'avantage de ces méthodes
est qu'elles permettent d'introduire de fagon assez simple des fonctions de redis-
tribution en fréquences compldtes, des lois de diffusion dipolaire, etc,, c'est-a-
dire qu'elles offrent la possibilitéd de tenir compte de plus de processus &lémen-
taires simples que pe le permet une approche analytique du probléme. Du fait que
la convergence de ces techniques numériques est extr8mement lente (comme la racine
carrée du temps de calcul puisqu'il faut effectuer une moyenne sur un grand nombre
d'événements), ces auteurs ont en général &tudié l'effet d'un processus physique
&lémentaire simple (par exemple : effet du choix de relle ou telle fonction de
redistribution en fréquences) au détriment d'autres facteurs plus importants’

(par exemple : variation de la densité) dont dépend la forme exacte d'un profil

de raie.




En terminant, citons sommairement dquelques travaux théoriques dans lesquels
1'gquation de transfert approprife aux milieux matédriels en mouvement a &té réso-
lue rigoureusement dans des situations géométriques ou physiques velativement
simplifiBes : par exemple, dans une atmosphdre plan-paralldle avec un gradient de
vitesse constant (Hummer et Rybicki, 1968), ocu non comnstant {(Kalkofen, 1970;
Kulander, 1971; Noerdlinger et Rybicki, 1974), ou encore dans une enveloppe &
symétrie gphérique (Kunasz et Hummer, 1974) lorsque les vitesses macroscopiques
sont de l'ordre de grandeur des vitesses d'agitation thermique des atomes. Les
difficultds auxquelles se heurtent tous ceux qui tentent de résoudre rigoureusement
1'&quation de transfert dans des cas plus réalistes {atome & plusieurs niveaux,
champ de vitesses macroscopiques, etc.), relévent essentiellement de problémes

numdriques Etroitement associés aux capacités de calecul qu'offrent les plus

grands ordinateurs actuellement disponibles.

Dans la suite de cette introduction, nous tragoms le plan général de la

présente dissertation.

Ainsi, dans le chapitre 2, nous rappelons bri&vement le formalisme utilisé
en physique du transfert (cf. Ivanov, 1973; Magnan, 1978) pour décrire 1'interac-
tion de la radiation spectrale avec un systdme matériel compos@ d'atomes. Consi-~
dérant le cas particulier des atmosphéres en expansion rapide, nous situons dans

un contexte général les hypothZses de base de notre travail.

Dans le cadre de 1'approximation de Sobolev, nous &tablissons au chapitre 3
les diverses expressions des probabilités de fuite d'un photoum, celles du champ
de radiation spectrale ainsi que la forme des &quations d'équilibre statistique
décrivant le comportement des populations des niveaux d'un atome au sein d'enve=
ioppes A.E et D.E. Nous montrons, en particulier, la différence agssentielle exis-—
tant entre les &changes radiatifs qui prennent place au sein d'enveloppes A.E et

D.E et les conséquences que celle—ci implique.

Au chapitre 4, nous &tudions numériquement le comportement de la fonction
source S;2 pour un atome i deux niveaux au sein d'enveloppes A.E et D.E. Nous
portons une attention spéciale & ces dernidres : en effet, un couplage radiatif
non local caractérise les enveloppes D.E. Nous montrons ensuite que tous ces
résultats peuvent &tre physiquement interprétés d'une manidre simple en suivant

4 la trace la marche d'um photon au sein des milieux mat&riels considérés,

Nous &tablissons au chapitre 5 les expressions des forces radiatives créées
par l'interaction de la matiBre avec le champ de radiation spectrale au sein d'en~
veloppes en expansion rapide., HNous illustroms par quelques exemples numériques le
comportement des forces radiatives agissant sur un atome i deux niveaux et nous
interprétons ces résultats au moyen de développements asymptotiques pour les cas

extrémes de milieux matériels optiquement &pais et optiquement mince i la radiation




spectrale. Nous discutons bridvement le rdle et les effets de ces forces radiatives
sur la dynamique des atmosphéres en expansion et/ou en contraction rapides autour

d'8toiles centrales.

En vue d'analyser les profils de raies de type P Cygni observ8s rdcemment dans
le spectre ultraviolet d'un grand nombre d'étoiles de type chaud et de quasars 3
grand redshift, nous déduisons au chapitre 6 les expressions générales des profils
de raies formés au sein d'enveloppes A.E et D.E. De nombreux calculs de profils
de type P Cygni sont alors présentés at interprétés en termes des paramdtres phy=
siques et gdométriques des enveloppes. Nous discutons aussi le rdle des collisions,
les effets dus i la dimemsion finie de 1'&toile ainsi que l'effet d'assombrissement

centre-bord du disque stellaire sur la formation des profils de raies,

Etant douné que la plupart des profils de type P Cygni sont observés pour des
raies de résonance composdes de deux transitions simples, nous avons généralisé
au chapitre 7 1'approche du transfert de la radiation spectrale (degré d'excita-
tion des atomes, forces radiatives, profils de raies), développée au cours des
chapitres précddents, pour le cas d'un doublet de résonance. De nombreuses appli-
cations numériques illustrant le comportement du degré d'excitation des atomes,
des forces radiatives ainsi que la formation des profils de raies au sein d'enve-
loppes A.E et D.E sont alors présentdes, et elles sont suivies d'une interprétation

physique,

Enfin, la confrontation des résultats de nos moddles théoriques avec certaines
observations spectroscopiques comstitue le chapitre 8. Les profils de raies de
type P Cygni observés i haute rédsolution au moyen des satellites astronomiques
Copernicus et I,U.E. (International Ultraviolet Explorer) pour les doublets de
résonance de C IV, Si IV, N V, etc. dans le spectrelultraviolet d'étoiles de types
Be, Of, W-R, etc. ainsi que ceux apparaissant dans le spectre de certains quasars
d grand redshift offrent un vaste champ d'applications i nos méthodes. Nous nous
sommes donc volontairement restreints dans ce travail i 1'analyse et 3 1l'interpré-
tation des profils de type P Cygni observés pour les quasars PHL 5200, RS 23,

PKS 1246~057 et PKS 0932+501. D'importants paramétres physiques caractérisant
les enveloppes de PHL 5200 et RS 23 sont alors d&duits. A partir de ces résultats,
nous sommes amenés 3 proposer unm méme schéma d'évolution liant ces quatre quasars

particuliers 3 un grand nombre d'autres.




CHAPITRE 2 - ENTREE EN MATIERE

Le but de notre travail étant d'étudier la formation de profils de raies dans
des atmosphéres en mouvement, nous SOmMLES directement amends i considérer 1'&tat
d'un gaz composé de diverses espéces atomiques en interaction avec un champ radia-
tif. L'état du gaz sera complitement décrit s'il est possible de connaitre au
cours du temps les populations des différents niveaux atomiques, exprimées en

¥ - . . e . 4 TR
concentrations numdrigues par unité de volume n,(r), ainsi que 1'intensité du
o > > " : .
champ de radiation Iu(r, n) dans chacune des raies et continua, cecl éen tout

. > . . > 4 15
point r et toute direction n de l'espace occupé par la matilére.

Si 1'état du gaz ne change pas au cours du temps, ce gaz est dit &tre dans un
&tat d'équilibre constant. La non variabilité, méme i long terme, de la forme
générale de profils observés dans les spectres d'objets galactiques (&toiles de
types P Cygni, W-R, Of, etc.) et extra-galactiques (quasars, galaxies actives, etc.)
ast suffisamment bien &tablie pour un grand nombre d'entre eux pour que nous
puissions adopter cette hypoth@se d'état 4'&quilibre constant du gaz dans la suite

de notre travail.

L'état d'équilibre d'un niveau atomique discret i est alors décrit par une
&quation d'&quilibre statistique qui fixe la concentration n, des atomes excités
dans ce niveau en égalant simplement le nombre de transitions peuplant ce niveau
au nombre de transitions qui le dépeuplent. Bien slr, un systdme complet d'Equa-
tions d'équilibre statistique, en nombre &gal i celui des niveaux atomiques dis-
crets, devrait &tre résolu globalement et couplé aux &quations générales d8crivant
le transfert de la radiation, l'&tat d'ionisation, la comservation de l'&nergie
et le mouvement de la matidre. Cependant, nos connaissances actuelles des pro-
cessus physiques prenant place dans les atmosphéres en mouvement tels que le
mécanisme d'éjection de la matidre, la nature des champs de vitesses, les types
de distribution de température et d'ionisation, etc., sont tellement incertaines
qu'il apparait impossible de pouvoir traiter le probléme ci-dessus dans toute sa
généralitd. Par exemple, la fonction température qui est implicite dans 1'é&qua-
tion de conservation d'énergie et dans les &quations hydrodynamiques dépend
étroitement des apports d'énergie (mécanique ?, acoustique ?, flux de protons
gnergétiques ?, etc.) dans l'enveloppe qui sont eux-mémes ligs au mécanisme res—

ponsable de la perte de masse de l'&toile.

Eu vue d'dlaborer un moddle self-consistant nous considérerons essentiellement
le probléme du transfert de la radiation spectrale au sein de milieux matériels en
expansion rapide tout en supposant connus, a priori, le champ de vitesses macros-—

copiques, la distribution de température, 1'8tat d'ionisation au travers de
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l'enveloppe et nous t3cherouns ensuite de dégager 1l'influence des paramdtres ainsi
introduits sur les r&sultats de nos calculs. Une comparaison entre les observa—

tions et la thorie devrait, en principe, nous permettre d'améliorer ce moddle.

A. PROCESSUS D'ABSORPTION RADIATIVE

Considérons ume transitiom entre un niveau atomique inférieur i et um niveau
supérieur j, sépar8s par ume énergie movenne hvij. Dans le paragraphe sulvant
nous rappelons brigvement le formalisme utilisé en physique du transfert
{cf. Ivanov, 1973; Magnan, 1978) pour décrire l'interaction entre un systéme

composé d'atomes et un champ de photoms dont la fréquence v est voisine de vij°

8i, fictivement, tous les atomes &taient au repos les ums par rapport aux
autres, la probabilité d'absorptiom dTv d'un photon ayant une fréquence v (définie
dans un rep@re fixe 1ié aux atomes), tombant perpendiculairement sur ume surface
&lémentaire dI, le long d'un parcours géométrique infinitésimal ds (voir fig. 2.1),
serait donnée par la fraction de la surface dI couverte par la section efficace
des atomes capables d'absorber le rayonnement i la fréquence v dans le volume

€lémentaire dV = dIds.

Fig. 2.1 Section efficace d'interaction radiative des
atomes contenus dans le volume 4V =dL - ds avec
un photon de fréquence v (voir texte). Les
échelles sont arbitraires.
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Représentant par kij 1a section efficace moyenne d'excitation d'un atome pour la
cransition radiative i = j, par q(v - vij) le profil d'absorption d'un photon 3
la fréquence v et par mu, la concentration numérique par unité de volume des atomes

peuplant le niveau i, nous trouvons

3 = Tl.k.- V., V dz
d hY] 1 ]]q(\) )d / 9
' ( 0]-)
SQlt dl:\) a..q(\) v, )dS ¥ 2
= (2» )
ou .. n.k.. 2

est appelé le coefficient moyen d'absorption par unité de volume.

I1 est bon de remarquer que, les miveaux atomiques n'étant pas infiniment
dtroits, le profil d'absorption q(v - vij) différe de la fonction de Dirac
§(v - vii). En mécanique quantique, ce phénoméne est décrit par un modéle

d'oscillation résonant qui conduit & la formule dite de Lorentz

s

R S (2.3)
1] 1T I‘2+(\)_\)ij)2

oli le profil d'absorption a &té choisi uormalisé sur une échelle de fréquences

+o0

q(\)—\)ij)d\) =1, (2.4)

-0

et ol la grandeur [ = Tr + Fc se décompose en une largeur caractéristique Fr
dépendant de la durée de vie des niveaux et ume largeur Fc associde aux perturba-
tions causdes par les particules voisines. A une fréquenmce V = Uij t T, le coeffi-

cient d'absorption vaut la moitié de sa valeur au centre de la raie.

En réalité, les atomes ne sont jamais au repos et, de fagon générale, leur
mouvement peut &tre décomposé en une partie de mouvements aléatoires de mature
thermique G et une composante non thermique 3, associde au mouvement macroscoplque
du fluide. Suite aux effets Doppler, si V=v+u représente la vitesse d'um
atome dans un certain repére et v la fréquence d'un photon, définie dauns le méme
repére, se propageant suivant une direction ;, la fréquence V' vue par cet atome

. . - -> -> -
animé d'une vitesse V+n le long de n est donnée par




10

Vs ey, e— (2.5)

et le profil d'absorption correspondant par

-

1., = -y 2 (2.8)
q(v “i,j) q(vy Vije vij) s
off la quantité vL,
N
- y—y o0
vL =y Vij - 2.7)

correspond & la fréquence qui serait vue par un observateur se déplagaunt dans un
repdre 1i8 au fluide. Comme 1'a suggéré Magnam (1973), il est commode d'appeler

vL la_fréquence locale du photon. Remarquons que si le fluide &tait au repos,

la fréquence locale v, se confondrait avec la fréquence v du photon, dé&finie dans

le repére fixe.

En vue d'obtenir le coefficient d'absorption atomique représentatif d'un
élément de volume de gaz en un point ?, il faut évidemment prendre la moyenne
du coefficient exprimé en 2.6 sur la distribution des vitesses thermiques des
atomes au méme point., Pour ce faire, considdrons un faisceau de radiation de
fréquence v se propageant suivant la direction de 1l'axe z d'un systZme cartésien
(x, ¥, 2) et notons u, la valeur de la composankte thermique des atomes suivant
cette direction. Si la distribution de vitesses thermiques des atomes dans le
niveau i est donnée par la loi de Maxwell i la température T, la fractiom dni
de ces atomes par unité de volume ayant une vitesse d'agitation thermique com-
prise entre U et 3 + d:, ol : et du sont deux vecteurs ayant respectivement pour

composantes (ux, uy, uz) et (dux, duy, duz), vaut simplement

ux EX uz ux Ez U.z
dng = B EEH I AEIAEDAU) (2.8)
ot w = 2T (2.9)
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est la vitesse moyenne d'agitation thermique des atomes de masse M, et ol par

exemple

ux 1 ux
£(z) = —m:exp(—(n?)z) . (2.10)

La probabilité dTv d'absorption de la radiation 'spectrale de fréquence V,

se propageznt le long de la direction z sera donc

: ux ux - SX uv ;% uz : %ii uz
dt.. = a.. sy d (== — i - - —
" aleSJ‘ f(‘_j )d(n_)'[ f(ﬁ”)d(—u' )f f(_ﬁ_)q(\)L ~u, \Jij)d(u.) s
el —00 —-C0
qui se simplifie facilement &
1 uz
T = ., dSI exp( (—-) )H +(\) V.0 o~ )2 d(,a:') . (2.11)
Y ij z ij

L'intégrale dans cette dernidre expression est connue sous le mom de profil de
Voigt normalisé et est le produit de convolution d'une fonction de Lorentz par une

Gaussienne,

On peut rééerire l'expression 2.11 sous la forme

dT\) a cxij@(vL-vij)ds . (2.12).

En toute gdndralitd, il se peut que le mouvement brownien des atomes s'Ecarte
d'une distribution maxwellienne. Toutefois, 1'expression 2.12 de la profondeur
optique infinitésimale dT conserverait la méme forme, avec la réserve que la

fonction @(vL -V ) dlffereralt d'un profil de Voigt.

En pdsumé, nous dirons donc que o vp = Vv, ) caractérise le prole d fabsorp-
tion défini dans le repére du fluide tout comme q(v = v, ) représente le profil

d'absorption défini dans le repére de l'atome.
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I1 est intéressant d'examiner plus attentivement la propagation d'un photoun de
fréquence v dans un milieu mat&riel entre unp point C; d'abscisse s’ = 0 on il a

€té créé, et un point Cp d'abscisse s’ = 5 (voir fig. 2.2).

Fig. 2.2 Propagation d'un photon de fréquence V au sein d'un milieu
matériel (voir texte), Les &chelles sont arbitraires,

8i ce photon de fréquence V, définie dans le repdre de l'observateur, est seulement
susceptible de provoquer des excitations radiatives du type i - j, 1la probabilité
Pv(S + ds) que ce dernier a de passer directement du point C; au point Cj

(s' = s + ds), infiniment voisin de C2, peut s'exprimer sous la forme
= 2.13
B (s+ds) = P ()P, (ds) , (2.13)

qui traduit le fait que la probabilité Pv(ds), 8valuée le long du chemin géométrrique
infinitésimal ds, est ind&pendante du chemin précédemment parcouru., Nous avons la

relation &vidente

Pv(ds) = 1--::11‘\J s (2.14)
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od la profondeur optique infinitésimale dTv est calculde en s’ = s, Substituant
1'expression obtenue pour Pv(ds) en 2,14 dans 2.13, et développant au premier
ordre en série de Taylor la probabilité Pv(s + ds), nous trouvons 1'Bquation

différentielle

de(s) = “Pv(s)dfv . (2.13)

Avee la condition triviale Pv(s’ =0) = 1, 1'intégration de l'&quation 2.15 entre

s! =0 et s’ = s conduit au ré@sultat

Pv(s) = eXP(‘TU) s (2.16)

8

ot T, =I dT\) (2.17)
0]

représente la profondeur optique du milieu matériel 2 la fréquence v entre les

points C; et Ca.

Sans aucune difficultd nous pouvons aussi établir qu’'un photon de fréquence v
émis au point C1 a ung probabilité (1 ~ 2~ ") d'stre absorbé avant d'avoir atteint
le point C; et que e vdrv représente la probabilité que ce méme photon a d'dtre
- absorbé, pour la premiére fois, le long du parcours élémentaire ds entre les

points (2 et Cs.

En résumé nous voyons donc que suivre 3 la trace la marche d'un photon de
fréquence v au sein d'un milieu matériel au repos et non homog@ne est une t3che
rendue difficile 3 cause de la relation complexe liant la profondeur optique T,
3 la variable d'espace (voir les relations 2.12 et 2.17). En effet, la distribu-
tion de la température T d'agitation thermique du gaz dont dépend le profil d'ab-
sorption ®(v - Uij) ainsi que celle de la densité ng des atomes dans le niveau
inférieur i doivent &tre connues afin de pouvoir intégrer l'expression 2.12 de

. I3

la profondeur optique infinitésimale dtv entre deux points quelconques du milieu
matériel considdra, L'introduction d'un champ de vitesses macroscopiques v rend
méme cette relation doublement compliquée i cause de la dé&pendance spatiale de la
fréquence locale vL {voir relation 2.7) qui intervient dans L'argument du profil
d'absorption. Néammoins nous mentrerons au chapitre suivant qu'en présence d'im-
portants gradients de vitesse l'approximation de Scbolev permet de rendre cette
tiche tout A fait abordable et aimsi d'obtenir une expression simple pour la
probabilité Pv(s) de propagation d'un photon au sein d'un milieu matériel en

expansion.
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B. PROCESSUS D'EMISSION RADIATIVE

Considérons maintenant les processus d'émission qui ont lieu dans les transi-

tions radiatives j - i.

Si un petit &lément de volume de gaz est illuminé par un faisceau de radia-
tion monochromatique de fréqueance v, le long d'une directien n s TIOUS POUVONS nous
demander quelle sera la forme du profil de la raie Y(V' - vy ) décrivant la distri-
bution en fréquences des photons &mis par les atomes suivant une direction de
visée n'. Supposons méme que ces atomes possddent leurs niveaux i et j infinimene
étroits, c'est—d—~dire que le profil d'absorption ¢(v - v..) reflete unlquement la
distribution de vitesses des atomes dans le niveau i, et que 1eur vitesse v reste
invariante pendant une durée d'interaction radiative du type i + j » I (diffusion
élémentaire d'un photon). Il apparalt alors trds clairement que seuls les atomes
dans le niveau i poss&dant une vitesse 6'-3 = ey = vij)/vij seront capables d4'ab-
sorber les photons de fréquence V et que, de plus, la fréquence v/ de la radiation
émise par ces atomes sera en corrélation avec les directions d'incidence m et
*)

d'émission n’', comme suit

Vo
o
vio=y +-é-'1V-(n'-n) , (2.18)
: ’ 1 v . -)-, -a-
avec en particulier v' = v si et seulement si n’ = n.

La distribution de vitesses des atomes dans le niveaw j, pour lesquels
{§| > afv - v..)/v.. s différant de celle des atomes dans le niveau i, 1l en résulte
qu'outre la dépendance divectionnelle du profil d'émission fi(v' - vij)’ ce dernier

différera ausst, en principe, du profil d'absorption ¢(v - Uij)'

On voit ainsi s'introduire naturellement la fonction de redistribution

-+ > . T - . .
R(v, n, v/, n’) qui couple de fagon probabiliste l'evenement d'absorption radia-
tive d'un photon de fréquence v suivant une direction na celui de 1'émission

radiative d'un photon 3 la fréquence v’/ le long d'ume direction o’

Si, par souci de rigueur, on veut aussi tenir compte des faits que dans un
repére 1i& 4 1l'atome la diffusion d'un photon peut se faire suivant une loi de
phase non isotrope de type Rayleigh, que les niveaux i et j ne sont pas infiniment
gtroits et voire méme sujets aux perturbations du voisinage (effets de pression),
que pendant une diffusion &lémentaire d'un photon les vitesses des atomes peuvent
varier (effet des collisions), etc., le probléme devient inabordable tamt il est

complexe et, 3 ce jour, aucun rdsultat satisfaisant n'a pu 8tre obtenu,
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La forme tré&s lourde que revBt la fonction de redistribution R(v, 3, vl K')
rend impérative 1'introduction d'une approximation qui conserve les traits physi-
ques fondamentaux du processus de redistribution en fréquences, tout en négligeant
des dérails secondaires. Dans cette approximation, connue sous le nom de redis=

la fonction de redistribution prend la forme simplificée

R({V K v! 3') = G(v=v. . 0 {(v'=v,,) (2.19)
b ] ] ij ij . .

La signification physique de 1'expression 2.19 est la suivante : lors d'une diffu-
sion élémentaire, un photon &mis avec une fr&quence v! 1le long d'une direction n’

a complétement oublié sa fréquence initiale v suivant la direction d'incidence o
et possdde une distribution en fréquences donnée par le profil d'absorption

(v - Vij)' Intuitivement, on peut s'imaginer que suite aux perturbations
aldatoires (effets de pression et collisions) des niveaux atomiques non infiniment
&troits, 1'hypothdse qu'il n'existe aucune corrélation entre les fréquences Vv et vl
soit correcte. Rigoureusement, on ne peut pas en donner de démomstratiom. Mention—
nons cependant que des formules asymptotiques (Finn, 1967; Ivanov, 1973) obtenues
i partir d'une fonction de redistribution exacte, que des expdriences visant i
vérifier L'applicabilité de la fonction RCFD (Phelps et McCobrey, 1960), que des
comparaisons de calculs numériques obtenus pour le cas d'une fonction de redistri-
bution exacte et l'approximation RCFD dans des atmosphéres statiques (Hearn, 1964;
Hummer, 1969) et dans des enveloppes & faibles gradients de vitesse (Magnan, 1968;
Mihalas et al., 1976) ont montré que L'approximation RCFD est essentiellement

bonne.

Soulignons aussi qu'un autre type d'approximation, de nature trés différente )
3 la précédente, a souvent &té utilisé dans le passé (Rottenberg, 1952;
Abhyankar, 1964a, 1964b, 1965; Lucy, 1971). Dans cette seconde approximation omn
postule que la fréquence d'un photon reste inchangée au cours d'une diffusion

élémentaire, c'est—d-dire que

R(V,3,v',0') = @(v=v; ISV (2.20)

Malheureusement, il existe des applications numériques bases sur cette hypothése
de diffusion cohérente qui contredisent les ré@sultats de plusieurs expériences

physiques (Ivanov, 1973).

Sans autre forme de justification et puisque la question reléve encore
entiérement du domaine de la physique théorique, nous adoptons tout au long de
ce travail 1'approximation RCFD pour la redistribution en fréquences des photons

émis.
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- . . - ; . . -+
Dans un repére 1lié au fluide, la fraction d'énergie &mise en un point r dans
L'intervalle de frequences [v v ot de] confinée dans l'angle solide dw autour

d'une direction n par unités de temps et de volume est donnée par

=
dE\)L = Eij (r)@(vL—vij)dedm , (2.21)

0 - == - - v ¥ - - * - *
oi la quantité eij(r) évaluée au point r représente le coefficient moyen d'émig=
sivité pour la transition j + i, défini par unités de volume, de temps, de fré-

quence et d'angle solide.

C. EQUATION DE TRANSFERT DANS LES RAIES SPECTRALES

@) Milieu matériel au repos

Suivant Ivanov (1973), nous pouvons décrire complétement le champ de radia-
tion en un point T de l'espace par une fonction de distribution (v, r, n) telle
que f(v, r, n)dv dV dw représente le nombre de photons dont la frequence est com-
prise entre v et v + dv contenus dans le volume dV prés du point T et se propageant

X L
dans 1l'angle solide dw autour de la direction n.

. ces . G s > o> .
Il est alors facile de d&finir 1'intensité spéeifique Iv(r, n) par la relation

Iv('E,K) = chvE(V,r,n) , (2.22)

dans laquelle h et ¢ sont respectivement la constante de Planmck et celle de la
vitesse de la lumidre. En effet, soient les photons dont la fréquence est com-
prise dans 1'intervalle Ev, Vot dv] qui se propagent au voisinage du point T le
long des directions contenues dans 1'angle solide dw autour de n. Il s'ensuit
que la quantité Iv(¥, M dv df dw représente 1'@nergie transférée par ces photons
par unité de temps, au travers de la surface &lémentaire df perpendiculaire 3 n
et situde au point T. la seule connaissance de Iv(;’ H) suffit donc aussi &

caractériser complétement le champ de radiatiom dans 1'espace.

Les résultats 2,12 et 2.21 &tablis aux paragraphes précédents nous permettent
d'&crire directement 1l'&quation de transfert em un point r, le long d'un axe n

ayant pour abscisse s,

Dans un milieu matériel au repos, la variation dI (s) de l'intensité& spéci-

fique I (s) entre deux points d'abscisse s + ds et s est donnée par

dIv(s) = —Iv(s) dTV+€ij@(v-vij)dS .
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ou, en se servant de la relation 2.1Z,

e,.(s)
a..(s)

1]

di, (s} _ _aij@(v_vij)(lv(s)_

as Y. (2.23)

Remarquons gue nous avons tenu compte du fait que, dans un milieu matériel au
repos, le repdre lié au fluide se confond avec celul de 1'observateur, c'est—a-
dire que v = Vi

L'intensitd moyenne de la radiation capable d'interagir en un point T avec

des atomes, via une transition radiative i = j, est alors simplement

409
-+ aw 3 >
Jij(r) = 3 oV vij)Iv(r,n)dv . (2.24)
4l ¥

B) Milieu watdriel en mouvement

Lorsque le milieu matériel est animé 4'un mouvement macroscopique, nous avons
montré au paragraphe A du présent chapitre que dans un repére 1i& au fluide la
fréquence v d'un photon, définie par rapport i un repére fixe, apparait décalée i
une fréquence locale vy (cf. rvelation 2.7). Par conséquent, les égquations 2,23 et

2.24 Bcrites dans un repére fixe 1i&8 & 1l'observateur prennent les formes respec-=

tives
a1.,(s) v £;3(8) -
N = - —- - AL
$00
> é@ _ Va_ -
at Jij(r) i (v Vijc vij)Iv(r,n)dv s (2.26)
Q=411 -0

> > . . >
dans lesquelles v, =V +n représente la composante de la vitesse macroscopique v
» ’ + ] . 3 » 4 +
dy fluide au point r suivant la direction d'incidence n. Dans le cadre de l'appro-
ximation de Sobolev, Castor (1970) a résolu 1'&quation de transfert 2.25 pour le

cas d'enveloppes A.E.

Lorsqu'on se place dans un repére 1i& au fluide, il faut raisonner en termes
de fréquence locale vy Voyons donc la forme que prend 1'équation de transfert

2.25 8crite dans un tel repére.
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Prenant en considération la relation 2.7, nous trouvons successivement

&) =1, ), (2.27)

dIv(s) BIVL(S) BIva(s) BvL

e R Tt el 228
AV, _ _ Vii v
avec 55 = El} §§S R (2.29)

oil Bvs/as représente le gradient de vitesse macroscopique suivant 1'axe s.

Substituant les trois dernidres relations dans les &quations 2.25 et 2.26,

on obtient facilement

3L, (s) v,.3v 3T (s) £..(s)
__EL_,___LQ_ME.EEL__ = - - _ i}
ds ¢ ds BvL aij¢(vL Vij)(IvL(s) aij(s)) R (2.30)
> dw, - +
et Jij(r) = Jr ar | 20V vij)IvL(r,n)de _ (2.31)
(=4]] "=

Lucy (1971) a &tudié le transfert de la radiation spectrale dans des enveloppes
A.E au moyen d'é&quations analogues. Dans le contexte de 1'approximation de Sobolev,
il suppose cependant que la redistribution en fréquences de la radiation &misge

s'effectue de fagon cohérente (voir relatiom 2.20).

En vue d'étudier le transfert de la radiation spectrale dans des enveloppes A.E,
D.E et d géométries plus complexes, nous nous plagons aussi dans un vepére lié au
flutde mais utilisons la forme intégrale de 1'équation de transfert (ef. rela-
tion 2.16). La signification physigque de cette approche, différente des deux

autres, apparaftra tr3s clairement au prochain chapitre.
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CHAPITRE 3 - CHAMP DE RADIATION ET EQUATIONS D'EQUILIBRE STATISTIQUE
DANS DES ENVELOPPES STELLAIRES EN EXPANSION RAPIDE

Dans ce chapitre, nous é&tablissons les expressions de 1'intensité moyenne du
champ de radiation spectrale au sein d'enveloppes stellaires en expansion rapide
et nous discutons sommairement la forme que rev@tent les équations d'équilibre

statistique correspondantes.

A, APPROXIMATION DE SOBOLEV

Notre &tude repose entidrement sur 1'hypothése de Sobolev (1947, 1957, 1958)
qui a introduit le comncept de probabilité@ de fuite en vue de décrire le transfert

du rayonnement spectral dans une enveloppe stellaire en expansion rapide.

L'approxzimation de Sobolev constste & supposer homogénes les propriétés phy-
siques (coeffictents d'absorption o, . et d'émigston €147 température cinétique T,
ete.) et cinématiques (gradient de vitesse 3V /Bs, ete.) de 1l'enveloppe le long de
distances spatiales AS a l'intérieur desquelles la vitesse macrcscopique Uy de
1'enveloppe varie d'une quantité Avs égale, en ordre de grandeur, 4 la vttesse
marimale u . d'agitation thermique et/ou de turbulence des atomes. Désignant
par ov /35 le gradient de vitesse macroscopique le long d'un axe d'abscisse s,

e
en un polnt r, nous avons la relation
/ avsl’ : 3.1
3s

et, pourvu que le gradient de vitesse soit .suffisamment grand (expansion rapide),

AS = 2u
max

AS sera suffisamment petit vis-i-vis des dimensioms de 1l'enveloppe, de telle sorte
que 1'approximation de Sobolev énoncée ci-dessus est justifige. S'il en est
ainsi, om comprend aisément qu'un photon émis avec une fréquence V voisine de vij
en un point T pourra soit y subir "localement" un nombre quelconque de diffusions

&lémentaires soit s'échapper "directement” du voisinage ofl il a &té créé.

B. PROBABILITE DE FULTE a;j

Dans ce second paragraphe, nous établissons 1'eaxpression de la probabilité
de fuzte B . qui représente la probabilité qu'un photon initialement émis en un
point 7 dans une transition radiative j + © & echappe divectement du voiginage ou

il a été créd, le long d'une direction quelconque .
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Soit @(vL - Uij) une fonction arbitraire décrivant le profil d'absorption de
la raie (voir fig. 3.1) dans un repére 1i& au fluide. @(vL - vij) est choisie

normalisée aprés intégration sur l'échelle de fréquences et nulle en dehors de

1'intervalle Evij - @/, v (Av/2)7] ot

Ay = Zumax'vij/c (3.2}

représente l'élargissement maximal du profil de la raie dfi aux mouvements chaotiques

des atomes.

d(VL-vy)

VOV ViV Ve
"2 ' "5

Fig. 3.1 Profil d'absorption de la raie dans un repére 1i& au
fluide (voir texte).

Négligeant les processus d'absorption et d'émission autres que les diffusions
&lémentaires des photons dans la transition radiative i 2 i, les coefficients
d'absorption aij et d'émission-eij dans un repére 1i& au fluide sont donnés res-
pectivement par
n.B. . hv., g.n.

iTiju iy (1--2 1y

o, .
ij 411 gjni

(3.3)

H
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n.A..hv..
I S R | (3.4)

et € % T ’

ng et n, Zrant les concentrations numériques par unité de volume des niveaux 1L et
i3 g5 gj, leur poids statistique et Bij’ Aji les probabilitds de transition de
Milne~Einstein.

Avec 1'hypothése de redistribution compladte en fréquences et directions (RCFD)
des photons &mis dans la raie, le rapport du coefficient d'émission Eij¢(vL - vij)
au coefficient d'absorption uijQ(UL - vij)’ i une fréquence locale Vs définit la

fonction source S.., pour la tramsitionm radiative i T j

ij

o i1
Si. = (3.5)

;s
Sij = -g-*—-ﬁ-l—' s (3.6)
Jnlvl
g0
Zhvi
avec Gij = < s (3.7)

et nous remarquons que la fonctionr source Sij est une quantitd indépendante de la

fréquence Ve dans la raie.

Soit Py un point fixe dans 1'enveloppe en mouvement ayant pour abscisse
s = 0 (voir fig. 3.2), l'axe des abscisses s &tant choisi positivement orienté

de Py 3 Q.

Supposons qu'un photon ayant une fré&quence.locale VL (voir fig. 3.1) soit
émis en Py le long de cette direction. Suite & la présence de gradients de vitesse
Bvsfas le long de s, ce photon a une probabilité PRvL(PgQ) d'8tre absorbé entre
les points Pq et Pi ayant respectivement pour abscisses s = 0 et 5 = s(vL). Au-
deld du point Py, les vitesses relatives par rvapport i Py &tant de l'ordre de

Avs = %2 Uax’ le milieu matériel est compldtement transparent aux photons de
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enveloppe

Ztoile

Fig. 3.2

Direction quelconque dans 1'enveloppe le long de
laquelie est &tudié le transfert de la radiation

spectrale {voir texte). Les &chelles sont arbi-
traires.

fréquence locale Vi définie en Py. L'expression de la probabilité PRvL(PoQ)
découle immédiatement (cf, chapitre 2, § A)

s(UL) s

PR\JL (POQ) =

v
exp (- aijq>(vL~5i=1(vs(s'>—vs(0))—vij)ds')-
0 0

V..
- - -
aijQ(vL : (vs(s) VJD)) vij)ds . (3.8)

Rappelons que le facteur exponentiel dans l'intégrale 3.8 représente la probahi-

lité qu'un photon &mis avec la fréquence locale v, en Py atteigne "sain et sauf"

le point P d'abscisse s (cf. relation 2.16) L'exposant, changé de signe, est

l'opacité du milieu entre les points Py et P.

[VS(S') - VS(O)}

Le terme supplémentaire ~ Uij/c-
qui apparait dans 1'argument du profil d'absorption traduit la
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variation de la fréquence locale v le long de 1'axe s. Enfin, le dernier facteur

L.

aljé[ LTV /c{v () - v (O)] -V, ] + ds représente la probabilité d'absorption
du photon entre les points ayant pour abscisses s et s + ds.

I1 est facile de simplifier l'équation 3.8 en effectuant les changements de

variables suivants

vy vi.av
x =y —“"“(v (s')=v_(0))-v,, , dx= —E—Jggwds' , (3.9)
ek SR
et y = VL—C (VS(s)-*vS(O))--\J].-j R dy = - gg*ds . (3.10)
Nous obtenons alors
\)L-\)ij \)L—U ij ]
PR (P Q) = exp (- -445—-®(x)dx) ql;“__¢( Ydy . (3.11)
VLo © Vij Jg_ﬁ i
y(s(v;)) %y = s
Définissant la qﬁantité Kij par
aijc
K,, = , {3.12)
ij vij§X§
a8

et supposant constants (approximation de Sobolev) les coefficients d'absorption o
et d'émission €y le gradient de vitesse avsfas’ et invariant le profil d'absorp-
tion @(vL - vij) le loug de distances spatiales AS (voir relation 3.1), la proba-

bilité PRvL(PoQ) peut Btre réécrite

- \)L-'\)
L ljd ij
PRvL(PoQ) = a;(exp(—xij d(x)dx))dy , (3.13)
y(s(v )} y

Bdquivalente 3

AV
L 'ij
PRUL<P0Q) 1—exp(—Kiij d(x)dx) . : (3.14)

y(S(vL))
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Inststons que, sans autre restriction, les quantités Eﬁj’ aij’ avs/as et

(v, = Vi) pewvent varier appréciablement sur des dchelles de distance supérieures

L

d AS. La probabilitd PR(PyQ) qu'un photon &mis & une fréquence locale v, quel-

L
conque dans le profil de la raie au point Py soit absorbd 1le long de la direction

P¢Q est donnée par
v, oA
ij 2
PR(POQ) = ¢(vL«vij)PRvL(POQ)de . (3.15)
v

v
ij 2

Se servant du changement de variable

b=v-vo, d=dv, (3.16)

et de l'expression 3.14, nous obtenons
P

A .
PR(P_Q) =J ¢(2) (1-exp(-x, .| ®(x)dx))de , (3.17)

Av t

3 y(s{v ) '

et vu la condition de normalisatioun du profil d'absorption,

Y L
2 d dl
PR(POQ) = 1+J. Eﬁ(exp(wxi. d(x)dx))— . : (3.18)
j K..
Av 1)
R y(s (v ))

-Si, le long de la direction P¢Q, le gradient de vitesse 3VS/85 est positif,

la fréquence locale VL définie en Po sera décalde i la fréquence locale

Uij = (Av/2) en P1; si par contre le gradient de vitesse est négatif, la fréquence
locale UL en Pq sera décalée & la {réquence locale uij + (Av/2) en P1., Avec le

changement de variable 3.10, nous trouvons gque

si 5> 00 y(su) = v - 2j (v (s )=v (O, (3.19)
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et puisque l'effet Doppler entre les points P; et Py est exprimé par {(voir fig. 3.1}

Eij(VS(S(UL))“vS(O)) = vL-(vij—%E) ,

1'8quation 3.19 devient

y(S(vL)) = —%2 .

On moutrerait de fagcom analogue que si BVS/BS <0 >

. AV
y(s(vL)) = .

Utilisant les résultats 3.21 et 3,22, 1'équation 3.18 se simplifie &

A
2
o 3Vs50 , PR(P.Q) = L+(exp(-« efcra(x)dx)-i)l—--
os o ij K.,
40Y 1]
2
Y

2
, av 1
et si 3?5<0 ’ PR(POQ) = 1+(1-QX?(KijJ @(x)dx))?j-‘ N

4V 1]
2

ou encore, indépendamment du signe du gradient de vitesse,

PR(POQ) = 1-(1-exp(—1'ij))/'tij .

G..C

4 1., = =
ij vi13v
J5s

(3.20)

(3.21)

(3.22)

(3.23)

(3.24)

(3.25)

(3.26)
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représente la profondeur_cptique fictive” du milieu pour la transition radiative

i + j. L'interprétation physique de la "profondeur optique fictive'" Tij

apparalt &vidente lorsqu'on substitue les relations 3.1 et 3.2 dans 3.26,

T,, = —dAg . (3.27)

En effet, la quantité Tij est simplement la profondeur optique du milieu matériel
pour les photons émis dans la raie spectrale le long de l'intervalle spatial AS &
L'intérieur duquel la vitesse macroscopique vy varie d'une quantité dgale 4 la

largeur du profil d'absorption, ewprimée en termes de vitesse Doppler.

La probabilité Blj qu'un photon &mis dans la raie em Py s'@chappe localement

iq s . . >
du milieu le long d'une direction quelconque n vaut alors
4 q q

1 L - dw
Bij —f (1 PR(POQ))M s (3.28)
Q=4]]

od 1'intégration porte sur toutes les directions de l'espace (Q = 47). Remplacant

1'équation 3.25 dans 3.28, nous trouvons enfin

1. e (= dw
fi=411

Cette derniére expression de la probabilité de fuite Bij est identique i celles
obtenues indirectement par Sobolev (1947, 1958) pour le cas d'un profil d'absorp-
tion rectangulaire, par Sobolev (1957) pour un profil d'absorption quelconque dans
un milieu matériel 3 trois dimensions composé de couches plan-paralldles, par
Castor (1970) en considérant des enveloppes A.E et par K¥iZ (1974) pour le cas
d'un profil d'absorption de type Doppler. Aussi, L'hypothése restrictive de
Castor (1970), & savoir l'{nvariance de la fonction @(vL - vij) au travers de

l'enveloppe, n'est pas une condition ndcessaire pour 1'obtention du résultat 3.29.

Si l'enveloppe en mouvement est accélérée autour d'um objet cemtral, la
probabilité Bij qu'un photon émis dans la raie en un point Py quitte 1'enveloppe

tout enti&re sans intercepter le disque de l'étoile vaut de méme
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2 L —exp (= dw
ge, = (1=exp( Tij))/Tij4H s (3.30)
Q=4T1{1-W)

oi 1'intégration couvre toutes les directions de l'espace a 1'exception de celles
interceptant le coeur de 1'8toile. L'angle solide d'intégration est donc

Q= 4m(l = W), od W est le facteur de dilution géométrique

W= 0.5(1-/1-(R*/x)?) , (3.31)

. . . e s * .
r Btant la distance du point Py au centre de l'8toile et R* le rayom stellaire.

C. CHAMP DE RADIATION DANS UNE ENVELOPPE A.E

Nous considérons ici une enveloppe stellaire 3 symétrie sphérique accElérge
extdrieurement autour d'une &toile centrale (enveloppe A.E). Soit v(r) le champ
de vitesses radiales dans 1'enveloppe et dv(r)/dr celui du gradient. 57 le
gradient de vitesse est positif dans l'enveloppe, il s'ensuit que le long de
toute divection UV (voir fig. 3.3) des atomes situds au voisinage de dewx potnts R
et R', sépards spatialement par une distance supérieure a AS (voir relation 3.1),
ne pourront pas interagir radiativement via les photons qu'ils émettent dans la
rate. En effet, désignant par 8 et 6’ respectivement les angles entre les

directions OR, OR’ et UV, nous avons

si r'>r, v v(r) ,
cos(8")> cos(8) ,

et done v(r')cos(8')> v(rdcos(®) . (3.32)

La signification de cette derniZre in&galit& est que la projection de la vitesse
macroscopique le long d'une direction quelconque dans une enveloppe A.E est une

*
fonction monotone et donc la vitesse relative Avs entre deux points R et R’ )

*) Deux points tels que R et R' seront appels par la suite "'points distants”,
et dans le cas contraire points_voisins'.
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séparés par une distance supérieure & AS sera nécessairement plus grande que la

largeur 2umax du profil d'absorption de la rale (c.q.f.d).

enveloppe

Fig. 3.3 Direction quelconque UV dans l'enveloppe le long
de laquelle est &valude la projection de la
vitesse radiale v(r)cos(8) (voir texte). Les
échelles sont arbitraires,

Au contraire, si 1'enveloppe est décé&lérde extérieurement, nous avons

si r'>r s wv(r')< v(r) ,

cos(B')> cos(8) ,

et nous ne pouvons plus affirmer la monotonie de la fomction v(r)+cos(8) le long
d'une direction quelconque dans une enveloppe D.E. Nous verrons d'ailleurs au
prochain paragraphe qu'en général il est possible de trouver des paires de points

distants entre lesquels des atomes peuvent interagir radiativement.
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Revenons au cas des enveloppes A.E. L'intensit& moyenne Jij du champ de
radiarion calculde en un point Py est définie comme étant la moyenne sur le profil
de la raie de 1l'intensit& de la radiation pouvant interagir avec un atome situd
au point Py suivant une direction quelconque de l'espace (cf. &quatiom 2.31).

En plus d'une contribution "locale" J%j due & la radiation émigse par des atomes
"ootains!, L'intensité moyenne Jij contiendra une autre contribution due & la

radiation dmise par le continuum de l'étoile.

Soit Py le point ol est &valuée la contribution locale J;j et choisissons
1'axe des abscisses s (voir fig. 3.2) orienté positivement de § & Py. L'intensité
. VL .
de 1la radiation spectrale Iij(QPq) définie & la fréquence locale vL en Py et

capable d'interagir avec un atome en Py est donnée par

0
"Legp ) = | e, 0(v i
Iij(QPO) = Eij (\)L—E (VS(S)-’VS(O))W\)]:J-)'
s'(vL)
0
exp{- aij®(vL-§ij(vs(s')-vS(O)}wij)ds')ds . (3.33)

S

Dans cette int&grale, le facteur Eij¢EVL - (vij/c)n(vs(s) - VS(U)) - vij]ds repré-
sente la quantit®@ d'énergie spectrale gmise vers le point Py par les atomes situés
dans le volume ds autour de P. Le facteur exponentiel dans 3.33 rend compte de
1'absorption subie par cette énergie le long de son trajet entre P et Po.

s'(vL) est 1'abscisse du point P au-deld duquel la fréquence de la radiation
émise ne peut plus contribuer 3 la fréquence. locale vy en Py, suite & la présence

d'effets Doppler importants.

v
L'intensité de la radiatiom Ii?(QPg) intégrée sur le profil de la raie est

simplement

vij+§_" _ .
L

Iij(QPO) = @(vL-vi.)Iij(QPo)de . (3.34)
Av J
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Adoptant un raiscnnement analogue & celui suivi au paragraphe précéddent, nous pou-
vons aisément simplifier 1'équation 3.34, Substituons 1'expression 3.33 dans 3.34
et utilisant les changements de variables définis ci-avant, i 1"exception des rela-

tions 3.21 et 3.22 qui deviennent respectivement

. ] AV
si §§s> 0, y(s' () =5, (3.35)
. 3 . Av
et si §§3< 0, y(s'(v)) = 22, (3.36)
nous obtenons
Iij(QPo) = Sij(l~(l-exp(~rij))/Tij) , (3.37)

Sij étant la fonction source définie en 3.6.

Finalement, la contribution locale Jij de 1'intensité& moyenne du champ de
radiation spectrale est obtenue en pondérant 1'&quation 3.37 sur toutes les direc~
tions de l'espace (cf. &quation 2.31). Rappelant la définition 3.29 de la proba-

bilité de fuite B!., nous trouvons successivement -

ij
1, = I, (e ) (3.38)
i 131 @I »
Q=41
1 _al
et 3 =8y, (EL) (3.39)

Cette dernidre expression pour J;j est identique i celle obtenue par Castor (1970)
qui a ré&solu l'équation de transfert dans un repdre fixe 1i& 3 1'observateur

(voir chapitre 2, § C).

8i, par commodité, nous supposons que le disque de 1'étoile &met un comtinuum
sans effet d'assombrissement centre-bord et avec une intensita Ic constante dans
l'intervalle de fréquences [v,, + V.. v(r e, V.., v(r
4 E ij ij ( max)/ ’ 1J]’ ( ma

vitesse maximale d'expansion de 1'enveloppe, 1'intensitd de la radiation

x) représentant la

IS (SPy) émise & la surface stellaire en un point S (voir fig. 3.4) et comtribuant

d la fréquence locale v_ en Py, est donnée par

L
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0
v, .
I‘C)L(SP") = I_exp(- aij‘b(\JL—é—l—’l(vS(s)—vs(O))H\)ij)ds y . (3.40)
s(UL)

enveloppe

%Ztoile

Fig. 3.4 Direction quelconque dans 1l'enveloppe joignant le
point Pg 4 la surface de 1l'&toile (volr texte).
Les échelles sont arbitraires.

Notant par s(vL) 1'abscisse du point Py au~deld duquel le milieu matériel devient
transparent 4 la radiation de fréquence locale vL en Py, le facteur exponentiel

dans 1'@quation précédente rend compte de l'absorption du continuum stellaire

entre les points P; et Py.

Intégrant 1'équation 3.40 sur le profil de la raie et se servant des change-

ments de variables utilisés précédemment, nous trouvons successivement
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v, 42
1777
c [
1°(spy) =f N @(\)L-vij)I\,L(SPo)d\)L , (3.41)
YiiTZ2o
et 1°(35P,) = Ic(l—exp(-rij))/fij'. (3.42)

Les rayons stellaires joignant le point P, étant confinés dans l'angle solide
{0 = 47W, oll W est le facteur de dilution gdométrique défini en 3.31, la contribu-

tion Ji. i 1'intensité moyenne Jij due au continuum de 1'&toile est simplement

3 . coxn (= dw
Jij = Ic./. (l~exp( Tij))/rijhﬂ R (3.43)
(=410 :
ou encore J, =183, (3.44)
ij ¢ ij
3 o (= dw
avec Sij = (l-exp( Tij))/Tijan . {3.45)
=4]W

Castor (1970) a obtenu une expression semblable pour 1'intensité moyenne du champ
radiatif J;j dans une enveloppe A.E. sz représente la probabilité qu'un photon
émis en un point queleongue de la surface stellaire interagisse avec un atome
situé en Po. Réciproquement, il représente aussi la probabilité qu'un photon

émis dans la rate en Py intercepte le disque stellaire.

En vue d'inclure l'effet d'assombrissement centre-bord du continuum stellaire,

soit
Ic(e*) = Ic¢(e*) (3.46)

1'intensité du continuum Bmis en un point S de la surface stellaire vers le point P,
(voir fig. 3.4), la loi d'assombrissement ayant &td choisie telle que Y(o* = 0) = 1,
Dans ce cas, il est trivial de montrer que 1'expression du champ de radiation J;j

devient
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Jg’j = ICB?_'J. ) (3.47)
L _ - dw
avec Bij = (8% (1-exp( Tij))/Tij4H . {3.48)
Q=410

La relation liant l'angle 6% 3 l'angle solide w est aussi immédiate

§% = arcsiu(ﬁ;—/b(l—-—‘"’;n)z) . : (3.49)

D. CHAMP DF RADIATION DANS UNE ENVELOPPE D.E

Afin d'illustrer dans les chapitres ult&rieurs le transfert de la radiation
dans des enveloppes stellaires 2 symétrie sphérique, décélérées extdrieurement
autour d'une &toile centrale (enveloppes D.E), nous considérons les champs de

vitesses v{(r) du type

v(r) = vo(%ﬁﬁg R (3.50)
et v = v V@& (3.51)

Dans ces relations, v, est la vitesse de 1'emveloppe i la surface stellaire,

9
2 = 0.5, 1, 2 est un paramétre positif traduisant une déc&lérationm du milieu
matériel et v_ représente 14 vitesse d'échappement au champ gravifique de 1'objet
central. Adoptant ces champs de vitesses caractérisés par un gradient radial de
vitesse dv(r)/dr négatif dans l'enveloppe, il est possible de trouver un poisdt
distant R’ (voir fig. 3.3) le long de certaines directions UV ayant une vitesse

relative nulle par rapport 4 un point fixe R, c'est-i~dire tel que
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v(rlcos(8) = v(r')ecos(g8') » (3.52)

avec rsin{B) = r'sin(8') . {(3.53)

Reportant au chapitre 4 le détail des calculs, nous illustrons dans les figures
3.5-3.7 et 3.8 les lieux géométriques des points R’ qui satisfont aux &quations 3.52
et 3.33 respectivement pour les valeurs du paramétre £ = 0.5, 1, 2 (relation 3,50)
et v = 0.3 v, (relation 3.51), par rapport & différents points fixes R dans
l'enveloppe. Dans ces figures, nous avons librement choisi de limiter 1'extension

] = = *
de 1'enveloppe 3 ¥ oax 5R™,

enveloppe

Fig. 3.5 Lieux géométriques des points R’ par rapport aux points fixes
Ri(r = R*), Ry (r = 2R™), Ry (r = 4R*) et Ry (r = 5R™)
pour la valeur du paramdtre de décélération 2 = 0.5 (voir texte).
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enveloppe

Fig. 3.6 Lieux glométriques des points R’ par rapport aux points fixes
R (r = R¥), Ry (r = 2R*), Ry (r = 4R*) et Ry (r = 5R¥)
pour la valeur du paramdtre de décélération % =1 {voir texte).

enveloppe

|

ztoile

Fig. 3.7 Lieux géométriques des Eoints R' par rapport aux points fixes
Ry (r = R*), Ry (r = 2R), Ry (r = 4R") et Ry (r = 5R)
pour la valeur du paramétre de décélération & = 2 (voir texte).
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enveloppe

“toile

Fig. 3.8 Lieux geometrlques des 501nts R’ par rapport aux p01nts fixes
Ry (r = R* Y, Rz {r = 2R™), R: (r = 4R™) et Ry (r =5 R* )]
pour la valeur de la vitesse d'&chappement v = 0.3 v, {voir
texte)}.

On comprend alovrs aisdément que l'intensité moyenne du champ de radiation Jij
en un point Cy (voir fig. 3.9) eontiendra une comtribution sz due 4 la radiation

émise par des atomes situés au voisinage du lieu géométrique (Cqy, Cf).

v
L'intensité de la radiation Ii?(c', Co) émise par des atomes situds dans le
voisinage du point C§ vers le point Cq, & la fréquence locale Ve définie en Cq,

est donnée par

Sz(\) ) \)
I:?(C',Co) = ‘[ £y ¢(“ (V (S)'V (G)))-

Sl(VL)

Sz(V )] v,
exp(- 00 -1 (v (s")=v_(0)))ds")ds , (3.54)

8
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oii le point C' ayant pour abscisse s =10 (voir fig. 3.9) est distant de G d'une

valeur

L
§s = e (3.55)

Choisissant d'orienter positivement les axes d'abscisses s et t dans le sens C{Co,
les limites d'intégration sl(vL) et sa(vL) représentent les abscisses des points
c{ et C§ qui définissent le voisinage autour de Cp contenant les atomes capables

de contribuer i la radiation de frégquence V. définie en Cg.

enveloppe

%toile

Fig. 3.9 Paire de points distants Co et C{ entre lesquels
est étudié le transfert de la radiation au sein
d'une enveloppe D.E (voir texte). Les &chelles
sont arbitraires.
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Se servant des changements de variables

\)i . \Ji.avs
X = “zﬂl(vs(s')"vS(O)) ’ dx = “E—lgg-dS' 5 (3.56)
Yij vl.avs
at y = = )=y (0)) dy = -=*==3ds (3.57)

nous obtenons

v Y(sl(vL)) ¥
L, €. .8(y)exp( 8 e
1..(c’, = .. - ..
ij 0 1;2(v)exp o (x) Dy dx) vijéz&dy .(3.58)
s

QM e
mLﬁ

y(Sz(VL)) y(Sz(vL))

Rappelant la défiunition 3.26 de la profondeur optique fictive Tij et 8tablis-

sant les relations suivantes

. v Av .
s w0 0 v =, yaiup)= 48 (3.59)
et
: v Av A
si 35 0 y(s2(vp)) = +=, y(s: (v )= -52 ; (3.60)

nous pouvons simplifier facilement 1'Equation 3.58 en suivant un raisonnement

analogue 3 celui du paragraphe précédent

v
L 1 - ' - - T
Iij(C 3Co) = Sij(C ) (1-exp( Tij(C M, (3.61)

ol les quantités Sij et fij sont &valuées au point C’. Vu la proximité des points
€y et C' (cf. relation 3.55, Iés[ < A8) le second membre de 1'équation 3,61 peut

&tre calculé indifféremment au point C,. Soit

AV}
Ii?(C',Co) = 8;5(Ch) Qmexp (-7, (6))) . (3.62)

v
L'intensité de la radiation spectrale Ii?(c', Cq¢) atteignant un atome en Cg

sera atténufe par les atomes situds dans le voisinage de Cp comme suit :
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\)L \)L 0 \)i.
Iij(cﬂ) = Iij(c'lCO)exp(“ aij(b(vL—E"J(Vt(t)—'vt(o))_\)ij)dt) ’ (3'63)

t(vL)

t = t(vL)et ¢ = 0 dtant les abscisses des points C, et Co. Ces derniers limitent
le voisinage contenmant les atomes capables d'absorber la radiation de fréquence Vy s

définie en Cq.

v
L'intensitd moyenne de la radiatiom Ii?(co) intégrée sur le profil de la raie

d'un atome en Cp vaut

Ay
Y1372 v
' L
Iij(co,co) = ai(vL_vij)Iij(c°)de . (3.64)
ij 2

Simplifiant ce type d'expression comme auparavant, il en résulte

Iij(Cé,Cu) = Sij(l-exp(“fij))(1-exp(-Tij))/Tij ) (3.65)

ol les quantités Sij’ Tij sont calculées en C§ et Ty en Cy. Pour &tablir ce
résultat nous avons dil supposer que les propriétés physiques et cinématiques du
milieu matériel ne changent pas le long d'intervalles spatiaux 3 l'int@rieur des-
quels la vitesse macroscopique varie d'une quantité &gale & une double largeur du
profil d'absorption, exprimée en termes de vitesse Doppler. Cette condition n'est
gvidemment pas restrictive dams le cadre de 1'approximation de Sobolev (voir para-

graphe A) qui est & la base de nos hypothéses.

Finalement, la contribution Jij a4 l'intensité moyenne du champ de radiation,
en un point fixe Cy, due aux atomes situés en des points distants ¢§ est domnée

par

2 - t - | T - - g.".‘.’.
Jij Sij(l exp ( Tij))(l exp( Tij))/Tij4H . (3.66)
2(Cy,Ch)
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ol l'intégration est &tendue & toutes les directious de 1l'espace pour lesquelles

le syst@me d'équatioms 3.52, 3.53 est vérifié.

Marti et Noerdlinger (1977) et Rybicki et Hummer (1978), se plagant dans un
repére fixe lié & 1l'observateur, ont confirmé indépendamment 1'expression 3.66 pour

la contribution Jij du champ de rayonnement spectral dans une enveloppe D.E.

I1 est clair que la contribution locale J;j du champ de radiation, &tablie
dans le cas d'enveloppes A.E (cf. &quation 3.39) veste identique au sein d'une en-—
veloppe D.E. Concernant la contribution sz due au continuum de l1'&tocile centrale,
un simple examen des figures 3.5-3.8 montre que les rayons émergeant des environs
du bord du disque stellaire interceptent le long de leur trajet vers um point Cq
le lieu géométrique (Cy, Cf) dé&fini ci-dessus. WNous devons donc remplacer 1'ex-

pression J;j par

5 - ] .
Jij IcBij s (3.67)
s .| GresCrTi), oy
avec Bij /o Ti; exp( Tij)4H , (3.68)

I

1

A . . -7
oll la probabilité de fuite sz diffdre de B;j en ce sens que le facteur e J
rend compte de la probabilitd qu'un photon &mis Z la surface stellaire ne soit pas

absorbé dans le voisinage d'un point distant Cf.

Si 1'on veut tenir compte d'une loi d'assombrissement centre-bord P(8%)
(cf. relation 3.46} pour le continuum stellaire, nous trouvons par um procédd

-

analogue 3 celui du paragraphe précédent que

si_ 5¢
I3 =18, (3.69)
st _ #y mexp(-T;3) o1 ydw
avec Sij ‘/p p(e )-—ﬂ*?zg——lé—-exp( Tij A (3.70)
Q=41W

B;; gtant la probabilité qu'un photon &mis en un point quelconque de la surface

stellaire interagisse "pour la premidre fois" avec un atome situé au point Cq.
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E. EQUATIONS D'EQUILIBRE STATISTIQUE

En vue de déterminer les populations o, des niveaux d'un atome, nous examinons
brisvement la forme que prennent les termes des &quations d'équilibre statistique
correspondant aux processus radiatifs dans les raies spectrales. De fagon générale,

si 1'état d'équilibre du gaz est constant au cours du temps, on a

Pom 1,2, (3.71)

ot les quantités Ri et Ci sont les taux de population par unités de temps et de
yolume du niveau atomique i, dus respectivement aux processus radiatifs et colli-

sionnels,

En se limitant aux seuls &changes radiatifs entre deux niveaux atomiques

discrets i et j (j > i), le taux de population Rij du niveau i peut s'écrire

e n.A..+#(n.B,.-n.B. )., . (3.72)
Rj = myhyp(myBymmiBi 1

o} Cas d'une enveloppe A.E

Les résultats obtenus au paragraphe C pour les différentes parties du champ

de rayonnement au sein d'une enveloppe A.E peuvent gtre condensés sous la forme

- al 3
Jij Sij(l Bij)+IcBij . (3.73)

81, en premiére approximation, nous supposons que le milieu matériel est isotrope,

nous trouvons

3 - 1
Bij = wBij . (3.74)

Tenant compte de la relatiom 3.6 pour la fonction source Sij et de l'approximation
3.74 pour Bij, substituons 1'expression de l'intensité moyenne dans 3,72 par celle

donnée en 3.73. Il en résulte

ﬁi(l—ei.) 1
Rij= njA},i+(niji‘-niBij)(n-g—*—l"‘ _ + wBijIc) . (3.75)

181




42

Rappelant les relations bien connues entre les probabilités de transition de

Milne-Einstein

.. = 0..B,. .B,, = g.,B,. .76
AJl GlJBJl et nglJ gJBJL ’ (3.76)

N

liexpression du taux de population Rij se gsimplifie &

Rij (n AJ +(n, BJ ;7D B. )WIC) . (3.77)

Le facteur n.4,, + (n,B,. = n,B,.)WI apparaissant dans 3.77 est identique au
3 Ji J i1 1 13 <

taux de populatiomn R. i donné en 3.72 pour lequel J. i = WIC. Le dénommant R 13’

celui-ci représente le taux de population du niveau i lorsque les atomes sont

plongés dans un milieu transparent au repos en présence du champ de radiation

stellaire géométriquement dilud., Notre premidre conclusion est qu'en présence de

gradients de vitesse &levés, tels que 81 v 1, le raux de population Rij se con-

fond avec RDJ

Supposons, au contraire que la probabilité de fuite B!J goit inférieure &

l'unité. Nous pouvons rééerire le taux de population Rij donné en 3.77 sous la

forme
R,, = n,A' . +(n,B! =n,B! NI , (3.78)
ij 37 L i3 i1 e
avec A, = Bl A, 5. = gl B et =gl B, . (3.79)
ji ij J ’ J ij Jl J ij 1J

Notre seconde conclusion est que si la probabilitéd de fuite 81J est inférieure

8 l'unité, le taux radiatif R, 1 de population du niveau i est le méme que celui
donné dans un milieu transparent au repos en présence du champ de radiation
stellaire J.j = WI » Toutefois, l'affinité radiative (AJ sy B.., Bij) des atomes

ii
pour la tran51tlon i2]j est diminude dans le rapport Bl /1.

8i nous négligeons dans 1'expression 3.73 la contrlbutlon J? i3 due au continuum

stellaire, nous obtenons pour le taux de population du niveau i
R,., = n.A,.B), . (3.80)
1] J 3l 13

Cette derniére expression pour Rij est celle qui apparalt dans les &quations
d'équilibre statistique traitées par Sobolev (1947, 1958), Il a d'ailleurs

établi cette relation sur la base d'un raisonnement intuitif mais il a négligs
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de tenir compte de la contribution 3.44 dams 1'expression du champ de radiation

spectrale J,,.
1]

Les termes additionnels de population radiative et/ou collisionnelle contenus
dans les équations d'&quilibre statistique 3.71 sont indépendants de la présence
de mouvements dans 1'enveloppe. Si ces équations peuvent &tre résolues en chaque
point d'une enveloppe A.E, la quantité d'énergie totale Eij Emise dans une raie

spectrale vaut

- 2
Eij hvij njAjiBijdV s (3.81)

oii 1'intégration couvre tout le volume V occupé par l'enveloppe.

B) Cas_d'une_enveloppe D.E

L'intensitd moyenne du champ de radiation spectrale Jij au sein d'une enveloppe

D.E {voir paragraphe D) vaut

= _nl 5 ' - T - - d_w.
Jij Sij(l Bij)+IcBij+ Sij(l exp ( Tij))(l exp{ Tij))/T1j4H'(3'82)
Q(CO’C('))

- ¥ -+ » - » - 3 L .
Nous situant en un point r, suffisamment &loigné de 1'objet central (voir figs 3.5-

3.8), nous pouvons écrire avec une bonne approximation

5 ~ 3 t ~ - .
Bij = Bij et (Cy,CH 2M[-41W (3.83)

En vue de trouver une expression simple pour 1'intensité moyenne Jij’ supposons
que les propriétés physiques du milieu matériel soient quasiment isotropes et

homogdnes. Nous avons alors

1
= -gt 1 +s..(1~ -t. )R, (5=W) (3.84)
Jij Sij(l Bij)+1cwsij+slj(1 exp( le))Bljcz_ _)

Le wéme raisonnement qui nous a conduit 3 l'expression 3.77 pour le taux de popu-

latien radiative‘Rij dans le cas d'une enveloppe A.E nous donne maintenant

1
= At -1~ . = -
Rij = Bij(njAji(l {1~exp( Tij))(2 WD+(niji niBij)WIc) . (3.85)
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En présence d'importants gradients de v1tesse, tels que Bl vl (Tij << 1), le
taux de population RLJ se confond avec R i Nous concluons donc que dans une
enveloppe D.E, lorsque la profondeur optique fiective Tij est inférieure 3 1l'unité,
le terme de couplage de la radiation entre atomes distants devient négligeable et
les populations des niveaux atomiques se comportent comme si les atomes &taient
plongés dans un milieu transparent au repos en présence du seul champ de radiation

stellaire gdomdtriquement diluéd,

Si la probabilité de fuite est inférieure i l'unité (Bij << 1, Tij >> 1),

taux de population radiative peut 8tre réécrit

I}

. nA" +(n.Bll=-n, B! W , (3.86)
13 3733 iTit e

1t 1 1 = pl
i o= =+ = £ . 3.87
avee AJl BJ-J Jl( ) BlJ it ¢ 1.] 813 ij ( )

Notre seconde conclusion est que si la profondeur optique fictive Tij est supérieure
& 1'unité, le taux de population Rij du niveau i est le méme que celui donnd dans

un milieu transparent au repos baigné par le seul champ de radiation stellaire
géométriquement dilué. Cependant, l'affinité radiative des atomes est diminuée

dans le rapport 8! J/1 pour les probabilit&s de transition Bji et B. i et dans le

rapport BI (-an)/l pour la probabilité de transition spontanée AJ..

Le couplage radiatif entre atomes distants prend done toute som importance
dans une enveloppe D.E optiquement épaisse 4 la vadiation spectrale. Par exemple,
pour le cas d'un atome 3 deux niveaux (i =1, j=2), si les transitions radiatives
1 7 2 dominent les autres processus d'excitation {collisions, etc.), le terme de
couplage radiatif J.j aura pour effet de surpeupler le niveau supérieur par un
facteur d'ordre 2. En effet (voir relations 3.79 et 3.87), suffisamment loin de

‘objet 1 AL, =) n./Bl. =BY /B, = 1,
l'cbjet central, nous avons A31/A31 4 alors que BJl/BJl B J/BlJ 1

81 le systéme d'équations d'équilibre statistique 3.71 peut &tre résolu en
chaque point d'une enveloppe D.E, la quantité d'énergie totale Eij émise dans une

raie spectrale est domnée par

- 4
Eij hVij njAjiBijdV R (3.88)
A
~ dw
ou ng = (l-exp(-T ))/T .exp( T )4H (3.89)

Q=Q(C0,CE)-4HW
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représente la probabilité qu'un photon émis dans la transition radiative j + i
s'échappe, en une seule fois, de l'enveloppe D.E sans intercepter le disque stel-

laire.

F. CONCLUSIONS

Utilisant la forme intégrale de l'&quation de transfert dans un repére 1i8
au fluide (cf. velatioms 2.16, 3.8, 3.33, 3.40, 3.54 et 3.63) nous avons Etabli
(Surdej, 1977), dans le cadre de l'approximation de Sobolev, les expressions des
différentes probabilités de fuite ainsi que celles des diverses composantes du

champ de radiation spectrale dans un milieu matériel en expausion rapide.

Considérant que la forme du profil d'absorption de la raie atomique ¢(vL - vij)
peut varier d'un point & l'autre d'une enveloppe A.E et tenant compte de l'effet
d'assombrissement centre-bord du disque stellaire, nous avons géndralisé les
expressions de 1'intensité moyenne locale Jij et celle due au continuum de
1'étoile J;j, &tablies précédemmént dans un tout autre formalisme par Sobolev (1947,

1958) et Castor (1970).

Pour le cas des enveloppes D.E nous avons montré qu'il &tait nécessaire d'in-
clure un couplage radiatif entre atomes distants et ceci nous a conduit aux ex-—
5 ] pour les nouvelles composantes du champ de radiation. Nos
résultats ont &té récemment confirmés par Marti et Noerdlinger (1977) et par

Rybicki et Hummer (1978).

pressions Ji et Ji

En discutant la forme simplifiée des &quations d'&quilibre statistique au
paragraphe E, nous avons conclu qu'en présence d'importants gradients de vitesse
tels que Bij n 1, les populations des niveaux atomiques se comportaient comme si
les atomes étaient plongés dans un milieu transparent au vepos illuminé par le
champ de radiation stellaire Jij = WIQ. Si 1'approximation B;j ~ 1 est réalisée
pour les tramsitions d'une s&rie principale d'un atome et donc, a fortiori, pour
tout autre transition atomique, le syst@me d'équations d'8quilibre statistique se
simplifie & celui décrivant le comportement des niveaux atomiques dans un milieu
transparent au repos en présence de l'unique champ de radiationm stellaire.

Struve et Wurm (1938), Wellmann (1955) et Ghobros (1962) ont résolu de fagon
approximative de tels systémes d'équations pour le cas d'un atome d'hélium et

ont rendu compte de la surpopulation des niveaux métastables 2's, 2%s et d'autres
(22P, atc.) comme dtant due aux effets de dilution géométrique dans des atmosphéres
étendues au repos. De facon analogue, l'intensit@ anormalement glevée de certaines
raies en absorption lég8rement décalBes vers les courtes longueurs d'onde, issues
de niveaux métastables (Swings et Struve, 1941; Hutchings, 1968a; Sobolev, 1958, etc.
et d'autres niveaux (Hutehings, 1968a; Walborn, 19755 etc.) dans les spectres

d'étoiles de types W-R, Of, etc. peut &tre simplement interprétée comme gtant due




46

aux effets de dilution dans ces régions de l'enveloppe en mouvement oi la condition
B;j = 1 est satisfaite pour les transitions radiatives euntre les niveaux atomiques

diserets i, j.

Enfin, nous avons montré que le couplage radiatif entre atomes distants au
sein d'une enveloppe D.E prend toute son importance lorsque le milieu matédriel est
optiquement &pais 3 la radiation spectrale et nous avons pu ainsi prédire qualita~
tivement que le degré d'excitation des atomes présenterait des &carts de 1l'ordre
de 100%Z si on négligealt la composante additionnelle Jij du champ de radiation
spectrale. Comme nous le verrons au prochain chapitre (Surdej, 1978a), ces
conclusions sont en parfait accord avec les résultats d'applications numériques
décrivant le comportement de la fonection source 512 d'un atome 3 deux niveaux au

sein d'enveloppes D.E.
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CHAPITRE 4 - APPLICATIONS NUMERIQUES DU TRANSFERT RADIATIF
DANS DES ENVELOPPES A.E et D.E:
FONCTION SOURCE POUR UN ATOME A DEUX NIVEAUX

Durant la dernidre décennie, les nombreuses observations spectroscopigues
d'étoiles chaudes de types W-R, Of, P Cygni, etec., réalises au moyen de satellites
astronomiques, ainsi que de quasars & grand redshift ont considérablement élargi
l'échantillon de profils de raies de type P Cygni, associés aux raies ultraviolettes

de résonance de divers ions.

Paymi les profils observés, ceux classés de type I par Beals (1955) pour les-
quele la largeur équivalente B de la composante en émisston est & peu prés égale
4 celle Ewab de la composante en absorption (voir fig. 4.1) ont un intérdt tout
particulier. En effet, si on suppose qu'un photon &mis & la surface de 1'étoile
possdde une probabilité nulle d'8tre détruit au cours des diffusions qu'il subit
en traversant le milieu matériel en mouvement, il en résulte que Ewem = Ewab en
vertu du principe de conservation d'énergie. Pour ces profils de raies, il est
donc trds vraisemblable que le processus d'excitation des atomes est di aux excita-
tions radiatives, 3 partir du niveau fondamental i = 1, par les photons de résonance

ayant une fréquence v, = Viz.

L

)

EWem

EWap

>y

Fig. 4.1 Profil de raie de type P Cygni I pour
lequel Ewem = Ewab (voir texte).

Ceci nous conduit naturellement i &tudier le transfert de la radiation réso—

nante au travers d'enveloppes en expansion, pour le cas d'un atome 3 deux niveaux.
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Al APPLICATIONS NUMERIQUES

De fagon tout & fait générale, l'équation d'équilibre statistique 3.71 qui

régit la population du niveau fondamental d'um atome 3 deux niveaux est

np87)+(nyBs =0y Byp)Jy2+03C21=1,Cy3 = O, (4.1)

les probabilités d'excitation et de désexcitation collisionnelles C12 et Czy étant

lides par la relation .

g168;5 = 82C21EXP(“hV12/kTe) s (4.2)

ol Te représente la température &lectronique de 1'enveloppe au point ol sont

évaluées les probabilités.

Lorsqu'on fait usage des relations 3.76 et 4.2 dans 1'dquation 4.1, on montre
facilement (cf. Mihalas, 1970) que 1'expression de la fonetion source S1z2, définie

en 3.6, se simplifie en

S12 = (1-6)312+€BU12(TE) . {4.3)

La quantité Buxg(Te) est la fonction de Planck calculée i la température Ta et

o G2 (Q-exp(~hv1a/kT.))
Az14Cz) (1-exp(-hv12/kT,))

(4.4)

rend compte de la probabilité de désexcitation d'un atome par collisions. C'est
pourquoi la quantité € est parfois appeléde la probabilit& de destruction du photon.
5t un photon émis dans la transition radiative 2 — 1 posséde une probabilité nulle
d'étre détruit (¢ = 0) alors la fonetion source Sys se confond identiquement avec

L'intensitd moyenne Jy1» du champ de radiation spectrale, c'est-d-dire que

812 = Jpa (4.5)

En vue d'isoler le rdle spécifique du transfert des photons de résonance
dans des milieux matériels en mouvement, supposons qu'il y a conservation dans
L'enveloppe du nombre d'atomes ng, correspondant i une espéce d'ions, &jectds 3
la surface de 1'étoile. L'équation de continuité implique que la concentration

. 4 - L -
volumique n(r) des atomes en un point r est fixée par
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nir) = nO%%;T"%? R (4.6)

vp et v(r) dtant les vitesses de 1'enveloppe respectivement 2 la surface de

>
1'&toile et au point r, et ol

L = r/R% (4.7

. et - » . - * -
représente la distance du point r au centre de l'dtoile, exprimde en unitds de

. *
rayon stellaire R .

o) Milieu transparent

Si on suppose que le disque de 1'étoile Emet un continuum sans effet d'assom-
brissement centre-bord et avec une intensité I donnée par la fomction. de Planck

3 la température T de surface de 1'&toile, 1'expression de 1'intensité moyenne Jy»

J12 = WIC , (4.8)

oli le facteur W, défini en 3.31, rend compte de la dilution géométrique du champ
de radiation stellaire. La fouction source pour un atome i deux niveaux dans un

milieu transparent vaut donc simplement

Sy = WL, , (4.9)

et son comportement cb&it, avec une bonne approximation, 3 une loi em 1/L? pour

L>1.
8) Enveloppe A.E

Considérant des distributions de vitesses analogues & celles adoptes par

Kuan et Kuhi (1975) dans leur étude d'étoiles de type P Cygni, & savolir

v(r) = vol ¥ (4.10)
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od & (& = =0.5, ~1, ~2) est un paramétre négatif traduisant une accélération du
milieu matériel, le champ de radiation spectrale avec lequel un atome i deux ni-

veaux peut interagir dans une enveloppe A.E (veoir chapitre 3, & C) vaut

Jiz = $12(1-8{,)+1.8}; . (4.11)

Nous rappelons que dans cette dernidre expression B}z (voir relatiom 3.29) repré-
sente la probabilité de fuite locale d'un photon &émis dans la transition 2 -+ 1 et
8?2 (voir relation 3.45) la probabilité qu'un photon s'@chappe localement de
l'enveloppe en interceptant le disque de 1'&toile. Combinant les relations 4.5

et 4,11, nous obtenons

S12= I.Bis/Bls . (4,12)

Les différentes expressions définies ci-dessous

1GS = logm(slg) s (4.13)
LGBl = logio(Blz) , (4.14)
et LGB3 = log;¢(Bi,) (4.15)

seront utilisées dans la suite pour illustrer le comportement des conditioms

physiques existant au sein d'enveloppes A.E.

Y) Enveloppe D.E

Pour le cas des enveloppes D.E, nous adoptons les champs de vitesses donnés
par la relation 4,10 ol £ (& = 0,5, 1, 2) est cette fois un paramétre positif
traduisant une décélération du milieu matériel autour de l'objet central, Nous

considérerons aussi le champ de vitesses

v(r) = v /el (4.16)

o
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qui décrit le mouvement d'un atome initialement diecté 3 la surface de l'Etoile
avec une vitesse vg, et ensuite d&c@l&ré dans le champ gravifique de 1'objet
central. v_ représente la vitesse d'échappement au champ de gravitation stellaire
et remarquons que le cas v = 0 correspond celui donné par la relation 4.10 pour

a
1a valeur du paramétre de décélération £ = 0.3,

Au sein d'une enveloppe D.E, un atome & deux niveaur interagit avec le champ
de radiation J1: créé par le continuum stellaire, par la radiation spectrale dmise
dans son voisinage et par celui dii & la radiation émise par des atomes situds en

des points distants (voir chapitre 3, § D)

Jiz = $12(1-B12)+IcBio+ ${2 (Lmexp (-1} 2)) (1=exp(~T12)) /71255 -

2(Co,C5)
(4.17)

Rappelons que les quantités S{z et Ti1, dans le second membre de cette relation sont
calculées aux points distants Cy par rapport 3 Gy ol est &valud Jya. Pour ce
faire, nous devons résoudre le systéme d'équations 3.52, 3.53 afin de déterminer

le couple de valeurs (L', 8') en Cg qui correspond 3 un couple donné (L, 8) en Co.
Pour les champs de vitesses décrits par la relationm 4.10, liminant le facteur
cos(8) dans 3.52 au moyen de la relation 3.53, nous obtenons facilement la rela~

tion suivante

sin2(6)s2¥(s2-1)~cos?(8) (s2%-1) = 0 , (4.18)

oli la quantitd s est d&finie par

s = L/L' ., {(4.19)

Notant que 8 = 1 est une solution triviale de 1'&quation 4.18, on trouve que si &

est demi-impair (& = 0.5, 1.5, ...), l'équation 4.18 se simplifie &

22+1+32£ 22~l+52£—2

sin?(8) (s Y=cos?(8) (s Feritl) = 0 . (4.20)

De méme, si & est entier (L =1, 2, ,..), on a

2% 2. 20-4
s

s 2102 (8)-cos? (8) (s2X %4 Fouu#1) =0 . (4.21)
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Finalement, remplagant £ par les valeurs respectives 0,5 et 1, 2 dans les relatioms

4.20 et 4,21, nous obtenons les solutions uniques pour s

2 1

18203, s = 50 (e iiriet 0 (4.22)
si =1 , s = 1l/tg(B) , (4.23)
et si f=2 , s = /(1+/1+4tg? (8))/2tg2 (8) . (4.24)
La valeur de l'angle 8’ nous est fournie par 1'équation 3.53,
8' = arcsin(s*sin{8)) , (4.25)

et par conséquent, le couple de valeurs (L', 8') est entidrement fixé pour un

couple donné (L, 8},

Les figures 3.5, 3.6 et 3.7, présentdes au chapitre précédent, illustrent
les lieux gdométriques (Cu, C;) des points distants C;, donnés par les relations
4.22-4.25 pour les différentes valeurs du paramdtre £ = 0.5, 1, 2, et, par

rapport 4 divers points fixes Co (L =1, 2, 4, 5) dans 1'enveloppe.

En vue d'effectuer 1'intégration du terme de couplage radiatif (voir équa-
tion 4.17) par rapport 3 la variable angulaire 6, il est intéressant d'établir
les expressions des limites d'int&gration Bc, 83 et Bm (voir fig. 3.5). Ces

angles sont tels que

si eefec,ea[, l<L' <L,
(4.28)

3 T
at si 0€ [ea,euj , LeL'sL o,

ot Lmax représente 1l'extension maximale de 1'enveloppe D.E. Remplagant s par les
valeurs respectives s = L, 1, L/Lmax dans les relatioms 4.20 pour £ = 0.5 et 4,21

pour £ = 1, 2, nous trouvons
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;0= 6 =arcos (il
si 2=0.5 , JSarcos(VTaiT7)

0, =arcos§/3) » 3 4.27)

z
g = /(L/Lmax) +L/Lmax )
ef m——arcos (L/L )2+L/L 1 N
max max

. e _ L
si %=1 s Sc-arcos(W;T) s

ea=arcos (l\/i') s }' (4.28)

L/

L
Max

at emmarc:os( oL +1) s
max

2
5} =arcos(-—L——) ’

x
¢ VL*4+L2+1

et si =2

Ga=arcos (—17:?) s } (4.29)

L )?
et 6 =arcos( i )
m \KL/Lmax) +(L/Lmax) +1

) .
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Ces derniéres relations apparaltront tr&s utiles au prochain paragraphe lorsque
nous rendrons compte gquantitativement de 1'effet du paramétre de décélération sur

l'importance du couplage radiatif dans des enveloppes D.E.

Pour le champ de vitesses donné en 4.16, un méme raisonnement nous conduit

i l'équivalent de 1'équation 4.18, c'est-i-dire

sin®(8) (s?G+s(G+L)+L)~cos2(6)C = 0 , (4.30)

ol 1a quantité G est définie par

G = 032)2—1 . (4.31)

L'unique solution acceptable pour le trinfme du second degré en s est

V(1-1/6)2+4/e8% (8)-(1+1/0)] . (4.32)

S|

La relation 4.23 et cette dernidre fournissent le couple unique de valeurs (L', 8')
en Cg pour un couple donné (L, 8) en Cp. Le lieu géométrique (Cg, C;) correspon~

dant 4 G = 10 est illustré dans la figure 3.8 par vapport & différents points fixes
Co (L =1, 2, 4, 5) dans 1'enveloppe.

Remplagant s par les valeurs respectives s = L, 1, L/Lmax dans 1'équatiom 4.30,

nous trouvong les expressiouns des angles Gc, Ba et Bm

HL2+LY (1+1/6) ; "

3

I
]

c arcos(‘v (L2+L) (1+1/G)+1

Lox]
i

/2(1+L/G
a arcosf E?T:£7E%:T) , 7 (4.33)
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2
N/XL/Lmax) +L/Lmax)(1+Lmax/G)

et 6 = arcos( 5 ; )
m ((L/Lmax) +L/Lmax) (1+Lmax/c)+1

Remarquons que si v + 0, les valeurs asymptotiques des angles Bc, Sa et Gm en 4,33

sont identigues aux valeurs dennées en 4.27,

Combinant les relations 4.5 et 4.17, l'expression de la fonctiom source Si:

pour un atome & deux niveaux se réduit &

3
S1z = Ic%ﬁﬂl/fﬂ{z)f S;z(l"e—xp("Tiz))(l_ex?("le))/le%(]% L (4.34)
Q(CO’CE))

Les différentes expressions dé&finies ci-dessous

LGS = log;¢(512) (4.35)
LGSS = logio(I_Bi2/812) » (4.36)
LGS2 = 1og10[(1/8}2)f s{z(l-exp(—riz))(1-exp(—rlz))/nz§%],(4.37)
2(Cy,Cq)
LGBl = logiqo{Rl2) , (4.38)
et LGB5 = logo(Biz) (4.39)

seront utilisdes ultérieurement pour illustrer le comportement des conditions

physiques qu'elles repré&sentent au sein d'enveloppes D.E.

Afin de dBterminer la valeur de la fonctiom source S;: en um point Cp, nous
devons résoudre 1'équation 4.34 qui dépend simultanément des propriétés physiques
du milieu matdriel au point Cp et aux points distants ¢}, situés le long du lieu
géométrique (Co, C§). Une méthode itérative qui néglige dans un premier terps
éme

L'effet du couplage radiatif entre atomes distants et qui remplace 4 la n itdra-

tion les valeurs de la fonction source Sy et de 1l'opacité fictive Tia, trouvées d
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la n - 1°M@ {tération, dans le terme du couplage radiatif s'avére trés efficace.

Cette méthode converge rapidement et, en calculant avec 200 pas d'intégration les

i
12?

distance AL = 0.1, c¢ing itérations fournissent en moyenne une précision supérieure

différentes intégrales B sz, etc., en des points successifs séparés par une

a 0,1% pour les valeurs de la foanction source Si;.

§) Paramdtres du mod&le

Afin de présenter, sous une forme assez simple, les rdsultats de nos applica-
tions numériques nous chercherons d'abord & décrire les paramdtres principaux dont

dépendent les expressions 4.12 et 4,34 de la fonction source Sy3.

Nous sommes directement amends 3 développer l'expression de la profondeur
optique fictive Ty définie en 3.26. Soit dv(r)/dr le gradient radial de
vitesse en fonction de la distance r et 9 1'angle fait entre la direection radiale
et celle le long de laquelle nous &valuons T12. Dans ce systéme de coordonnées,

le gradient de vitesse Bvs/as prend la forme

Q»

’s = éz—(--E")f'ca:)s""(8)+V(r}'sinz(9)

s dr Y

(4.40)

Q2

et, pour les distributions de vitesses 4.10 et 4.16, nous obtenons respectivement

Ps o WD (1o 241y cos?(@)) (4.41)
S r .
ave _ vix) _(2L/G+3)

et 5-5-8 = = (1 OL/ein) cos?(0)) , (4.42)

Le coefficient d'absorption volumique 12, défini en 3.3, et apparaissant dans
l'expression 3.26 de la profondeur optique fictive Tiy, peut étre avantageusement
exprimé en termes de la force d'oscillateur £12 pour la transition 1 + 2 en se
servant de la relatiom

2

£ =mh El_zc

12 MeZ Ay, &4l ° (4.43)

m et e représentant la masse et la charge de 1'@lectron et Ayz la longueur d'onde

de la tramsition.
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Combinant les &quations 3.3, 3.26, 4.6, 4.41 et 4.43, nous trouvons pour le

cas des distributions de vitesses 4,10

Ty = vt r(e) (1-(BRB2yy 7 (1422 | (4.54)
gang 15}

ol T%z est la profondeur optique radiale (8 = 0} & la surface de L'éteile (L = 1),
L Ne? R¥n
= — . 4,45
Ty = — flzk;z;;TﬁT (4.45)

Le facteur LZR-l dans 1'expression 4.44 fixe la dépendance radiale de Ti2., La
fonction F(8), normalisée i 1'unité pour & = 0, décrit quant & elle la dépeandance

directionnelle de la profondeur optique fictive Ti2

%
F(e) = ll—(2+l)c052(8)| ’ (4.46)

De méme, pour le champ de vitesses défini en 4,16, il est facile d'établir 1l'ex-

pression de l'opacitd T;». Nous avons successivement,

Tip = TU.F(L,8) (1-(B2))/ 1422y (4.47)
g2 ny
L Me? R¥ng 2 (G+1 4.48
avec , - aﬁ_fllez.:ig_jaﬂ_l ’ (4.48)

et F(L,0) = 1/]2(L/G+1)~(2L/G+3)cos?(8)] . (4.49)

Remarquons que la quantité G, définie en 4.31, représente au méme titre que % un

paramétre de décélération, celle-ci étant d'autant plus importante que G est grand.
Au vu des relations précédentes, nous concluons que les paramétres physique

et géométrique T%z et L (ou G) suffisent & caractériser complétement les expressions

des probabilités de fuite B{z, Bfa et B;,, atnsi que celle du terme de couplage

radiatif au sein d'enveloppes D.E.

Finalement, l'intensité du continuum stellaire Ic est une autre quantité dont

dépend la valeur de la fonction source S:1» {(¢f. &quations 4.12 et 4.34). Dans




58

toutes les applications numériques présentées ci-apré&s, nous supposons que l'in-
tensité spécifique IC est donnée par la fonction de Planck 3 la température T,
telle que A\y2*T = 0.28979 cmedeg (loi de Wien) et A1y = 107° cm. Quant au rapport

des polds statistiques des niveaux atomiques, nous choisissons librement g/g» = 1.

€} Résultats

Nous présentons dans les figures 4,2-4.35 les résultats de nos applications
numériques pour une grande variété des paramétres du modidle. Chacune des figures
illustre le comportement des différentes quantités physiques LGS, ..., LGBl, ...
définies ci-avant en fonction de la variable L. La table 4.1 résume les valeurs
des paramétres caractérisant chacune des courbes. Dans cette table, la premidre
colonne donne le numéro de la figure pour laquelle les quantit@s indiquées dans
1la deuxime colonne ont &té calculées, Les colonnes 3 et 4 reprennent les diffé-
rentes valeurs des paramétres ¢ {ou G) et T%z, et enfin, la dernidre colonne in~

dique 1l'extension maximale Lmax choisie pour 1'enveloppe comsidérée.

Figs 4.2-4.35 : voir légendes dans la table 4.1
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Table 4,1

pour les figures 4.2-4.35

. " . z
Figure Quantités physiques L (ou G) Ty, Lmax
4.2 LGS ~0,5, =1, =2 1 50
4.3 LGS -0.5, =1, =2 10° 50
A LGS ~0,5, =1, =2 10° 50
4.5 LGBLl, LGB3 -0.5 1 50
4.6 LGBl, LGB3 -0.5 103 50
4.7 LGBl, LGB3 -0.5 10° 50
4,8 LGB, LGB3 -1 1 50
4.9 LGBl, LGB3 -1 10° 50
4.10 LGRL, LGB3 -1 10° 50
4,11 LGBl, LGB3 -2 1 50
4,12 LGB, LGB3 -2 10° 50
4.13 LGB1l, LGB3 -2 10° 50
4,14 LGS, LGS2, LGS5 0.5 0.1 5
4,15 LGBL, LGB3 0.5 0.1 5
4,16 LGS, 1LGS2, LGSS 0.5 10 50
4,17 LGBl, LGBS 0.5 10 50
4.18 LGS, LGS2, LGSS 1 0.1 5
4,19 LGB1, LGBS 1 0.1 5
4,20 LGS, LGS2, LGSS 1 0.1 50
4,21 LGBL, LGBS 1 0.1 50
4.22 LGS, LGS2, LGSS 1 10 50
4.23 LGBl, LGBS 1 10 50
4,24 LGS, LGS2, LGSS 2 0.1 5
4.25 LGB1, LGB5 2 0.1 5
4,26 LGS, LGS2, LGSS 2 10 50
4.27 LGB1, LGB5 2 10 50
4,28 LGS, LGS2, LGS5 G = 400 0.1 5
4,29 LGBl, LGBS G = 400 0.1 5
4.30 LGS, LGS2, LGSS .G =400 10 5
4,31 LGB1, LGBS G = 400 10 5
4,32 LGS, LGS2, LGSS G =100 10 100
4.33 LGBl, LGBS G =100 10 100
4,34 LGS, LGS2, LGSS5 G =400 10 100
4,35 LGBLl, LGBS G = 400 10 100
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B. DISCUSSTON DES RESULTATS

Un bref examen des figures 4.2-4.35 nous montre combien il est important de
rdsoudre rigourcusement le transfert de la radiation approprié d chaque type spé-
cifique d'enveloppe afin de déterminer les conditions physiques qui les caracté-

rigent,

Avant d'interpréter les résultats de nos applications numériques pour les
deux cas distincts d'enveloppes A.E et D.E, rappelons bri&vement la physique du
probléme. Une &toile centrale émet un continuum, sans effet d'assombrissement
centre-bord, correspondant & un nombre de photons proportionnel & Ic et constant
dans l'intervalle de fréquences [sz - Wiz V(rmax)fC, Viz + V2 V(rmax)/c] ol ge

forme le profil de la raie. Ces photons diffusent alors "{ocalement" une premiédre

1
12°

en interceptant (P = sz) ou non (P = Biz) le disque de 1'&toile., Un photon

fois avec une probabilité P =1 - 8 ou s'dchappent directement du voisinage,

pourra bien siir diffuser "localement” plus d'une fois. On trouve facilement que

2
1

fois avant de s'échapper de 1'enveloppe est donnée par

la probabilité P s qu'un photon diffuse un nombre n = 0, 1, 2, ... quelconque de

P2, = Bl,+(1-Ri)BT.+(1-B12) %8BT+, ..,

soit P, = pia./B12 . (4.50)

De méme, la probabilité P?Z qu'un photon intercepte le disque de 1'étoile aprés

avoir effectué un nombre quelconque n = 0, 1, 2 ... de diffusions vaut
Piz = Bi2/B12 , (4.51)
et nous trouvons la relation &vidente

Bl vl - 1, (4.52)

qui signifie qu'un photon créé dans 1l'enveloppe finira toujours par s'en &chapper.
Pour le cas des enveloppes D.E, les probabilités sz et Biz sont & remplacer res-—
pectivement par B:Z et Biz mais remarguons qu'en plus des diffusioms locales, un
photon pourra aussi diffuser vers des voisinages "distants’.

Tout comme nous avions pu &tablir au chapitre 3, § C une définition réciproque

3
12?

probabilité qu'un photon &mis & la surface de 1'@toile interagisse avec des atomes

pour la probabilité de fuite B la quantité sz en 4.51 représente &galement la
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au point Py, aprés y avolr effectué un nombre quelconque de diffusions, Le degré
d'excitation des atomes étant fixé& par la fonction source 53z, cette derniére sera

donc proportionnelle au produit Pizlc et gous retrouvons ainsi le résultat 4.12.

Dans une enveloppe D.E, un certain nombre de photons, proportionnel i
5{2(1__E-T12)’ sont émis du voisirage d'un point distant P{ vers P,, et seulement
une fraction (1’-e"T12)/T12 de ceux-ci gont capables d'interagir radiativement avec
des atomes situés au voisinage du point Py, Laissant diffuser "localement" ces pho-
tons un nombre n = 0, 1, 2, ... quelconque de fois, c'est-a~dire multipiiant par 1/Bis
les ré@sultats précédents, nous retrouvons l'expression du terme de coupiage radia-

tif apparaissant dans le second membre de 1'équation 4.34.
Examinons maintenant les résultats des applications numériques

@) Enveloppe A.E

Dans les figures 4.2-4.13, nous avons déterminé numériquement les conditions
physiques existant au sein d'enveloppes A.E pour les différentes valeurs des para-
métres £ = -0.5, -1, -2 et T+, = 1, 10°, 10°.

Le comportement des quantités physiques LGS, LGBl et LGB3, illustrdes dans
ces figures, peut &tre simplement interprété sur la base des développements asymp—

totiques des probabilités de fuite B}, et 8%,.

En effet si le milieu matériel est optiquement épais, c'est-i-dire que Ty > 1,
pPLlg P q

les expressions 3.29 et 3.45 des probabilités de fuite 8%2 et sz se réduisent i

133 1 dw
§=410, 41IW

Substituant 1'expression 4.44 pour Tz, nous trouvons

N,arcsin(1l/L)
3 L [ (1-(2+1)cos?(6))|sin(0)d8 ,  (4.54)

2fele, L2

81

?
2
0

supposant que ny/my << 1, L'intégration par rapport 3 la variable angulaire 8

est immédiate, et si L >> 1, il résulte que

8l, = (2-0)/(3[2]c5L2% Yy (4.55)
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et B3, = w/ (e, Ly (4.56)

ot le facteur de dilution W vaut approximativement

W (L/4) (/1) . (4.57)

Urilisant 1'expression 4.12 de 1a fonction source et les relations ci-avant, nous

obtenons

Si2 ® I W 3]2]/(2-0) . ' (4.58)

Si le milieu matériel est optiquement mince, c'est-Z-dire que T;; < 1, on

.8tablit de méme

B, = 1, (4.59)
Bi, =W, - (4.60)
et S12 = Wl , (4.61)

et nous retrouvons ainsi l'expression 4.9 de la fonction source obtenue dans le
cas d'une enveloppe M.T. Pour les valeurs des paramétres T%z =1 et L = ~0.5, -1,
-2, la condition T3, < 1 est satisfaite dans toute l'enveloppe (L > 1}, et le
comportement des quantit&s LGS, LGBl et LGB3 présenté&es dans les figures 4.2, 4.3,
4.8 et 4.11 est en parfait accord avec celui déerit par les relations 4.39-4.61,

Le cas optiquement &pais se trouve réalisé pour les valeurs des paramétres

%
12

le comportement de la fonctiom source illustrée dans la figure 4.4, Le fait que

1), = 10°, & = 0.5, -1, -2 et 1l'approximation déduite en 4.58 décrit correctement
le degré d'excitation apparait plus &levé avec la valeur du paramétre d'accéléra-
tion peut étre expliqué simplement. Pour ce faire, nous avous représenté dans la
figure 4.36 la fonction indicatrice donnée en 4.46, pour les valeurs % = -0.5, -1,
~2, afin de visualiser la dépendance angulaire de la profondeur optique fictive Ti2.
Pour & = -1, le taux d'expansion de 1l'enveloppe est le méme dans toutes les direc-

tions (isotropie) et ceci explique pourquoi la fonction source 51z illustrée dans




8=0°

Fig. 4.36 Fonction indicatrice F(8) pour les
valeurs du paramétre d'accélération
- £ = =0.5, -1, -2 (voir texte),.

les figures 4.2-4.,4 se confond avec celle indiguée M.T. 8i & = -0.5, la profondeur
optique fictive est maximale pour les valeurs 6 = 0°, qui correspondent aux direc-
tions jolgnant le coeur de 1'étoile, Par conséquent, un photon &mis & la surface
de 1'étoile pénétrera plus difficilement dans le voisinage d'un point Py qu'il ne
s'en &chappera. Pour & = -2, nous voyous que la situation est invers&e et donc

le degré d'excitation sera plus &levé dans ce dernier cas. Des relations 4.55

et 4,56 nous déduisons les suivantes :

si 2 = -0.5, LGBl = =8,78+2logy (L) , l
(4.62)
LGB3 = -9,60 ,
L
si £ = =1 , LGBl = -9.00+3logy¢(L) ,
r (4.63)
LGB3 = ~9.60+log; (L) ,
i
4
et si &L=-2 LGBl = -9.18+5log, (L) ,
y (4.64)
LGB3 = ”9.60+310g10(L) .
L
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Ces relations fournissent une trés bonné approximation des résultats obtenus dans

les figures 4.7, 4.10 et 4.13.

Enfin, pour la valeur du paramétre T%z = 10%, nous trouvons facilement au
moyen de la relation 4.44 que la condition Tiz ¥ 1 est réalisée aux points ¥ = 32,
10 et &4 pour les valeurs respectives du paramétre d'accélération & = -0.5, -1 et -2.
Les cas "optiquement épais' et "optiquement mince" se trouvent ici combinés dans les
régions L < et L > L auxquelles s'appliquent individuellement les approximations
4.55-4.58 et 4.59-4.61. Le comportement assez particulier de la probabilité de
fuite sz, illustré dans les figures 4.6, 4.9 et 4.12, refldte 1l'effet dominant
du facteur de dilutiom physique P,, (voir relatiomn 3.45),

Pio = (l-exp(-T:2))/T12 , (4.65)

dans la partie ascendante de la courbe et celui du facteur de dilution géométrique W

dans la partie descendante.

8) Enveloppe D.E

L'importance du couplage radiatif entre atomes distants au sein d'une enveloppe
D.E est représentée dans les figures 4.14-4.35 par la contribution LGS2 {voir rela-
tion 4.37) & la fonction source LGS. Négliger cette premi@re revient @ supposer
que la fonction source LGS est entiBrement d&terminge par la contribution LGS5
(voir relation 4.36) due au champ de radiation stellaire. Un bref examen des
Ffigures 4.14-4,35 montre qu'il en est souvent autrement et que, suite aux effets
du couplage radiatif, le degré d'excitation des atomes peut &tre aceri d'un ordre

de magnitude, voire méme davantage.

Adoptant les champs de vitesses donnés par la relation 4.10, recherchons les
expressions asymptotiques des probabilités de fuite 8%2 et sz. Plagons nous en
un point Py, suffisamment &loigné& du centre de 1'étoile (voir figs 3.5-3.8), pour
que nous puissions négliger l'absorption du continuum stellaire premant place au
voisinage de points distants P}, dans 1l'expression 3.68 de la probabilité de
fuite 8?2. Si le milieu matériel est optiquement épais, les approximations données
en 4.54 restent valables et, tenant compte du fait que la fonction
[1 - (2 + 1) cosz(G)] change de signe dans 1'intervalle 86[0, ﬁ], nous obtenons
maintenant

w2 -
Bla = (4/(1+0) -(-0))/ (it hany (4.66)
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Supposant que L >» 1, l'expression d&duite en 4.56 pour 8?2 s'applique identique-
ment i sz. I1 en ré&sulte que si la conditiom T1 > 1 est satisfaite au sein d'une

enveloppe D,E, alors pour L >> 1

IcBf, . I W38
gl, (47 (1+2) 2= (2-2))

(4.67)

Pour les régions de l'enveloppe ol Ty, > 1, les développements asymptotiques 4.56,
4.66 et 4.67 illustrent parfaitement le comportement des fonctions LGSS dans les
figures 4,16, 4.20, 4,22, 4.24, 4.26 et LGBLl, LGB5 dans les figures 4.17, 4.21,
4.23, 4.25, 4.27,

Si le milieu matériel est optiquement mince, les expressions 4.59-4.61 Btablies
précédemment demeurent applicables au cas des enveloppes D.E. Nous avons par
ailleurs montré au chapitre 3, § E que le couplage radiatif devenait alors tout &
fait négligeable et que les populations des niveaux atomiques se comportaient
comme si les atomes &taient plongés dans une enveloppe M,T, en présence du seul
champ de radiation stellaire. Excepté trés prés de 1l'étoile, L ¢ 2, les rela-
tions 4.59-4.61 décrivent correctement le comportement des quantit@s LGS dans
les figures 4.14, 4.18, 4.28 et LGBL, LGBS dans les figures 4.15, 4.19, 4.29,

ta condition T;2 < 1 &tant satisfaite.

Enfin, &valuons quantitativement 1'effet du couplage radiatif dans une enve-
loppe D.E optiquement épaisse 3 la radiation spectrale. Supposant donc que
! P
Tz > 1, T12 » 1 et L >> 1, et nous servant des résultats &4.66, &.67, l'expres-

sion 4,34 de la fonetion source S,; se simplifie i

I.30/6L2+32 S12/F(8)« dw/4ll

Q(PO’%)
4/(1+) V2= (2-0)

512 = . (4.68)

Numériquement, nous avons vu que des itérations successives de la quantité S;Z

dans la derniére &quation conduisaient 3 une rapide convergence de la fonction

source S5;; dans toute l'enveloppe. Ignorant tout transfert spatial des photons,

nous avons au départ

S1s = I W32/ (4/(1+2)¥-(2-2)) . (4.69)
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La premidre itdration consiste alors i remplacer la valeur de la fonction source
S, en 4.68 par celle trouvée en 4.69, Physiquement, ceci est dquivalent & laisser
diffuser une premiére fois les photons 4 partir de points distants Pé vers le

point Po. Il résulte alors que

1. (3%)°

1,.30/4L% .
G/ (e P =-(2-2)) "

DA

1
Siz = 5

6m
1 Il*(£+1)cosz(8)lsin(e)de

4L 2 3 (4.70)

9

c

les limites d'intégration Bc et Gm Gtant définies en 4.27-4.29. En vue d'@valuer
numériquement cette expression, choisissons les valeurs des paramétres £ = 1,

Lmax = 50 correspondant au cas de la figure 4.22. Nous servant de la relation 4.23

qui donne la dépendance de la variable L' en fonction de L, 1'équatiom 4.70 devient

8

m
1 . a0 [1-2c0s2(8){sin(0)d6
812 = SLZ<1+O'82 tg2(e) ) 1 (4-71)
e -
[

et aprds avoir effectué 1'intégration, nous trouvons

1 . b L L/L _ L
St, = 812(1.10+0.82(Arcth(jfffT)+Arcthgzz7zﬁ;$§§:?) Vs

_ L/ . L1, L )
-0 55+ (T ) @.72)

Pour différentes valeurs de la variable L(L >> 1), nous avons reporté dams la

table 4.2 les valeurs correspondantes du rapport Sizfsgz, calculdes 3 partir de

1a relation 4.72., De méme, dans la derniére colomnne sont indiqués les rapports
exacts 312/8(1}2 déterminds i partir des applications numériques pour =1,

T%z = 10 et Lmax = 50. Comparant ces résultats, nous réalisons qu'une premiére
diffusion des photons a eu pour effet d'acerottre considérablement le degré d'exci-

tation dans 1'enveloppe mais ne peut cependant pas encore expliquer les rapports
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Table 4.2

Rapports des valeurs de la fonction source
calculées dans une enveloppe D.E
avec et sans couplage radiatif (voir texte)

L S%?./S[l)?_ S;OZ/S?Z 812/5?2
20 2.75 3.63 3.22
30 3.06 4.04 3.89
40 3.28 4.34 4.34
50 3.46 4.57 4.76

observés. Lorsqu'un photon s'échappe localement en un point Py, il peut soit Btre

absorbé dans le voisinage d'un point distant P} avec une probabilitd £,

¢ = cos(@c);cos(an) » (4.73)

1

soit quitter directement 1l'enveloppe, aveec la probabilité complémentaire 1 - f;.
La quantité f;, définie en 4.73, représente en fait la fraction de l'espace,

vue d'un point Py, Interceptant le lieu géomdtrique (P, P;) des points dis-
tants Pg. De la méme manidre, la probabilit& qu'un photon effectue un nombre
doané n de diffusions en des points distants vaut approximativement SI0R

On peut donc s'attendre & un facteur (f; + ff + ff + .. F frll)/f1 entre les

. = éme ére , . .
valeurs de la fonction source obtenues 3 la n et 1 itération. Lorsque
n + ®, on trouve par conséquent que
-] 1 i
S5y @ ——+5 . .
12 = 1-f, °i2 (4.74)

Rigoureusement, le trajet d'un photon passe par des points distants, Po+P{ =Py~ ..,
distincts. WNous pouvons remédier & ceci en &valuant la probabilité 1/(1 - £;) en
un point représentatif de 1'enveloppe, soit par exemple L = 30, Nous avons indi-
quié dans la troisiBme colonne de la table 4.2 les valeurs du rappert §T2/S?2 cal-
culées au moyen de la derni@re relation. L'accord avec les rapports observés

$,,/8), apparait cette fois tout 3 fait raisonnable.
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5% nous comparons la grandeur des écarts observés entre les fonctions LGS et
LGS5 dans les figures 4.18, 4.28, 4.26, 4.32 et 4.34, nous aconcluons que le couplage
vadiatif epparait d'autant plus efficace que la valeur du paramétre de décélération
% (ou G) est élevde. MNous avons illustré dans les figures 4.37 et 4.38 le compor-
tement de la probabilité £1 (voir relation 4.73) en fonction de la variable L pour
les différentes valeurs des paramétres & = 0.5, 1, 25 G = 0.2 (vDc = 0.9 vg),
G =3 (vOo = 0,5 vy), G = 107 (voo =3 107" vy) et Lmax = 10. Nous constatons immé-
diatement que 1'importance des interactions distantes augmente avec la valeur du

= P . - : - n
paramétre de d&célération et par consdquent, il en est de m8me du rapport Si12/S12.

f1
06 - Lmox=10 f‘l
0.5 0.4 L mox =10
0.4 0.3 -
03 - 02 - W
0.2 1 01 - \\G’:\_
01 1 —
0.0 ‘ G=02
00 T I 1 i I 1] T T T T T 1 ¥ ¥ T I t I T P
0 1 2 3 4 5 & 7 & 8§ 10 o v 2 3 4 5 6 7 B8 ¢ 10
L=r/R* L=r/R"
Fig. 4.37 Probabilité f, en fonction de Fig. 4.38 Probabilité f, en fonction de
la variable L pour & = 0.3, la variable L pour G = 0.2,
1, 2 (voir texte). - 3, 107 (voir texte).

Nous avons mentionné ci-avant que pour les régions de l'enveloppe proches
de 1'&toile, L £ 2, les diverses expressions asymptotiques déduites pour 8;2,
sz, etc. ne permettaient pas de décrire le comportement des fomctioms LGS, LGBS,
ete. correspondantes. En effet, nous avions supposé, par commodité; que le facteur
rendant compte de l'abs?rption du continuum stellaire au voisinage de points dis-
tants &tait tel que e T12 = 1 dans 1'expression 3.68 de la probabilité de fuite sz.
En réalité, le disque stellaire vu d'un point fize Po, apparaft partiellement
occulté par le lieu géométrique (P, P;) des points distants Pl (voir figs 3.5-3.8).
Le rapport f, de 1'angle solide interceptant le lieu gEométrique (Py, PS) projeté
sur le disque stellaire i l'angle solide 47W sous~tendant ce dernier permet d'illus-
trer quantitativement 1'importance de cet effet d'occultation. Si i une distance
L du centre de 1'étoile, & mesure la meitiéd de 1'angle qui sous-tend le disque de

1'étoile, nous avons la relation




74

cos(B) = Vi-(1/L)? , {4.75)

et on trouve facilement que le rapport f; est donné par

A
_ cos(B.)~cos(B,) , *
f2 = }.“COS(G) » S LﬁL 3
( (4.76)
_ cos{8.)~cos(B) , st L>L%
et £2 = l-cos(B) J

ot L¥ représente la distance au centre de 1'étoile pour laquelle 8 = Ga. Combinant
les relations 4.27-4.29, 4.33 et 4.75, on obtieat respectivement pour les champs

de vitesses donnés en 4.10 et 4.16

L# =y 2L

(4.77)

. 2/G + V4/G+12

5 .

et L%

Nous avons illustré dans les figures 4.39 et 4.40 la quantité £, en fonction de la
variable L pour les différentes valeurs des paramétres L = 0,5, 1, 2; G = 0,2

(Ve = 0.9 we)y € =3 (v, = 0.5 vo), 6=107 (v, = 3107 vy) et L___ =10, Etant
donné que la valeur du rapport f, décroit lorsque la valeur du paramétre de déc&lé-
ration croit, ceci explique pourquoi les discontinuités présentées par les fonctions
LGB5, LGS, LGSS aux environs des points L = L* dans les figures 4,14-4,35 sont

d'autant plus importantes que le paramétre de décélération & (ou G) est petit.

Soulignons enfin que le fait de limiter 1'extension spatiale d'une enveloppe
D.E & une certaine valeur Lma:c a pour conséquences de sous~estimer la vraie valeur
de la fonction source S12. En effet, les atomes situds en des points L > Lmax
sont capables d'interagir radiativement avec ceux pour lesquels L < Lmax' Dans
nos applications numériques, il apparaft ainsi que pour les valeurs respectives du
paramétre de décélératiom £ = 0.5, 1, 2, le degrd d'excitation &valué dans 1'in-

tervalle spatial LEEl,S] lorsque Lmax = 5, est respectivement de l'ordre de 1, 8
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et 157 inférieur aux valeurs détermindes lorsque Lmax = 50, la condition T;z > 1

dtant satisfaite partout dans l'enveloppe.

fa 4
1.0
0.8
f2 0.8 -
07 Lmox =10 07
06 - ) 06 -
05 - 35 -
04 - 0.4 1
03 - 0.3 4
02 - 0.2
Q.1 ~ 00 -
0.0 ~ 0.0 -
I T T T 3 I T [ i T 3 T T 3 l T i I i ¥
o 1 2 3 4 5 86 7 8 8 1 g 1 2 3 4 5 6 7 8 9 V0
L=r/R" L=r/R*®
Fig., 4.39 Quantité f, en fonction de la fig., 4.40 Quantité £, en fonction de la
variable L pour £ = 0.5, 1, 2 variable L pour G = 0.2, 3, 107
{voir texte). (voir texte).

C. ROLE DES COLLISIONS

Lorsque la probabilité € (voir relation 4.4) de désexcitation d'un atome par
collisions devient non négligeable, 1'expression de la fonction source S pour
un atome 3 deux niveaux prend la forme générale &tablie en 4.3. Nous servant des
relations 4.11 et 4.17 pour l'expression de l'intensité moyemne Ji2 du champ de

radiation spectrale, nous obtenons pour les cas respectifs d'enveloppes A.E et D.E,

i (1-e)I_Biz + €Byy, (T)

1z £ + B8i,(1-¢) !

s (4.78)
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Ti2

(1-£) I8 2+ (1-e) 9/‘ iz (1-exp(~ti,)) SHRETAM, 0| ()

o - Q(C,,CH)
et 12 e+Bl, (1-¢)

{4.79)

Physiquement, ces résultats peuvent &tre expliqués comme suit. Si la proba-
bilité de destruction du photon est totale, c'est-d-dire que £ = 1, la fonction
source est entidrement déterminée par la fonction de Planck 3 la température

électronique locale Te (ETL),

S13 = B\)lz(Te) . (4.80)

Si les atomes peuplant le niveau supdrieur subissent des dé&sexcitations radiatives
avec une probabilité 1 - ¢, les photons émis quitteront localement le milieu
matériel avec la probabilité B},, et la contribution S}, 3 la fonction source

due aux excitations collisionnelles sera réduite 3

St, = By, (Te) (1-By) (4.81)

ol Pr représente la probabilité qu'un photon &mis dans la transition radiative 2-+1,
s'é@chappe localement, aprds avoir subi un nombre quelconque n = 0, 1, 2, ... de

diffusions &lémentaires. On trouve immédiatement que

P, = (1-e)Bla+(1-e) (1-BlaX1-e)Blo+ (1-€) 2 (1-B12) 2 (1-€) Bl . ..o,
et vu que (1 - g)e(l ~ B;z) <1,
P, = é%é?%%%%zs . (4.82)
Par conséquent, la contribution S?z donnée en 4.81 devient

St = eBUlZ(Te)/<s+B%2<1-s)) , (4.83)

et on retrouve le résultat apparaissant dans les expressions 4.78, 4.79.
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N 3,5 . P o
La contribution 81; 3 la fonction source due aux excitations radiatives par

des photons initialement &mis 3 la surface de l'étoile vaut de méme

sin = IcPY , (4.84)

oii Pé’s représente la probabilité qu'un photon émis & la surface de 1'@toile inter~
agisse avec des atomes en un point de 1'enveloppe apré&s y avoir subi un nombre

quelconque m = 0, 1, 2, ... de diffusions &lémentaires. On a denc

P2* =p¥3(1-e)+81F (1-€) (1-Bl2) (1-€)+B1E (1-2)* (1-B12) * (1-E)+eue,

soilt encore

3,5 B Q-e)
P _Ei§¥Z?T:§T . (4.85)
I1 résulte que

sii = 1885 (1-€)/(e+Bl2(l~€)) , _ (4.86)

ot mous avons ainsi retrouvé le terme correspondant qui figure dans les relatioms

4.78, 4.79.

Un raisomnement analogue nous permettrait de déduire la contribution si, a la
fonction source due aux interactions radiatives entre atomes distants au sein d'une

enveloppe D.E

(1-€) S12(1-exp(=T12)) (l-exp(~T12)) /T1250
Q(CD,C?])

£+B1, (1-€) ] (4.87)

Considérant une atmosphére plan-paralléle, semi-infinie et en expansion uni-
forme, Frisch et Frisch (1975) ont douné l'expression du nombre moyen i de diffusions
é1émentaires locales subies par les photons contribuant & la fonction source d'un
atome A deux niveaux., Utilisant la définition d4'Ambartsumyan (1948) pour le nom-
bre moyen n, ils trouvent dans nos notations que

(1-e)(1-¢l-exp(=T32))/T12)
(e+(l-€) (1-exp(~T12})/T12)

=1
5 (4.88)
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Ains? que nous allone le montrer, il est facile de géndraliser ce vésultat au
cas d'une atmosphére & symétrie quelconque et em expansion non uniforme. En effet,
pondérant le nombre n (n =0, 1, 2, ..) de diffusions &lémentaires d'un photon par
la probabilité (1 = ) (1 - Biz)n (1 -e)t Bl que celui-ci a d'effectuer n diffu~-

sions locales avant de s'échapper du milieu, on trouve
PP

5= 0(-e)Bl,+1(1-2) 2 (1-81,)8},+2(1-e) 2 (1-B2) 281 at... | (4.89)
Py

ot la probabilité Pr est celle définie en 4.82., Mettant en &vidence le second
facteur dans le numérateur de l'expression précédente, at tenant compte du fait

que (1 ~ g)o(l = 8],) < 1, on obtient facilement

= o (-e)2(1-8} )8} 1
P, (1-(1-e) (1-81,)) "

et substituant la quantité Pr par son expression 4.82, on a finalement

- _ (1-£)(1-8}.)
n = é:E?%?E:EjJL . (4.90)

Rappelant la définition 3.29 de la probabilité de fuite Biz, nous voyons que
1'expression 4.90 du nombre moyen n de diffusions &lémentaires locales est,

d un facteur 2 pr@s sans importance, la g@néralisation du ré&sultat 4,88,

En particulier, si les gradients de vitesse s'annulent au travers de 1'enve-

loppe, c'est-a-dire que B8}, + 0

T
N = e
€

) (4.91)

m |

et nous retrouvons le résultat bien connu 8tabli dans le cas d'une atmosphire
statique., S5i la probabilité de fuite B%z du photon est grande vis~i~vis de la .

probabilité de destruction €,

al
7 = l-B-%-z-z , (4.92)

le nombre moyen n de diffusions &lémentaires locales est celui obtenu directement
pour le cas conservatif (¢ = 0). De méme lorsque Bi, >> €, les expressions 4.78

et 4.79 de la fonction source se confondent respectivement avec celles données en
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4,12 et 4.34, avec toutefois la réserve que la condition

d
${2 (1-exp(-1i5)) (1-exp(-T12)) 51
T12

eB ,(Te) << Max(IcB{3 , 2 (4.93)

Q(Cp,Co)

soit réalisée,

Dans le seul but de donner une idée illustrative, nous avons déterminé numé-

riquement les quantit&s suivantes

LGS = 10g10(512) 3 (4.94)
LGS2 = log, (8%, , (4.95)
LGS4 = log;4(S8712) , (4.96)
et LGS5 = log1o(Siz) (4.97)
au sein d'enveloppes D.E pour les valeurs des param@tres : G = 400, Lmax = 5,

Bvlz(Te) =I;€E-= 107% et T%z = 0.1 (voir fig. 4.41); ¢ 107° et T%z = 10*
(voir fig. 4.42); € = 0.1 et T%z = 0.1 (voir fig. 4.43); et eunfin, € = 0.1 et

T, =3 {(voir fig. 4.44). Outre les cas limites 5}2 >> g (ef, fig. 4.41) et

LGS
LGS =27 LGS, LG54
-3 4 -3
o LGS —4 652
LGS2 L
LGS5
S5 TN igss =5 k::é;::::::::
LGSS

-6 T T T T T > -8 T T T 1 T

[ 2 3 4 5 0 1 2 3 4 5

L=r/R* L=r/R*

Fig. 4.41 Effet des collisions sur le Fig., 4.42 Effet des collisions sur le
comportement de la fonction comportement de la fonction
source LGS au sein d'une en- source LGS au sein d'une en~
veloppe D.E pour les valeurs veloppe D.E pour les valeurs
des paramétres € = 107%» des paramétres g = 107°,

Ttz = 0.1 (voir texte). ¢ = 10% (voir texte).

12
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S -2

LGS
-4+ loes LGS4 3 \_[LGSZ.

-5 (G52 -4 LGSS

LGS2
-6 ] T ) ] T -3 T T T T T
¢ 1 2 3 4 5 0 1 2 3 4 5
8
L:r/ﬁ‘ L:F/R‘

Fig. 4.43 Effet des collisions sur le Fig. 4.44 Effet des collisions sur le
comportement de la fonction comportement de la fonction
source LGS au sein d'une en- source LGS au sein d'une en-
veloppe D.E pour les valeurs veloppe D.E pour les wvaleurs
des paramétres € = 0.1, des paramétres € = 0.1,

T%z = 0.1 (voir texte). T%z = 5 (voir texte},.

et 312 << g (cf. fig. 4,42), pour lesquels §,, = S}, et §;, = Bv12(Te)' nous réali-
song & partir des figures 4.43 et 4.44 le comportement assez complexe que peut

prendre la fonction source S;:z.

D. CONCLUS IONS

Dans le cadre de l'approximation de Sobolev, nous avons résolu numérigquement
1'équation de transfert au sein d'enveloppes A.E et D.E en vue d'étudier le com~

portement de la fonction source §;; pour um atome 3 deux niveaux (Surdej, 1978a).

-

Suivant & la trace la marche du photon dans les milieux matériels considérés,

1
122

sz, sz, de la probabilit& de diffusion &lémentaire 1 - B%z et de la probabilitéd

de destruction € du photon, lorsqu'on tient compte aussi des processus d'excitation

nous avons pu interpréter ces résultats en termes des probabilitds de fuite B

par collisions.

Considérant une enveloppe & symétrie quelconque et un champ de vitesses v(r)
arbitraire, ce raisounement nous a permis d'@tablir une expression simple pour le
nombre moyen n de diffusions &lémentaires locales des photons contribuant i la
fonction source $12. Ce résultat généralise celui obtenu par Frisch et Frisch
(1975) pour le cas d'une atmosphére plan-paralléle, semi-infinie et uniformément
accélérée,

Pour le cas des enveloppes A.E, nous avons montrd que la fouction source Siz
avait un caractdre purement local (cf. Castor, 1970) et de plus, que sa valeur
exacte en un point T du milieu matériel dépendait du choix de la distribution de
vitesses v(r) et de l'opacité fictive Ty, par 1'intermédiaire du rapport 8},/8l,

des probabilités de fuite du photon.




81

Nous avoas souligné 1'importance du couplage radiatif entre atomes distants
au sein d'une enveioppe D.E optiquement &paisse & la radiation spectrale
(cf. Surdej, 1977) et nous avons montré que négliger (cf. Kuan et Kuhi, 1973) le
r5le de ces interactions radiatives avait pour effet de socus—estimer le degré
d'excitation des atomes par des facteurs pouvant dépasser un ordre de magnitude.
Bien que Marti et Noerdlinger (1977) et Rybicki et Hummer (1978) atent confirmé
récemment ces résultats, ils ne donnent aucune discussion quantitative des &carts

observés.

Au moyen d'une méthode itérative, nous avons montr& comment le degré d'exci-
tation des atomes croissait avec le nombre de diffusions des photons prenant
place entre des points distants au sein d'une enveloppe D.E. Considérant 1'étendue
spatiale du lieu géométrique (Cs, C¢) des points distants C§ nous avons pu alors
rendre compte quantitativement des &carts observés entre les valeurs 35,, et s1,
de la fonction source calculdes avec et sans couplage radiatif en fonction de la
valeur du paramétre de décé&lération £ (ou G) de 1'enveloppe. MNous avons conclu
que l'efficacitd des interactions radiatives entre atomes distants est d'autant
plus grande que la ddcélération de 1'enveloppe est 8levée, et gu'il en est de

méme du rapport 512/852 observé.
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CHAPITRE 5 - FORCES RADIATIVES DANS DES ENVELOPPES STELLAIRES
EN EXPANSION RAPIDE

Le formalisme du transfert vadiatif d&veloppé au chapitre 3 nous permet de
déduire ici les expressions des forces radiatives exercées sur un atome qui inter—
agit avec des photons de fréquence Vv = vij’ dans des enveloppes stellaires en ex-

pansion rapide.

Concernant les emveloppes A.E, nous montreroms que nos résultats sont analogues
aux expressions des forces radiatives &tablies antérieurement par Lucy et Solomon
(1967, 1970), Luecy (1971), Castor (1974) et Castor, Abbott et Klein (1975) qui out
proposé un mécanisme d'éjection permettant d'expliquer 1'origine des pertes de

masse observédes dans un grand nombre d'étoiles de types Be, O0f, W - R, etc..

Pour le cas des enveloppes D.E, nous verrons que les &changes radiatifs entre
atomes distants ont pour effet résultant de créer une force radiative orientéde
radialement vers l'int8rieur dans les régions proches de l'étoile, et, vers l'exté-

rieur dans la majeure partie du volume occupé par l'enveloppe.

Enfin, nous illustrerons pour le cas simple d'un atome 3 deux niveaux, le
comportement des forces radiatives au sein d'enveloppes A.E et D.E, sous une

grande variété de conditioms physiques.

A, FORCES RADIATIVES

Lors de chaque interaction radiative i© + j avec un photon de fréquence locale
Vp ¥ Vpge un atome regolt une quantité d'impulsicn dgale d th/c suivant la direc—
tion d'incidence L du rayonnement. Concermant la force radiative associde auwx
processus d'émission des photons, celle-ci est identiquement nulle, vu l'appromi-

mation RCFD (ef. chapitre 2, § B) que nous avong adoptée au départ.

Soit c.f (UL, ¥, i)dedw (voir chapitre 2, § C) le nombre de photons ayant
leur fréquence locale comprise entre Vg et v o+ dv. au point ?, qui se propagent
dans l'angle solide dw autour du vecteur unitaire %, par unités de temps et de
surface. Rappelant que la section efficace d'interaction radiative par atome

vaut kijQ(vL - vij)’ un atome situd au point ? y subit une force radiative
£ = k.00 Yhv, £(v. , 7, O)dv, &
v = Ky VL Uij v Elv, 1, b v du . (5.1)

Utilisant la définition 2.22 de 1'intensité spécifique IvL(;’ @), la derniére

expression se réduit 3
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-~ ki -
= =i] -
fup, - @(vL vij)Ideszdwa (5.2)

Afin d'alléger 1'Ecriture, nous omettrons d'indiquer dans la suite les dépendances
spatiale et angulaire des diverses grandeurs physiques, mais celles-ci resteront

implicites.

I3 3 - - - .
La force radiative réEsultante Fij’ exercée par atome, s'obtient alors en
intégrant la dernidre expression sur le profil de la raie et le long de toutes

les directions de l'espace

v, 48
15772
- s s
= k] - . : .
Fiy = = fﬁdmf i\(;vi‘ v; YLy vy (5.3)
Q=4H \)ij-_z‘

Dans une enveloppe en expanston rapide, la quantité
'/‘ui_] +—-§'
Av Q(VL““ij)IVLde
v, =
1] 2

représente l'intensité de la radiation spectrale capable d'interagir aveec un

atome en mowvement le long de la direction § au potnt 7.

o) Contribution locale 3 la force radiative

Au sein d'enveloppes A.E et D.E, des atomes voisins.interagissent mutuellement

par la radiation qu’ils émettent dans la transition 1 T d-

. . . =L s
Evaluons en un point C¢ la contribution locale Fij de la force radiative
agissant sur un atome, due i la radiation spectrale émise par son voisinage.

Combinant les résultats 3.34 et 3,37 obtenus au chapitre 3, § C, nous avons

v & .
11772 :
oY QVIRY) = -{1- - ] .
AY) - —
2

i]

Vu 1'isotrople de la fonction source Sij’ 1'expression 5.3 de la force radiative
prend la forme
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ks s -
=—E-J-J— S, (1~exp( Tij))hijgd“f > (5.5)
Qe 1l

solt encore

pho=dLy s B (5.6)
ij e T13Tii7ij
-
oli nous avons dafini le vecteur "probabilité de fuite" B;_ par
]
- exp (- dw, '
8, (L-exp( Tij))frijijn : (5.7)

Q=411

- - »* -
Le vecteur B;j fixe la direction préférentielle de fuite d'un photon créé dams la

transition radiative j =+ i.

Etant donné les hypoth&ses que nous avons admises au début de ce travail,

nous avons rigoureusement

1
Eij =0, (5.8)
et donc, aussi
To-0. (5.9)
ij

En effet, adoptant 1'approximation de Sobolev (voir chapitre 3, § A), nous avons
supposé que les propriétés physiques et cinématiques de 1'enveloppe &talent coms-
tantes dans 1'espace occupé par un voisimage. La profondeur optique fictive Tij
gtant identique le long des directions opposées T et —I, le vecteur '"probabilité

de fuite" §;j est donc nul.,

B) Force radiative due_au continuum stellaire

Supposant que 1'étoile centrale &met un continuum, sans effet d'assombrissge-
ment centre-bord, avec une intensité IC constante dans 1l'intervalle de fréquences

ofi se forme le profil de la raie, nous avons obtenu au chapitre 3 les expressions
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du champ de radiation stellaire I,, en chaque point d'une enveloppe en expansion
rapide. Ainsi, pour les cas respectifs d'enveloppes A.E et D.E, les relatioms 3.41,

3.42 et 3,68 nous permettent d'dcrire

AV
o B

ij 2
15773

Av
V), , e

ij 2
- = - ! - -
et ) WQB?(UL vij)IdevL I exp( Tij)(l exp( Tij))/Tij . (5.11)
ij

Rappelons que dams cette dernidre expression, le facteur exp(«rij) exprime la
probabilité qu'un photon émis 3 la surface de 1'étoile ne soit pas absorbé dans

le voisinage d'un point distant C} avant d'avoir atteint le point Cyp oli est &valude
la profondeur optique fictive Tij'

= . - .
Représentant par §§? et FS?, les forces radiatives dues i la radiation stel-

laire agissant sur un atome au point Cy, respectivement au sein d'une enveloppe A.E

et D,E, la substitution des expressions 5.10 et 5.11 dans 5.3 conduit aux résultats

+CA ﬁ.‘]"_[ +q
Fij c kijlcsij s (5.12)

FD AL 1 s

15 = o Fi3tPis (5.13)

ol les vecteurs Eij et E;j sont dé&finis par

s - - Tdw
§ij - (1-exp(-t; ) /T, Ao (5.14)
Q=41T0
s N diw
et Eij exp(-T} ;) (1-exp( rij))/riji4n . (5.15)

Q=41




87

Ces vecteurs "probabilité de fuite" fixent 1la direction préférentielle suivant
laquelle les photons &mis & la surface stellaire exercent une force radiative sur

un atome situé au point Co.

Dans des formalismes différents, Lucy (1971) et Castor (1974) ont obtenu des

. . . ZCA .
expressions analogues pour la force radiative Fij au sein d'enveloppes A.E.

¥) Force radiative due aux interactions distantes

En plus de la force radiative ?g? due au continuum stellaive, le couplage
radiatif entre atomes distants au sein d'une enveloppe D.E a pour effet de créer

une contribution supplémentaire %P?-
d

Combinant les résultats 3.64 et 3,65, nous avons

@(vL-vij)IdevL = § j(l—exp(—Tij))(1—exp("Tij))/Tij . (5.16)

t
i
ij 2

Aprds avoir substitué cette dernidre expression dams la relation 5.3, nous trouvons
- » _)- 4 4 - »
que la force radiative F?? agissant sur un atome au point Cg, due i la radiation

spectrale émise par des atomes distants, vaut

20D _ 41

F k Sij(l-exp(-Tij))(I“exp(—Tij))/Tijzgg s {(5.17)

ij e ij 411
Q(CO,CB)

1'intégrale &tant &tendue i toutes les directions de l'espace qui interceptent

le lieu géométrique (Cq, Cf).

Traitant 1'équation de transfert (cf. &quation 2.25) dans un repére fixe 1ié
3 1'observateur, Marti et Noerdlinger (1977) et Rybicki et Hummer (1978) ont con-
firmé les expressions 5.13 et 5.17 des forces radiatives agissant sur un atome

au sein d'une enveloppe D.E.

B. APPLICATIONS NUMERIQUES POUR UN ATOME A DEUX NIVEAUX

o) Modéle

Nous adoptons essentiellement le méme mod&le {(champs de vitesses, param8tres
physiques, etc.) qui a servi 3 illustrer au chapitre 4 le comportement de la fonc-

tion source pour un atome 3 deux niveaux.
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Vu la symétrie sphérique des enveloppes, nous remarquons que les forces
radiatives sont toutes dirigées radialement. GC'est pourquoi nous avons choisi

de définir les quantitd&s suivantes

FCA = logy, (Foa n/Kia) , (5.18)
et FCD = logyo(Fia n/Ki2) | (5.19)
FDD = logyo(|Fos a/Ki,l) , (5.20)
FRE = logo(| (Fyp+Fg) ‘a/Kis|) (5.21)

en vue d'illustrer le comportement des forces radiatives au sein d'enveloppes A.E

r —)‘ - * + + -
et D,E. Dans ces relations, n repr@sente un vecteur unitaire orienté du centre de,
L'8toile vers le point ol sont calculées les forces radiatives et K;, est une

simple constante multiplicative donnée par

41, Te?
Kis = E—IC ‘;C"'f12 . (5.22)

) Résultats

Le calcul des fotces radiatives &tant directement 1ié i celui de la fonction
source S12 et de l'opacitd fictive Ty, la méthode numérique utilisée pour déter-

miner ces premidres est analogue i celle discutde au chapitre 4,

Nous présentons dams les figures 5.1-5.15 les résultats d'applications numé-
riques pour une grande variété des paramdtres du moddle. Chacune des figures
illustre le comportement des quantités FCA ou FCD, FDD et FRE, définies ci-avant,
en fonction de la variable L. Le produit scalaire %?2 e pouvant &tre négatif,
la quantit@ correspondante FDD est alors représentée dans les figures par un tracé

discontinu.

La table 5.1 résume les valeurs des paramdtres caractdrisant les conditions
ﬁhysiques des enveloppes, Dans cette table, la premisre cologne donne le numéro
de la figure illustrant les quantitds reportées dans la deuxidme colonne, Les

colonnes 3, 4 et 5 reprennent les différentes valeurs des paramétres & {(ou G),
L

12
pour 1l'enveloppe.

T, et €, et eafin, la dernidre colomne indique l'extension maximale Lmax choisie
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Comme au chapitre précédent, nous supposons que Ajp = 107% cm,
Xi2 T = 0.28979 em + deg , gi1/g2 = L et B“lz(Te) = IC, ilorsqu'on tient compte aussi

des processus d'excitation par collisioms.

Table 5.1

Tableau récapitulatif des l&gendes
pour les figures 5.1-5.15

Figure Quantités physiques L (ou G) T%z £ Lmax
5.1 FCA ~0.5, =1, =2 1 - 50
5.2 FCA -0.5, -1, =2 103 -~ 50
5.3 FCA -0.5, -1, -2 10° - 50
5.4 FCD, FDD, FRE 0.5 0.1 - 5
5.5 FCD, FDD, FRE 1 0.1 - 5
5.6 FCD, FDD, FRE 2 0.1 - 5
5.7 FCD, FDD, FRE 0.5 10 - 50
5.8 FCD, FDD, FRE 1 10 - 50
5.9 FCD, FDD, FRE 2 10 - 50
5.10 FCD, FDD, FRE G =100 10 - 100
5.11 FCD, FDD, FRE G =400 10 - 100
5.12 FCD, FDD, FRE G = 400 0.1 1073 5
5,13 FCD, FDD, FRE G = 400 10% 1073 5
5.14 FCD, FDD, FRE G = 400 0.1 0.1 5
5.15 FCD, FDD, FRE G = 400 5 0.1 5

C. DISCUSSION DES RESULTATS

a) Eunveloppe A.E

Les figures 5.1-5.3 illustrent le comportement de la force radiative f?%
au sein d'emveloppes A.E pour les différentes valeurs des paramétres & = ~0.3,
-1, -2 et tF, = 1, 10°, 10°.

Discernant les régions de l'enveloppe ot les conditions Tia > 1 et Typ < 1
sont réalisdes, ces résultats peuvent &tre simplement tnterprétés sur la base
des développements asymptotiques du produtt scalaire Eiz » 7 dont dépend la quan-
tité FCA définie en 5.18. En effet, combinant les relations 2.2, 3.3, 4,43, 5.12,

5,18 et 5.22, nous obtenons la relation simple
ey >
FCA = 10310(612‘11) 3 (5.23)

supposant que nz/my << 1,
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Si le milieuv matériel est optiquement mince, c'est-d~dire que T;» < 1, on

8tablit facilement que
gg oL E¢+dw
ia'n = nzﬁ . (5.24)

Dans le systéme de coordonndes (L, 9), nous avons

Z % = cos(®) , (5.25)

et aprds intégration par rapport & la variable angulaire 6, 1'expression 5.24 se
réduitc 2
1

B3, = | (5.26)
IR :

De méme, si le milieu matériel est optiquement épais, c'est-i-dire que Ty > 1,

on a

ga o >, —2)'{; dw
12 "0 = Tys Zﬁ‘ ¥ (5.27)
Q=41TW

et aprds y avoir substitug T,; par l'expression donnde en 4.44, nous trouvons

3 o 1 2+1) 1., L _28-1
Bla'n = Grav afp @/l Th (5.28)
Pour les valeurs des paramdtres £ = -0.5, -1, -2 et T%g = 1, la condition

Ti2 <€ 1 est satisfaite dans toute l'enveloppe (L > 1) et l'approximation 5.26
- - ’ » - + [ -
décrit correctement la dépendance spatiale de la force radiative F?ﬁ illustrée

dans la figure 5.1.

Le cas optiquement &pais, Ty, > 1, se trouve entidrement réalisé pour les

- 2 .
valeurs des paramdtres % = -0.5, -1, ~2 et Ty, = 10% dans la figure 5.3 et le
comportement de la force radiative y est parfaitement représentd par la rela-

tion 5.28.
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Enfin, pour la valeur du paramétre T%z = 103, nous rappelons {cf. chapitre &,
§ B) que la condition Ty, = 1 est réalisée aux points L* = 32, 10 et 4 pour les
valeurs respectives du paramétre d'accélération £ = -0.5, -1, -2. Les cas "opti-
quement &pais" et "optiquement mince" sont simultanément représentés dans les
régions L < L* et L > L* pour lesquelles le comportement de la force radiative
{llustrée dans la fig. 5.2 est en bon accord avec celui donn& par les approxima-

tions 5.28 et 5.26.

I1 n'est pas étonnant de constater que, suffisamment loin du centre de
1'atoile, la force radiative due au continuum stellaire {voir figs 5.1-5.3) re-
fléte la méme dépendance spatiale que la probabilité de fuite 8?2 (voir figs &.5~

4,13)., En effet, pour L >> 1 nous avons

T.-3=1 (5.29)

[

et par conséquent

B, - n=8l, . (5.30)

8) Enveloppe D.E

Supposant d'abord que la probabilité de destruction € du photon est nulle au
cours des diffusions élémentaires qu'il subit, nous avons illustré dams les

s . . =+ . . .

figures 5.4-5.11 le comportement des forces radiatives f?g, F?E, ainsi que celui
- > +DD . P

de leur résultante F?E + F,, au sein d'enveloppes D,E pour une grande variété

des paramdtres % (ou G) et Ty,.

Plagons nous en un point Cq, &loigné du centre de 1'étoile par une distance
L > L*¥ (voir relation 4.77), de telle facon que nous puissions négliger 1'absorp-
tion du continuum stellaire, repré&sentée par le facteur exp(—T{Z) dans l'expres-—
sion 5,15 du vecteur "probabilité de fuite" gfz' Il est alors facile d'établir

que pour L > L¥

g?z‘; = %’Eﬁ, Si T12<l s (5.31)
Fe -k 1 £+1) 1 8 2%-1 .
et Biz'n = (Z_z_ggTﬁ% Ev)/(leL ), gi Ty12>1 . {5.32)
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Cee développements asymptotiques permettent d’'interprdéter simplement les résultats
1liustrés par les courbes FCD = 10g10(§§2 %) dans les Figures précédentes, Dans
les régions de 1l'enveloppe telles que L % L*, nous avons montré au chapitre 4, § B
(voir figs 4.39, 4.40) que l'occultation du disque stellaire par le lieu gdométri-
que (C,, C;) des points distants C; avait pour effet d'atténuer l'intensité de la
radiation 8mise & la surface de l'étoile vers un point Cy, et que celle-ci Etait
d'autant plus importante que le paramdtre de décélération Btait petit. Cet effet
est bien visible dans les figures 5.4=5.6 oii la courbe FCD présente une légére
discontinuité aux points ¥ = 1.73, 1.41 et 1.22 pour les valeurs respectives du

paramétre de décélération £ = 0.5, 1, 2.

La force radiative f?g due au couplage radiatif entre atomes distants,
tllustrée par la quantité FDD dans les figures 5.4-5.11, montre un comportement
plus complexe. En effet, dans les régions de l'enveloppe trés proches de 1'étoile
celle-ci est orientde radialement vers 1'intérieur tout en restant tnférteure en
valeur absolue d la force radiative fff créée par le continuum stellaire. Elle
s'annule ensuite et prend une orientation directement opposée un peu plus loin.

Ce comportement de 1la force radiative ??E peut 8tre expliqué qualitativement comme
suit. La radiation émise par des atomes distants situds aux points C; tels que

L' < L (voir fig. 3,5) exerce sur les atomes au point Cop une force radiative
orientée suivant n. De méme, ces atomes subissent une force radiative directement
opposée de la part de la radiation &mise en provenance des atomes distants situds
aux points C} pour lesquels L' > L. D@ aux faits que la fonction source S|, décroit
vers l'extérieur de 1'enveloppe et que le module du produit scalaire I3 ‘7 est plus
petit le long des directions 8&[83, Sm] (voir fig. 3.5) que le lomg de celles cor-
respondant i GE,EBC, Ga ], ceci explique pourquoi la force radiative f?? g'annule

non pas au milieu de l'enveloppe, mais beaucoup plus prés de 1'dtoile.

Ainsi que nous L'avons déjd mentionné au cours des chapitres précédents, le
terme de couplage radiatif qui apparait explicitement dans 1’'empression 5.17 de
la force radiative }?2 Joue un rdle déterminant vis-d-vis du champ de radiation
stellaire, uniquement lorsque la condition T,s > 1 est réalisée. Nous avions alors
aussi montré que l'effet de ce couplage radiatif &tait d'autant plus important
que la d&c&lération &tait grande dams l'enveloppe. Ces remarques sont en accord
avec les résultats de calcul présent@s dans les figures 5.4-5.11. Remarquons
d'ailleurs que la force radiative %?2 peut dépasser, dans certains cas, 4'un ordre

de magnitude celle créée par le champ de radiation stellaire.

— P . « .. 2DD
Il est int@ressant d'écrire l'expression de la force radiative Fi,, lorsque
le milieu matériel est optiquement &pais 3 la radiation spectrale, L'expression

5,17 se réduit alors &
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SDD 4T §1,7dw
Fio = " K12 lezﬁﬂ ’ (5.33)
G(COSCB)

et nous servant des relatioms 2.2 et 3.26, on obtient

+din

1 v y Tdw
5501 stadzg - (5.34)

=4
=]
0!-&-
=]
0
]
=

2(Cy,Ca)

X

Nous remarquons done que la force radiative ??g asgooide d une raie optiquement
dpaisse est indépendante de la force d'oscillateur fi.. Cect est ausst vral pour
la force radiative ?fg et, dans le cas d'une enveloppe A.E pour la force radia-

tive ﬁfﬂ {ef. Lucy et Solomon, 1970).

Enfin, supposant qu'un photon puisse &tre détruit sur place avec une proba-
bilité €, nous avons illustré dans les figures 5.12-5.15 le comportement des forces
radiatives au sein d'enveloppes D.E pour les mémes conditions physiques que celles
caractérisant la fonction source S;2 dans les figures 4.41-4,44,

Le cas "optiquement mince" est représenté dans les figures 5.12 et 5.14 et

. . . e > -
comme on pouvait le prévoir, F?E << F?E. Pour les waleurs des paramdtres G = 400

et T%z = 5, 10%, le cas "optiquement &pais™ se trouve réalisé dans les figures 5.13,
5.15 et ceci explique pourquoi 1'efficacité du couplage radiatif entre atomes dis-
tants rend la force radiative %?2 trés compétitive vis-d-vis de F?E. Remarquons
d'ailleurs que la force résultante, représentée par la quantit& FRE dans la

figure 5.13, change méme d'orientation tr@s pré&s de 1'étoile.

Nous constatons ausai que la force radiative 3?2 s'annule en des points L = Ly,
plus &loignds du centre de 1'8toile dans les figures 5.13 et 5.15 que dans les
figures 5.12 et 5.14. Comme nous l'avons mentionné ci-avant, cet effet est &troi-
tement 1i& au gradient de la fonction source dans l'enveloppe. Moins ce gradient
est dlevé (voir figs 4.41-4.44), plus loin de 1'Etoile s'amnule ??2 (voir £igs 5.12-
5.15). Pour le cas des figures 5,13 et 5.15, il est facile de déterminer la valeur
de cette distance Lg. En effet, lLa fonction source S); Etant constante au travers
de 1l'enveloppe et vu que Tiz > 1, la distance Lo est simplement donnée par la solution

de 1'équation
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Ton 4
'n_dw_
0. (5.35)

Q(CU :CEI)

Substituant 1'opacit& T;; par son expressiom 4.47, on obtient 1'équation &quiva-

lente

4(Ly/G+1)
cos? (8 )+cos? (By) = EEEf?Eiﬁi . (5.36)

et tenant compte de la relation 4,33 pour les valeurs de Bc et Sm en fonction de Lg,
on trouve finalement pour G = 400 et Lmax = 5 que L¢ = 2.54. Ce rdsultat est en

parfait accord avec celui donnd dans les figures 5,13 et 5.15.

D. CONCLUSIONS

Dans le cadre de 1'approximation de Sobolev, nous avons déduit les expressions
des forces radiatives créées par 1'interaction de la matidre avec le champ de

radiation spectrale au sein d'enveloppes en expansion rapide (Surdej, 1978b).

Pour le cas des enveloppes A.E, nous avons retrouvé 1'expression de la foree
radiative §S?, 8tablie antérieurement par Lucy (1971) et Castor (1974) dans des
formalismes différents. Alors qu'il est généralement admis que la plupart des
étoiles chaudes de types Of, W ~ R, etc. soient sujettes 3 des pertes de masse con-
sidérables, un grand désaccord subsiste quant 3 l'origine du mécanisme d'éjection,
Brigvement, deux grands courants d'idées s'affrontent. Ainsi, Thomas (1973) a
proposé que les enveloppes autour de ces &toiles éhaudes possé&dent de tré&s hautes
températures cinétiques Te = 107°K (mod&le de la couronne chaude) et que 1'évapo-
ration de ces couronnes, au sens de la théorie du vent solaire da Parker {1958),
joue un rdle dominant dans la dynamique du transport de la matidre. L'autre alter—
native avancge par Luey et Solomon (1967, 1970) et récemment développée par Castor,
Abbott et Klein (1975) consiste & supposer que la résultante des forces radiatives
?g? » calcul&es pour chacune des transitions des ioms les plus abondants, domine
la force de gravitation et permet d'expliquer, sans avoir recours aux températures
coronales, l'origine des vents stellaires (modile de la pression de radiation).

Le débat sur ce point reste entidrement ouvert et la nature mystérieuse de la zone

de transition &toile-enveloppe rend le probléme hydrodynamique difficilement abor-

dable tant il est complexe (cf. Cassinelli, Castor et Lamers, 1978),
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Nous avons montré qu'au sein d'enveloppes D.E le couplage radiatif entre
atomes distants avait pour effet de créer une force radiative supplémentaire %??,
généralement orientée vers l'extérieur et pouvant dépasser en ordre de grandeur
celle due au champ de radiation stellaire. L'existence de telles enveloppes
implique nécesgairement que 1'effet de ces forces radiatives soit négligeable
vis-a-vis des forces (gravitation, etc.) directement responsables de la décéléra-
tion de l'enveloppe, L'éjection initiale de la matigre & la surface de 1'8toile
pourrait Etre due 3 l'existence d'ume couronne tré&s étroite (cf. Hearn, 1973)
située & la base de l'8toile, ou peut—8tre i un flux de protons énergétiques

(cf. Kuhi, 1964), etc., mais ici encore on manque de données précises.

Bertout {1977), Wolf, Appenzelletr et Bertout (1977) ont essayé d'interpréter
quantitativement la formation de profils de raies dans des enveloppes en chute
libre (abrégé dans la suite par "euveloppes A.I') autour d'étoiles de type
YY Orionis. Les distributions de vitesses caractérisant ces enveloppes sont
mathématiquement identiques 3 celles des enveloppes D.E, avec la seule différence
que l'orientation du vecteur vitesse est directement opposée. Les expressions

=CD

des forces radiatives Fij

ment au cas des enveloppes A.I. Il est fort probable que la grande variabilité

>DD . s . '
et Fij’ gtablies ci-avant, s'appliquent donc intégrale-

des profils de raies de type YY Orionis, mentionnée notamment par Mundt et Wolf

(1977), Walker (1977) et Appenzeller (1979) soit partiellement due aux instabilités
. . . . =xCD _ =DD ., . .

dynamiques cré&es par les forces radiatives Fij et Fij qui agissent & 1'encontre

du mouvement de chute libre du milieu matériel.
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CHAPITRE 6 - FORMATION DE PROFILS DE RAIES
DANS DES ENVELOPPES STELLAIRES EN EXPANSION RAPIDE

Récemment, beaucoup d'auteurs ont procédé a des calculs de profils de raies
formés dans des enveloppes A.R (Castor, 1970; Lucy, 1971; Kuan et Kuhi, 1975;
Oegerle et van Blerkom, 1976a, b), dans des enveloppes D.E (Kuan et Kuhi, 19753
Grachev et Grinin, 1975; Marti et Noerdlinger, 1977; Rybicki et Hummer, 1978)
et, de fagon &quivalente, dans des enveloppes A.I {Bertout, 1977; Wolf, Appenzeller
et Bertout, 1977) en se servant d'approximations de type Sobolev pour traiter le
transfert du rayonnement spectral. Bien que de nombreux calculs de profils de
raies illustrent la plupart de ces travaux, aucun essal systématique n'a été
entrepris dans le but d'interpréter la dépendance des traits caractéristiques
d'un profil de raie en fonction de la structure physique et géométrique des en-

veloppes.

Dans ce chapitre, nous proposons précisément une telle approche en considérant

le transfert de la radiation résonante pour le cas simple d'un modéle d'atome &

deux niveaux (cf. chapitre 4&).

Suivant pas @ pas la marche d'un photon de fréquence Vi V;, entre le point
ol il est &mis 4 la surface de 1'&toile et celui ol il atteint 1'observateur, nous
déduisons dans le cadre de 1l'approximation de Sobolev une expression analytique

simple pour les profils de raies formés au sein d'enveloppes A.E.

Les difficultés rencontrées lorsqu'on veut tenir compte des effets d''oeccul-
tation™ et d'"inclinaison" dus & la dimension finie de l'&toile centrale ainsi que
du transfert spatial des photons entre atomes distants au sein d'une emveloppe D.E
nous conduisent 3 exposer des &quations plus générales pour le calcul des profils
de raies. Celles-ci permettent d'ailleurs d'inclure facilement les processus
d'excitation par collisions, 1'assombrissement centre-bord du disque stellaire, ete.,

au sein des milieux matdriels considérés.

De nombreux caleculs de profils de raies seront alors présent@s et discutés

en termes des paramétres physiques et géométriques des enveloppes.

Apras la complétion du présent travail, nous avoms regu un preprint de Castor
et Lamers (1979) qui présente un atlas théorique de profils P Cygni formé&s dans
des enveloppes A.E. L'originalité de ce travail repose sur plusieurs points que

nous mentionnerons au cours des prochains paragraphes.
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A, FORMATION DE PROFILS DE RAIES : PREMIERE APPROCHE

Nous présentons dans ce premier paragraphe une approche simple mais rigoureuse
au probléme de la formation des profils de raies dans des enveloppes A.E pour le

modéle d'un atome 3 deux niveaux.

Supposant que la seule source d'excitation des atomes soit due aux diffusions
élémentaires des photons initialement &mis 4 la surface de 1'étoile, une nouvelle
distribution d'énergie en fréquences du continuum stellaire résultera i la suite
des mouvements macroscopiques des atomes qui diffusent dans toutes les directions
de l'espace. Le nouveau spectré observé pour la radiatiom stellaire sera compris

dans 1'intervalle de fréquences ve[v

min? Vmax j, défini par la relation Doppler

Yz L) e ' (6.1)
Via c

ol les fréquences extrémes Voin ©t Vg correspondent aux photons &mis par les

ax
atomes s'8loignant et s'approchant de 1'observateur le long de l'axe de visée avec

les vitesses maximales -v et v .
max max

Il est commode de définir la fréquence X sans dimension

X = T (6.2)

(vmax -vi2) '

telle que l'intervalle de fréquences soit maintenant Xe[wl, lj. Combinant 6.1 et

6.2, nous obtenons la relation utile

—ELEl-cos(e) . (6.3)
Vmax

L=

@) Isotropie et &tcile ponctuelle

Concentrons nous d'abord sur le moddle suivant : une enveloppe possédant une
extension maximale Lmax est uniformément accélérde (L =-1) autour d'une &toile
centrale, supposée ponctuelle. Vu la pré@sence d'un gradient radial de vitesse,
nous comprenons aisément qu'un photon "stellaire" é&mis avec une fréquence X’

(définie dans le repdre fixe de l'observateur!) posside une certaine probabilité
P(X') d'8tre absorb& localement dans 1'enveloppe a une distance L(X'} (voir fig. 6.1)
pour autant que la conditionm X’GE—l, Xminj soit satisfaite. Xmin représente la
fréquence des photons stellaires capables d'interagir avec les atomes directement

€jectds hors de 1'8toile, c'est-i-dire que L(Xmin) = 1.
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s

p__,....a_..._
-~

Jp——

-
e ~
-~ /_-

Vi i
;2" enveloppe

Fig. 6.1 Céométrie dans une enveloppe en expansion rapide
autour d'une 8toile ponctuelle (voir texte).
Les &chelles sont arbitraires,

Pour la valeur & = 0, la relation 6.3 nous donne

7

LX) = (X)) Loy (6.4)

d'ol nous déduisons

X, =-L . ’ (6.5)

La fraction P(X') des photons stellaires absorbés au point L = L(X') diffu-
seront alors localement un nombre n {(n = 0, 1, 2 ...} de fois avec une probabilité
1 - Biz)n mais quitteront tous finalement 1'enveloppe (cf. relatiom 4.52) de
fagon isotrope et,par consdquent, 8galement distribus dans 1'intervalle de fré-
quences [X', -X'j. En effet, vu l'approximation RCFD que nous avons adoptée,
1'émission de la radiation spectrale est isotrope dans un repdre lié au fluide

et nous avons de plus supposé que le milieu matdriel &tait physiquement le m&me
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(& = -1} le long de toutes les directions de l'espace. C'est pourquoi les photous
quittant localement 1'enveloppe suivant chaque direction 86[0, ﬂ] (voir fig. 6.1)
avec une méme probabilité apparaitront dans un repére fixe 1ié i 1'observateur

€galement redistribuds dans 1'intervalle de fréquences XG[X', -X'].

Il est alors facile d'établir que tous les photons atteignant un observateur
avec une fréquence X, aprés avoir diffusé au moins une fois dans 1'enveloppe, ne
peuvent provenir que des photous stellaires initialement &mis avec une fréquence X'

telle que

X< -|x] . (6.6)

I1 résulte finalement que la fraction E‘.l(X)/EC des photons stellaires diffusés
et Ez(X)/Ec des photons stellaires non diffus&s, initialement &mis par une &toile
ponctuelle en nombre constant dans L'intervalle de fréquences)ﬂ&[-l, 1], et attei-

gnant un observateur avec une fréquence X sont respectivement donndes par

1
By (X) _ P(X') dx' , (6.7)
Ec 2x!
Max([X|,-Xmin)
E2(X) 1=P(X) si X€ [-1,X n]
Ec 3 ] mi y
(6.8)
E; (X) .
et Ei——- =1 si X g L&min’ll'

A partir des résultats obtenus aux chapitres préc&dents (cf. relations 2.16,
3.26), 1'expression de la probabilitsd P(X') en termes des paramétres physiques de

1l'enveloppe vaut simplement

P(X') = l-exp(~T}.(X")) , (6.9)

ol sz(x’) = le[L(X'), g = 0] représente la profondeur optique fictive radiale

évaluée au point d'interaction L = L(X'),
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La fraction totale E(X)/EC

E(X) _ Ep(X)+E, (X)

E E
c c

{(6.10)

des photons stellaires diffusés et non diffus@s qui atteignent um observateur avec

une fréquence X définit le profil de raie normalisé au continuum stellaire.

Combinant les relatioms 4.44-4.46, 6.5 et 6,7-6.10 pour le cas particulier
§ = =1, nous obtenons

A

. -1
si XE[ml,-I-:ﬂ ],

max 1

2
A ng
(1'eXP(‘E§i2§ﬁ)) exp(LmaxX )
= WX, dx'+
Ec 2X' ?

Max (|X|,1/Lyay) 1

(6.11)

si xe[—i .11,
max

¥

. L ~ Cox et ooz . ~ P P
ol Ty, représente l'opacité fictive radiale évalude & la surface de 1l'étoile.

Nous avons résolu numériquement cette dernidre &quation pour les valeurs des
paramétres T%z = 10% et imax = 50, Le profil de raie correspondant,illustr@ dans
la figure 6.2,a &td calculd avec un mini calculateur de poche HP-25 en moins de
dix minutes. Ce type de profil de raie, principalement composé par une émission
centrée en X = 0 et par une absorption décalée vers les courtes longuewrs d’onde,
a souvent été observé dans les spectres en émission de divers objets particuliers
(novae, étoiles de types Be, Of, W-R, quasars, ete.). Il est comminément appelé
profil de type P Cygni, du nom de l'ancilenne nova qui fut visible au début du
WVIr™ sisele.

E{X)
£

Fig. 6.2 Profil de raie formé& au sein
d'une enveloppe A.E autour
d'une &toile ponctuelle pour
les valeurs des paramétres
2 =-1, 4, =10 et L___ =50,

max
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Il est intéressant d'évaluer la dérivde du profil de raie E(X)/Ec donné en

6.11. Pour X& -1, X

min] , nous trouvons

&),y (———Lmﬁx——)~3exp(‘;§-1*2—;) __311.}2{_,: . (6.12)

Remarquant que cette dérivée s'annule pour la fréquence X = Xabs correspondant au

minimum de i'absorption dans le profil P Cygni, on obtient 1'&quation suivante

exp(-Y) (1+6¥)-1 = 0 , (6.13)

la variablie ¥ &tant dé&finie par

3
- T
Y Iml . (6.14)

Utilisant par exemple la méthode numérique de Newton—Raphson on trouve pour la

solution non triviale de l'é&quatiom 6.13, Y* = 2.918300476 et par conséquent

- L oap
o (e EY2 (6.15)

T
Xabs (LéaxY*) :

Portons notre attention sur la condition X &["1, X . ] que nous avouns expli-
abs min
citement supposée en &tablissant la dernidre relation. Nous servant des résultats

6.5 et 6.15, cette condition implique la suivante

o< Th, < vl (6.16)

signifiant que si le milieu matériel est optiquement mince 3 la surface de 1'gtoile,

nas r *
c'est-3-dire que T;,(X , ) < Y, nous avons X = X . et seulement dans ce cas
min abs min
Vaibs = Voo De méme, si le milieu matériel est optiquement &pais i la frontidre
- s g1 T *
de l'enveloppe, c'est-d-dire que T,,{X = -1) > Y, nous avons Xabs = -1 et donc
v =

v,
abs max
Nous avons ainsi démontré que, contraivement & certaines affirmations, la
vitesse Vobs observée dans un profil P Cygni ne correspond en général wni & la
. e . , ' . . '
vitesse d'éjection vy, ni & la vitesse d'expansion mazimale L de l'enveloppe
mats représente une valeur intermédiaive déterminde par les paramétres physiques

du milieu matériel (ef. velation 6.15),
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R) Généralisation

Rien ne s'oppose 3 généraliser l'expression 6.11 obtenue pour le profil de
raie E(X)/Ec i des champs de vitesses de type A.E autres que ceux adoptés dans ce
travail. Ainsi, pour un champ de vitesses arbitraire, différent de celui dounéd
en 4.10 pour & = -1, l'expansion de l'enveloppe n'est plus uniforme et le milieu
matériel perd ses propriétés physiques et géométriques d'isotropie. Un photon
stellaire émis avec une fréquence initiale X'&E“l, Xmin]’ absorbé localement i
une distance L(X') avec une probabilité P(X'), sera réémis 3 une frédquence
XG[X', —X'] le long d'une direction § aprés avoir effectué un nombre n (n = 0,

1, 2, ...) quelcongue de diffusions locales, avec une probabilité P(X', X)/iZX'I ol

p(x ) - LmERCTa)), g gp,) Qoexplniz)), (g gty UrempClaz)),
12 Ti12 Ti2
soit
p(x',x) = LmexRCTiz)) et (6.17)

Ti2

Dans cette dernidre expression, l'opacité fictive T); est évalude en L = L(x"H
le long de la direction © tandis que la probabilit@ de fuite Biz dépend seulement

de la distance L{X').

Nous servant de 6.3, nous trouvons la relation existant entre la fréquence X

at l'angle &
X = X'cos(8) . ’ (6.18)

Une démonstration analogue i celle qui nous a conduit au résultat 6.11 nous donne

pour le cas gdnéral d'un champ de vitesses arbitraire

4

st Xe[ﬁl‘xmin]’ 1 exp(-tfz(x))
E(X)_ P(X)P(X',X)dX’
E, 7K * ’ (6.19)
Max(|X|,=Xpin) 1

si Xe[x . ,1] ,

v
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En vue de donner un exemple illustratif, particularisons cette dernidre relation
au champ de vitesses 4.10 pour £ < 0. ©Nous servant des résultats obtenus au
chapitre 4, § B, nous pouvons calculer les expressions asymptotiques du profil
de raie 6,19 lorsque les conditioms Tz >> 1 et Tiz << 1 sont réalisdes au sein
du milieu matériel. Discernant de fagon implicite les intervailes de fréquences

tels ceux apparaissant dans les &quations 6.11 et 6.19, nous trouvons successivement

i) si Ty>>1 ,

i FO
E(X) 1 '
Ee f WL aa,em & )
Max([X], =Xy ,) 1
1 [ 0
E(X) _ 3 - (D X/XD2E L,
ou E, (D) - UL T
Max([X|,-Xmin) 1
et finalement ,
0
E(X) _ 3 (A+1) X% (1-Max (| %] , =X : T?
2 3 [ JX°( Zx(| | o=Xni 7D %ln(Max(IXI,“Xminn‘] + .
1
(6.20)
ii) si Tya<<l ,
1 1=712(L(X),8=0)
E) T12(L(X'),8=0) ..
EC 7 ax' + 3
Max({X[,~Xpin) 1
L .28-1 (L-28)/4%
£ _28~1 ! 1_T12Lmax |X|
ou £ - Tiolnax f x 138 e
c

Max(|X|,~Xp; ) ll
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et finalement ,

o 28~ (1-20/4

I_Tl‘-szax |X|
g _28~-1

E(R) T 2 (1-20¥2

E( ) . 123"‘” (1_22)(1‘“M3X(IX1"Xmin) )+ )

c

(6.21)

Les applications numériques des formules 6.20 et 6.21 respectivement pour les

vileurs des paramdtres &L = -0.5, Lmax = 50, T12 > 1 et L = -0.5, Lmax = 50 et
Ty, = 0.1 sont illustrées dans les figures 6.3 et 6.4.
i
£rx)
i Ee
£ix
£e 101
IR
o 0.9k .
-; cl) ; X -1 g [ 4
Fig. 6.3 Profil de raie formé au Fig. 6.4 Profil de raie formé au
sein d'une enveloppe A.E sein d'une enveloppe A.E
autour d'une &toile ponc- autour d'une &toile pone-
tuelle pour les valeurs tuelle pour les valeurs
des paramdtres R = -0.5, des paramdtres & = -0.5,
Tyz >l et L =50, 2 =0,1e L__ =50
max 12 max

. Y) Analyse d'un profil de raie observé

Nous sommes directement amends A nous demander comment déterminer les condi-
tions physiques régnant au sein d'un milieu matériel & partir de 1'analyse d'un

profil de raie observé.

obs
Soit E(X)/Ec le profil de raie observé que nous supposons &tre formé dans

une enveloppe A.E, Il est facile de localiser sur celui-ci la fréquence X = 0
correspondant au maximum de l'émission centrale et les fréquences extr@mes X = %1

obs obs
telles que E(X)/Ec + 1 lorsque X - * 1. Remarquant que la contribution El(X)/Ec
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au profil observé (cf. relation 6.19) est symdtrique par rapport 3 X = 0, nous

déduisons facilement que pour XG[—I, OJ

obs Eobs(q

E; X . - 0., (6.22)
et de méme,

B0 _ % B2 (%) (6.23)

Eg Ec EC ° °
Etant donné que

g%iiiﬁl = exp(—sz(X)) , (6.24)

la dépendance de 1'opacité fictive radiale TTZ(X) en fonction de la fréquence
XEE-I, Xﬁin] découle ‘mmédiatement des résultats d'observation

ObS(X)_EObS(—X)
¢ Ee

) = —ln(g ) . (6.25)

En toute généralité il se peut qu'un gradient d'ionisation existe au sein du
milieu matériel et dans ce cas les expressions simples 4.44-4.46 établies pour
1'opacité fictive 712 & partir de 1'équation de continuité 4.6 ne sont plus appli-
cables. Repré@sentant par n{l) la concentration numérique par unité de volume des
atomes peuplant les deux niveaux et par v(L) un champ de vitesses arbitraire en
fonction de la distance L, 1'expression de l'opacité fictive T;; prend alors la

forme générale

Tya = T12(L)*F(L,0) , (6.26)

sz(L) représentant la profondeur optique fictive radiale

n{L)

H 2
Tha (L) = = R*flzlulg(— , (6.27)
T I
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et oud.

dln(L) din(L) |

_ 261~
P, 8) =1/[eos*6 (37T ) * dTn (o (03

(6.28)

décrit la dépendance angulaire de 1'opacitd fictive Tiz. Si nous choisissons
a priori un champ de vitesses v(L), nous pouvons 8tablir la relatiom liant la
fréquence X & la distance L (cf. relation 6.4). Ceci et la relation 6.18 nous
permettent d'exprimer 1'indicatrice F(L, 6) en fonction des fréquences X et X/,
et nous servant du résultat 6,25 il devient possible de calculer au moyen de

1'8quation 6.19 le profil de raie correspondant.

Notre méthode d'analyse visant & déterminer les paramétres physiques de l'en-
veloppe & partir de l'examen d'un profil de raie observé consiste essentiellement
4 trouver le champ de vitesses v(L) tel que l'ajustement entre le profil caleuld
et celui observé soit optimal, Si on y arrive, la connaissance du gradient de
vitesse dv(L)/dL nous permet en égalant les expressions 6.25 et 6.27 de connaltre
la distribution de la densitd n(L) et par conséquent le taux de perte de masse

de l'dtoile centrale

d
-55 = 4IR*venom /ro (6.29)

supposant que la valeur du rayom R* et 1'abondance ng de l'espice atomique consi-

dérée solent connues. W représente la masse de 1'ion correspondant.

Castor et Lamers (1979) ont présent8, sous forme illustrative et numérique,
un atlas de profils théoriques de type P Cygni en vue de confronter ceux-ci aux
profils de raies observés dans le spectre ultraviolet d'étoiles chaudes. Leur
méthode d'analyse diffire de la ndtre en un seul point essentiel. En effet,
alors que nous avons montré comment déduire la dépendance de 1'opacité fictive
radiale T¥2(x) a partir des résultats d'observation (cf. relation 6.25), ces
auteurs fixent au départ de facon explicite cette relatiom en supposant que le
gradient d'ionisation au sein des emveloppes A.E est entidrement déterminé par
la dilution géométrique de la radiation ionisante &mise par 1'étoile centrale
Leur hypoth&se apparaft donc comme une restriction supplémentaire quant i la
nature des conditions physiques pouvant caractériser les milieux mat&riels en
question. De plus, Castor et Lamers (1979) attireat l'attentiom sur le fait
que "la partie centrale (X = 0) des profils calculés est irrémédiablement fausse
3 cause de la non-applicabilité de 1'approximation de Sobolev lorsque les vitesses

macroscopiques v(r) de l'enveloppe sont de l'ordre de grandeur de la vitesse
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d'agitation thermique 2umax des atomes'". Cette formulation du crit&re d'applica-
bilité de 1l'approximation de Sobolev, qui apparalt d'ailleurs daus d'autres travaux
(Rublev, 1961, 1963; Lyong, 1967; Kuan et Kuhi, 1975; Oegerle et wvan Blerkom, 1976a;
R&bicki et Hummer, 1978), est en fait erronBe. BEn effet (voir chapitre 3, § A),

il suffit que la valeur absolue du gradient de vitesse leS/as|, et non pas celle
de la vitesse macroscopique v(r} de 1l'enveloppe, soit grande vis-i-vis de la
vitesse d'agitation thermique 2umax des atomes (voir relatiom 3.1) pour que l'appli-
cabilité de 1l'approximation de Sobolev soit vérifige. En particulier, pour les
champs de vitesses adoptés par Castor et Lamers et caractérisé@s par le fait que

le gradient radial de vitesse dv(r)/dr décrofit avec la distance r au centre de
178toile, nous avons Zumax/|8v5/85[ << 1 lorsque v(r) = 2u_ . et donc le critére
d'applicabilité 3.1 est entidrement vérifié lors du calcul des profils de raies

au voisinage de la fr&quence centrale X = 0. Par conséquent, en vue de d&terminer
les paramdtres physiques et géométriques d'une enveloppe A.E i partir de 1'examen
d'un profil de raie observé, il est tout 3 fait l8gitime de se servir de la région

centrale (X = 0) des profils calculés.

§) Présence d'une raie photosphérique

81 on suppose que.Ze continuum stellaire peut &tre affecté par la présence
d'une rate photosphérique dans l'intervalle de fréquences X€ -1, 1], le nombre
de photons stellaives capables d'interagir au sein d'une emveloppe A.E & une dis-
tance L{X) est alors représenté par une fonction E(X) qui déerit le profil sous-
Jacent de la vraie photosphérique (voir fig. 6.5).

1 T i

-t 0 1 X

Fig. 6.5 Profil arbitraire d'ume raie
photosph&rique en fonction de
la fréquence X& -1, 1] (voir
texte).
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On trouve facilement gque pour un champ de vitesses arbitraire du type A.E,

1'expression 6,19 du profil de raie doit &tre remplacée par

si X€[-1,%;.] »

] . E(R)exp (=112 (X))
é t 1 1]
E°(X) _ EXNPXDIPX',X) oy
Ee - X axt ’
Max(|X|,=Xg;pn) E(X)
si X€[Xy; 01 s (6.30)

On remarque ainsi que le profil de raie résultant EE(X)/Ec ne peut &tre considéré
ni comme &tant le simple produit, ni comme &tant la différence des fonctioms

E(X) et E(O/E .

L'analyse d'un profil observé E?%j/Ec en termes des conditions physiques
régnant au sein d'une enveloppe A.E reste possible & la seule condition que st
le profil de raie est effectivement perturbé par la présence d'une raie photo-
sphérique, alors le profil E(X) de cette derniére doit &tre connu. A partir des
résultats d'observation, la dépendance de 1l'opacité fictive fﬁg(x) en fonction

de la fréquence X€[-1, Xmin] est maintenant fixée par

1 '(Eobs(x) EObS(—X)
E{(X) 'E E

c c

12 (X} = =1n( +£(~X))) . (6.31)

-

Comme auparavant, on chercherait alors i trouver le champ de vitesses v(L)} tel
que l'ajustement entre le profil calculé au moyen de la relatiom 6.30 et le profil

observé soit optimal.

Représentant par EE(K)/Ec at E(X)/Ec les profils de raies corrigé et non
corrigé par la présence d'une raie photosphérique sous-jacente, Castor et Lamers
(1979) ont donné un algorithme permettant de trouver le profil EE(X)/Ec i partir
de E(X)/Ec, supposant que la fonction £(X) soit connue. Dans nos notations, ils

trouvent que

si X6-1,X .7, . E(X)exp (=112 (X))
g
E°(X) _ PXPXT,X) (ot
g T B ’
Max(|X|,-Xpiq) £(X)

si xe[xmin,i] , .
(6.32)
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le facteur q &tant défini par

q = £ _ (6.33)

Comparant les expressions 6.30 et 6.32, nous concluons que si la fonction £(X) ne
différe pas trop en moyenne de la quantitd q (cf. fig. 6.5), alors leur résultat

constitue une tr&s bonne approximation.

£) Effets d'occultation et d'inclinaison

5i la dimension Lmax de l'enveloppe dans laquelle se forme le profil de raie
est de l'ordre de quelques rayons stellaires seulement, nous devons admettre que
1'hypothése d'étoile ponctuelle n'est plus valable. En effet, & une distance L
du centre de 1'étoile (voir fig. 6.6) une fraction des photons émis hors de
1l'enveloppe, approximativement proportionnelle au facteur de dilution W, sera
interceptée par le disque de 1l'&toile et ces photons resteront donc inobservables.
Dans le repére fixe de 1'observateur, ces photons perdus possddent une friéquence
positive, c¢'est~i-dire que XG]O, 1] et par consdquent seule 1'aile rouge du profil

de raie observé sera affectée par cet "effet d'occultation” de l'enveloppe.

Un autre effet di & la dimension finie du disque stellaire provient du fait
que les atomes situés Z une distance I, interagissent avec les photons "stellaires"
non seulement le long de la direction radiale 6§ = 0, mais aussi le long de direc-

tions telles que 0€[0, arcsin(l/L)]. Nous appellerons ceci "'effet d'inclinaison'.

Ces effets d'"occultation" et d'"inclinaison" seront rigoureusement inclus
dans les &quations plus générales du profil de raie présentées au prochain para-
graphe, On pourrait aussi tenir compte de ces effets dans 1'expression 6.19 du
profil de raie mais comme en général nous supposerons gue les dimensions de L'en-—
veloppe sont tré@s grandes vis-a-vis du rayon de 1'étoile, la forme de cette der-

nidre expression resterait inchangée,

Pour démontrer ce point, comsidérons une enveloppe en expansion uniforme
(4 =-1) et choisissons d'évaluer 1'effet d'"occultation”. Ainsi, un photon &mis
. P
localement 3 une distance L(X') 1le long d'une direction & avec une frédquence

XG]O, 1] pourra atteindre un observateur (voir fig. 6.6) si et seulement si

cos(B) 2 -cos(Bg) , ' (6.34)
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cos(8y) = VI-L(X")"% . (6.35)

4.

-t - )
/, ~— {
- -

Fig. 6.6 Géométrie dans une enveloppe en expansion rapide
autour d'une &toile de dimensions finies (voir
texte). Les échelles sont arbitraires.

Nous servant des relations 6.4, 6.18 et 6.35, la condition 6.34 peut aussi s'Bcrire

:-i—;- < /1-x"L-t

max *?

soit encore

X' g -T2 (6.36)
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Cette derniére condition implique que seuls les photons stellaires dont la fré-
quence initiale est telle gque X'G[-l, -Vx% + L;;X] pourront contribuer 4 la for-
mation du profil de raie E(X)/Ec d la fréquence X. Par conséquent, pour l'inter-—
valle de fréquences X&J0, 1], la limite inférieure d'intdgration apparaissant dans
les expressions 6.7 et 6.11 du profil E(X)/Ec doit €tre remplacde par

Max[vxz + L2, =X, ]. On démontre alors facilement que si L > 1,
max min max

2SI (6.37)

et donc que l'effet d'occultation apparalt négligeable dans 1'expression 6.11 du

profil de raie.

Z) Enveloppe D.E

Au sein d'une enveloppe D.E, un photon initialement &mis & la surface de
1'étoile avec une fréquence XﬁE[—l, 1] et absorbé au voisinage d'un point Cy pourra
non seulement diffuser localement mais aussi vers des points distants Ci. A cause
de ce tramsfert spatial complexe des photous stellaires, il n'est plus possible de
définir une expression analytique simple pour le profil de raie E(X)/Ec comme nous

avions pu le faire en considérant le cas des eaveloppes A.E.

De plus, la vitesse v(L) décroissant ext&rieurement dans ces enveloppes, les
photons atteignant un observateur avec une fréquence X = #1 proviennent uniquement
des régions du milieu matériel situdes trds prés du disque de 1'&toile. Par consé-
quent, l'effet d'"occultation" ainsi que l'effet d'"inclinaison" joueront un réle
trés important au sein de ces enveloppes, indépendamment bien sfir de 1'extemsion
maximale Lmax gu'elles peuvent avoir. Ceci nous oblige 3 adopter un moddle plus
général en vue de d8crire la formation des profils de raies au sein des envelop=

pes D.E.

B. EQUATIONS GENERALES

Nous présentons dans ce paragréphe une méthode générale pour le calcul des
profils de raies formés au sein d'enveloppes A.E et D.E, directement applicable
aux multiples transitions radiatives i 2 j d'un atome & n niveaux et qui inclut
automatiquement les effets d'"oceultation", d'"inclinaison" et d'"assombrissement

centre~bord" du disque stellaire.

Dans cette nouvelle approche le calcul des profils de raies s'effectue en
deux &tapes distinctes. Tout d'abord, om ré&soud l'ensemble 3.71 des &quations
d'&quilibre statistique associfes i chaque paire (i, j) de niveaux atomiques afin

de déterminer le comportement des fonctions source Sij et des opacité@s fictives Tij
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en tout point du milieu matériel considéré@. Ceci a &té entidrement discuté au

chapitre 4 pour le cas d'un atome i deux niveaux.

Tsolant une des transitions radiatives, par exemple i = 1, j = 2, et suppo-—
sant que les conditions physiques (S12, T12) régnant au sein de 1'enveloppe soient
connues, nous calculons maintenant pour chaque fréquence KE[wl, l] la quantité
totale d'énergie E(X), définie par unités de fréquence et d'angle solide, &mise
par l'enveloppe vers un observateur fixe dans l'espace. La quantité E(X) est alors
simplement domnée par 1'intdgration de 1'intensité monochromatique I(X), implicite~
_ment définie spatialement, sur la surface d'un plan perpendiculaire a la ligne de

visée

E(X) =./. I(X)do . (6.38)
b3

Dans le repére fixze de l'observateur, I(X) représente l'intensité spéeifique de la
radiation spectrale émise le long d'une direction paralléle & l'axe de viséde par
les régions de l'enveloppe présentant un déealage Doppler constant défini par la
relation 6.3. Adoptant les champs de vitesses 4,10 et 4.16, nous avous résolu

d'égale_fréquence X" qui en résultent sont illustrges dans les figures 6,7-6.9

pour le cas des enveloppes A.E (Lmax = 20, & = 0.5, =1, =2) et dans les figures
6.10-6.13 pour le cas des enveloppes D.E (Lmax =5, 4 =0.5, 1, 2 et G = 10},

Vu la symétrie de l'enveloppe autour de L'axe joignant le centre de 1l'étoile

i l'observateur, l'8quation 6.38 se simplifie 3

Lpax

E(X) = 2l I(X)Ldep R (6.39)

1'intensitd I(X) &tant évalude le long de la "surface d'égale fréquence X" et ol
nous avons 4&fini la coordomnée cylindrique LP (voir fig. 6.14) par

L, = Lsin{(B) . (6.40)

p
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-0.7
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observer,; observer*

Fig. 6.7 Surfaces d'égale fréquence X Fig. 6.8 Surfaces d'égale fréquence X

au sein d'une enveloppe A.E au sein d'une enveloppe A.E

pour les valeurs des para- pour les valeurs des para-—

métres £ = -0,5 et L = 20. métres & = -1 et L = 20,
max max

1 '
observer‘

Fig. 6.9 Surfaces d'égale fréquence X au
sein d'une enveloppe A.E pour
les valeurs des paramdtres
L= =2 et L = 20.

max
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a.2

2%}

Fig. 6.10

[
| ~0.5
|

observerl

Surfaces d'égale fréquence X
au sein d'une enveloppe D.E
pour les valeurs des para-

métres £ = 0.5 et L = 5,
max

|
|
I
|
!
'

ubserver}

Fig. 6.12 Surfaces d'égale fréquence X

au sein d'une enveloppe D.E
pour les valeurs des para-

métres £ = 2 et L = 3,
max

Fig. 6.11

-0.2
observert

Surfaces d'égale fréquence X
au sein d'une enveloppe D.E
pour les valeurs des para-

métres £ = 1 et L = 3,
max

Fig. 6.13

obhserver

Surfaces d'égale fréquence X

au sein d'une enveloppe D.E

pour les wvaleurs des para-

métres G = 10 et L =5,
max
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enveloppe .
PP toile
L]
&
@ L
surface déqale s'7(X) 1s,(0)
fréequence X '( ) _
5'5(X) 4+ =
: i Lp <+ e%{X)
| ”
[y I igi (x)
! s
observateur

Fig. 6.14 Points d'intersection d'une surface d'égale fré-
quence X et des droites (Lp, L;) paralléles &
1'axe de visée le long desquelles est &valude
1'intensité monochromatique I(X) (voir texte).
Les &chelles sont arbitraires.

En vue d'inclure 1'"effet d'assombrissement centre-bord" du disque stellaire,
exprimons la loi w(e*) définie en 3.46 en fonction de la coordonnée L; (voir

fig., 6,14}, Nous avons la relationm
% .k
Lp = gin(8 ) . (6.41)

Le flux du continuum stellaire Icw(L;) intégré sur la surface du disque de

1'8toile vaut simplement

E, = 11, , : (6.42)
ol
1
P k& %
I, =21, w(Lp)Ldep . (6.43)

0
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A partir de cette derni8re relation nous déduisons que si l'effet d'assombrissement
centre-bord est négligeable, c'est-3-dire que w(L:) = 1 pour L;G[O, l], alors
Ic = 1c

L'expression du profil de raie est alors simplement donnée par le rapport des

quantités E(X) et Ec’ soit

Lmax
EX) . LK)y
ke

pdlp - (6.44)

11 sera trés commode dans la suite de discerner les différentes parties géomé-
triques de 1'atmosph&re contribuant au profil de raie formé dans des enveloppes A.E
et D.E. Vu l'expansion radiale de celles-ci, les atomes confinés entre 1'étoile
et l'observateur (voir la région comprise entre les droites trac@es en traits in-
terrompus dans les figures 6.7-6,13) Smettent en partie de la radiation spectrale
dans l'intervalle de fréquences XGJO, —l] et absorbent en partie le continuum &mis
par le disque stellaire., Reprisentons par Ei(X)/Ec et Ea(X)/Ec ces contributions
respectives au profil de raie. Concernant les atomes situ@s dans les deux lobes
extérieurs aux droites tracdes en traits interrompus, ceux—ci Emettent des photons
dont la fréquence X est telle que Xe]—l, 0[ ou XE[O, l[ sulvant leurs mouvements
d'approche ou de récession par rapport 3 1'observateur fixe. Dans la suite, la

contribution Ez(X)IEC référera 3 cette partie spécifique du profil de raie E(X)/Ec.

Nous avons évidemment la relation générale

E(X) _ E1(¥)+Ez(x)+E3(Kl i (6.45)

Eq E.

@) Enveloppe A.E

Suivant le méme raisonnement qui mous a permis au chapitre 3 de trouver les
expressions 3.39 et 3.47 du champ moyen de radiation spectrale au sein d'enve-
loppes A.E,.nous pouvons déduire directement 1'expression de 1'intensité I(X)
apparaissant dans la formule 6.44. En effet, pour une valeur donnée Lp&[o, Lmaxj
et une fréquence XE[-I, 1] (voir fig. 6.14) l'intensité& spécifique I(X) de la
radiation spectrale émise par les atomes suivant une direction parall&le i la

ligne de visde vaut simplement (ef. relation 3,33)
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82 (X) s, (X)
(X =[ €1z®(-yé—2-(vs(5)“vs(0)))exp(—f 2% (- :—:)-l—-z-(vs(s')-—vs(O)))ds’)ds,
Sl(X) s

(6.46)

od s1(X), s2(X) représentent les abscisses des points limitant le voisinage &
partir duquel la radiation émise & une fréquence locale vL6[v12 + AV/2, vy - AU/Z],
ou plus simplement v, ¥ Viz, apparalt dans le repdre fixe de l'observateur i la
fréquence X,

Lorsque Lp <1 et XEE“I, 0[, nous devons aussi ajouter la contribution 3
1'intensité I(X) due 3 1'extinection de la radiation stellaire prenant place dans

le voisinage [s](X), s!(X)] (voir fig. 6.14)

53 (X)
I(X) = Icw(L:)exp(- o12® (—Eéi(vs(s)—vs(O)))ds). (6.47)
s (X)

Nous servant des changements de variables 3.9, 3.10 pour lesquels v ® V12 et
de la relation 3.59, on peut facilement résoudre les intégrations apparaissant

dans les Equations 6.46 et 6.47. On trouve alors respectivement que

I(X) = 812(L~exp(~T14)) , (6.48)
et

I(X) = I¥(Lp)exp(~T1z) . (6.49)

Dans ces expressions, la fonction source $;; et 1'opacité fictive Ti12 sont évaluées
au point d'abscisse s = 0 situé 3 l'intersection de la "surface d'égale fréquence X"

et de la droite parallile I 1'axe de visée pour la valeur Lp donnée.
Tenant compte de 6.45 et substituant les résultats 6.48, 6.49 dans 1'&qua-
tion 6.44, le profil de raie formé& au sein d'une enveloppe A.E prend la forme simple
si xe[-1,0[ ,
Lnax 1
=2 312 (1-exp(~15) ) LydL, +28 (LoYexp(~T12)LadL
T Xpl~Tia2 P pI—c- P p)eXP( Tiz}tlp
0 "0

*
P |

i

(x)

C

=t
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et si x¢[0, 1], L (6.50)
E(X) Fmax 3 1
- 124 _ o
E, = 2 f?{l exp( T;z))Ldep+2
1
J

Remarquons que pour XE]O, 1] nous avons explicitement tenu compte de 1'"effet
d'occultation™ ainsi que de la transparence totale de l'enveloppe devant le disque

de 1'Etoile,

£) Enveloppe D.E

Une simple comparaison entre les figures 6.7-6.9 et 6.10-6.13 montre la diffé-
rence essentielle existant entre les "surfaces d'@gale fréquence X" au sein des
enveloppes A.E et D.E. En effet, alors que dans le premier cas il existe au plus
un point d'intersection entre une "surface d'égale fréquence X" et ume droite
paralizle 3 1'axe de visde, deux intersections de ce type peuvent se produire daus

le cas des enveloppes D.E.

Tenant compte de cette interaction radiative possible entre deux parties
physiquement distinctes de 1'atmosphdre, il est simple de corriger 1'exprassion 6.50

en vue d'exprimer le profil de raie E(X)/EC formé au sein d'une enveloppe D.E.

Nous obtenons ainsi, 1
si xg[~1, of
Loax .
E(X) = 2 (%g(luexp(_n2))exp(—1{2)+’i-13(l~exp("tiz)))Ldep+
c c ¢
0
1
1 * ‘
Ic w(Lp)exp(-Tiz)exp(-Tiz)ﬁ;dﬂ; ; r(é L)
0
et si XG,[O, 1] 3
E(X) oa s 51 L
- 312 (1_exp(- - =L (l-exp(- 5
B - 2 (TE (1-exp(-T12))exp( T{2)+Ic (1-exp(=Ti2)))LpdLlp+s |-
1
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Dans cette derniére expression, les quantités 5{2, sz et 8,,, T,, sont évaluées
aux deux points d'intersection de la "surface d'8gale fréquence X" et de la droite Lp
donnée, situés respectivement le plus prés et le plus &loigné de 1l'observateur.

Si pour un couple de valeurs (X, Lp) données, l'équation 6.3 n'admet qu'une seule
solution alors 1'opacité fictive T:z est égalée 3 zéro dans l'expression 6.51 du

profil de raie,

Y) Résultats

En vue de mettre en &vidence la nette différence existant entre les profils
de raies formés au sein d'enveloppes A.E et D.E, nous avons volontairemént simpli-
fi8 notre mod&le physique de départ, Négligeant l'effet d'assombrissement centre-
bord du disque stellaire et supposant, pour le cas simple d'un atome 3 deux niveaux,
que 1'&quation de continuité 4.6 décrit la distribution de la densitéd n(L) en
fonction de la distance L au centre de 1'&toile, nous avons résolu rigoureussment
les équations 6.50 et 6.51 du profil de raie en adoptant les champs de vitesses

donnés en 4.10 et 4.16.

Les résultats de nos calculs sont illustrés dans les figures 6.15-6.19 et
6.20-6.27 respectivement pour les cas d'enveloppes A.E et D.E., Chacune de ces
figures contient quatre courbes représentant le profil de raie E(X)/Ec ainsi que
ses diverses contributions El(X)/Ec, Ez(x)/Ec et E3(X)/Ec définies ci-avant, en

fonction de la fréquence XE[—l, 1].

La table 6.1 résume l'ensemble des paramdtres caractdrisant chacun des profils.
Dans cette table, la premiZre colonne indique le numéro de la figure, la deuxidme
colonne contient une lettre a, b ou ¢ associde i chaque profil individuel illustré
dans cette figure et enfin les trois dernidres colonnes donnent les valeurs des
paramétres % (ou G), T%z et Lmax correspondantes. Comme lors des applicatious
numériques précédentes (chapitre 4 et chapitre 5) nous avons SUpposé que
Xiz = 107% em, Ay2*T = 0.28979 cmedeg et g1/gs = 1,

C. DISCUSSTION DES RESULTATS

Remarquons imm&diatement que la transformation des fréquences X & =X condui-
rait simplement 3 interpréter les profils présentds dans les figures 6.15-6.19 et

6.20-6.27 comme étant form&s respectivement au sein d'"enveloppes décélérées

int8rieurement' (enveloppes D.I) et Maccélérées intérieurement' (enveloppes A.1).

Toutes nos conclusions se référant aux enveloppes A.E et D.E s'appliquent donc

identiquement aux enveloppes D.I et A.I.

Supposant que 1'effet d'occultation de l'enveloppe par le disque de 1'étoile
soit négligeable (cf. paragraphe A) et que la probabilité de destruction d'un
photon stellaire soit nulle (g = 0) au cours des diffusions &ldmentaires qu'il

subit au sein de 1'atmosphire, le principe de comservation d'énergie dans le
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Table 6.1

Tableau récapitulatif des légendes
pour les figures 6,15-6.27

) T [
Figure Référence % (ou G) 72 Lmax

6,15 a -0.5 10° 5
b 20
o] 50

6.16 a -1 1 5
b 20
c 50

6.17 a -1 10} 5
b 20
c 50

6.18 a -1 10° 5
b 20
c 50

6.19 a -2 1 5
b 103
¢ 10°

6,20 a 0.5 0.1 5
b 20
¢ 50

6,21 a i 10™3 5
b 20
¢ 50

6.22 a 1 1 5
b 20
I 50

6,23 a 1 10? 5
b 20
¢ 50

6.24 a 2 10-¢ 5
b 1
c 10°

6.25 a G = 400 0.1 5
b 1
c 10

6.26 2 G =100 10 100

G =400
6.27 a G =400 10 10

b 500
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Figs 6.15-6.27 : voir légendes dans la table 6.1
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systéme formé par 1'étoile et l'enveloppe implique qu'il y a &galité entre les
lLargeurs équivalentes Ewem et EWab des composantes du profil de raie présentes
en Emission et en absorption {(voir fig. 4.1). Ces conditions sont strictement

remplies pour les profils illustrés dans les figures 6.2+-6.4,

Vu la dimension finie du disque stellaire par rapport aux dimensions de

1'enveloppe, pour chaque profil illustré dans les figures 6.15-6.27, nous avons

Ewem < EWaph - (6.52)

La quantité d'énergie spectrale intercept@e par le disque de 1'étoile est quanti-

tativement représentée par l'intégrale
0
- E, (X)
EW, . JP . dx , (6.33)
-1

que 1'on peut visualiser dans le second ensemble des courbes illustrées dans les

figures 6.15-6.27,

a) Enveloppe A.E

Si i partir des figures 6.15-6.19 nous comparons les valeurs de la quantité
EWOC en fonction de l'extension maximale Lmax de l'enveloppe, nous conclucns que
1'effet d'occultation au sein des enveloppes A.E décroit lorsque la valeur Lmax

crolt (cf. paragraphe A.g€).

Négligeant 1'effet d'assombrissement centre~bord, il est possible de trouver
des expressions analytiques simples pour les contributions El(X)/EC et Ea(X)/Ec
dans 1'intervalle de fréquences Xé[-l, Xminj' En effet, nous servant du résul-

tat 6.50, on trouve

=
—~
Ead
S
[ ¥}

|

L2 (1-exp(-T12))L dL, , (6.54)

c 0 o4

=
L]

1
Ej(X * %
et 3(X) = 2 f exp(—‘c;_a_)Ldep . (6.55)
0




130

Avec une bonne approximatien nous pouvons supposer constantes les quantités 8y, et
Ti2 le long du segment d'égale fréquence X (voir figs 6.7-6.9) compris dans
1'intervalle Lp&[O, 1]. Tenant compte de 1'expression 4.12 pour la fonction source
S12 et nous rappelant que Bf ’"WB}Z, les expressions 6.54 et 6.55 prennent alors

la forme simplifiée

gl(x)ﬂ H(X) (Lmexp (- T12(X))), (6.56}
<

= 28 - ) (6.57)
c

Dans ces expressions sz(x) représente l'opacité fictive radiale &valuée au point
d'intersection de la surface d'égale fréquence X et de 1'axe de vis@e et, W(K) est

le facteur de dilution g@ométrique calculd au méme point.

Lorsque XEJXmin, 0[, le segment d'égale fréquence X ne couvre plus que partiel=-

lement le disque de 1'&toile et on trouve de méme que

E; (X
_ Be = rexp (ot (gin) G, (6.58)
Es(X) _ T )
et B, exp{( Tiz(Xmln))(Xm Yie(1- (xmln %) (6.59)

Pour XE[-l, L [ et Xé]X in? OE les relations 6.56, 6.57 et 6.58, 6.59 représentent
correctement 1e comportement des contributions EL(X)/Ec et Ea(X)/Ec illustrées dans

les deuxiZme et quatridme ensembles des courbes de chacune des figures 6.15-6.19.

Si nous représentons par X la fréquence 3 partir de laquelle le disque de
1'8toile occulte totalement les surfaces d'égale fréquence xerx s 1] (voir

figs 6.7-6.9), on a la relation

X = Jl-(2—2 . (6.60)
¢ ax
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Aingi pour Lo = 1.1, 1.5, 5 on obtient les valeurs respectives X, = 0.42, 0.75,
0.98 et ceci nous permet de comclure que l'effet d'ocoultation totale n'apparaltra
perceptible sur 1'aile rouge d'un profil que si l'ewtension maxtmale Lo de
1'enveloppe vaut au plus quelques rayons stellaires.

Vu la symétrie géomBtrique et physique des deux hémisphéres de 1'enveloppe

situds de part et d'autre du plan d'égale fréquence X = 0 (voir figs 6.7-6.9),

pour X€[ -1, 1] nous avons rigoureusement

Ep(X) _ E, (~X)

{6.61)
Ee Ec
Etant donné& que,
Ly
: E(X E. (X)
si X€[0,1] , = ) - E%““"*l , L
(6.62)
et si xe[-1,0], L& EXEBEEXE
E. E. Eo B
“
nous trouvons a partir de ces résultats et de 6.56, 6.57 que la dépendance de
L'opacité fictive radiale sz(x) en fonction de la fréquence Xé[ml, xmin[ est
gsimplement donnée par
T E(X) E(-X
2 = -1 EER-EEEy qwey (6.63)
¢ ¢

Cette expression généralise le résultat 6.25 que nous avions &tabli en supposant

que l'étoile centrale &tait ponctuelle (W(X) = 0).

Si on se propose de déterminer les conditionms physiques existant au sein d’un
milieu matériel 3 partir de 1'analyse d'un profil de raie observé, la méthode pré-
sentde au paragraphe A.Y reste applicable mais nous devons cette fois supposer
d&s le départ la nature du champ de vitesses v(L) en vue d'&tablir une relation
initiale entre le facteur de dilution géométrique W(X) et la fréquence observée

xef-1, x . [.

B) Enveloppe D.E

L'apparence générale des profils de raies formés au sein d'enveloppes D.E
est frappante (voir figs 6.20-6.27), Ils sont en effet caractérisés par une

transition quasi verticale entre la composante en émission et la composante
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P Cygnt en absorption ainsi que par une finale abrupte de 1'aile rouge au point de

contact avec le contimam.

L'examen des "surfaces d'égale fréquence X& -1, 1" illustrées dans les

figures 6.10-6.13 permet de comprenmdre facilement ces traits remarquables:

i) La fr8quence extréme X = -1 correspondant 3 la vitesse maximale d'&jection v,

de l'enveloppe apparait toujours clairement définie dans chacun de ces profils.

ii) L'effet d'occultation est total pour les surfaces fermées d'égale fréquence X
EEXC,lj et est par conséquent indépendant de 1'extension maximale Lmax de 1'enve-
loppe. Remarquant que pour Lp = 1 la droite parall&le & 1'axe de visée est tan—
gente & la surface d'égale fréquence Xc, on trouve facilement au moyen de la

relation 6.3 que

L
X, = Xé;aﬁ-cos(ea) , (6.64)

Ga représentant 1'angle d&fini en 4.26 et ol la distance La vérifie la condition
Lasin(ea) =1, (6.65)

Nous servant des relations 4.27-4.29 et 4.33 nous trouvons respectivement pour

les champs de vitesses 4.10 et 4.16

X, = @122 (6.66)
et X, = Al-sin®(8,)) (1+Gsin(8,))/(1+6) , (6.67)
avec  sin(9,) = ~1/3G6+/1/3+(1/3¢)% . (6.68)

Ces équations importantes permettent de déterminer divectement la valeur du para-
métre de décélération % (ou G) & partir de la fréquence observée X, Ainsi, pour
les valeurs respectives G = 1, 10 et £ = 0.5, 1, 2 nous trouvons Kc = {,770,
0.642 et Kc = 0.620, 0.500, 0.385. L'effet d'occultation totale est d'autant
plus important que la décélération de L'enveloppe est élevde.
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iii) Pour la valeur du paramdtre de déc&lération £ > 0.5, la profondeur optique
fictive Ti2 (e¢f. relation 4.44) croit de fagon monotone avec la distance L
et par conséquent la transition abrupte eatre la composante en émission et la

composante P Cygni en absorption (voir figs 6.20-6,24) a lieu & la fréquence
X = Lo (6.69)
t Lnax ° '

De méme, considérant le champ de vitesses 4.16 nous trouvons (voir figs 6,25-6.27)

X = —5%:543ﬂ¥2& . (6.70)
t +G

-

La valeur du paramétre de décdlération & (ou G) ayant &t& déterminée 4 partir des
relations 6,66-6.68, l'extension maximale de l'enveloppe est directement domnée
par les expressions 6.69, 6.70. Remarquons cependant que si la fréquence X, est
trés proche de la valeur X = 0 (ou X = -1/¥T + G} une grande incertitude affectera

la détermination de la valeur Lmax >>» 1,

iv) Pour les champs de vitesses 4.10 (% = 0.,5) et 4,16, la profondeur optique
fictive Ty2 étant pratiquement constante dans toute l'enveloppe (voir relatioms 4.544
et 4.47), les fonctions E(X)/Ec et Eg(X)/EC ont leur minimum i la fréquence
X = -KC (voir figs 6.20, 6.25-6.27). En effet la surface d'égale fréquence --XC
est celle qui présente une section efficace maximale entre les deux droites paral-—
léles & l'axe de visde, indiquées en traits interrompus dans les figures 6.10-6.13.
De méme pour £ > 0.5, les fonctions E(X)/Ec et Ea(X)/EC atteignent un premier
minimum & la fréquence X =—Xc sulvi d'un second i la fréquence X = Xt (voir

figs 6.21-6.24).

v) Ainsi que nous 1'avions mentionné au paragraphe A.§, l'effet d'inclinaisom

joue un r8le trds important au sein des enveloppes D.E. Alors que négligeant

i

0 lorsque T;2 > 1, nous
1 {voir figs 6.20-6.27).

cet effet nous nous attendrioms 3 avoir E3(-l)/EC

trouvons presque contradictoirement que Ea(—l)/Ec

vi) Remarquant que pour Lp = Lmax-sin(ﬁa) la droite parall&le & 1'axe de visée

est tangente & la surface d'égale friZquence X, od

Xpg = (2"']-) 3 (6.7}.)

—1/2L—2
max

pour le champ de vitesses 4.10 et
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X, = (1+G/Lmax)/\/(l+G)(l+% Emy | 6.72)
max

pour le champ de vitesses 4.16, ceci explique pourquoi les surfaces 4'Bgale fré-
quence X illustr@es dans les figures 6.10~6.13 sont doubles si |X| > Xy et simples

si |X| < Xq.

§i la condition Tip > 1 est vérifife en tout point du milieu matériel, on
comprend alors facilement que la radiation spectrale &mise vers um observateur
par la partie la plus &loign€e d'une surface double sera totalement absorbde dans
la partie situde la plus proche. Le degré d'excitation &tant plus &levé dans la
partie la plus proche d'une surface double contribuant 3 la radiation spectrale
observée 3 une fréquence X > Xy que dans la partie la plus éloignée contribuant i
la fréquence opposéde -¥, l'asymétrie de la fonction Eg(X)/Ec illustrée dans les

figures 6.22-6.27 est interprétée d'une manidre simple.

Au contraire si le milieu matériel est optiquement mince, ¢'est-a~dire que
Ti2 < 1, la fonction Ez(x)/Ec est quasiment symétrique comme on peut le voir 3

partir des figures 6.20 et 6.21.

vii} Lorsqu'on augmente 1'extension maximale Lmax d'une enveloppe D.E, les surfaces
correspondantes d'égale fréquence ¥ ne subissent aucune déformation mais apparaissent
simplement prolongées. C'est pourquoi deux profils formés sous les mlmes conditions
physiques pour deux valeurs différentes de 1'extension maximale de 1'enveleppe,

par exemple Lma différeront principalement dans 1'iatervalle de fré-

<L
X1 max; ?
uences X€ X - X. (L . La r du pi osante en 8mission
quen [ t(Lmaxl)’ £ max1)] valeu pic de la comp n &mi
ainsi que 1'abrupte transition entre cette dernidre et la composante P Cygni en
absorption seront d'autant plus importantes que 1'extension maximale Lmax sera

grande (voir figs 6.20-6.27),

viii) Le fait que les surfaces d'égale fréquence X sont beaucoup plus concentrées
autour de 1'étoile centrale lorsque la valeur du paramdtre de déc&lérationm augmente
(voir figs 6.10~6.13) explique pourquoi le pic de la composante en &mission appa-
ralt plus aigu en fonction de & (ou G) lorsqu'on compare les profils de raies dans

les figures 6.23a, 6.24c et 6,25¢c (Lmax =5 et T32 > 1). .

ix) Enfin lorsque le milieu matdriel est optiquement &pais, Ti» > 1, 1'expres-—
sion 6.51 du profil de raie E(X)/EC devient indépendante de 1'opacitéd fictive Ti2.
Cet effet est illustré dans les figures 6.22-6.24 od nous remarquons la forme trés

semblable des profils obtenus pour T%z =1 et T%z = 107,
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En conclusion, résumons bridvement les différentes &tapes & suivre lorsqu'on
se propose d'interpréter un profil de raie observé en termes des paramétres phy-
siques et géométriques caractérisant une enveloppe D.E. La vitesse d'éjection vy
i la surface de 1'étoile, correspondant 4 la fréquence X = -1, peut &tre immédia-
tement déduite 3 partir de la position de la compesante P Cygni en absorptiom la
plus déplacée vers les courtes longueurs d'onde. Si v, représente ta vitesse posi-
tive mesurée sur l'aile rouge de la composante en émission 4 partir de laquelle
1'effet dfoccultation devient total, la fréquence Xc = VC/VQ nous fournit direc—
tement la valeur du paramdtre de décélération 2 (ou G) de 1'eaveloppe (voir rela-
tions 6.66~6.68) et par conséquent le champ de vitesses v(L). L'extemsion maximale
Lmax de 1'enveloppe (voir relatioms 6.69 et 6.70) est alors estime en localisant
la vitesse v, = X, vq ol a lieu 1'abrupte transition entre la composante en émission
et la composante P Cygni en absorption. En vue de déterminer la distributiom de
1a densité n(L) des atomes au sein de 1'enveloppe, on est inévitablement amené 3
devoir résoudre 1'&quation 6.51 du profil de raie sur la base des r&sultats obtenus
ci-avant et pour différents choix de la distribution de l'opacité fictive radiale
sz(L) (cf. relation 6.27). On adopterait au départ les distributions données en 4.44
{ou 4.47) pour différentes valeurs du paramétre T%z et en comparant les ré&sultats
de ces applications numériques avec le profil de raie observé, on ajusterait la
fonction sz(L) jusqu'a ce qu'un bon accord théorie-observation soit atteint.
$i on y arrive, l'é@quation 6.29 combinde avec 6.27 nous permet de déterminer le
taux de perte de masse de l'objet central, supposant que son rayon R* et 1'abon-~
dance ng de l'espéce atomique considérée soient connus. Rappelons cependant que
si le milieu matériel est optiquement &pais, le profil de raie est alors indépen-—
dant du choix de l'opacité fictive sz(L) > 1 et dans ce cas, il est seulemeit

possible de fixer une limite inférieure au taux de perte de masse.

D. EFFET D'ASSOMBRISSEMENT CENTRE-BORD

Dans toutes les applications numériques précédentes (cf. figs 6.15-6.27)
nous avons supposé que le disque de l'dtoile centrale émettait un continuum sans
effet d'assombrissement centre-bord. Considérant les lois extr8mes d'assombrisse-

ment centre-bord du type (voir relation 3.46)
#
(&) $(@) =1 : 3
4 %
(B) Y(8 ) = cos(®) , r (6.73)

% s
et (e} W(® ) =cos (8 ),
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nous avoans calculé@ au moyen des Equations 6.50 et 6.51 les profils de raies corres-
pondants, les conditions physiques S12 et Ti2 ayant 8té déterminées en tenant

compte respectivement des expressions 3.47, 3.48 et 3.69, 3.70 pour la contribution
Jiés du champ de radiation spectrale au sein des enveloppes A.E et D.E. Les résul-
tats de ces applications numériques sont présent@s dans les figures 6.28-6.33 pour

différents ensembles de valeurs des paramétres £ (ou G), T%z et Lmax (voir table 6.2).

Table 6.2

Tableau récapitulatif des légendes
pour les figures 6,28-6.33

[

Figure 2 (ou G) T, Lmax
6,28 ~0.5 10° 5
6.29 -1 10% 50
6.30 -2 10? 5
6.31 G = 400 1 5
6.32 2=0.5 10 5
6.33 2 =1 10 5

o) Enveloppe A.E

L'examen des figures 6.28-6.30 montre qu'en général l'effet d’assombrissement
centre~bord du disque stellaire n'affecte que trés peu les profils de raies formés

au sein d'enveloppes A.E, Ceci peut 8tre simplement expliqué comme suit:

1) La quantit@ Slz/fc qui apparalt dans 1'expression 6.50 du profil de raie est
pratiquement indépendante de l'effet d'assombrissement centre-bord. En effet,
particularisant au cas £ = -1 et nous servant des relations 3.47, 3.48 et 4.12

nous trouvons facilement que

F 3
Sy = 1 peHE (6.74)
Q=41W

Utilisant les relations existant entre les variables W, B et g* (cf, fig. 3.4),

i savoir

w = 2N(l-cos(8)) , (6.75)
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voir légendes dans la table 6.2

K
EX

z.m
abc

2 .
EX)

14 & a

. 6.31

wT N

Fig. 6.33
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sin(8”") = Lsin(8) , (6.76)

et considérant la loi V(8%) = cos?(6%), 1'expression 6.74 se réduit a

— 2
S12 = 1,01 (1{1-(h ) v a--dy) ) (6.77)

3,
Développant au second ordre les facteurs V1 - {1/L)? et [l-(l/L)zJ pour L >> 1,

on obtient

S1p = IW/2, (6.78)

ol le facteur de dilution géométrique W est donné par 1'approximation 4.57. Avec

la daéfinition 6.43 pour fc, on trouve alors que

I.=1/2, (6.79)

et finalement

e

= W. {6.80)

En réalité l'erreur relative entre la valeur Slz/ic exacte (cf. relation 6.77) et

celle domnée en 6.80 devient nettement inférieure I 1% pour L > 2.

. . s % \ ,
S5i nous avions considéré le cas Y(B8") = 1, nous aurions directement obtenu
le résultat 6.80 3 partir de 4.12 et nous avons ainsi démontré que la quantité
Slz/fc dont dépend le profil de raie 6.50 est pratiquement indépendante de l'effet

d'assombrissement centre-bord pour L >> 1,

ii) Etant donné que les quantitds S1z/fc et S12/Ic respectivement calculées en
tenant compte d'une loi d'assombrissement W(G*) # 1 et w(e*) = 1 ne différent entre
elles que dans une région de 1'enveloppe situdé trds prés de 1'étoile, on comprend
aisément i partir des figures 6.7-6.9 pourquoi les profils correspondants ne se
différencient qu'autour de la fréquence centrale X = 0., En effet, seules les
surfaces d'&gale fréquence X = 0 sont partiellement situdes dans le proche voisi~

nage de 1'étoile.

On voit aussi & partir des figures 6.7-6.9 que l'intervalle de fréquences
affect® par l'effet d'assombrissement cemtre-bord sera plus large pour £ = -0.5

(voir fig. 6.28) que pour & = -2 (voir fig. 6.30).
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Enfin 1'extension des surfaces d'égale fréquence X = 0O augmentant avec la
valeur Lm < ceci explique aussi pourquoi les profils de raies a, b, c apparaissent

confondus dans la figure 6.29,

f) Enveloppe D.E

On remarque immédiatement 4 partir des figures §.31-6.33 que Ll'effet d'assom-
brissement centre-bord du disque stellaire se marque trés fort sur les profils
Formés au sein d'enveloppes D.E dans 1'intervalle de fréquences Xe[ -1, Xc].
Notons toutefois qu'indépendamment de cet effet, les fréquences X = -l, Xc et X,
conduisant i la détermination du paramétre de décélération (veir relations 6.66~6.68)
et de 1'extension maximale de 1'enveloppe (voir relations 6.69 et 6.70) restent

parfaitement définies,

Comparant les profils de raies a, b, c dans chacune des figures précédentes
on peut aussi constater que pour une fréquence donnée X6[~Xc, Xc] la valeur E(X)/EC
correpondante apparalt d'autant plus Elevée que la loi d'assombrissement 6.73 est
dure. Cet écart observé est dii au fait que la valeur de la quantité S12/Tc dont
dépend 1'expression 6,51 du profil de raie crolt avec 1'importance de l'effet
d'assombrissement centre-bord. Considérant par exemple les profils de raies a et ¢
dans la figure 6.33 (L = 1, Tyz > 1) on peut facilement montrer qu'il en est bien
ainsi. En effet, rappelant l'expression 4.34 pour la fonctionm source Sy2 au sein

d'une enveloppe D.E il suffit de démontrer que

Jis . Jis
) {6.81)
¢ c

! - . . 4 .
sz et Jiz représentant les contributions du champ moyen de radiationm spectrale
respectivement dues au continuum stellaire assombri {voir relation 3,69) et non
assombri (voir relation 3.67). WNous servant des relations 3.67-3.70 et du résul-

tat 6.79, la condition 6.81 prend la forme &quivalente

(1-exp(-T12)) 1 2 dw (1-exp(-T;2)) dw
~———¥T;—————-exp( T12)2cos (8*)m > Ty exp(~T{2)Zﬁ~, {6.82)
Q=41IW Q=419

soit emcore en temant compte des relations 6.75 et 6.76,

Be - 6

C

EE:E;%E:EiEQJZCI-LZSinZ(9))sin(8)d6 > gl:E%BS:EiElQSin(e)de » (6.83)
12
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la valeur de 1l'angle GC ayant été définie en 4.28, Le passage de 6.82 3 6,83 est
immédiat si on se rappelle que le long des directions BEEBC, arcsin(l/L)] {voir
fig. 3.6) le lieu glométrique des points distants C; occulte totalement le disque

stellaire. Enfin pour que la condition 6,83 soit védrifide, il suffit que
. 1 1
sin(g) < R (6.84)

et vu l'expression 4.28 de 1'angle Sc, cecl est toujours vrai pour autant que L > 1

{c.q.£.d.).

Il est remarquable de constater & partir des figures 6.31-6.33 que la forme
exacte de la composante P Cygni en absorption comprise dans 1'intervalle de fré-
quences X€[ -1, —Xc] est étrottement lide au choix de la lot d'assombrissement ((6%).
Considérant par exemple les profils de raies a, b, ¢ dans les figures 6.32 (£ =0.5,
Tiz > 1) et 6.33 (& = 1, T)2 > 1) nous montrons ci-dessous que cette dépendance
est directement assocife au comportement dehla contribution Eg(X)/Ec au profil de

raie 6.51.

En effet pour Xé[—l,mxc] nous avons

1
* % E
B 2 e |y exp oty 2)expl-t]myLiaL” | (6.85)
0

et vu que les surfaces d'égale fréquence XEE—I,*XCJ occultent compl@tement le
disque stellaire (voir figs 6.10 et 6.11) entre L; = 0 et L: = L:(X), 1'expres—

sion 6.85 se raduit 3

1
E3(X) =%_I__¢_’/‘ \p(L*)L*dL* . {6.86)
c % P P P
Lp(x)

=
e

Combinant les relatioms 4.10, 6.3 et 6,40 on peut facilement exprimer la dépendance

de L¥ en fonction de L le long d'une surface d'égale fréquence X

L; = L/l—(X-LE)z . (6.87)
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Remarquant que L¥ s'annule pour L = 0 et L = X 7, il est simple de montrer que Lg

est extremum en

- ((2+1)x2)"1/22 . (6.88)

si L* > 1, c'est-3-dire pour XE[—I/VQ + 1, -XCJ on trouve au moyen de 6.87 que

L:(X) ‘V?f%'i (enyr) 2 (6.89)

et si L¥ < 1, c'est~a~dire pour XG[—I, -1/V% lj,

L:(X) =Vi-x® ., (6.90)

Pour les lois d'assombrissement 6.73 a, b et ¢, l'expression 6.86 se simpli-

fie alors respectivement &

(a) B =(1-L:2(x)) )

(b) %L(—}Q =(1-L;‘2(X))3/2 , L (6.91)
c
et (@) L&) g pF2ixy)e
E, P J

Tenant compte des relations 6.89, 6.90, nous avons illustré dans les figures 6.34

(% = 0.5) et 6,35 (£ = 1) le comportement de la fonction Ea(X)/Ec donnée en 6,91.

Comparant ces résultats auxr profils calculés dans les figures 6.32 et 6.33
nous concluons qu'il est possible d'estimer L'effet d'assombrissement centre-bord
du disque stellaire & partir de la forme exacte de la composante P (Cygni observée

dans un profil de rate formé au sein d'une enveloppe D.E.
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Fig. 6.34 Comportement de la fonction E3{X)/E. dans
1'intervalle de frequences Xe[-1,-X ] pour
les différentes lois d' assombrlssement
centre~bord 6.73 a, b, ¢ et pour & = 0,5,
T2 > 1 (veir texte).
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Fig. 6.35 Comportement de la fonction E3(X)/E, dans
1'intervalle de fréquences X&[-1, -X od pour
les différentes lois d'aSSombrlssement
centre-bord 6.73 a, b, c et pour £ = 1,

Tiz > 1 (voir texte).
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E. ROLE DES COLLISIONS

Castor et Lamers {1979} ont discuté et illustré l'effet des collisions sur
la formation des profils de raies au sein d'emveloppes A.E. Ils montrent gque lors
de la détermination des conditioms physiques régnant au sein d'enveloppes A.E, on

peut toujours nédgliger le r8le des collisions 51 la conditiom suivante

ery, < Mg , (6.92)

By, (Tl
\-‘12 e

est satisfaite en tout point du milieu matériel considéré. Cecl est en parfait
sccord avec nos résultats &tablis au chapitre 4, § € ol nous avions conclu que
si la probabilité de fuite 812 d'un photon créé au sein d'une enveloppe A.E

(ou D.E) était supérieure 3 la probabilité € qu'il soit dé&truit sur place par
une désexcitation collisionnelle et que le critdre 4.93 était vérifig, alors les
expressions 4.12 et 4.34 obtenues pour la fonction source 512 en supposant que

€ = 0 demeuraient inchangées.

Nous renvoyons le lecteur au travail de Castor et Lamers (1979) pour consta-
ter la forme complexe que peuvent prendre les profils de raies formés au sein
d'enveloppes A.E lbrsqu'on tient compte du rSle des collisions et nous illustrons
ci-dessous par quelques exemples numériques ce qu'il peut en 8tre au sein des

enveloppes D.E.

Adoptant le champ de vitesses 4.16 pour G = 400, Lmax

différentes comdbinaisons des valeurs des paramdtres T,, et £ (voir table 6.3), nous

=5, By ,(T) = I et

avons illustré dans les figures 6.36-6.38 la variétd des profils de raies obtenus

en résolvant rigoureusement 1'équation 6.51.

Table 6.3

Tableau récapitulatif des 1légendes
pour les figures 6.36-6.38 (voir texte)

Figure Référence £ T%z
) 6.36 a 0.001 0.1
b 0.1 0.1

c 0.001 5

6.37 a 0.1 5

b 0.001 600

6.38 a 0.001 10"

b 0.1 100




Figs 6.36-6.38

b
a
N 0 1x
Fig. 6.37
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! voir légendes dans la table 6.3
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Pour les valeurs des paramétres € = 0.001 et T%z = 0.1, 5 nous avons Biz > g,
S, = S?z (voir relation 4.86 et fig. 4.41) et les profils de raies a, c illustrés
dans la figure 6.36 sont identiques i ceux calculés pour le cas conservatif € = 0,
Pour € = 0.1 et T%z = 0.1 les collisions ont un effet déterminant sur le comportement
de la fonction source Si12 (voir fig. 4.43) et le profil de raie b dans la figure 6.36

montre une nette déviation par rapport au profil a (g = 0).

Pour les ensembles des paramétres € = 0.1, T%z = 5 et £ = 0.001, T%z = 600

nous 4avons Biz nvog, 812 % Stz (voir relation 4.83 et £ig. 4.44) et les profils de
raies a, b illustrés dans la figure 6.37 sont caractérisds par une large et trés
intense composante en émission due 3 la source supplémentaire des photons créés

au sein de l'emveloppe par les processus de collisions. Il est remarquable de
constater la similitude entre les deux profils de raies, calculés pour des valeurs

. rees - L
aussi différentes des paramétres £ et Tiz.

2

Enfin pour € = 0,001, T, = 10* et ¢ = 0.1, v

12
Sy = Bvxz(Te) (voir relation 4.83 et fig. 4.42). Le milieu wmatériel étant homo-

= 100 nous avons Biz < g et

géne Sz = Ic et optiquement &pais (112 > 1) dans toute 1'enveloppe, on trouve faci-

lement & partir de 1l'&quation 6.51 que pour Xe[—l, 0[,

B, B

Ec Ee

’ (6.93)

et donc finalement que pour XE[‘L, l],

[3o]

® B,
c E

. (6.94)

[}

c

Ceci explique pourquoi la composante P Cygni en absorption a totalement disparu

dans les profils a et b illustrés dams la figure 6.38.

L'intensité Ez(K)/Ec de la large et intense composante en &mission est appro-
ximativement donnée par le produit de la fonection source 512 normalisée au conti-
puum stellaire IC et la projection de la surface d'égale fréquence X sur le plan

perpendiculaire 3 1'axe de visée. En particulier pour X = 0 nous avons

E(O) ~ (LZ _l)slzll . (6.95)
c max Ic

et pour Lmax =5, 51z = IC nous Erouvons E(O)/Ec = 25 en accord avec les résultats

illustrés dans la figure 6.38.
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Ces quelques résultats conduisent naturellement aux conclusions suivantes :

i) 8i le r8le des collisions est important au sein des milieux matériels en
expansion rapide, il devient impossible d'interpréter univoquement les profils de
raies correspondants (cf. figs 6.37 et 6.38) en termes des paramdtres physiques

caractérisant l'enveloppe,

ii) Considérant le cas des enveloppes D.E, la valeur du paramétre de décélération
peut &tre d&duite i partir de 1'effet d'occultation totale observéd i la fréquence Xc
si et seulement si la composante P Cygni en absorption est présente (cf, figs 6.36
et 6.37).

iii) L'importance du rfle des collisions dans la formation des profils de raies
au sein d'enveloppes A.E (cf. fig. 14 dans Castor et Lamers, 1979) ou D.E (voir

figs 6.36-6.38) est en général marquée par le fait que Ewem > Ewab'

F. CONCLUSIONS

Pour le cas d'un atome 3 deux niﬁeaux, aous avons d&duit dans le cadre de
1'approximation de Sobolev une expression analytique simple pour les profils de
raies form&s au sein d'enveloppes A.E en suivant pas i pas la trajectoire des photons
entre le point ol ils sont émis 3 la surface de 1'&toile et celui ol ils étteignent
1'observateur (Surdej, 1979a). Au moyen de cette expression, nous avons construit
numériquement une vari&té de profils de raies caractdrisés par la présence d'une
composante P Cygni en abscrption décalée vers 1es—courtes longueurs d'onde et
d'une composante en Zmission centrée autour de la longueur d'onde au repos. Nous
avons montré au cours de cette premi&re approche que si la probabilité de destruc-
tion € des photons par désexcitation collisionmelle &tait négligeable vis-d-vis de
la probabilité de fuite B;z et que si les dimensions du milieu matériel &taient
grandes par rapport au rayon de 1'&toile, il &tait alors possible de déduire uni-
voquement la distribution de 1'opacité fictive radiale sz(X), la nature du champ
de vitesses macroscopiques v(L) et par consdquent le taux de perte de masse de
1'étoile centrale i partir de I'analyse d'un profil de raie observd. Nous avons
ensuite tenu compte de la dimension finie du disque stellaire ainsi que de la
présence &ventuelle d'une raie photosphérique sous-jacente (cf. Castor et Lamers,
1979) et montré que si la forme de cette dernidre &tait a priori connue, la méthode

d'analyse mentionnée ci-avant restait applicable.

En vue d'inclure les effets d'occultation et d'inclinaisonm dus & la dimension
finie du disque stellaire, le transfert spatial complexe des photons au sein des
enveloppes D,E, 1'effet d'assombrissement centre-bord de 1'étoile centrale ainsi
que le vOle des collisions, nous avons établi des Equations plus générales pour
le calcul des profils de raies qui sont directement applicables aux multiples

transitions radiatives i 2 j d'un atome 3 n niveaux. A partir de ces 8quations
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nous avons illustré, toujours pour le cas simple d'un modéle d'atome 3 deux niveaux,
de nombreux profils de raies formés au sein d'enveloppes A.E et D.E et nous avons
discuté leurs dépendances en termes des divers paramBtres physiques et géométriques

introduits.

Pour le cas des enveloppes A.E nous avons conclu que si les dimensions du
milieu matériel étaient de l'ordre de quelques rayons stellaires au plus, 1l'effet
d'occultation totale de l'enveloppe par le disque stellaire se marquait par une
finale abrupte de 1'aile rouge du profil de raie en @mission et que de méme 1'effet
d'assombrissement centre-bord de L'&toile centrale pouvait affecter appréciablement
la forme exacte du profil de la raie, Si par contre l'enveloppe A.E danms laquelle
gse forme le profil de raie est trds &tendue (Lmax >> 1) ces deux effets peuvent

dtre négligés avec une trds bonne approximation.

Considérant les profils de raies formés au sein d'enveloppes D.E, nous avons
montré qu'ils étaient principalement caractérisd@s par une transition quasi verti-
cale entre la composante P Cygni en absorption et la composante en 8mission ainsi
que par la présence d'une finale abrupte de l'aile rouge du profil en émission,
indépendamment de 1'extension maximale de 1l'emveloppe. Nous avons conclu qu'il
gtait possible de déduire la valeur du paramétre de décélé;ation, la valeur Lmax
de 1'extension maximale de 1'enveloppe D.E ainsi que le type de loi d'assombris-
sement centre-bord & partir de 1'analyse d'un profil de raie observé. Afin de
déterminer la distribution de la densité n(L) des atomes au sein de l'enveloppe D.E
et donc le taux de perte de masse de l{étoile, nous avons vu qu'on &tait inévita-
blement amené 3 devoir résoudre 1'8quation géndrale du profil de raie pour diffé-

rents choix de 1l'opacitd fictive radiale sz(x) jusqu'd ce qu'un bon accord soit

obtenu entre la théorie et les observatiouns.

Enfin, supposant que la probabilit& de destruction € des photons par désexci-
tation collisionnelle soit comparable & la probabilité de fuite Biz, nous avons
illustré par quelques exemples numériques la nature complexe des profils de raies
formés au sein d'enveloppes D.E. Ceux-ci pré&sentent en général une large et
intense composante en &mission, pouvant méme masquer totalement la composante
P Cygni en absorption. Pour ce type de profil de raie observé, caractdrisé par
le fait que Ewem > EW

ab?
de d&duire univoquement les paramétres physiques et géométriques de 1'enveloppe.

nous avons montrd qu'il &cait généralement impossible
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CHAPITRE 7 - FORMATION DE PROFILS DE RALES POUR UN
DOUBLET DE RESONANCE DANS DES -
ENVELOPPES STELLAIRES EN EXPANSION RAPIDE

La plupart des profils de raies de type P Cygni observés dans le spectre
ultrauiolet d'étoiles de type chaud et de quasars corvespondent en fait d des
doublets de résonance (voir fig. 7.1) dont la séparation des niveauz atomiques
supérieurs £ et 3, exprimée en termes de vitesse Doppler Avys, est souvent infé-
rieure & la vitesse mamimale v, . d’expansion de 1'enveloppe dans laquelle tls
sont formés. Nous citerons par exemple les doublets de résonance de
C IV (AA 1548.188, 1550.762), Mg IT (AA 2795.528, 2802.704), N V (A 1238.808,
1242.796), 0 VI (AX 1031.928, 1037.619) et Si IV (M} 1393.755, 1402.770 R) pour
lesquels la séparation des miveaux 2 et 3 vaut respectivement Avy, = 498, 770,
965, 1653 et 1939 km/sec. Rappelons aussi que chacun de ces doublets de résonance
est caractérisé par une force d'oscillatewr f13 valant le double de la force
dloscillateur fi, et que les poids statistiques des niveaux atomiques 1, 2 et 3

sont respectivement dgaux & g1 = &, g2 = & et g3 = 4.

Fig. 7.1 Niveaux atomiques inférieur (1) et
supérieurs (2, 3) correspondant aux
transitions radiatives 1 £ 2 et 1 ¥ 3
pour un doublet de résonance.

Utilisant une méthode numdrique de type Monte-Carlo pour le calcul du transfert
de la radiation spectrale dans les transitions de résonmance 1 L 2 et 1 % 3, Hewitt
at Noerdlinger (1974) ont &té les premiers A présenter des profils de raies de
type P Cygni formés au sein d'enveloppes A.E dans le contexte de 1'approximation

de Sobolev, Ces auteurs négligent cependant de tenir compte de la dimension finie
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du disque stellaire (effets d'occultation et d'ineclinaison) et comme ils ne discu-
tent nullement le comportement du degré d'excitation, des forces radiatives, etc.,
dans ce travail, il est difficile de comprendre quantitativement la formation des
profils de raies calculds vis—i-visg du choix de la séparation relative Av,y des
niveaux atomiques supdrieurs, des champs de vitesses, de la distribution de

1'opacité fickive, etc.

Plus récemment, Castor et Lamers (1979) ont propos@ un algorithme permettant
le calcul d'un profil formé par un doublet de résonance i partir des profils de
raies simples formés individuellement par chacune des composantes au sein d'une
enveloppe A.E. Cette technique de calcul ne présente enm fait que peu d'int&rét
car en plus d'@tre seulement approximative elle n'apporte aucune information nou-

velle au sujet de la physique du transfert.

Nous plagant nous aussi dans le cadre de 1'approximation de Sobolev, nous
proposons dans ce chapitre l'étude du comportement des Fonctions source, des forces
radiatives et de la formation de profils de raies pour un doublet de résonance au

sein d'enveloppes A.E et D.E.

A. EQUATIONS D'EQUILIBRE STATISTIQUE

Ayant pour but de calculer des profils de raies formés par un doublet de
résonance au sein d'enveloppes en expansion rapide et caractérisé&s par une largeur
8quivalente Ewem de la composante en &mission 4 peu pras Egale i celle Ewab de la
composante en absorption (cf. chapitre 4, voir fig. 4.1}, nous sommes amends 3
décrire le transfert de la radiation résonante pour le cas d'un mod&le d'atome 3

trois niveaux (voir fig. 7.1).

Les équatioms d’équilibre statistique qui régissent les populations des niveaux
supérieurs 2 et 3 valent respectivement
Ry (BraJi2+Ci2) = na(By Jyp+Ap1+Cay)
[ (7.1)
et M1 (B13aJ13+C13) = ny(ByyJys+Ag;+Cy ) ’

ol ny, 12, n3 représentent les concentrations numériques par unité de volume des
atomes peuplant les niveaux 1, 2, 3; By,, Ba1, A21 et By, Bay, Az, les probabilités
de transition de Milne-Einstein respectivement assocides aux transitions radiatives
1Z2et1l23; Ca, Ca1 et €13, C31 les probabilit&s d'excitation et de désexcita-
tion collisionnelles et enfin Ji1s, Ji3 les intensitds moyennes du champ de radia-

tion spectrale correspondant aux transitions de résonance 1 T2 et 13,




151

par suite de la définition 4.4 de la probabilité € de désexcitation d'un
atome par collisions et dfi au fait que les rapports des probabilités Cs1/Ap1 et
Ci1/Aa, ne dépendent pratiquement que de la tempé@rature électronique Te de 1l'en-
veloppe (Ivanov, 1973), les &quatioms d'égquilibre statistique 7.1 se simplifient

aisément &

Sya= (L=€)J12+€Bu12(Ta)
» (7.2)

et S137 (IWE)JL3+EB\)13(T@_) s

ol les quantité@s Bv1z(Te) et Bvaa(Te) représentent la fonction de Planck calculée
3 la température Te pour les transitions 1 2 2 et 1 % 3 et ot 812 et 513 sont les
fonctions source respectives explicitédes en 3.6-3.7.

5i les photons émis dams les transitions radiatives 2 Z 1 et 3 1 possédent
une probabilité nulle d'&tre détruits (e = 0) au cours des diffusions &lémentaires

qu'ils subissent au gsein de 1'atmosphére, les expressions des fonctions source Siz

et 313 donndes en 7.2 se réduisent &videmment &

S12 = Ji2
{ (7.3)

et 513 Jia .

En vue d'isoler le rdle spécifique du transfert des photons de résonance, nous
supposons comme au chapitre 4 qu'il y a conservation dans l'enveloppe du nombre
d'atomes ng, correspondant & une espéce d'ions, djectds a la surface de 1'@toile.
L'équation de continuit@ implique alors que la concentration volumique n{r) des

. -
atomes en un polnt T

n(r) = n;+ ux+ n3 (7-4)

est fixée par la relation 4.6,

Considérant les distributions de vitesses du type 4,10 pour les valeurs du
paramétre d'accélération § = =0.3, -1, -2 (enveloppes AE) et 4.10 pour les valeurs
du paramétre de décélération & = 0.5, 1, 2 et 4,16 (enveloppes D.E), nous déduisons
au prochain paragraphe les expressions des champs radiatifs Jiz et Ji3 domt dépend

le comportement des fonctions source Siz et Sis-.
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CHAMPS DE RADIATION SPECTRALE Jia2 ET J;a

a) Enveloppe A.E

Un observateur situd em un point fixe R (voir fig. 7.2) et se déplagant avec
fluide & une vitesse vy le long d'un axe de visée s voit la radiation #mise en

point R’ avec une fréquence locale vi = vij (vi. = Vg ou Vo= Vi3) décaléde 3

fréquence locale vy o= Vit (vkl = V13 ou Vg = Vi) telle que (voir relatiom 2.7)

= yrpid e, KL '
\)L \)L+C (VS \)ijVS) 5 (7.5)

s représentant la vitesse macroscopique du fluide au point R’ projetée le long de

1'axe s,

enveloppe

etoile

Fig. 7.2 Direction quelconque R'R le long de laquelle un
photon &mis en R’ avec une fréquence locale
apparalt en R avec une fréquence locale vy, (voir
texte). Les &chelles sont arbitraires.




153

Vu 1'état géndral d'expansion existant au sein d'une enveloppe A.K {ef. cha-

pitre 3, § C), nous avons 11 indgalitéd

vi=v <0 , (7.6)
5 S

et comme le rapport des fréquences vkl/uij sot de 1lordre de l'unité, la fréquence
locale v, du photon émis en B! sera nécessaivement décalée vers le rouge par rapport

»

4 sa fréquence locale initiale vi. On comprend dés lors ailsément qu'au sein d'une
enveloppe A.E seuls les photons émis avee une fréquence locale vﬁ = 3 dans la
transition radiative 3 + 1 en un point R' peuvent interagir avec les atomes gttués
au voisinage du point Ryvia la transition radiative 1 & 2,d une fréquence locale

Vo= .
L V12

Explicitant les quantités v et v; en fonction du champ de vitesses v(r) et

des angles 8, 8' (voir fig. 7.2), le "ieu géométrique (R, R')" des points R! par

rapport 3 un point fixe R satisfaisant cette condition est dvidemment donné par

le systéme d'équations (voir relation 7.5)

e(r')cos(8’) = %%icvcr)cOs(e)+sza) ,
4 (7.7
r'gin(8') = rsin(8) .
[¥.
avec Avag = &iif%él'c . (7.8)

ofi mous avons avantageusement remplacé les fréquences Viz, Vi3 Par les longueurs

d'onde correspondantes Aiaz, Ais.

Définissant par

AXgzy = sza/vmax y (7.9)

le rapport de la sdparation des niveaux 2 et 3, exprimée en termes de vitesse
Doppler Avai, & la vitesse maximale Vhax d'expansion de 1'enveloppe et adoptant

le champ de vitesses 4.10, wous avons illustré les lieux géométriques (R, R') des
points R’ par rapport aux points fixes Ry (L = 1), Rz (L = 5), Ry (L = 10} et

Ry (L = 20) dans les figures 7.3 (L = =0.5, AXp3 = 0.1), 7.4 (L = -1, AX25 = 0.1},
7.5 (£ = =1, AXz3 = 0.25), 7.6 (& = -1, AX;3 = 0.50) et 7.7 (& = =2, DXy = 0.1),

1'extension maximale de 1'enveloppe ayant &té choisie 3 Lmax = 20.
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L

enveloppe

R,

Fig. 7.3 Lieux géométriques (R, R') des points R’ par rapport aux

points fixes Ry (L = 1), Ry (L = 5), R3 (L = 10) et
Ry (L = 20) pour les valeurs des paramétres & = =0.5,
A3 = 0,10 et Lax = 20,

enveloppe

R,

Fig. 7.4 Lieux géométriques (R, R’) des points R’ Par rapport aux

peints fixes Ry (L = 1), Ry (L = 5), Ry (L = 10) et
Ry (L = 20) pour les valeurs des paramétres % = -1,
AXs3 = 0.10 et Lmax = 20,
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enveloppe toile

Fig, 7.5 Lieux géométriques (R, R') des points R’ par rapport aux
points fixes Ry (L = 1), Ry (L =5), Rs (L = 10) et
Ry (L = 20) pour les valeurs des paramétres & = -1,
AXpz3 = 0.25 et Lmax = 20,

enveloppe
%toile

Fig. 7.6 Lieux géométriques (R, R') des points R! par rapport aux
points fixes Ri (L =1), Rz (L = 5), Ry (L = 10) et
Ry (L = 20) pour les valeurs des paramétres 9 = -1,
AX,3 = 0,50 et Lmax = 20, :
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enveloppe

Fig. 7.7 Lieux géométriques (R, R') des points R’ Par rapport aux
points fixes Ry (L = 1), Rp (L = 3}, Ry (L = 10) et
Ry (L = 20) pour les valeurs des paramétres { = =2,
AXo3 = 0.10 et Lmax = 20,

Pour la valeur du paramétre d'accélération f = -1 (voir figs 7.4~7.6), le
taux d'expansion de l'enveloppe est le méme em tout peint R et suivant chaque
direction de 1'espace (isotropie), et,par conséquent, ceci expliqﬁe pourqueol le
lieu géométrique (R, R') se réduit 3 unme sphére centrée autour du point fixe R

et dont le rayon AL vaut

AL = BKpaeL_ . (7.10)

Ainsi, plus la séparation des niveaux atomiques 2 et 3 devient grande, plus dis-
tantes deviennent les interactions radiatives entre atomes situds aux points R et Rf
et celles-ci s'annulent d'ailleurs lorsque AXy3 = 2, Inversément, lorsque AX,; + 0,
c'est-d-dire lorsque le rayon AL de la sphére devient inférieur 3 la distance AS
{voir relation 3.1) au-delid de laquelle 1a vitesse mACToscopique vy de 1l'enveloppe
varie d'une quantité Avs ggale, en ordre de grandeur, i la vitesse maximale U ax
d'agitarion thermique et/ou de turbulence des atomes, le transfert de la radiation
spectrale prend un caractdre purement local et le modZle d'atome 3 trois niveaux
développé pour le calcul du degré d'excitation, des forces radiatives et des profils

formés par un doublet de ré&sonance doit 8tre parfaitement représenté par le modéle
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d'atome i deux niveaux que nous avons traité aux chapitres 4-6. Combinant les
relations 3.1 et 7.10 pour le cas particulier & = -1, on remarque qu'il en est

toujours ainsi lorsque

AXgs < 24max | (7.11)
Vmax
Pour la valeur du paramétre 4'accélération £ = -0.5 (resp. & = -2} le gradient

de vitesse radiale dv{(r)/dr décroft (resp. croit) extérieurement et vu la dépen-
dance directionnelle du gradient de vitesse Bvslas i1lustrée dans la figure 4.36,

on comprend intuitivement fort bien 1'aspect différent des lieux gdométriques (R, R
i1lustrés dans les figures 7.3 et 7.7 pour les valeurs du paramétre d'accélération

2= ~0,5 et & = =2,

En vue de déterminer les expressions Jiz, Ji3 du champ moyen de radiation
spectrale dans les transitions de résonance 1 2 et 1 & 3, nous sommes d'abord
amends 3 chercher les expressions des profondeurs optiques fictives T1z et T,

(cf. relatiom 3.26) caractérisant chacune des composantes du doublet. Combinant
les relationms 3.3, 3.26, 4.6, 4.41, 4.43 et 7.4 on trouve aissment (cf. chapitre 4,
§ A.8) pour le champ de vitesses 4,10

f]
g _28-1 g1l Dy 13
Tyg = TooL F(8) (1~ (BL12 122,03y
12 12 (6)¢ (gzn1))/( +n1+n1)
’ (7.12}
et i = han2PlE(e) (1o (BLE2y) /(142228
- g30 n; oy

la fonction indicatrice F(8) é&tant explicitée en 4.46 et ol lLes expressions T%z,
L . . U e s
ty3 de la profondeur optique radiale (8 = 0) évaluée 3 la surface de 1'étoile

(L = 1) valent respectivement

] Me? R*
Ty = ;E‘flzklzgz?ﬁT ,
, (7.13)
Me?

2 R*ng
et T = e— i .
13 IV f}3A13G:rf[

Le champ moyen de radiatiom spectrale J13 n'étant pas perturb@ par le champ
de photons émis dans la transition de résonance 1 7 2, son expression vaut simple-

ment (cf. chapitre 3, § C, voir relations 3.39 et 3.44)
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Tis = Sis(1-B1s)+1 81, . (7.14)

Hous rappelons que le premier terme apparaissant dans le membre droit de cette
expression représente la contribution "locale® JI aut champ moyen J); due 3 la
radiation spectrale émise dans la transition 1 2 3 par des atomes "voisins" et
que le second terme correspond i la contribution 513 de la radiatiom &mise par
le continuum de 1'&toile avec une intensité I constante dans 1l'intervalle de
fréquences [Vlz - VY3 v /c, Vis + Vg 'Vﬁ /c] ol se forme le profil de raie
composite, Nous rappelons aussi (voir relations 3.29 et 3. 45) que B13 est la
probabilité de fuite locale d'un photon &mis dans la transition 1 = T 3 et que B
représente la probabilitd qu'un photon &mis en un point quelconque de la surface

stellaire interagisse avec un atome situd au point R.

Par analogie 3 la détermination du champ de radiation spectrale au sein d'une
enveloppe D.E (cf. chapitre 3, § D) od nous avions pris en considération les interac-
tions radiatives entre atomes distants, il est facile d'&tablir 1'expression du
champ moyen Ji; au sein d'une enveloppe A.E en tenant cémpte des interactions
radiatives des atomes en un point R avec le champ de photons &mis 3 une fréquence
locale vL = V13 par des atomes situds le long du lieu géométrique (R, R’'). On

trouve facilement que

Jia = 812(1-8}2)+Ic5f2+J%2 , (7.15)

ol Ji, = $13(l-exp(~1§,)) Lzexp(cT1p))dw (7.16)
Ti1a 4H
QCR,RY)

Le premier terme dans le membre droit de l'expression 7.15 rend compte de la con-
tribution "locale” 312 au champ moyen Ji, due 3 la radiarion spectrale &mise daas
la transition 1 Z 2 par des atomes "voisins". Tenant compte du fait que les
rayons joignant le disque stellaire au point fixe R peuvent intercepter le lieu
géométrique (R, R'), le second terme représente la contribution Js {cf. relatiom
3.67) due 3 la radiation émise par le continuum de 1'&toile. L' expression de la

probabilité de fuite B}, vaut évidemment (cf. relation 3.68)
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Bi, = (1zexp (1)) oxp(-tiad Gy o (7.17)
12

R=4TW
oti le facteur exp(-Tia) rend compte de la probabilité qu'un photon émis & 1z gur—
face stellaire vers le point R ne soit pas absorbé dans la tramsition 1 ¥ 3 par
des atomes au volsinage d'un point R/. Nous premons La convention de poser T;3 =0
dans la relation 7.17 si la direction joignant la surface de 1'étoile au point R
a'intercepte pas le lieu géométrique (R, r'}. Enfin, la quantité J%z représente
la contribution au champ moyen Jiz (cf. relation 3.66) due 3 la radiation spectrale
gmise par des atomes situds au voisinage des points f! avec une fréquence locale
vL = y;3 et apparaissant au point fixe R avec umne fréquence locale V; ='Viz.
L'angle solide d'intégration Q(R, R') dans la relatiom 7.16 englobe toutes les

directions de l'espace pour lesquelles le systéme d'équations 7.7 est verifie.

8) Enveloppe D.E

Un observateur situé en un point fize R au sein d'une envelbppe D.E et se
déplagant avec le fluide voit le long de la divection radiale un dtat général
de econtraction de 1'enveloppe tandis que le long d'un axe perpendiculaire d
celle—ci, L'emveloppe présente un état général d'expansion. Par conséquent,
i1 existe au sein d'une enveloppe D.E en plus d'un couplage radiatif entre atomes
distants émettant et absorbant des photons de méme fréquence locale (cf. chapitre 3,
§ D) deux types de couplage radiatif additionnels correspondant a 1'émission de

I~

photons de fréquence locale Vp = Vi3 (resp. vg

des points R' (vesp. R") et powvant interagir avec des atomes situds en un point

= vyp) par des atomes sttuds en

Ffize R (voir fig. 7.2) 4 la fréquence locale v; = Vi2 (resp. v = vis).

Le systéme d'équations 7.7 permet 1a construction immédiate du lieu géométrique
(R, R') pour les champs de vitesses 4.10 (2 = 0.5, 1, 2) et 4.16, Remplagant les
fréquences YV, Vo et v/, vij dans la relation 7.5 respectivement par Vis et Viz2,

L
on obtient de méme le systéme d'équations

v(r'"ecos(B"'") Aliv(r)cos(8)~ﬂv23 R

(7.18)

c't'sin(8'')} = rsin(®) .
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qui décrit le "liey géométrique (R, R”)"des points R” 3 partir desquels des atomes

émettant des photons avec une fréquence locale initiale U{ ® Vy1z apparaissent au

point fixe R avec une fréquence locale vL = Vg,

Adoptant les champs de vitesses 4.10 et 4,16 et posant Voax = Vo dans la rela-
tion 7.9, nous avons illustrd les lieux géométriques (R, R"), en traits intervempus,
et (R, R”), en traits mixtes, dans les figures 7.8 (L = G.5, A%23 = 0,1, L = 2),

7.9 (2 = 1, A%23 = 0,1, L = D), 7.10 (£ = 1, AXp3 = 0.1, .= 2y, 7.11 (% i,
Aps = 0.1, L = 5), 7.12 (L =1, A5 = 0,01, L =2), 7.13 (2 = 1, 8%,5 = 0.25,
L=2), 7.14 (& = 1, AXy,y = 0.50, L = 2), 7.15 (& = 2, 33 = 0.1, L = 2) et

7.16 (v = 0.3 vq, AX,, = 0.1, L = 2), l'extension maximale de 1'enveloppe ayant

1

8té fixEe arbitrairement a Lmax = 5. On reconnaft aussi dans chacune de ces
figures le lieu géométrique (R, R¥") (en traits continus) des points distants R
présentant une vitesse relative nulle par rapport au point fixe R {(cf. chapitre 3,

§ D, voir relations 3.52, 3.53 et figs 3.5-3.8).

enveloppe

Fig. 7.8 Lieux géomdtriques (R, R’') (traits interrompus), (R, RY)
(traits mixtes) et (R, R™) (traits continus) par rapport
au point fixe R (L = 2) pour les valeurs des paramétres
2 = 0.5, AXz: = 0,10 ef Lmax =5,




161

enveloppe

Fig. 7.9 Lieux géométriques (R, R') (traits interrompus), (R, R
(traits mixtes) et (R, R"/) (traits continus) par rappert
au point fixe R (L = 1) pour les valeurs des paramétres
¢ =1, AXe3 = 0.10 et Lmax = 5,

enveloppe %toile

Fig. 7.10 Lieux géométriques (R, R’} (traits interrompus), (R, R
(traits mixtes) et (R, R") (traits continus) par Tapport

au point fixe R (L = 2} pour les valeurs des paramétres
4 =1, &Xp3 = 0.10 et Lmax = 5.
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enveloppe

-

o T e

-

Fig. 7.11 Lieux géométriques (R, R'} (traits interrompus), (R, R")
(traits mixtes) et (R, R™) (traits continus) par rapport
au point fixe R (L = 5) pour les valeurs des paramétres
2=1,L\X23=0.1OECL = 5,

max
enveloppe

Fig. 7.12 Lieux géométriques (R, R') (traits interrompus), (R, R")

(traits mixtes) et (R, R™) (traits continus) par rapport
au point fixe R (L = 2) pour les valeurs des paramdtres
=1, A%3 = 0.01 et Lmax =5,
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enveloppe

Fig. 7.13 Lieux géométriques (R, R') (traits interrompus), (R, R")
(traits mixtes) et (R, R} (traits conctinus) par wapport
au point fixe R (L = 2) pour les valeurs des paramétres
9 = 1, AXp3 = 0.25 et Lmax = 5.

“toite

Fig. 7.14 Lieux géométriques (R, ’') (traits interrompus), (R, R
(traits mixtes) et (R, ®™) (traits comtinus) par rapport
au point fixe R (L = 2) pour les valeurs des paramétres

=1, Apy = 0.50 et Lmax = 5,
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enveloppe

Fig. 7.15 Lieux gdométriques (R, R') (traits interrompus), (R, RY)
(traits mixtes) et (R, R™) (traits continus) par rapport
au point fixe R (L = 2) pour les valeurs des paramétres

=2, A3 = 0,10 et Lmax = 5,

enveloppe

Fig, 7.16 TLieux géométriques (R, R') (trairs interrompus), (R, RY)
(traits mixtes) et (R, R") (traits continus) par rapport
au point fixe R (L = 2) pour les valeurs des paramétres
Vo = 0.3 vy (voir relation 4.16), A3 = 0,10 et Lmax = 5,
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Les zones indiquées I, IT et III, IV (voir fig. 7.8) délimit@es par le lieu
géométrique (R, R") correspondent respectivement aux régions de 1'enveloppe pré-
sentant un &tat de contraction et d'expansion par rapport au point fixe R. On
comprend dé&s lors aisément l'aspect des lieux géométriques (R, RY) et (R, R
$1lustrés dans chacune des figures 7.8-7.16. Ea particulier, lorsque la sépara~
tion des niveaux atomiques 2 et 3 devient trés petite (par exemple AXp3 = 0.01
dans la fig. 7.12) les lieux géométriques (R, R et (R, R") &pousent de trés
prés le lieu géométrique (R, R"") dans les zones respectives IIT, IV et I, IL.
Par contre, lorsque 8Xpa croit de 0.0l 3 0.50 (voir figs 7.12, 7.10, 7.13, 7.14)
les lieux géométriques des points R/ et R”, présentant une vitesse relative
Avs = + Ay,3 par rapport au point fixe R, s'@cartent notablement du lieu géomé-
trigque (R, R"") . Remarquons aussi qu'en général (voir figs 7.9, 7.15) le lieu
géométrique (R, R') (resp. (R, R")) est interceptd par um axe de visée dirigé du
point R le long d'une direction quelconque de 1'espace emn deux points distincts
R, R} (resp. R, BY) au plus. En effet, pour les champs de vitesses adopt@s
pous avons vu au chapitre 3, § D que le long d'une direction gquelconque de 1'as—
pace au sein d'une enveloppe D.E, deux points distants R, R (ou R{, Ri ou Rg, Rg)

au plus présentent une vitesse relative nulle.

Les expressions des profondeurs optiques fictives Tiz, T19 déduites en 7.12
restent évidemment identiques pour le champ de vitesses 4.10 lorsque % = 0.5, 1, 2.
Considérant le champ de vitesses 4,16, ces expressions prennent la forme (cf. re-

lations 4.47-4.49)

g102y) s (1482,02
gznl)) ( nl)

4
Ty = T12F(L,8) (1~ -

w

\ (7.19)

- TV (8103 ny o3
T,s = T13F(L,08)(1 (ganl))/(1+n1+n: ,

la fonction indicatrice F(L, 6) étant définie en 64.49 et ol les profondeurs optiques

. 2 2 .
radiales T,,, Ty; valent respectivement

"
2 Me? R*ng 2 c+1
Ti2 = Eg‘fizkiz — (G )
> (7.20)
L Te?, . R¥n, 2{(G+1
Tia = Ez“f13113 VUG —*E“—l s
| \

G représentant le paramétre de ddcélération dé&fini em 4.31.
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Nous possédons maintenant tous les &l8ments nécessaires pour déterminer les

expressions Ji» et Jis du champ de radiation spectrale au sein d'une enveloppe D.E.

=~

Supposons en toute g&néralité que 1'axe de visde porté i partir d'um point
fixe R le long d'ume direction quelconque de 1l'espace intercepte le lieu g&omé-
trigue {R, R') en deux points distincts R;, R; (voir fig. 7.9) et le lieu géomé~
trique (R, R?') en un point R* at que ces points d'intersection R;, R;, R
soient, par exemple, respectivement situés les plus proches du point R. L'expres-

sion du champ moyen de radiation spectrale Ji, découle alors immédiatement

Jiy = 312(1“5%2)+Ic3?2+3%2 ' (7.21)

ol 83, = ‘1‘ex$f;T‘2’)exp<—Tl3cR1>>exp<~;13<R5)>exp<-r12<am>)§%
QuiIw (7.22)

et o J%, = (S12(R*) (1-exp(~T12 (R™ )))exp (=T, 3 (R]))exp (-1, 4 (R))+
Q=41

Sla(Ri)(I‘EXP(‘T13(R£)))EXP(“T13(Rf))+513(RI)(1“€XP(“T13(Ri))))'

(l-exp(~7,;,))dw
T3 in ¢ o {7.23)

Le premier terme apparaissant dans le membre droit de 1'expression 7.21 représente
la contribution "locale" Jiz au champ moyen J,, due 3 la radiatiom spectrale émise
dans la transition 1 7 2 par des atomes "voisins"., Le second terme rend compte

de la contribution sz due & la radiation émise par le continuum de 1'étoile et
qui a €té atténude au voisinage des points R}, R} et R situds entre le disque
stellaire et le point R (voir relation 7.22). Enfin, le dernier terme, explicitéd
en 7.23, contient les contributions au champ moyen J1, dues 3 la radiation spec—
trale émise par des atomes situds au voisinage des points R}, R} et R, Ainsi,
par exemple, la quantité S¥ (1 - exp(-17%)) » exp{~Ty3(R)) exp(-T13(R})) repré~
sente la fraction d'Guergie transportée par les photons initialement &mis dans

la transition radiative 1 7 2 au point R" et qui a &t& atténude au voisinage

des points R;, R; avant d'interagir avec des atomes au point R avec une probabilita

{1 - exp(~T12))/T12. Dans l'expression 7.23, l'intégration couvre toutes les
g
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directions de l'espace (@ = 4%) avec la convention que si les points d'intersection

i . - .
R{ et/ou R, et /ou R" n'existent pas alors les facteurs d'atténuatlon correspondants

exp{~T13(R])) et/ou exp(~T13(R])) et/ou exp(~T12(R"")) sont &galés 2 1'unité.

De méme, si nous supposons que 1'axe de visée porté i partir d'un point fixe R
le long d'unme direction quelconque de 1'espace intercepte le lieu géométrique (R, RY)
en deux points distincts rY, Ry (voir fig. 7.15) et le lieu g@ométrique (R, R"Y) en
un point R et que ces points d'intersection R}, Ry, R™ soient, par exemple,
respectivement situés les plus proches du point R, 1'expression du champ de radia-

tion spectrale Ji3 &valuée en R est donnée par

Jis = 313(1“3i3)+1c3§3+3%3 ) (7.24)
o Bis = (I—QXSSZT”))EXP(‘TM(Ri'))GKP('le(Rﬁ'))EXP('Tl3(Rm))‘%—J‘E’
Q=40iW (7.25)

et ol 3}, = Jr (Sig(R"')(l-exp(-tlg(R“’)))exp(-T12(Ri'))exp(—le(Ré’))+
Q=41

512(R§')(I‘EXP('T12(Ri')))EKP(“T12(Ri'))+Siz(Ri')(1“eKP(“T12(Ri'))))

(1-exp(~T13))dw . (7.26)
T3 411

La signification physique des différents termes apparaissant dans 1'expression 7.24
ast analogue & celle mentionnée ci—avant pour 1'expression 7.21 si on prend soin

d'intervertir les indices 12 par les indices 13, et vice versa.

C. FONCTIONS SOURCE ET FORCES RADTATIVES
FOUR UN DOUBLET DE RESONANCE
AU SEIN D'ENVELOPPES A.E

@) Fonctions source S;p et S13

En vue d'illustrer le comportement des fonctions source Stz et Si3 pour un
modile d'atome 3 3 niveaux, nous supposons que les photons émis dans les transitions
de résonance 2 7let 3 71 possident une probabilité aulle d'8tre détruits (£ = 0)

au cours des diffusions &lémentaires qu'ils subissent au sein d'une enveloppe A.E.
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Combinant les relations 7.3 et 7.14-7.15, les expressions des fonctioms source

Si2 et 5,3 preument les formes respectives

S12 = ICB?z/B}z+J%z/B%2 s
7 (7.27)
et S13 = ICBga/B%a .
Les différentes expressions définies ci-dessous
LCS1z2 = log1o(8,3) : (7.28)
L6S{s = logio(I_Bf./81,) (7.29)
LGS}, = 10810(J52/8§2) R ' (7.30)
et LGS13 = logiqe(S13) , (7.31)

seront utilisdes ultérieurement pour illustrer le comportement des conditions phy-

siques qu'elles représentent au sein d! enveloppes A.E.

B8 TForces radiatives

Adoptant un raisonnement analogue i celui su1v1 au chapitre 5 lors de la déter-
mination de l'expression de la force radiative F, i {voir relatiom 5.3) agissant sur
un atome via une transition i Z i, i1 est facile d'établir que 1'expression de la
force radiative résultante FRE exercée par atome via les transitions de résonance
12 2et 173 au sein d'une enveloppe A.E vaut

Z>RE

7 ? -4 *C

e
F * Fra + Fyy |, (7.32)

[}

ol les différentes contributions sont respectivement données par

Cc 1T
i""-12 = g—klchgfz s (7.33)
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A 4 d
Fiz = gﬂklzf S1,(l-exp(~Tis)) (Lmexp(~T12)) /T2l
R(R,RT) (7.34)
C 4 =
et -%.13 = ;]lk]_3:[c8§3 f (7.35)

*C . A .
La contribution F;, représente (cf. relation 5.13) la force radiative suble par
un atome,en un point fixe,R qui diffuse 1a radiation émise par le continuum de
1'dtoile au moyen de la transition de résonance 1 Z 2. Le 'wvecteur probabilité

de fuite" E?z est défini (cf. relatiom 5.15) par

E?z = Jf exp(-T]3) (1-exp(- —T12))/T12% %ﬂ , (7.36)

Q=4llW

le facteur exp(- T ) rendant compte de 1’ absorption subie par le continuum stellaire
au voisinage des p01nts R! (voir paragraphe B.0) situds entre le point R et le disque
de 1'stoile. MWous rappelons que dans les expressions 7.34 et 1.36, 1 représente

un vecteur unitaire dirvigé suivant la direction d'incidence du rayonnement spectral.

. . A . " . o

La contribution ¥y, (ef. relatlon 5.17) exercée par atome v1ia 1a transitiom de
résonance 1 T 2 correspond 3 la force radiative due aux photons initialement émis
avec une fréquence locale vi = yy5 par des atomes situds le long du lieu géométrique

(R, ")

. . . 2C . R

Enfin, la contribution Fis représente la force radiative subie par un atome,
au point fixe R,qui diffuse la radiation gémise par le continuum de 1'étoile au
moyen de la transition de résonance 1 £ 3. Le "vecteur probabilitd de fuite” B

(cf. relation 5.14) est simplement donné par

B3, = (1—exp(-rla))/rlgi%% ) (7.37)
Q=4TIW
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Les différentes forces radiatives étant toutes dirigées radialement {symérrie

sphérique}, nous avons choisi de d&finir les quantités suivantes

FRE = log,,(FRE-n/K) (7.38)
FC12 = log; o (Fos-n/K) (7.39)
FAL2 = log,, (|F5, .3/K]) (7.40)
et FC13 = log,,(Fis+n/K) (7.41)

vs s *RE 28 =>4 *C
en vue d'illustrer le comportement des forces radiatives ¥ , F/,, F,o et F)y

» > - 0 Il
au dein d'enveloppes A.E., Dans ces relations, n reprdsente un vecteur unitaire
orienté du centre de 1'étoile vers le point fixe R,et K est une simple constante

multiplicative domnée par

_ i |
K = gﬂrcg§~ . (7.42)

Y) Applications numériques

Le calcul des forces radiatives (voir relations 7.32-7.37) 8tant &troirement
1ié 3§ celui des différentes contributions aux fonctions Source S;2 et 8,3 (voir
relation 7.27), nous avons illustré ci-dessous le comportement des quantités
LGSya, LGng, LGSfa, LGS, ;, définies en 7.28~7.31, dans les figures 7.17-7.22 et
celui des quantités FRE, FC12, FAl2, FC13, définjes en 7.38-7.41, dans les figu-
res 7.23~7.28 en fonetion de 1a variable L au sein d'enveloppes A.E pour ume grande

variété des paramétres du modéle,

. + =y -+ - - - - -
Le produit scalaire F?2°n pouvant etre négatif, la quantitd correspondante FAl2

est alors représentée dans les figures 7.23-7.23 par un tracéd discontinu.

La table 7.1 résume les valeurs des paramdtres caractérisant les conditions
physiques des enveloppes., Dans cette table, la premidre colonne indique le numéro
de la figure illustrant les quantit&s physiques reportées dans la deuxiéme colonmne.
Les colonnes 3, 4, 5 et 6 reprennent les différentes valeurs des paramétres £,
AXza, T’QJ

température de 1'&toile 3 T = 30000°K et 1'extension maximale de 1'enveloppe 3

L . , . ‘.
et T,,. Pour toutes ces applications numeriques, nous avons fixéd la

Lmax = 20. Enfin, nous avons choisi les forces d'oscillateur telles que f£13 = 2f4,,
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et domc T%a = 2?%2, les poids statistiques des niveaux atomiques g1 = 2, g2 = 2,
gz = 4 et la longueur d'onde A2 = 1.5 10”% cm, en accord avec les paramétres

physiques pour le doublet de résonance de C IV.

Dans le but de montrer les &carts entre 1a force radiative %RE et celle f?%
(voir relation 5.12) calculée pour un modéle d'atome i deux niveaux (cf. chapitre 3)
caractérisés par une force d'oscillateur f{z = f15 + £13, et donc Ty, = T%z + T%a,
et leur poids statistique gl =2, gi = 6, nous avous aussi illustré dans chacune
des figures 7.23-7.28 la quantité correspondante FCA (en traits interrompus) définie

en 5.18.
Table 7.1

Tableau récapitulatif des légendes
pour les figures 7.17-7.28

Figure Quantités physiques 2 AXqa T%z T%3
7.17 LGS1,, LGSi2, 1GSTz, LGS1s  =0.5  0.25 10 20
7.18 16812, LGSi2, LGSiz, LGS1s -1 0.01 100 200
7.19 LGS1z, LGSia2, LGSi2, LGS1s -1 0.25 100 200
7.20 1GS12, LGS}z, LGS12, LGS13 =1 0.25 103 210°
7.21 1GS1,, LGSiz, LGST2, 1GS13 -1 0.25 10 210"
7.22 LGS.s, LGS3s, LeSta, LGS1s -2 0.25 108 2108
7.23 FRE, FC12, FAl2, FC13, FcA  -0.5 0.25 10 20
7.24 FRE, FC12, FAl2, FC13, Fca -1 0.01 100 200
7.25 FRE, FC12, FAl2, FC13, FCA -1 0.25 100 200
7.26 FRE, FCl2, FAl2, FC13, FCA -1 0.25 10? 210°
7.27 FRE, FCl2, FA12, FCL3, FCA -1 0.25 10" 210"
7.28 FRE, FCl2, FAl2, FC13, FCA -2 0.25 10° 210°

§) Discussion des résultats

Un bref examen des figures 7.17-7.22 montre combien i1 est important de ré=-
soudre rigoureusement le transfert de la radiation spectrale pour un doublet de
résonance en vue de déterminer le comportement exact des fonctions source Sia
et S11 et par conséquent,pour le caleul précis des profils de rates formés au

gein d'enveloppes A.E.

Le champ moyen de radiation spectrale J13 (voir relation 7.14) n'étant pas
perturbé par le champ des photons émis dans la transition radiative 2 + 1 par
des atomes au sein de l'enveloppe A.E, le comportement de la fonction source 513

(voir relation 7.27) est parfaitement représenté dans les figures 7.17~7.22 par
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Figs 7.17-7.28 : voir légendes dans 1a table 7.1
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les approximatious 4.58 et 4.61, &tablies au chapitre 4, dans les régions de 1'en-
veloppe oli les conditions T3 > 1 et Ti3 < 1 sont respectivement réalisdes. &g
particulier, pour la valeur du paramétre d'accélération & = -1 (voir figs 7.18-
7.21) nous rappelons que S;; = Icw, W &tant le facteur de dilution géométrique

défini en 3.31.

Concernant la fonction source S12, représentée dans chacune des figures par la
quantité LGSz, nous remarquons que son comportement est soit doming par la contri-
bution LGSlz’ soit par LGS12 ou encore la résultante des deux, Désignant par L,

La distance du centre de 1'&toile au point fixe R i partir de laquelle le disque
stellaire apparafit complétement occultd par le lieu gdométrique (R, R’} et vu que
Tiz > 1 en L 21, on comprend pourquoi la quantité LGS12 Présente une décroissance
abrupte aux enviroms du point L = Ly (voir figs 7.17-7.22)., Posant 6 = T, 6

et L' = | dans 1a relation 7.7, on trouve facilement que

L-L )-1/1

maxg . (7.43)

Ly = (l"'_AXza'

En s'éloignant du centre de 1'8toile, la quantité LGS 12 croit de nouveau et
devient supérieure 3 LGS12 (voir figs 7.17-7.20 et 7. 22) au-deld du point L = L,.
En effet, lorsque la distance L au point fixe R augmente, l'opacité fictive ti4,
&valuée au point d'intersection R’ du lieu géométrique (R, R’} et de la direction
radiale, décroit (voir relations 7.7 et 7. 12) et, par conséquent, le facteur d'atté-
nuation e -1y devenant plus transparent dans les relatlons 7.16 et 7.17, le comporte—
ment inverse des quantités LGSf2 et LGS12 au-deld du point L = L, est simplement
interprété&, Posant par exemple Ty3 = 1 dans la relation 7.12 et § = T, 8 = 7§
dans la relation 7.7, on trouve que

25-1
ng (T%S 2 * Ax23 Lmax) 1/2 . (7-44)

Représentant par EL1, Lz] l'intervalle spatial approximatif i 1'intérieur duquel
la fonetion source LGS12 est dominéde par la contribution LGS 5+ ON trouve au moyen
des relations 7.43 et 7.44 pour les figures respectives 7.17- 7 22 qu'il en est
ainsi lorsque L[4.5, 10.57, [1.2, 6.0], [6.0, 10. 8], [6.0,17.6], [6.0,32.1] et
[10.0, 15.2]. Ces ré&sultats sont en bon accord avee ceux illustrés dans les

figures correspondantes.

Le comportement de la quantité LG822 qui croft jusqu'’aux environs du point
L = L) et décroit au-deli est simplement interprété au vu de 1'aspect des lieux
géométriques (R, R') (voir figs 7.3-7.7) et du comportement de la fonetion source

S13 (voir figs 7.17-7.22) et de 1' opacitd fietive T3 (voir relation 7.12) en
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fonction de la variable L. Par exempla, pour le cas particulier & = -1 (voir
figs 7.4-7.6) le lieu géométrique des points R!, réduit 3 ume demi sphire centrée
autour du point fixe Ry (L = 1), se développe en une sphére compléte au point
1 = Li. Il en résulte que dans l'intervalle Le[l, Llj 1a contribution LGS%2 est
une fonction croissante. Au-deld du point fixe L = L1, la fonction source Si3
ainsi que l'opacité fictive T;3 &valudes le long de 1a sphére (R, R’) décroissent

toutes deux et,par conséquent, il en est de méme de la contribution LGS%Z.

Rappelant que lorsque AXz3 + 0 (voir fig. 7.18, A¥.3 = 0,01) le medile
4'atome & trois niveaux traité ici doit rendre compte des résultats obtenus direc-
tement au moyen du modéle plus simple d'un atome 3 deux niveaux (cf. chapitre 4),

la relation suivante doit 8tre vérifide
glSl2 = g2512 * gaiS13 (7.45)

o nous avons désigné par S;Z la fonction source d'un atome d deux niveaux et par
gi le poids statistique de son niveau supédrieur. On voit qu'il en est bien ainsi
a partir de la figure 7.18 oft pour £ = -1, nous avons S;z =8, = ICW et donc aussi

S12 = S13.

En conclusion nous dirons dome qu'au sein d'une enveloppe A.E, les interactions
radiatives entre photons émis 4 partiy du lieu géométrique (R, R') avec une fré-
quence locale vé % vy3 et les atomes situés en un point fixe R,via la transition
de résonance 1 T 2;ont pour effet d'acerotive le degré d'exzeitation du niveau
atomique supérieur 2 dans 1'intervalle spatial approximatif ref1, Ly alors que
dans le reste de l'enveloppe, ces interactions radiatives étant motinsg efficacess
la population du niveau atomique 2 est légerement inférieure 4 celle qui auratt
S8 obtenue en ndgligeant ces interactions distantes.

Dans la suite de ce paragraphe nous discutons le comportement des forces radia-

tives ?RE, ffz, %fﬁ, ffa et ?f? illustrées dans les figures 7.23-7.28 par les quan=

tités respectives FRE, FC12, FAl2, FC13 et FCA.
Par analogie au comportement de 1a fonction source Si3 discutd ci-avant, celui
- 3 - -~ . + + - - -
de la contribution FC13 & la force radiative FRE est parfaitement représente dans
les figures 7.23-7.28 par les approximations 5.26 et 5,28, &tablies au chapitre 5,
dans les régioms de 1'enveloppe ol les conditioms T3 < 1 et Ti3z > 1 sont respecki-

vement réalisées.

N . s 2RE ]
Concernant les composantes FClZ et FAl2 & la force radiative F agilssant sur
un atome,via la transition de résonance 1 T 2, leur comportement est facilement

compris en termes de celui des contributions LGS?2 et LGS%Z mentionnéd ci-dessus.
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En particulier pour L < L, ou L > L2, nous avons en général FC12 > FAlZ, alors que
dans 1l'intervalle Qpatial LEELl, sz nous avons l'inégalité inverse. Remarquens
aussi que triés préds du disque de 1'&toile la force radiative ??2 est dirigée
radialement vers l'intérieur, tout em restant en valeur absolue nettementr infé-
rieure & la force radiative %?z due 3 la radiation émise par le continuum stel-
laire. Ce comportement nous rappelle bien siir celui de la force radiative %??
(voir relatiom 5.17) agissant sur un atome au seip d'une enveloppe D.E et est
simplement dfi au fait qu'en un point fixe R suffisamment proche du disque de
1'étoile 1'impulsion résultante transférée aux atomes par les photons &mis avec
une fréquence locale v£ ® Vi3 & partir du voisinage du lieu géométrique (R, R')
est dirigée radialement vers l'intérieur de 1'&toile. On peut facilement estimer
la distance Lo du point fixe R au centre de 1'étoile odt la force radiative F?z
s'annule, Ainsi par exemple, nous ré&férant au cas de la figure 7.27 (2 = =1,
A¥o3 = 0,25 et T%s = 210“), fous avens Tii3 > 1 au travers de toute 1'enveloppe

et la distance Ly est simplement domnae par la solution de l'équation (voir

relation 7,34)

S{.8+ndw = 0 . (7.46)
(R,R")

Tenant compte du fait que pour % = -1 la fonction source S13 obéit 3 une loi en
1/L? pour L > 1 (cf. relation 4.57) et wu la relation 7.7 fixant la dépendance
de la distance L' en fonction du couple de valeurs (L, 6), 1'8quation 7.46 se

-

réduit &

Y1-(1/Ly)?2

8vaava_, Bvas -
U/(l+(vaLu) 2u VOLo)du —.0 ' (7.47)

-1

Ou encore, aprés avoir effectud l'int&gration

L L
2K (T -G+ (1e (8%, (22

)y

L 2 L S—
Lr (Ko 5 (F555)) -~ 2ax,,(-B8%),1 717
Q Ln LQ

L L
P OXas (DR 4 20y, (;R4E

In¢ Jo=0 (7.48)
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Utilisant la méthode numérique de Newton—Raphson, on trouve paur les valeurs des
paramétres AXga = 0.25 et L - ax = 20 la solution Lo = 1.47. Ce résultat est en
parfait accord avec celui illustré dans la figure 7.27. Pour L > Ly, la force

. +h
radiative F}, est gvidemment dirigée suivant la direction n.

Comme on pouvait s'y attendre, lorsque la séparation des niveaux atomiques
supérieurs 2 et 3 ,exprimée en termes de vitesse Doppler Avas,devient négligeable
vig-a-vis de la vitesse maximale v(r ) d'expansion de 1'enveloppe (voir fig. 7. 24,
AXp3 = 0.01), la quantité FRE correspondant a la force radiative ré&sultante FRE
devient &gale 3 la quantité FCA calcul&e pour un modéle d'atome i deux niveaux,

supposant que £1, = £12 * f13, gy =2 et g: = 6.

Il est aussi trds intéressant de remarquer- dans les figures 7.53-7,88 que les
quantités FCA et/ou FCIE et/ou FC18 sont représentées par une geule et méme portion
de courbe dans les régions de L'enveloppe ou les conditions respectives
T12 Z Tia + T1a > 1 et/ou T1y > 1 et/ou T12 > 1, L < L1 sont véalisdes. Ce compor—
tement remarquable apparait svident si on se rappelle (cf. chapitre 5, § C.B) que
lorsque le milieu matériel est optiquement Epais 3 la radiation spectrale pour une
transition 1 7 j, la force radiative correspondante ﬁ?ﬁ et:/ou f?3 et/ou ??2 est
indépendante de la force d'oscillateur £!, et/ou £13 et/ou £12 pour la transition
considérée. Tenant compte des conditions ci-dessus, on trouve facilement que les
expressions des forces radiatives %?2, F?z et F?3 évaluées en un point fixe R se

réduisent 3

s
+CA 4TI V] 3v dw
o Slig¥l2 isl g
Fiz ¢ nic ‘es lEAH '
Q=4llW
Fla = 5% == %57 (7.49)
Q=41IW
2C , 4lIpvys avg pdw
et Fia = ¢ nic las ‘Eﬁﬂ
Q=4TIW
\J

et comme Vi, ¥ V12 ¥ Vi3, o1 peut Gerire avec une bonne approximation

CA ~ =C ~ 2C
12

-1%- Fi13 . (7.50)
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Par cons&quent dans la région L < L1 d'une enveloppe A.E ol la cemdition Ti2 > 1
e o« P +RE . . . . >C >4
est réalisée, la force radiative F résultant des contributionsg simples F[,, Fl,
>0

et F13

{voir figs 7.23-7.28) apparait au moins deux fois plus &levée que la force
=,
radiative F?f calculée en supposant que les composantes d'un doubler de résonance

constituent une raie simple.

Lucy et Solomon (1967, 1970) et Castor, Abbott et Klein (1975) ont proposé
un mécanisme d'8jection permettant d'expliquer l'origine des pertes de masse
observées dans un grand nombre d'étoiles de type chaud. Bien que Castor, Abbott
et Klein alent raffiné le modile hydrodynamique de Lucy et Solomon en considérant
que la r&sultante des forces radiatives agissant sur un élément de volume de gaz
est due 3 chacune des tramsitions i Z j des atomes les plus abondants, ils ont
cependant supposé que l'ensemble des raies appartenant & un méme multiplet (doublet
de résonance, etec.) forme une raie unique., Etant domné que dans la majeure partie
des enveloppes A.E qu'ils consid@rent, la condition T. i > 1 se trouve réalisée,
le fait de ne pas avoir tenu compte de la structure des multiplets dans 1'&valua-
tion de la force radiative résultante FRE agissant sur un atome a pour conséquences
directes que ces auteurs ont sous-estimé@ cette dernidre (au moins dans les régions
du milieu matériel proches de l'étoile’) et, par couséquent, aussi les taux de perte
de masse des &toiles auxguelles ils ont appliqué leur modadle. Il serait dounc
essentiel de traiter 3 nouveau le méme probléme hydrodynamique en incluant la

structure de chacun des multiplets,

Notons enfin que dans la région de l'enveloppe oi les condltlons Ti3 < 1,
le = Tiz2 + T13 > 1 sont réalisdes (voir figs 7,23-7.28), la force radiative résul-
tante FRE est en général légdrement inférieure & la force radiative FCA calculée
pour un medéle d'atome i deux niveaux mais das qua le <1letL >L;, les forces

radiatives sont telles qua

?1:‘2 << -F’:EZ ] (7.51)

avec (voir relation 5.26)

+C 411 -
Fyp = E‘Ickxszz’ﬂ ,
r (7.52)
*#(C 411 -+
et Fi3 = E‘Icklsfl.z'n s
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et par conséquent

P =l e/t (7.53)
tout comme
Fro %Eickia/Lz'?I , (7.54)

oli le coefficient moyen d'absorption k;z par atome vaut

kip = kg + K1z (7.55)

Quffisamment loin du centre de 1'étoile (Tiz <1, L > La), la force radiative

" =RE a . ; - -
résultante F obéit done & une loi en 1/1? et est parfaitement représentée par

=CA " - . 5 X
la force F,, calculee par le modile simple d'un atome & deux nlveaux.

En pésumé, nous concluons qu'til est important de tenir compte de la structure
d'un doublet de résonance en vue de déterminer le comportement exact de la force
radiative pésultante fRE agissant sur un atome au sein d'une enveloppe A.E. Alors
que dans les régions distantes de 1'enveloppe ou la condition i, < 1 est réalisée,
la force radiative ﬁfﬁ, aaleulée en supposant que 1e doublet est représenté par
une raie unique, décrit parfaitement le comportement de la force radiative résul-
tante ?RE, i1 en est tout autrement dans les régions proches de l'étotle ou en
général Ti2 > 1. Nous avons montré dans ce cas que la force radiative régultante }RE
apparaissait au moing deux fois plus élevée que la force radiative simple ?fé at
nous avons conclu qu’il dtait nécessaire d'inclure la structure des multiplets des
rates contribuant & la force radiative fRE agissant sur un atome au setn d'une
enveloppe A.E en vue de déduire des taux de perte de masse plus corrects pour les

étoiles centrales,

D. FONCTIONS SOURCE ET FORCES RADIATIVES
POUR UN DOUBLET DE RESONANCE
AU SEIN DTENVELOPPES D.E

o) Tonctioms source 53z et S13

Comme dans le cas précédent, nous supposons que les photons émis dans les
transitions de résonance 2 + 1 et 3 » 1 possédent une probabilité nulle d'&tre
datruits (¢ = 0) au cours des diffusiouns &lémentaires qu'ils subissent au sein
d'une enveloppe D.E. Combinant les relations 7.3, 7.21 et 7.24, les expressions

des fonctions source Si12 et Si13 prennent les formes respectives
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Sz = I.872/8l, + 33,/8),

(7.56)
et S1a = L.B{a/Bly + J2,/8},
Les différentes quantités définies ci-dessous
LGS1s = log¢(S12) , (7.57)
LeSTs = logyo(I.88./8ls) (7.58)
LGS%, = loge(33,/8}y) (7.59)
LGS13 = logyo(S;3) , (7.60)
LGSTs = logio(I B{s/Bls) | (7.61}
et Lests = logie(I3a/Bl) (7.62)

seront utilis&es ultérieurement pour illustrer le comportement des conditions

physiques qu'elles représentent au sein d'enveloppes D.E,

B) TForces radiatives

Nous référant au chapitre 5, § A et aux paragraphes B.B et C.B précédents,
» - - ¥ - > .
on trouve facilement que l'expression de la force radiative r&sultante FRE aglissant
sur unm atome via les transitions de résonance L ¥ 2et 173 au sein d'une enve-

loppe D.E vaut

+RE +C =+ > =D
F=Fis + Fia + Fig + Fyy , (7.63)

olf les différentes contributions sout respectivement données par

2C 41T
Fig = E‘klzlcg?z 8 (7.64)
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f?z = ﬁﬁklzw/‘ (Slz(R"')(l-exp(-th(R”')))exp(—113(R}))exp(-T13(R§)) *

513(35)(1”EKP(‘T13(35)})EXP(“T53(Ri))+313(3{}(1“6XP(”T13(Ri))))

(L-exp(~T12))3dw
u——wm?:;wma——ﬂlén s (7.65)
+C 411
Py = kIl (7.66)
—).D 41-[ Iy ! rt 1
et F1s = -k (513 (R ) (L-exp(~Ty3 (R ))Yexp(-T12(R] Vexp(~t12(R}")) +
Q=411

S1z(R5')(1'exp(-T12(R£')))EXP("T12(Ri'))+312(Ri')(l-exp(-T1z(RI')))) :

(1-exp(-T13))3dw
T13 z&ﬂ ) (7.67)

. En &tablissant les expressions 7.64-7.67 des différentes composantes de la force
radiative résultante FRE, nous avons adopté la méme convention que celle suivie
au paragraphe B.B, 3 savoir, que l'axe de visée portéd 3 partir d'un point fixe R
le long d'une direction quelconque de 1'espace intercepte le lieu géométrique

(R, R') (resp. (R, R')) en deux points distincts R, R (resp. Ry, R7) et le lieu
géométrique (R, R™) en un point R™ et que ces points d4'intersection Ri, R2, R"
(resp. RY, RY, R R sont, par exemple, respectivement siruds les plus proches du

point R (voir figs 7.9 et 7.15}).

T ¢ > L ;
Les contributions Fiz et F?a, explicitées en 7.64 et 7.66,représentent donc

les forces radiatives agissant sur un atome,en un point fixe R, qui diffuse la
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radiation &mise par le continuum de l'étoile, respectivement au moyen de la tran-

sition de résonance 1 2 2 et 1 Z 3. Les vecteurs "probabilité de fuite" %52 et

§fa qui apparaissent dans les expressions correspondantes sont simplement donnés

par (cf. relatioms 7.22 et 7.25)

T2

81, =Jr EEEEﬁﬁﬁﬂimmalARD)mWOw;aRD)amvfm<w"n3%%
&2

=410

et 81, = J/ﬁ ﬂl:if%fffiiilexpcurxz<ai'>>exp<—rxz<R£
Q=41

¥

(7.68)

e (T RM NI

(7.69)

la signification physique des différents termes apparaissant dans ces intégrales

étant la m@me que celle mentionnée au paragraphe B.f précédent pour les probabi~

lités de fuite B}, et Bl,-

Les contributions F?z et ﬁ?a, explicitées en 7.65 at 7.67

» Correspondent aux

forces radiatives dues aux interactions des atomes au point fixe R avec les photons

&mis par des atomes situds ay voisinage des points R{, R} et R"ﬂ et RY

et RHI N

Vu 1'analogie des expressions des forces radiatives F?z et F13 avec celles des

contributions JZ2 et J (voir relations 7.23 et 7.26) du champ moyen de radia-

tion spectrale dans une enveloppe D.E, nous renvoyens le lecteur au paragraphe B.R

pour la signification physique des différentes quantités apparaissant dans les

intégrales des expressions 7.65 et 7.67.

Nous avons choisi de définir les quantités suivantes
= log1o(§RE'§/K) »
FC12 = log, o (Fop-n/K)
FD12 = logyo(|¥0,-n/K])

FC13 = log) , (Fos-a/K)

(7.70)

(7.71)

(7.72)

(7.73)




183

et D13 = logyo(|Fra-n/K[) (7.74)

. . s +RE 2C 2D 2C =D
en vue d'illustrer le comportement des forces radiatives ¥ ~, Fyz, Fis, F13 et Fi3

* > P . >
au sein d'enveloppes D.E. Dans ces relations, n représente un vecteur unitaire
orienté du centre de 1'étoile vers le point fixe R et la constante multiplicative K

a2 Btd définie en 7.42.

y) Applications numériques

Nous avons illustré ci-dessous le comportement des différentes quantités
LGS1s, 10812, 1683, et LGSi3, LGSis, Lcs2,, définies en 7.57-7.62, dans les Ei-
gures 7.29-7.40 et celui des quantités FRE, FCl2, FD12, FC13 et FD13, définies
en 7.70-7.74, dans les figures 7,41-7.46 en fonction de la variable L au sein

d'enveloppes D.E pour umne grande varigté des paramétres du modéle.

. . =D b7 . - - . ‘s
Les produits scalaires Fi, *n et ¥Fi3 *n pouvant etre négatifs, les quantites
correspondantes FD12Z et FD13 sont alors représentées dans les figures 7.41-7.46

par un tracé discontinu.

La table 7.2 résume les valeurs des paramétres caractérisant les conditioms
physiques des enveloppes. Dans cette table, la premidre colonne indique le numéro
de la figure illustrant les quantités physiques reportées dans la deuxidme colonne.
Les colounes 3, &, 5 et 6 vepreonent les diffdrentes valeurs des paramétres ¢ (ou G),
A2, T%z et 1%3. Pour toutes ces applications numériques, mous avoms £ixé la
température de l'&toile 4 T = 30000°K et 1l'extension maximale de 1'enveloppe 3
Lmax ='5.£ Enfini nous avons choisi les forces d'oscillateur telles que f13 = 2f12,
et donc T}, = 2T, les poids statistiques des niveaux atomiques g1 = 2, 82 = 2,
g3 = 4 et la lonmgueur d'onde A1z = 1.5 10~% em, en accord avec les paramétres

physiques pour le doublet de résonance de C IV.

Afin de déterminer les valeurs des fonctions source Siz et Si3 en un point
fixe R au sein d'une enveloppe D.E, nous avons vu qu'il &tait nécessaire de résoudre
le systéme d'équations 7.56 dont chacun des membres droits dépend simultanément
des propriétés physiques du milieu matériel au point R et aux points distants R,
R{, R;, R1”et Rg. Comme pour le modEle d'un atomé & deux niveaux traité au
chapitre 4, § A.y, nous avons employé une méthode numérique itdrative qui néglige
dans un premier temps les effets du couplage radiatif entre atomes distants et qui
remplace & la a°®® jtaration les valeurs des fonctions source Siz, Si13 et des

e ., . . -
itération dans les

s P - N &m
opacités fictives Tiz2, Ti3 par celles trouvées 3 laao -~ 1e

termes de couplage radiatif (ef. relations 7.21-7.26), Cette méthode numdrigue
ConVerge assez rapidement et en calculant avec 200 pas d'intégration les difféa-

rentes intégrales apparaissant danms les expressions des probabilités de fuite Biz,
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L2? sz,etc. en des points successifs

séparés par une distance AL = 0.1, huit itératiens Ffournissent en moyenne une pré-

sz, etc. et des termes de couplage radiatif J2

cision supérieure 3 0.1% pour les valeurs des fonctions source 812 et 833 au tra-
vers de toute l'enveloppe. Notre moddle de calcul numérique qui fournit la déter-
mination des fonctions source, des forces radiatives et des profils de raies en
incluant de fagon générale les effets d'assombrissement centre-bord du disque
stellaire, des collisions, etc. au sein d'une enveloppe D.E telle que Lmax = 5,

AL = 0.1 et pour 200 valeurs de la fréquence XEE—I— AXp 3, 1], nécessite un temps
de calcul approximatif de huit minutes avec un ordinateur CDC 76G0., Poup compa-
raison, le temps de calcul nécessaire 3 la détermination des mémes quantités
physiques en utilisant notre modile de caleul numérique pour un modéle d'atome

4 deux niveaux est de l'ordre 4' une minute,

Dans le but de montrer les &carts entre la force radiative résultante FRE
et celle F?E (voir relation 5.17) calculde pour un modéle d'atome 3 deux niveaux
(cf. chapitre 5) caractérisas par une force d'oseillateur f£f{, = f12 + f13,et donc
T%z = T%z + T%3, et leur poids statistique g; = 2, gé = 6, nous avons aussi
illustré dans chacune des figures 7.41-7.46 la quantité correspondante FD (en

traits interrompus) définie par l'équivalent de la relationm 5.21.

§) Discussion des résultats

Comme on pouwvait s'y attendre, les comportements des fonctions source S,, et
S13 caractérisant le degré d'emeitation d'un atome & trois niveaux (doublet de
résonance) dépendent de fagon eritique du couplage vadiatif complexe prenant place
entre atomes distants au sein d'une enveloppe D.E. En effet, on remarque immédia-
tement 4 partir des figures 7.29-7.40 que les contributions LGsz et LGSf3 aux
fonctions source Sy, et S,; sont tras compétitives, voire méme parfois dominantes,
vis-3~vis des contributions LGSf2 et LGSf3 dues aux interactions radiatives entre
atomes situ@s en un point fixe R, via les transitions de résonance 1 *2et 13,

et les photons directement &mis par l'étoile centrale.

Comparant entre elles les quantités LGSf2 et L(}Sf3 dans chacune des figures

7.29-7.40, il n'est pas &tonnant de constater 1'inégalita
1GS§, > LGS§, . (7.75)

En effet, &tant donné que T3 > Ti2 2 1 en tout point du milieu matériel, non
seulement 1'atténuation du continuum stellaire au voisinage du lieu géométrique

(R, R") est telle que (voir relations 7.22 et 7.25)

exp(‘ng(R'”)) > EKP("‘El a(R”'))
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Table 7.2

Tableau récapitulatif des légendes
pour les figures 7.29-7.46

Figure Quantités physiques % {ou G) AXs3 T%z T%a
7.29 LGS12, LGSi2, 1LGSi2 0.5 0.25 1 2
7.30 LGSy, LGS}, LGSTs 0.5 0.25 1 2
7.31 16S,s, LGSis, LGSTo 1 0.01 1 2
7.32 1GSys, LGS}, LGSTs 1 0.01 1 2
7.33 LGSy, LGS1a2, 16832 1 0.25 1 2
7.34 LGS13, LGS}3, LGSi3 1 0.25 1 2
7.35 16812, LGSi2, LGST2 1 0.50 1 2
7.36 1GS1s, LGS3a, LGSTs 1 0.50 1 2
7.37 LGSy, LGST2, LGSIs 2 0.25 1
7.38 1GS13, LGS3s, LGSTa 2 0.25 1 2
7.39 LGS12, 1GSi2, LGST2 G = 10 0.25 1 2
7,40 1GS13, LGSi3, LGS1s G = 10 0.25 1 2
7.41 FRE, FC12, FD12, FCL3, FD13, FD 0.5 0.25 1 2
7.42 FRE, FC12, FD12, FCL3, FDL3, FD 1 0.01 1 2
7.43 FRE, FC12, FD12, FCL3, FD13, FD 1 0.25 1 2
7.4k FRE, FCl2, FD12, FCL3, FD13, FD 1 0.50 1 2
7.45 FRE, FC12, FD12, FCL3, FD13, FD 2 0.25 1 2
7.46 FRE, FC12, FD12, FCL3, ED13, FD G = 10 0.25 1 2

mais aussi la fraction du disque stellaire occulté par le lieu géométrique (R, R”)
(voir figs 7.8~7.16) est beaucoup plus importante que celle due & 1'occultation

par le lieu géométrique (R, rR'Y,

Afin de mieux comprendre le comportement des différentes contributions aux
fonctions source $12 et Si3, nous avons aussi calculd pour un modéle d'atome &
deux niveaux celui des quantités LGS, LGS3 et LGS2 respectivement définies en

4,35, 4.36 et 4.37, pour les mémes conditioms physiques que celles caractérisant




Figs 7.29-7.46
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L=r/R®
Fig., 7.31
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: voir légendes dans la table 7.2




187

LGS
.,,,2-
-3 LGSy .
1683,
T4 “\7;>-—_“_mm
w6s?; -
-5 1] T T T T
3 2 3 4 8
L=r/R*
Fig. 7.35
LGS
-2
LGS
N %
2
by LGS
12 5
. wes,
“ H [ 1 I T
0 1 2 3 4 5
L=t/R®
Fig, 7.37
LGS
_2—
-3 « LGSz
s,
-6-
@\
-5 T T T T
g 1 2 3 4 B

LGS
-7 4
-3 - LGS«la 5
LGS13
_4_
LGS
-5 T T 113 T T
0- 1 2 i 4 5
L=r/R®
Fig, 7.36
LGS

Fig. 7.38
LGS
-2
31 LGSq3
e LGS%
B \_/S\
; 165t
-6 T T T | —
o 1 3 4 B
L=i/R*
Fig. 7.40




188

F A
F i ™
"
5
i
5
-
1 3 3 e ST S S
L=r/R® L=i/R®
Fig. 7.41 Fig, 7.42
F i F 4
0- 0
l
2
-
o
-5 r T T y T -8 T 7 T T T
[+ 1 2 3 4 5 1] 1 2 3 4 5
L=r/R* L=r/R"
Fig, 7.43 Fig. 7.44
Fa
P
-2 Fa
3+ 0]
4y =14
-5 -2
-6 -3
-7 - -4
e 13 3 I : T T I
L=r/R* L=r/R"




189

les figures 7.29-7.40, & 1'exception bien s{r de la fofce d'oscillateur

f{z = f1, + f13 pour la transitionm 1’z 2', et done Ty, = Ty, * T%a’ et des poids
statistiques des niveaux atoTiques valant respectivement g{ = 2 et gg = 6., Pour
le cas particulier % =1, T%z = 3 et Lmax = 5, nous avons illustré dams la

figure 7.47 le comportement des quantitds correspondantes.

LGS
_2_
=34 LGS
LGSS
—l‘—
. LGS2 _
o T 1 1 3 Ll
o 1 2 3 4 8§
L=r/R®

Fig. 7.47 Comportement de la fonction source
LGS au sein d'une enveloppe D.E
pour les valeurs des paramétres
g =1, 77, = 3 et Lmax = 5 (voir
textel

Comparant ces résultats, qui incluent ceux i1lustrés dans la figure 7.47, aux
diverses contributions apparaissant dans chacune des figures 7.29-7.40, on conclut

de fagon générale que

Les,, > LGS (7.76)
car Les$, = LGSS , (7.77)
et Lcs?, > LGS2 , (7.78)
et que LGSpi < LGS (7.79)
car LGS} << LGSS , (7.80)
pien que LGSY, > LGS2 . (7.81)

Nous avons de méme calculé au moyen des relations 4.35-4.37 le comportement des

quantités Les! , LGSSF, Les?! et 1Gs! 1esd!, 1GS2! en supposant respectivement
1270 12y 12 13 L3 13 o p
= L I = ! = = I = I =
120 Tr2 ® Tias 817 % By 2et £, = £, Ty, T T By 2, 8, = 4

en vue de comparer ces résultats & ceux présentds dans les figures 7.29-7.40.

) =
que £, = f

Nous obtenons en fait les mémes inégalité&s que celles explicitdes en 7.76-7.81,
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ce qui n'est pas surprenant car les quantités LGS{Z, LGst, LGS LGsf;, LGSf; s
LGS5 et LGS?Q, LGSf:, LGSZ ne diffdrent que trés peu entre elles, vu les distribu-
7

. " - . . £
tlons trés semblables adoptdes pour les opacités fictives T),-

Sans vouloir donner une interprétation quantitative exacte des &carts observés

5 ) -
entre les diverses quantités LGS12, LGS; LGS1», LGSS; etc., car ceci reléve du
caleul rigoureux du transfert radiatif, nous discutons ci-dessous le sens physique

des inégalités 7,76~7.81,

Pour L < L* (voir relation 4.77), le lieu géométrique (R, R") des points

distants R tels que L' < L est entidrement confiné dans 1'angle sclide 4TW
q g

sous-tendant le disque de 1'étoile 3 partir du poiat fixe R. Remarquant que

lorsque la séparation des niveaux atomiques supérieurs, exprimée en termes de
vitesse Doppler Avy; (voir relation 7.8), est petite vig-d-vis de la vitesse
maximale d'expansion v, de l'enveloppe (voir fig. 7.12), il en est de méme pour

le lieu géométrique (R, R') des points distants R’ tels que L' < L, la relation 7.77

prend la forme plus correcte (voir relations 3.68 et 7.22)

LGS}, € LGSS

pour L < L*. 0n voit qu'il en est bieu ainsi en comparant les résultats des
figures 7.31 (AXs3 = 0.01) et 7.47 dans l'intervalle LE[l, /5]. Lorsque 4Xj4
crolt, le lieu géométrique (R, R') situd dans les zones III et IV de 1'enveloppe
(voir fig. 7.8) s'écarte de plus en plus du lieu géométrique (R, R") (voir

figs 7.10, 7.12-7.14) et on observe méme gque pour AX,, 2 0.25, seul le lieu géomé-
trique (R, R") des points distants R*' rels que L < L reste entiZrement confing
dans 1l'angle solide 47W lorsque L < L*, par conséquent, vu que Ty, < T{z en
chaque point R" du lieu g&ométrique (R, R"') 1a relation 7.77 doit 8tre réécrite

plus exactement

LGS{, » LGS5

en accord avec les résultats présentés dans les figures 7.33 (AX,; = 0.25),

7.35 {&X23 = 0.5) et 7.47. Pour L > L*, la fraction du disque stellaire occultd
par les lieux géométriques (R, R ) (cf. chapitre 4, § B.B et figs 4.39-4.40) et
(R, R’) devient négligeable et donc nous pouvons récrire avec une tré&s bonne

approximation la relation 7.77

LGS}, = LCS5 .
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Comparant les r&sultats des figures 7.31, 7.33, 7.35 i ceux de 1la figure 7.47 pour

LE[/a, 5], on remarque qu'il en est bien ainsi.

La dépendance du lieu géométrique (R, R") situé dans la zone II de 1'enveloppe
(voir fig. 7.8) en fonction des paramétres % (ou G), 0¥s3 et de la variable L
(voir figs 7.8-7.16) permet de comprendre facilement les &carts observés (voir
inégalité 7.80) entre la contribution LGS?3 3 la fonctioun source S13 et la con-
tribution LGSS & la fonction source S{z calculde pour un mod&le d'atome & deux
niveaux. En effet, la rapide décroissance de la quantité LGSfa, illustrée dans
les figures 7.30, 7.32, 7.34, 7.36, 7.38 et 7.40 en fonction de la variable spa-
tiale L et/ou le paramdtre de décélération % (ou G) par rapport & la quantité LGS3
est essentiellement due aux faits que non seulement la section efficace du lieu
géométrique (R, R”) projetde sur le disque stellaire croft avec L et avec la
valeur du paramétre de décélération & {ou G} mais aussi que l'atténuation du
continuum stellaire s'effectue en des points R” plus &loignés du centre de 1'étoile
lorsque la distance L au point fixe R augmente et/ou que la valeur du paramétre de
décélaration & (ou G) croit. L'opacitd fictive Ty, &valuée aux points R? étant
une fonction croissante de 1 et de £ (ou G) (voir relatiomns 7.12 et 7.19), ceci
explique bien qualitativement le comportement de la quantité LGSf3 par rapport
3 LGS5. Remarquant & partir des figures 7.10, 7.12-7.14 pour le cas particulier
£ = 1 que l'occultation du disque stellaire par le lieu g€ométrique (R, ") est
moins prononcée lorsque la valeur du paramétre AXps croit, le comportement de la
contribution LGSfa, illustrd dans les figures 7.32 (AXp3 = 0.01), 7.34 {(8Xz3 = 0.25),
7.36 (AX23 = 0.50), qui devient de plus en plus importante lorsque 8X»3 augmente

est simplement interprété.

4 partir des indgalités 7.78 et 7.81 nous concluons que le aouplage radiatif
additionnel entre les atomes situds en un point fize R de l'enveloppe et les photons
initialement émis avec une fréquence locale v = Vis (resp. \)E = vyp) @ partir du
voisinage du lieu géométrique (R, R') (resp. (R, R")) a pour effet d’aceroitre consi-
dérablement le degré d'emeitation des atomes peuplant le niveau 2 (resp. niveau 3)
au sein d'une enveloppe D.E. On comprend fort bien intuitivement ce résultat car
la fraction de 1'espace (Q(R, R™)U Q(R, R'))/4m (resp. (R(R, R') U Q(R, r"MY)) J4m),
vue par un observateur situé au point fixe R, interceptant les lieux géométriques
(R, R") et (R, R') (resp. (R, R)) est &videmment plus grande que la simple frac-
tion Q(R, R™)/4m. Il n'est pas simple d'interpréter quantitativement le comporte-
ment des quantités LGS?2 et LGS?3 en fonction du paramtre AXp3 car alors que la
contribution LGSf3 dont dépendent ces premidres quantit@s augmente en chaque point
de 1'enveloppe en fonction de AXz3, les angles solides Q(R, R') et @(R, R') qui
fixent en partie les limites d'int@gration apparaissant dans les expressions de
sz et st (voir relations 7.23 et 7.26) diminuent lorsque AXp3 croit. On peut

remarquer cependant (voir figs 7.31-7.36) que lorsque 0Xz3 devient suffisamment
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grand, les quantités LGSf2 et LGSf3 diminuent en tout point de 1'enveloppe =t
tendent asymptotiquement vers les valeurs LGS%Q et LGSf; définies ci-avant lorsque
A3 » 1 + Xc, Xc étant la valeur de la fréquence {voir relation 6,66 et 6.67) pour
laquelle 1'occultation de la surface d'Egale fréquence Xc par le disque stellaire
devient totale {(voir chapitre 6, § C.B). Il est fort heureux de retrouver ce
résultat d partir de notre mod&le numérique car on sait que pour cette valeur AX;,

de la séparation des niveaux atomiques, le couplage de la radiation spectrale

émise en des points distants R' (resp. R”) i la fréquence locale initiale vﬁ 2 Yy
(resp. V! = vyz) avec des atomes situds au point fixe R qui interagissent vis la

transiti&n de résonance 1 Z 2 (resp. 1 = 3) doit complitement disparaftre.

§i1 on compare d partir des figures 7.29-7.40 le comportement des quantités
LGS%2 et LGS?3 pour une méme valeur du paramdtre AX,; en fonction de la valeur du
paramétre de décélération L (ou G), on conclut {mmédiatement que le couplage radia-
tif entre atomes situés en des points distants R, R;, R}, R et R} est d'autant
plus efficace que la déeédlération de L'enveloppe est grande. HNous rappelant
(cf. chapitre 4, § B.8 et figs 4.37, 4.38) que la fraction de l'espace,vue d'un
point fixe R,interceptant le lieu gdométrique (R, R"') augmente avec la valeur du
paramétre de décélération £ (ou G) de l'enveloppe et remarquant (voir figs 7.8-7.16)
qu'il en est de m@me pour les fractions de 1'espace interceptant les lieux géomé-
triques (R, R') et (R, R"), ces résultats sont interprétés ici d'une manidre simple.

A partir d'autres applications numériques pourllesquelles L =0.5, 1,

T%Z = 0.01, T%a = 0.02, AX21 = 0.25 et Loax = 5» on peut aussi voir que les coatri-
butions LGS’I'2 et LGS%3 aux fonctions source Si; et S;3 sont négligeables par

rapport aux contributiomns LGSf2 et LGSf3 et done (cf. chapitre 3, § E et chapitre &,
§ B) que le couplage radiatif entre atomes distants situds en des points R, R}, R;,
RY, R} n'est important que si 1'enveloppe D.E est optiquement &paisse & la radia-
tion spectrale.

Enfin, pour les valeurs des paramétres £ = 0.5, 1, 2, T%z =1, T%a = 2,

Ao = 0.001 et Lmax = 5, nous avons calculd les fonctions source Si2 et S;3 et
avons comparé ces résultats au moyen de la relation 7.45 i ceux décrivant le com-
portement de la fonction source S;z calculée pour un modéle d'atome i deux niveaux.
Nous concluons que le modéle d'atome & trois niveauz traité ici vend parfaitement
compte des résultats (fonction source, foree radiative et profil de raie) obtenus

divectement au moyen du moddle d'atome A deux niveaur.

En concluston, nous divons done qu’au sein d'une enveloppe D.E, les interac—

tions radiatives additiomnelles entre photons émis & partir du lieu géométrique
. % Vi3 (resp, Vi = Viz) et les

atomes gitués en un point fixe R, via la transition de résonance 1 % 2 {resp. 1 T 3),

(R, R') (vesp. (R, R")) avec une fréquence locale v

ont pour effet résultant d'accroftre (resp. diminuer) le degré d'excitation du
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niveaw atomique supérieur 2 (resp. 3) par rapport au degré d'excitation obtenu en
ne considérant que les interactions radigtives entre photons émis d partir du lieu
géométrique (R, R") avec une fréquence locale vg': v ¥ Viz (resp. vi3) et les
atomes situds au point fize R.
Dane la suite de ce paragraphe nous discutons le comportement des forces

. >RE  2C =D =2C =D =DE . . s
radiatives ¥ , ¥, ¥l Flys Fy, et ¥, jllustrées dans les figures 7.41-7.46 par
les quantités respectives FRE, FCi2, FDL2, FC13, FDL3 et FD.

Un bref examen de ces figures nous permet directement de conclure que la force
radiative résultante fRE agissant sur un atome, via les transitions de résonance
I1r2et 1738, au sein d'une enveloppe D.E apparait en géndral plus élevde que
la force radiative F?E caloulde en supposant que le doublet de résonance constitue
une vaie gimple. Afin de comprendre facilement ce résultat, nous sommes amenés &
considérer le comportement de chacune des composantes des forces radiatives %RE
et %?? (cf. chapitre 5, § C). Pour ce faire, nous avons aussi calculé pour le modéle
d'up atome 3 deux niveaux les quantités FCD et FDD respectivement définies en 5.19
et 5.20 pour les mémes conditions physiques que celles caractérisant chacune des
figures 7.41-7.46 mais en supposant comme auparavant que g1, = £12 + f13, et donc
T%; = T%z + T%a, gl =2 et g} = 6, FPour le cas particulier % = 1, T%; = 3 et
L = 5, nous avons {llustré dans la figure 7.48 le comportement des quantités

max
FD, FCD et FDD.

0 p
F
-‘ -
FD
-2 - FCO
..3 -
FOD
—dy
-5 T T 1 T [
Q 1 2 3 4 5
L-_-r/R'

Fig. 7.48 Comportement de la force radiative
FD au sein d'une euveloppe D.E pour
les valeurs des paramstres % = 1,

T = 3 et Lm = 5 {voir texte).

12 ax

Comparant ces résultats, qui incluent ceux i1llustrés dans la figure 7.48,
aux diverses contributions apparaissant dans les figures 7.41-7.46, on conclut de

facon générale que dans la majeure partie des enveloppes
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FC12 = FCD |, (7.82)
FD12 > FDD , (7.83)
FC13 << FCD (7.84)
et FD13 > FDD . (7.85)

Il n'est pas étomnant de remarquer 1'analogie existant entre ces dernidres inédga-
lit8s et celles explicitées en 7.77, 7.78 et 7.80, 7,81 car les expressions des

forces radiatives FLZ’ f?z, g?a; F?a projetées le loug de 1'axe n ne différent de
celles des quantités sz, sz, 353, J13 (voir relations 7.21 et 7. 2&) que par la
présence d'un facteur 4m/e*ky; ou 4m/c k13 et du produit scalaire R ‘a inclu sous
le signe intégral des différentes expressions 7.64-7.69, Par conséquent, un rai-
sonnement analogue 3 celui suivi lors de 1'interprétation physique des indgalités

7.76-7.81 permet de comprendre facilement celle des indgalités 7.82-7.85.

Etant donné que pour les valeurs des paramétres L = 1, 2, T%z 1 et T%a = 2,

correspondant aux figures 7,42-7,45, les conditions Tiz > 1 et Ty3 > 1 sont réali-
sées au sein des enveloppes D.E pour L > 1 et que pour L > L* (voir relation 4.77)

la fraction du disque stellaire occultd par les lieux géométriques (R, R")

{cf. chapitre 4, § B.B et figs 4. 39, 4.40) et (R, RY) devient negllgeable, les
expressions des forces radiatives F?z (voir relation 7.64) et F12 {voir relation 5.13)

sont représentées avec une bonne approximation (cf. relation 7.49) par

0

=+ 4TT,. v, v du
- Rt A T =3 o
Fra ¢ np ¢ Jf las II&H '

Q=4TIW
? (7.886)
7D AL vip [ vg aw
et Fia = c n; ¢ ,3s f24n :
R=41TW

J

Au gein d'une enveloppa D.E optiquement dpaisse a4 la radiation spectrale, les
forces radiatives F1z et ?CD sont done Lndependantes de la force d’oscillateur f ey

pour la transition i 2 J considérde et vu que vlz = Vs, ON &
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dane la majeure partie de 1'enveloppe (L > L*) et on retrouve ainsti l'approxima-
tion 7.82. Comparant le comportement des quantités FC12 et FCD & partir des
figures 7.42-7.44 et 7. 48, on constate qu'il en est bien ainsi exceptd au voisi-
nage de 1'&toile (L < L* ) ot non seulement 1' sceultation du disque stellaire par
les lieux géomdtriques (R, R") et (R, R') devient apprec1ab1e mais ol aussi le
milieg matdriel n'est pas, strictement parlant, optiquement Epais d la radiation

spectrale (T1z # 1).

Pour les valeurs des param@tres de décalération £ = 0.5 et G = 10, les opa-
cités fictives radiales (voir relatioms 7.12 et 7.19) sont pratiquement'constantas
au travers de toute 1' enveloppe, cltest-3-dire que T2 = T%z et T{g = T3, et par
conséquent pour L > L les expressions des forces radiatives FC2 et F?? peuvent

8tre ré8crites

n
o WML, Vaa| | 2¥8 | (1eexp (et )y B2
Fla e c las | (1=exp( T1z))IZﬁ' s
Q=41W
> (7.87)
+CD 4T~ Vi
et Fiz = E_E% Elé |-—§I(1 exp{-Ti2))% %£ .
N=47W
“J

o L L! .
Pour les valeurs des paramétres T, = 1l et T,, = 3, correspondant aux figures 7.41

at 7.46, nous pouvons estimer 3 partir de la relation 7.87 1'écart entre les quan—

. s : % .
titds FCL2 et FCD lorsque L > L, On trouve facilement que

FCl12 - FCD = loglo((l-exp(-le))/(l-exp(*Tiz))) s (7.88)

-

et par conséquent FC12-FCD = -0.18. Comparant 4 partir des figures 7.41 et 7.46

la quantité FC12 & la quantité FD qui est largement dominge par la contribution FCD,
* . .

on remarque que pour L > L° le résultat précédent constitue une trés bonne approxi-

mation.

Le comportement de la contribution FCl3 (voir figs 7.41=7.46) i la force

A - =RE " P ‘oz ~ \
radiative résultante F , représentee par la gquantité FRE, peut etre simplement
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interprété par analogie au comportement de la contribution LGS?3 3 la fonction
source LGS,3 décrit ci-avamt. En effet, la rapide décroissance de la quantité FQ13
en fonction de la distance L et des parameétres & (ou G) est &troitement lide au
comportement du lieu géométrique (R, R”) dans la région II de 1'enveloppe (voir
fig. 7.8) qui occulte partiellement ou totalement le disque de l'&toile centrale.
La distance Ly & partir de laquelle commence i'occultation du disque stellaire par
le lieu géométrique (R, R") est facilement &valude en posant 6 = 7, 8/ = 7 et

L' = 1 dans la relation 7.18

Lo = (1-AXp4) /% (7.89)

-

On remarque 3 partir des figures 7.41-7.46 et 7.48 que cette derniére relation
décrit parfaitement les régions de 1'enveloppe LG[l, Lo] et LE{LB, 5] pour les-

quelles on a respectivement FC13 = FCD et FCL3 << FCD.

Le comportement des forces radiatives F?z et F13 dues aux interactions radia-
tives entre atomes distants situds respectivement en des points R, R, R/ et
R, R”, R" nous rappelle bien séir celui de la contribution %?2 (voir relation 5.17)
agissant sur un atome 3 deux niveaux au sein d'une enveloppe D.E. Nous remarquons
ainsi que trds prés du disque de 1'&toile les forces radiatives FD et f?a sont
dirigées radialement vers 1' intérieur, tout en restant en valeur absolue nettement
inférieures aux forces radiatives ??2 et F?a qui leur sont directement opposdes.
Etant donné& que tr&s prds de 1'&toile le lieu géométrique (R, R”) se trouve entidre-
ment confiné dans la région I de l'enveloppe (voir fig. 7.8) et que la quantité
d'impulsion transférée par les photons &mis 3 partlr du voisinage de ces points
distants R" est dirigée suivant la direction —n, il n'est pas &tomnant de constater
dans chacune des figures 7.41-7.46 que la force radiative ﬁ?s s'annule toujours
en un point R de 1'enveloppe plus &loigné du centre de 1'&toile que celui od
s'annule la force radiative F?z. Les inégalités 7.83 et 7.85 apparaissent &vi-
dentes si on se rappelle (voir inégalités 7.78 et 7.81) que les interactions radia-
tives additionnelles entre photons 8mis & partir du lieu géométrique (R, R")
(resp. (R, R")) avec une fréquence locale v£ * vy3 (resp. v{ % Vy13) et les atomes
situés en un point fixe R, via la transition de résonance 1 T2 (resp. 1 T 3) ont
pour effet r&sultant d'accroftre la contribution LGS12 (resp LGSI3) d la fonction
source 512 (resp. S13) par rapport i la contribution LGS2 obtenue en ne considdrant
que les interactions radiatives entre atomes situds aux points distants R, R™.
Alors qu'en général la conmtribution LGSZ3 est nettement inférieure 3 la contribution
LGS 12 (voir figs 7.29-7.40), on note & partir des figures 7.41=7.46 que la force
radiative F?a est elle par contre comparable, voire méme parfois supérieure, i la
force radiative F;z' Ce comportement remarquable de la force radiative F?s par

rapport & F?z est principalement dfi au fais que la quantité globale d'impulsion
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transférée par les photons émis avec une fréquence locale vy ¥ Via & partir du lieu

géométrique (R, R") (voir figs 7.8-7.16) est plus efficace que la quantité d'impul=
sion globale transférée par les photons &mis avec une fréquence v£ = vy.3 4 partir

du lieu géométrique (R, R'). En effet, la valeur moyenne du produit scalaire Ten
apparaissant dans 1'expression 7.74 de la contribution FDL3 & la force radiative F
est soit plus négative, soit plus positive que la valeur moyenne du produit scalaire
7.a apparaissant dans 1'expression 7.72 de la contribution FD12, suivant que 1'on se
trouve trés prés ou trés loin de 1'étoile. Remarquons encore que les composantes

g?z et f?a peuvent toutes deux dépasser en valeur absolue respectivement les
composantes f?z et §?3 (voir figs 7.41-7.46) et que ceci est d'autant plus facile~
ment réalisé que l'enveloppe est optiquement plus gpaisse 3 la radiation spectrale

et/ou que le paramétre de décélération ¢ (ou G) est Elevé.

A partir d'autres applications numériques pour lesquelles L =0.5, 1,
T%z = (3,01, T%s = 0.02, AXz3 = 0.23 et Lmax = 5, nous trouvons que les comportements
des forces radiatives %RE et ??E sont essentiellement les mémes et que ceux-ci
obdissent i ume loi en 1/L%. 11 est facile de justifier ce résultat car au sein
d'une enveloppe D.E optiquement mince 3 la radiation spectrale, nous avons vu ci-
avant et aux_chapitres 3 et 4 que les interactioms radiatives entre atomes distants
ne contribuaient que de fagon négligeable au degré d'excitation des atomes, clest-
s-dire que LGSY, << LGS}, Les?, << LGS}, et LGS2 << LGSS, et par conséquent, les
résultantes des forces radiatives agissant sur un atome en tenmant compte at en

négligeant la structure du doublet de résonance valent respectivement

f
+RE +C ' =C
= Fyov Frg
L (7.90)
et FOE . 35D
A"

P r 4
Avec les conditions Tiz << 1, Tisz << 1 et Tiz << 1, les expressions 7.64, 7.66 et

5.13 des composantes ??2, f?a et %?2 peuvent &tre facilement simplifides et on trouve
N
FRE . i% Ic(klz+k13)%37 s
L (7.91)
et %?E = i% Ick{z§fﬁ s
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et vu la relation 7,55 liant les coefficients moyens d'absorption kyz, ks i

k{z, les r&sultats de ces applications numériques sont simplement interprétés.

Enfin, les r&sultats d'applications numériques pour les valeurs des paramétres

_ L
L =0.51, 2, Tys

la figure 7.42 (AXy3 = 0.01) montrent bien que lorsque la géparation des niveaux

= 1, tz = 2, A¥,3 = 0.001 et L = 5 et ceux Illustrés dans
13 max

atomiques supérieurs 2 et 3, exprimée en termes de vitesse Doppler Avys, devient
négligeable par rapport 3 la vitesse maximale d'expansion vy de 1'enveloppe, la

.. . ] , P =DE . .
force radiative résultante FRE s'identifie & celle Fi, calculée directement au

moyen d'un moddle d'atome i deux niveaux.

Outre les cas limites AXys << I ou Tiz << 1, T13 << I pour lesquels fRE = +1§,

nous concluons & partir des inégalitds 7.89-7.85 qu'au sein d'une enveloppe D.E la
résultante #rE des forces radiatives agissant sur un atome, via les transitions

de résonance 1 ¥ 2 et 1 3, est en général de l'ordre de deur fois plus dlevée
que la résultante E?f des forces radiatives caloulées en supposant que le doublet

de résonance constitue une rate stmple.

E. PROFILS DE RAIES POUR UN DOUBLET DE RESONANCE
AU SEIN D'ENVELOPPES A.E

®) Premidre_approche

Par analogie & la premidre approche qui nous a permis au chapitre 6, § A
d'étudier la formation de profils de raies dans des enveloppes A.E pour le mod&le
simple d'un atome i deux niveaux, nous examinons ici les profils de raies formés,
pour un doublet de résonance, au sein d'une enveloppe possé@dant une extension
maximale Lmax qui est accélérde extérieurement autour d'une &toile centrale,

supposée ponctuelle (voir fig. 7.49)

Bien que nous ayons conclu au paragraphe C du présent chapitre que les inter—
actions radiatives du type 1 2 2 entre les atomes situds en un point fixe R et les
photons émis avec une fréquence locale v£ # V13 & partir du lieu géométrique (R, R
avaient pour effet résultant de modifier La population du niveau atomique supérieur 2
par rapport 3 celle obtenue en négligeant ce transfert des photons, nous supposous
en premidre approximation que le degré d'excitation des atomes n'est pas affectd
par ces interactions radiatives distantes. Cette premi&re approche qui n'est pas

strictement rigoureuse apparalt néanmoins trds instructiva.

Si, dans le repére fixe de 1'observateur nous choisissons de définir 1'inter-
valle de fréquences XE[Xi, Xf] (voir relation 6.2) dans lequel se forme un profil
de raie de fagon telle que la fréquence centrale X = 0 corresponde 3 la position
non déplacée de la composante rouge (v = Viz) du doublet de résonance, on trouve
facilement au moyen des relationms 2.7, 6.1, 6.2, 7.8 et 7.9 que les fréquences

extrémes Ki et Xf correspondant aux photons &mis avec une fréquence locale Vi ® Vi3
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Fig, 7.49 Géométrie au sein d'une enveloppe en expansion rapide
autour d'une &toile ponctuelle {voir texte). Les
gchelles sont arbitraires.

et V. = Vyy respectivement par les atomes s'approchant et s'éloignant de 1l'observa-

L

reur avec les vitesses maximales d'expansion v et -v valent
max max
q
X, ~(32i40%50)
1 Viz L (7.92)
et Xf =1 * .
L.

Etant donnd que Vii/via = 1, 1'intervalle de fréquences dans lequel se forme un

profil de raie est donné avec une tr&s boune approximation par

[xi,xf] - [—1—Ax23,1] . (7.93)
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De méme, si on avait cheisi de définir l'intervalle de fréquences Ye[Yi, Yf]
dans lequel se forme un profil de raie de fagon telle que la fréquence centrale
Y = 0 corresponde & la position non déplacée de la composante violette (v = vi3)

du doublet de résonance, on aurait trouvé
[Yi,YfJ=[—1,1+AX23_] . (7.94)

Substituant les valeurs des angles © et 8' respectivement par 16 et w-§'
dans 1'expression 7.7 et tenant compte de la définitiom 6.3 pour X et d'une d&fi-
nition analogue pour Y, on &tablit facilement la relation liant les fréquences Y

et X

Y = X + AXp5 . (7.95)

Vu la présence d'un gradient radial de vitesse dv(r)/dr positif em tout point des
milieux matériels considérés, on comprend aisément (cf. chapitre 6, § A.o et B) qu'un
photon "stellaire” émis avec une fréquence X' posséde une probabilitd Pys(X’ + AX,3)
et/ou Py2(X’') d'8tre absorbé localement dans l'enveloppe 4 une distance L(X’ + AXj3)
et/ou L(X’) (voir relation 6.4) pour autant que les conditions XQ&E—I - AXag, xmin —axzaj
et/ou XQQE-I, Xminj soient réalisées (voir fig. 7.49). Nous rappelons que la fréquence

Xmin (voir relation 6.3) correspond & la fréquence des photons stellaires capables d'in-
teragir, via la transition radiative 132, avec les atomes directement Ejectds 4 la sur-
face de 1'&toile. Les expressions des probabilités Pra(X’) et P1a(X’)(cf. relation 6.9)

en termes des paramétres physiques de 1'enveloppe valent tout simplement

e

"l-exp(~Tii(Xx'))

P1a(X")
r (7.96)

et P12(X') = l-exp(-ti,(X")) ,

L}

J

R
ot T, (x') = T (LX), 8 20) et TI,(x) = T12(L(X'), 6 =0) représentent les
profondeurs -optiques fictives radiales pour les transitioms radiatives 123 et

1 7 2 &valuées au point d'interaction L = L(x"y.

A partir de ces résultats, on 8tablit facilement que la fraction Eabs(x)/Ec
des photons "stellaires" initialement émis par yne &toile ponctuelle en nombre
constant dans 1'intervalle de fréquences X&[-i— 8%z 3, 1] et qui atteignent un
observateur avee 1la fréquence X sans avoir subi de diffusions &lémentaires au

sein de 1'enveloppe A.E vaut
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n
Eabs(x) = 1-Py 3 (X+AKz3) si XE[~1~8Xz3,~1] ,
[a4
%@i)_iﬁ,}_{mz = (1-Pp3{X+AK23)) (1-P12(X)) ,si KGE@I,Xmin“AX23],
[
> (7.97)
E2ba®) - (1opyu(0), si X€[¥nin=b%23,%nin] 1
C
et gahﬁ(x) -1, si X€[Xpins1] -
c
At

Nous servant de l'hypoth&se que les interactions entre atomes situs en un
point fixe R et les photons &mis avec une fréquence locale vi = 3 3 partir du
lieu géométrique (R, R') n'affectent pas la population du niveau atomique supé-
rieur 2, on comprend aisément (cf. chapitre 6, § A.a et B) que la fraction Py2(X’)
des photons "stellaires” absorbés au point L = L(X") diffuseront alors localement
un nombre n (n = 0, 1, 2, ..) de fois avec une probabilité (1 = B{z)e mais quitte-
ront tous finalement 1'enveloppe avec une fréquence XG[X', —X'j le long d'une
direction BGEO, ﬁ] {voir relation 6.18) avec une probabilité Py (X', X)/|2X'| ol
(cef. relation 6.17)

(l=exp(~-Ty2)) 1

P X = .
12 (X', X 12 1

(7.98)

Dans cette dernidre expression, l'opacitéd fictive Ty, est &valuée au point d'inter-
action L = L(X') le long de la direction 8 tandis que la probabilitd de fuite B{z

dépend seulement de la distance L(X').

Tenant compte de la condition 6.6, il est alors facile d'établir que la
fraction Elz(X)/Ec des photons stellaires ayant diffusé au moins une fois au sein
de 1'enveloppe A.E 3 la suite d'interactions radiatives du type 1 I 2 et atteignant

un observateur fixe avec umne fréquence Xé[“l, l] est donnée par (cf. relation 6.19)

1
E12(X) _ PL,X")
Ec 2X!
Max(|X],-Xpin)

Py, (X', X)dX' |, . (7.99)
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Tenant compte de la relation 7.95, on trouve de méme que la fraction

P13 (Y’ = X' + AXp3) des photons "stellaires", initialement &mis avec ume fréquence
I - -

X'€[ -1 - AX,s, X

diffuseront alors localement un nombre n {n =0, 1, 2, ...) de fois avec une pro-

- 8Xz23 |, absorbés au point d'interaction L = L(Y' = X' + AX,,)
P

babilicé (1 - Bi3)n mais quitteront tous finalement 1'enveloppe avec une fréquence
ve[v/, - ¥'7, ou de fagon quivalente xe[x’, -x' - 28%23 ], le long d'une direction

8€[0, ] telle que .

Y = Y'cos(8) »
s (7.100)
soit encore X = (X"+AX;3)cos(8)-AX;y ,
LY
avec une probabilitd Py3(¥’, x)/{2Y'| ot
1- - 1
Plg(Y',X) = «exgl—"“%&g—)-g -é}-;exp(—rlz(L(Y’,X))) f (7°101)

Dans cette dernigre expression, nous avons explicitement tenu compte du fait que
vu 1'8tat général d'expansion existant au sein d'une enveloppe A.E, un photon &mis

le long d'une direction GGEO, ﬁ] avec une fréquence locale v, = Vi3 peut &tre

absorbé avec une probabilité& 1 - exp(-T12(L(Y’, X))),au moyeﬁ de la transition
radiative 1 T 2,par des atomes situés le long du lieu glométrique (R, R').

Alors que l'opacité fictive T3 est &valude au point d'interaction L = L(Y') le
long de la direction 8 et la probabilité de fuite 8:3 au méme point L = L(Y’),.
1'opacité fictive Ti2 apparaissant dans 1'expression 7.101 est calculée au point
L’ = LY/, X) le long de la direction 6, le couple de valeurs (L', 8') &tant
déterming au moyen du syst3me d'&quations 7.7 pour lequel L = L(Y') et od la

valeur de l'angle 6 est donnée par la relatiom 7.100.

A partir de tous ces résultats on trouve facilement que la fraction Elg(x)/Ec
des photons "stellaires" ayant diffusé au moins une fois au sein d'une enveloppe A.E
8 la suite d'interactions radiatives du type 123 au point L = L(Y') et du type
1 & 2 aux points distants L' = L(Y’, X) et atteignant un observateur fixe avec une

fréquence X€[~1 - AXz3, 1 - Angj est doonde par

B3 (X) | Py (YDP1 (1K)
E. 2y
Max (| X+A%s 3| ,=Xpin)

exp (=T, (L{Y',X)))AY' . (7.102)
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Finalement, la fraction totale E(X)/Ec

E(X) | E12(X) |, E3a(X) | Egpg(X) (7.103)

£, Ee Eo E.

des photons stellaires diffusds et non diffusés qui atteignent un observateur fixe
avec une fréquence xe[wl-ax23, lj définit le profil de la rale pour um doublet de
résonance, normalisé au continuum stellaire.

-

On remarque immédiatement A partir des expressions 7.99 et 7.102 que si la
contribution E12(X)/Ec au profil de raie E(X)/Ec est symétrique par rapport 3 la
fréquence centrale X = 0, il n'en est pas de méme pour la contribution E13(X)/Ec.

En effet, étant douné les fréquences opposées Y et =Y telles que ﬁEEO, 1], on
constate que suite i la présence du facteur d'atténuation exp(~T12(L(Y', £=Y~4X23)))
qui est toujours plus petit au point L' = (Y, X =Y - AX33) qu'au point

L' = L(Y', X = =Y - AXz3), la contribution Ela(X)/Ec au profil de raie ne sera pas
non plus symétrique par rapport i la fréquence centrale Y = 0, ou encore X = -8%23,

et que mous aurons méme

Ep3 (X=Y-AK23) /Eo<Ep 3 (X=~Y=-4X23) /E¢ . (7.104)

De plus, vu le décentrage de l'intervalle spectral Y&E—l, 1] dans lequel se forme
la contribution E13(X)/Ec par rapport i la fréquence centrale X = 0, la contribu—
tiom totale EIz(K)/Ec % E;a(x)/EC_é la composante en &mission du profil de raie
E(X)/Ec présentera donc une asymétrie de part et d'autre de la fréquence centrale
X = 0 telle que 1'énergie diffusde par 1l'emveloppe en expansion sera plus imper-
tante dans 1'intervalle de fréquences Xé[—l— AXa3, 0] que dans 1'intervalle

XEEO, 1]. Ces résultats impliquent finalement qu'il ne sera plus possible de
trouver la dépendance de l'opacité fictive TEZ(X) (ef, relation 6.25) ni celle

de Tfa(x) en fonction de la fréquence X, A partir de 1'analyse d'un profil de

raie observé (e¢f. chapitre 6, § A.Y).

L'interprétation d'un profil de rate observé pour un doublet de résonance

en termes des paramétres physiques de l'enveloppe apparait donc trés difficile.

Fn vue d'illustrer la formation de profils de raies pour un doublet de réso-
nance au sein d'enveloppes A.E, nous avons résolu numériquement les &quatiomns 7.97,
7.99, 7.102 et 7.103 pour la valeur du paramdtre d'accélération £ = -1 et une
extension maximale de 1l'enveloppe Lmax = 20. Les résultats de nos calculs sont
illustrés dans les figures 7.50~7.55. Chacune de ces figures contient quatre

courbes représentant le profil de raie composite E(X)/Ec ainsi que ses diverses
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contributions E12(X)/Ec, Eia(X)/Ec et EabS(X)/Ec définies ci=avant, en fonction
de la fréquence XE[—l - Asy, 1].

La table 7.3 résume l'ensemble des paramétres caract&risant chacun des profils.
Dans cette table, la premi&re colonne indique le numéro de la figure et les autres
colonnes donnent respectivement les valeurs des paramétres AX;g3, T%z et T%a corres—
pondants. Enfin, comme lors des applications numériques présent8es aux paragraphes
C.Y et D.Y nous avons choisi les forces d'oscillateur £,5, fi3 pour les transitions
radiatives 1 ¥ 2 et 1 % 3 telles que £f13 = 2 f,,, et donc T%a = 2 °T%2, et les
poids statistiques des niveaux atomiques g; = 2, g2 = 2 et g3 = 4 en accord avee

les paramétres physiques pour le doublet de résonance de C IV.

Table 7.3

Tableau récapitulatif des légendes
pour les figures 7.50-7,55

Figure AX; 5 T%z T%a
7.50 0.01 100 200
7.51 0.10 100 200
7.52 Q.25 100 200
7.53 0.25 102 2103
7.54 0.25 10* 2+ 10%
7.55 0.50 100 200

Un simple examen des figures 7.50~7.55 confirme les traits remarquables des
profils de raies formds au sein d'une enveloppe A.E pour un doublet de résonance
que nous avons mentionnés ci-avant en établissant les expressions 7.97, 7.99 et
7.102 des diverses contributions Eabs(xv/Ee, Elz(X)/Ec et E13(X)/Ec au profil de
rate E(X)/Ec. En effet, dans chacune de ces figures nous remarquoms la symétrie
de la fonction Elz(X)/Ec par rappoert 4 la fréquence centrale X = 0 et la forte a-
symétrie de la fonction E13(X)/Ec de part et d'autre de la fréquence X = -A¥s3.

Le fait d'avoir supposé que les interactions radiatives entre atomes situds
en un peint fixe R et les photons &mis avec une fréquence locale vi % yy3 3
partir du lieu glométrique (R, R') ne modifiaient pas la population du niveau
atomique supérieur 2 explique pourquel la contrlbutlon Elg(X)/E ast identique
dans les figures 7.50, 7.51, 7.52 et 7.55 (112 = 100) car ce11e~c1 (voir rela-
tion 7.99) ne dépend que de la distribution de 1'opacité fictive 112 au travers
de l'enveloppe. Lorsque la valeur de 1'opacité fictive Tis augmente (veir figs
7.52-7.54) la probabilité d'absorption locale P;z(X') (voir relation 7.96) d'un
photon stellaire &mis avec une fréquence XfG[—l X ] croit en tout point du
milieu matériel ef par conséquent il en est de méme de la contribution Elz(X)/E

dans l'intervalle de fréquences XG[ 1, 1]
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Figs 7.50-7.55 : voir légendes dans la table 7.3
ir [~ —
E(X
Ec
21- L -
; - b =
o L. J\_ _____/“\..,..____,
i 1 | 1 | 1 | i | | 1 | i
-15 1 -15 -t 0 t -15 -1 0 =15 -1
Fig. 7.50
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-

I
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Fig. 7.53

-5 -t

—

-5 -1 0

Fig., 7.54
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-

Concernant la contribution Eaa(X)fEc au profil de raie, on remarque & partir
des figures 7.50-7.52 et 7.55 que son asymétrie de part et d'autre de la fréquence
X =-AX,3 augmente lorsque la séparation des niveaux atomiques supérieurs, exprimée
en termes de vitesse Doppler Avas, croit par rapport 3 la vitesse maximale d'expan-
sion Vnax de l'enveloppe mais que lorsque la waleur du paramétre AXp3; devient
suffisamment grande (cf. £ig. 7.553, AXa3 = 0.5) la fonction E13(X)/EC redevient
quasi symétrique par rapport i la fréquence X =-AXz3. Ce comportement peut &tre
simplement expliqué comme suit : pour AXz3 = 0.01 (voir fig. 7.30), les points R’
au voisinage desquels s'effectue 1'atténuation de la radiation spectrale &mise
avec une fréquence locale UL = vy3 & partir du point fixe R se trouvent sur une
sphére centrée autour du point R et domt le rayon AL (voir relation 7.10) vaut
exactement 0.2 unité de rayon stellaire. Par conséquent,pour AXz3 $ 0.01, les
conditions physiques (Tiz, etec.) &tant pratiquement constantes 84 la surface de
cette petite sphére, les facteurs d'atténuation exp(=t12(L(Y', X = ¥ - AXz3)))
et exp(~T12(L(Y', X = =Y = AX;3))) (voir relation 7.102) correspondant & 1'absorp-

tion des photons &mis avec une fréquence locale V. = Vi3 & partir du point R dams

des directions opposées et apparaissant dans le ripére fixe de 1'observateur avec
les fréquences respectives Y et =Y (voir relatiom 7.95) sont pratiquement identi-
ques et ceci explique pourquoi la fonction E13(X)/Ec est symétrique de part et

d'autre de la fréquence Y = 0, ¢'est-i-dire X = -AX,3, lorsque AXz;3 < 0.01 (voir

fig. 7.50).

Lorsque la valeur du paramétre AXp3 croit (voir figs 7.4-7.6), les points
LD = L(Y, ¥ =Y ~ AXp3) et LY = L(Y', X = =Y = AX,3) situds de part et d'autre
du point fixe R i une distance AL (voir relation 7.10) correspondent i des ré&giomns
du milieu matériel qui sont physiquement de plus en plus distinctes,et nous retrou-
vons bien si@r 1'inégalité 7.104 (voir figs 7.51-7.52). Lorsque AX:; crott davan-
tage, par exemple AX;3 2 0.5 (voir fig. 7.55), la sphére de rayon AL centrée autour
d'un point fixe R devient de plus en plus grande (voir fig. 7.6). Il en résulte
que dans l'intervalle de fréquences 0 § |Y| << 1 les points L' = L(Y', X = Y = AX33)
et L' = L(Y', X = =Y - AX;;) diamétralement opposé&s par rapport au point fixe R
correspondent & des régions de l'enveloppe trds distantes du centre de 1'Etoile
et olt la condition Ty, << 1 est réalisée pour le cas particulier T%z = 100, Les
facteurs d'atténuation correspondants (voir relation 7.102) &rant de l'ordre de
1'unité, la fonction Elg(X)/Ec est done qéﬁsiment symétrique autour de la fréquence
Y = 0, c'est-d~dire X = ~A¥s3, pour |Y| << 1 dans.la figure 7.55. Pour les valeurs
extrémes de l'intervalle de fréquences YG[-l, 1], les points L' = L(Y', X = ¥ - AXs3)
et LV = (Y, X = -Y - AX33) se trouvent de nouveau dans des régions distinctes du
milieu matdriel (voir fig. 7.6) généralement situdes plus prés et plus loin du
centre de l'&toile. Par conséquent 1'inégalitd 7.104 rend compte de 1'asymétrie
de 1la fonction E13(X)/EC autour de la fréquence X = -AX;3; aux extrdmités de 1'in-
tervalle de fréquences KG[-l - Aa3, 1 - AX23] {(voir fig., 7.53).
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Lorsque 4Xp3 += 2, le rayon AL de la sphdre des points R’ centrée autour
d'un point fixe R tend vers le double du rayon de 1'enveloppe (voir relation 7.10).
Tous les points R’ &tant situds hors de 1'enveloppe, le facteur d'att&nuation
exp(=T12(L{¥Y', X))} doit &tre posé égal & 1'unité dans l'expression 7.102.
Dans ce cas le profil E‘.;a(X)/Ec est donc rigoureusement symétrique autour de la
fréquence X = =8X;; et on trouve d'ailleurs, comme il se doit, que le profil de
raie composite E(X)/Ec se résout en deux profils de raies simples de type P Cygni
dans les régions spectrales XGE@I, 1] et KEE-3, —lj et que ceux—-ci sont identiques
aux profils de raies calcul&s au moyen d'un moddle d'atome & deux niveaux
(cf. relatioms 6.7 et 6.8) pour les valeurs respectives des paramdtres f{, = fi2,
g1 = 2, gf =2 et £l, = £13> 81 = 2, g5 = 4. Ce résultat est immé&diat si on se
rappelle (cf. paragraphe B.a) que lorsque AKp3 + 2, le couplage radiatif existant
entre les composantes rouge et violette d'un doublet de résonance disparait com-

plétement.

Lorsque 1'opacité fictive Ty, augmente, 1'att&nuation de la radiation spectrale
émise avec une fréquence locale Vp = Vis A partir d'un point fixe R est de plus en
plus prononcée au voisinage des points R’ et ceci explique pourquoi le profil

E13(X)/Ec apparait aussi de plus en plus aplati dans les figures 7.52-7.54.

L'étude du comportement de la contribution Eabs(x)/Ec au profil de raie illus=-
tré dans chacune des figures 7.50-7.55 est immédiate 3 partir de son expression 7.97.
Ainsi lorsque A¥s3 + 0 (cf. fig. 7.50, AXp3 = 0.01) 1'expression 7.97 du profil
Eabs(X)/Ec se r@sout identiquement i celle (voir relation 6.8) du profil d'absorp~
ti?n Eg(X)/Ec établie pour un moddle d'atome 3 deux niveaux avec bien siir
sz(x) = sz(x) + Tfs(x). De m€me, l'expression de la contributrion
Elz(X)/Ec + E13(X)/Ec se résout 3 1l'expression 6.7 du profil d'émission EI(X)/Ec
et il en résulte que le profil de raie composite E(X)/Ec est parfaitement repré-
senté par celui directement obtenu au moyen du modile d'atome 3 deux niveaux pour
les valeurs des paramdtres £, = f15 + f13 et g = 2, g} = 6.

-

Il est int@ressant de constater 3 partir des figures 7.50-7.55 que pour cer-—
taines valeurs des paramétres AX,j, T%z et T,, , le profil d'absorption Eabs(}()/Ec
est formé€ de deux composantes distinctes en absorption. Pour qu'il en soit ainsi,

il est facile d'8tablir que la profondeur optique fictive radiale sz(x) doit &tre

telle que

12 (X==AX3) € 1 . (7.105)

En effet, si cette condition n'est pas réalisge, sz(x = -0,01) = 12500 (voir
fig. 7.50), T,(X = =0.1) = 12,5 (voir fig. 7.51), T5,(X = =0.25) = 8 (voir
fig. 7.53), T,,(X = -0.25) = 80 (voir fig. 7.54), le profil d'absorption Eps (0 /E,




209

reste saturé 3 la valeur exp(-rfz(x = ~AX53)) << 1 dans 1l'intervalle spectral
Xé[xmin - AXz13, Xmin] et celui-ci apparait donc formé par ume simple composante

en absorption. Il est aussi trd@s intéressant de remarquer que lorsque la condition
7.105 est réalisée, celle-ci implique nécessairement que pour la valeur de la
fréquence Y = 0, c'est-d-dire X = =-AXz3, l'opacité fictive Ti2 &valuée aux points R!
situds & lL'intersection de la sphére de rayon AL = L{X = —~AX33) (voir relations 6.4
et 7.10) et du plan perpendiculaire-id la direction radiale passant par le point

fixe R est aussi telle que

T12(L(Y',X=-8%23)) £ 1 , (7.1086)

pour Yﬁ&[wxmin, l]. Par conséquent, df aux faits que le facteur d'atténuation
exp(=T12(L(¥', X = ~AXy3))) apparaissant dans l'expression 7.102 de la contribution
Els(X)/Ec est relativement proche de L'unité et que 1l'intervalle d'intégration dont
dépend cette méme expression est maximal pour la valeur de la fréquence X = -AXp3,
la contribution E13(X)/Ec présente aussi un maximum % la fréquence X = -8X23. On
remarque immédiatement dans les figures 7.52 (sz(x = =0,25) = 0.8) et 7.55

(rfz(x = =0,50) = 0,10) que les contributions Eabs(x)/Ec et Elg(X)/Ec montrent
toutes deux un maximum 3 la fréquence X = -AX;3, les conditions 7.105 et 7.106

dtant satisfaites.

En résumé, nous concluons done que le profil de raile composite E(X)/Ea formé
pour un doublet de rdsonance au sein d'une enveloppe A.E présentera un profil double
de type P Cygni si et seulement si la condition 7.105 est réalisée. Les maxima
des composantes en émission sont respectivement localisds ld on le sont les maxima
des contributions Eabs(X)/Ec, E12(X)/Ec et Elng)/Ec, a'egt~d~divre aux fréquences
Yz 0etX = -AX,s.

En général, nous aurons E(X = O)IEc > E(K==-AX23)IEC mais vu les résultats
précédents, on comprend aisément que pour une distribution de 1l'opacité fictive
telle que Ti1z << 1 ou lorsque AX;; est suffisamment grand, on pourrait facilement

avolr l'inégalité inverse,

Enfin, il est aussi intdressant de noter que lorsque le profil de raie compo-
site E(X)/Ec n'est pas résolu en un profil double de type P Cygni, le maximum de
1'unique composante en émission reste localisé autour de la fréquence centrale
X = 0, correspondant 3 la position non déplacée de la composante rouge du doublet
de résonance. En effat, dans ce cas la condition 7.105 n'étant pas satisfaite,
le maximum du profil de raie composite E(X)/Ec est détermind par ceux des contri-
butions E;z(X)/Ec et Eabs(x)/EC qui ont lieu dans l'intervalle de fréquences
x€[x

min’ _xmin]'
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B) Equations générales

"inclinaison" et

Prenant en considération les effets d'"occultation”, d
d'"assombrissement centre-bord" du disque stellaire (cf. chapitre 6), le réle des
collisions ainsi que celui des interactions radiatives entre atomes situds en un
point fixe R et les photons &mis avec une frégquence locale vi ® Vg 3 partir du
voisinage du lieu géométrique (R, R’') lors de la détermination du degré d'excita-
tion des atomes peuplant les niveaux supérieurs 2 et 3 (cf. paragraphe C), nous
présentons dans ce paragraphe les équations générales permettant le calcul des
profils de raies formés au sein d'une enveloppe A.E pour le cas d'un doublet de

résonance.

Dans cette nouvelle approche du calcul des profils de raies, nous supposons
d'abord que les distributions des fonctions source S;z et S;3 et des opacités
fictives T12, Ti3 assaciBes aux transitions radiatives 1 2 2 et 1 Z 3 ont été
déterminées en tout point des milieux matériels considérés. Ce probléme a &té

entidrement résolu au paragraphe C du présent chapitre.

Le profil de raie E(X)/Ec s'obtient alors simplement en calculant pour un
ensemble de valeurs de la fréquence XE[wl = 0Xz3, 1] la quantité totale d'énergie
E(X) (ef, relation 6.38), définie parrunités de fréquence et d'angle solide,
émise par l'enveloppe vers un observateur fixe dans 1'espace, que 1'on normalise
ensuite au flux Ec (voir relation 6.42) du continuum stellaire Icw(L;) {(voir
fig. 6.14) intégré sur la surface du disque de 1'&toile. WNous rappelons que la
quantité W(L;) représente la loi d'"assombrissement centre~bord" du disque stelw-
laire (voir relation 3.46) exprimée en fonction du paramétre d'impact L; {voir
relation .6.41). La quantité d'énergie E(X) est donnée par 1l'intégration de la
somme des intensités monochromatiques I12(X) et I;3(Y = X + AX;3) sur la surface

d'un plan perpendiculaire & la ligne de visée

E{(X) = (T2 (X)+I; 3 (Y=X+AX03))do . (7.107)
L

Dans le repére fixe de 1'observateur, I;,(X) et I;3;(Y¥) reprd8sentent respectivement
les intensit@s spédcifiques de la radiation spectrale émise avec une fréquence
locale vL % Vs et vi % V13 le long d'une directioun paralldle 3 l'axe de visée
par les régions de 1'enveloppe présentant un décalage Doppler comstant d&fini

par la relation 6.3 et la relation analogue
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~y(r')

Vmax

Y =

cos(B') » (7.108)

dans laquelle Y = X + ANsa,

Adoptant le champ de vitesses 4.10, nous avons résolu les équations 6.3 et

trdes en traits interrompus et continus dans les figures 7,56 (L=-0.5), 7.57 (L=-1)
et 7.58 (% = -2), la séparation relative des niveaux atomiques supérieurs ayant

&té fixée 3 0Xa3 = 0.25 et l'extension maximale de 1'enveloppe 2 L = 20,

abserver

Fig. 7.56 Surfaces d'&gales fréquences X = -0.85, -0.55,
-0.25, 0.05, 0.35, 0.65 et Y = X + 8Xp3 au sein
d'urie enveloppe A.E pour les valeurs des para-
métres & = ~0.5, 4K21 = 0.25 et Lmax = 20.
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Fig. 7.57 Surfaces d'égales fréquences X = =0.85, -0,55,
=0.25, 0,05, 0,35, 0.65 et Y = X + AX;3 au sein
d'une enveloppe A.E pour les valeurs des para-
métres £ = -1, AX»3 = 0.25 et Lmax = 20.
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Fig. 7.88 Surfaces d'égales fréquences X = -0.85, -0.55,
-0.25, 0.05, 0.35, 0.65 et Y = X + AX,3 au sein
d'une enveloppe A.E pour les valeurs des para-
métres & = -2, AXs; = 0.25 et Lmax = 20,
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Suivant un raisonnement snalogue & celui qui nous a permis au chapitre 6, § B.o
de trouver 1'expression de l'intensité monochromatique I(X) pour le cas d'une
simple transition radiative du type i 2 j (cf. relation 6.48), on déduit facilement
les expressions des inténsités T12(X) et Iy3(Y) apparaissant dans la relatiom 7.107

N

4

1,2(X) = Sy,(l=exp(~T12))

s (7.109)

[}

et I;3(Y) = 833(1l~exp(~T13))exp(~T12) .

u

Les quantités Sy12, Ti2 et Si13, T13 sont respectivement &valu@es aux points R et R’
(voir fig. 7.56) d&finis par les intersections des "surfaces d'égales fréquences X
et ¥" et de la droite paralldle & 1'axe de visde pour une valeur domnée du para-
métre d'impact L . Remarquons que dans cette derni@re relation nous avons expli~-
citement tenu compte du fait que la radiation spectrale &mise avec une fréquence
locale v£ = vy3 & partir du point R’ vers l'observateur fixe peut &tre absorbée
avec une probabilité (1 - exp(-Ti2)) par les atomes situds au voisinage du point R.
Nous adoptons bien sir la convention que si pour des valeurs de la fréquence

XEE-l - AXas, l] et du paramdtre d4'impact L_ données, les &quations 6.3 et/ou
7.108 n'admettent pas de solutions (L, 8) et/ou (L', 8'), les opacit@s fictives

Ty etfou Tya: sont respectivement egalées 2 zéro dans la relation 7.109.

Concernant la contribution au profil de raie E(X)/Ec due 3 la radiation &mise

par le disque de l'étoile, celle-ci vaut tout simplement (ef. relation 6.49)

Ip2(X) + L1s(¥) = Ic¢(L:5exp(°T1z)eXP(-Tla) . (7.110)

Vu la symétrie de 1'enveloppe autour de 1l'axe joignant le centre de 1'Etoile 2
1'observateur (cf. fig. 7.56) et nous servant des résultats 6.39-6.44 et 7.109,
7.110, 1'expression du profil de raie E(X)/Ec (voir relations 6.42 et 7.107) formé

au sein d'une enveloppe A.E pour le cas d'un doublet de résonance prend la forme

simplifiée
( Lmax
E(X S
= 2 - 2 (F* (1-exp(-T1z))+%44 (1-exp(-T13))exp(~T12))LpdLy +
c < o]
0
1 (7.111)

I * * ®
"f%f l#(L?)exp(-le)exp(le3)Ldep ,
0

pour XG[-l - Ay g, l].
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¥) Applications numériques

En vue de bien mettre en &vidence la dépendance des profils de raies formés
au sein d'enveloppes A.E pour un doublet de r&sonance en fonction du paramdtre
d'accélération £, de la séparation relative AX;; des niveaux atomiques supérieurs
et des distributions des opacit&s fictives Tyz, Ti13 détermindes par 1'8quation de
continuit& 4.6, nous avons résolu numériquement 1'&quation 7.111 du profil de raie
E(_X)/Ec en négligeant volontairement l'effet d'assombrissement centre-bord du disque

stellairve (Y(L*) = 1) ainsi que celui des collisions (g = 0).

Les résultats de nos calculs sont illustrés dans les figures 7.59=7.72.
Chacune de ces figures contient quatre courbes représentant le profil de raie
composxte E(X)/E ainsi que ses diverses contributions E;(X)/E s Ez(X)/EC et
Es(X)/E en fonctlon de la fréquence Xﬁ[—l - Aay, 1]. Nous rappelons {cf. cha-
pitre 6) que les profils El(X)/Ec et EZ(X)/Ec correspondent aux contributions dues
4 la radiation spectrale &mise par les atomes situds dans les régions de l'enve-
loppe respectivement comprises 3 l'int&rieur et 3 1'extérieur des droites paralléles
a 1'axe de viséde pour la valeur du paramdtre d'impact Lp = 1 {voir figs 7.56-7.58).
Le profil Eg(X)/Ec décrit la contribution due & la radiation émise par le disque
de 1'8toile et qui a &t& atténuée 3 la suite des absorptions radiatives du type

1 +2 et 1 + 3 par les atomes situds entre le disque stellaire et 1'ohservateur.

La table 7.4 résume 1'ensemble des valeurs des paramétres caractérisant chacun
des profils. Dans cette table, la premidre colonne indique le numéro de la figure
et les dernidres colomunes donnent les valeurs des paramétres physiques et géomé~

. A L
triques &, AX;i3, Ty, et T3 correspondant.

Comme lors des applications numériques précédentes (cf. paragraphe C.Y) nous
avons fixé la temp8rature de 1'&toile & T = 30000°K et l'extension maximale de
1'enveloppe 3 Lmax = 20. 2Enfin,g’nous avons choisi les forces d'oscillateur telles
que f13 = 2£12, et donc T\, = 217,, les poids statistiques des niveaux atomiques
gt =2, g2 =2 et g3 = 4 et la longueur d'onde A1, = 1.5 107° cm, en accord avec

les paramétres physiques pour le doublet de ré&sonance de C IV,

8) Discussion des résultats

L'interprétarion physique des traits caractdristiques des profils de raies
calculés au moyen de 1'&quation 7.111,qui sont illustrés dans les figures 7.59~7.72,

-

est entiBrement analogue 3 celle pr&sentée au paragraphe E.o ci-avant.

Comparant entre eux les profils de raies déterminés au cours de la premidre
approche (voir figs 7.50-7.55) et ceux (voir figs 7.63-7.68) calculds ici pour les
mémes ensembles de valeurs des paramétres £ = -1, Loax = 20, AXas, T%z et T%a en
tenant compte des effets d'occultation et d'inclinaison (ef. chapitre 6, § A.g)

dus & la dimension finie du disque stellaire ainsi que du r8le des interactions
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Table 7.4

Tableau récapitulatif des légendes
pour les figures 7,59-7.72

Figure % AXa2 3 T%z T%a
7.59 -0.5  0.01 10 20
7.60 -0.5  0.10 10 20
7.61 -0.5 0,25 10 20
7.62 -0,5  0.50 10 20
7.63 -1 0.01 100 200
7.64 -1 0.10 100 200
7.65 -1 0.25 100 200
7.66 -1 0.25 10° 2+10°%
7.67 -1 0.25 10% 2+ 10"
7.68 -1 0.50 100 200
7.69 -2 0.01 10° 2+10°%
7.70 -2 0.10 0%  2-.10°
7.71 -2 0.25 108 2 -10°
7.172 -2 0.50 10° 2+ 108

radiatives entre atomes situés em un point fixe R et les photous émis avec une

! =
L
mination exacte de la fonctiom source Siz2 au sein d'une enveloppe A.E (cf. para-

fréquence locale v Vi3 3 partir du ;ieu géométrique (R, R') lors de la déter-
graphe C.a), nous remarquons immédiatement que l'accord est généralement bon.
Toutefois, on observe que de fagon syst@matique les profils de raies calculés
rigoureusement au moyen de l'dquation 7.111 présentent, au voisinage de la
fréquence centrale X = 0, des intensités plus Elevées par rapport aux premiers
(voir figs 7.50-7.55) alors que dans le reste de 1l'intervalle spectral [-l, 1]

il en est généralement autrément. Ce résultat est simplement interpré&té si on se
rappelle (cf. paragraphe C.8 et figs 7.18-7.21) qu'au sein d'ume enveloppe A.E,

les interactions radiatives entre photons émis 3 partir du lieu géométrique (R, R

avec une fréquence locale v/ = v;; et les atomes situds en un point fixe R, via

L
la transition de résonance 1 F 2, ont pour effet d'accroltre la population du niveau
atomique supérieur 2 dans l'intervalle spatial approximatif Le[l, Llj {(voir rela-
tion 7.43) alors que pour LE[Ll, sz {voir relation 7.44), ces interactions dis-

tantes &tant moins efficaces, la population du niveau atomique supérieur 2 apparait
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Figs 7.58-7.72 : voir 1légendes dans la table 7.4

2 - b
EX)
Ee
1= = -
ak L Y o N A_
| i J 3 1 5 | i ] | ]
=15 -1 0 1 -5 - 0 1 =15 -1 Q
Fig, 7.59
r - -
E{X)
E.
] I N -

! ¢ : J ) L ! ; ! i !
=15 -1 0 i -15 Q t 15 -t 0
Fig . 7.60
2 P L =9
EX)
Ec
1L L L
ok B o~ [ __/L
! : I ] ! ! I } 1 ] ]
=15 -t 0 1 -15 - 0 1 -5 1 g

Fig. 7.61




217

9 - -
EX)
Ec
1k - =
1 u - _ﬂ////\d/\\\km—
3 1 ) L | 1 | 1 | 1 1 emeeed
=18 -1 o} 1 -5 =15 -1 0 -15 -1 0 X 1
Fig, 7.62
2 L -
EX)
Ec
1 - -
ok s Y U
1 ) ! ! i L I ! ) | { L] "l
-5 -1 Q 1 =15 -1 =15 -1 0 =15 =1 0 X 1
Fig. 7.63
2+ - L
EQQ
e
1F I
ol L L .
L i I J 1 1 1 1 i L I Il ]
-15 -1 Q 1 =15 -15 -t 0 -15 -1 g X 1

Fig. 7.64




218

2 - b
E)
EC
1 Lo =
ol I A
E L { % | L b ] ] 1 i ) 1 H ] |
-15 -1 0 1 =15 -1 0 i =15 -1 0 1 =15 -t ¢ X 1
Fig. 7.65
2_ =
EX
Ee
1_ -
op , ) 8 J\ ) 1
=15 -1 0 1 -15 -1 o 1 =15 -~ 0 1 =15 =t 0 X i
Fig. 7.66
ir L
E(X)
EC
2F L
ik -
. ol K _A
3 I ! ] 1 I I J 1. i 1 1 I : L |
~15 -t 0 1 =15 -1 0 1 -5 - 0 1 =15 -1 o X 1

Fig. 7.67




219

Fig., 7.68

-15 -1

Fig. 7.69

-_

=15 -t 0
L I ]
=15 - 0
I 1

—

=15

]
-1

Fig. 7.70

A_A

1 L L
15 -1 0

—_—t

1 L ]
-i5 -1 0
1 L 1
-15 A 0




'y
X
]

220

(=3

=15 =1

1 L ]
-15 -1 0
P

5 ! i
-5 -1 s

-15

=15 =1




221

légérement inférieure par rapport 3 celle que nous avons implicitement adoptée lors
du caleul des profils de raies illustr@s dans les figures 7.50-7.55, en négligeant
ce couplage radiatif. Etant donné& que pour |X| > |%(L1}| (voir relations 6.4 et
7.43), les surfaces d'égale fréquence X se trouvent entidrement situdes dans 1'in-—
tervalle spatial Lé[LL, Lmax] (voir figs 7.56-7.58), on compread pourquoi dans
1'intervalle spectral |X(Lp)| > 1%} > |%(L1)| les profils de raies déterminés
rigoureusement au moyen de l'é&quation 7.111 présentent de fagon systématique des
intensités légdrement inférieures par rapport & celles correspondant aux profils
de raies calculés au paragraphe E.a. De méme, pour || < |X(L1)|, la majeure
contribution au profil d'émissiom EZ(X)/EC provient de la radiation spectrale
dmise avec une friquence locale Ve % vy, 3 partir des régions de la surface
d'égale fréquence X situdes les plus proches du disque stellaire., Par conséquent,

pour |X| < |¥(L1)|, on trouve aisément 1'inégalit@

Ep(X) , E32(X) E(X) : (7.112)

Eq E. E.

et ceci explique pourquoi au voisinage de la fréquence centrale X = 0 les profils

de raies illustrés dans les figures 7.63-7.68 présentent des intensité&s plus glevées
par rapport 3 celles des profils de raies illustrés dans les figures 7.50-7.55.

I1 est aussi évident d'dtablir que ces &carts observés seront d'autant plus impor-
tants que 1'opacité fictive radiale sz(x) est élevée au sein des milieux matériels
considérés (voir figs 7.52-7.54 et 7.65-7.67). En effet, dans ce cas le r8le des
interactions distantes se trouve accri (voir paragraphe C.§) et, par sureroit, les
surfaces d'égale fréquence Y = X + AXy3 sont de plus en plus occultées par les
surfaces d'égale fréquence X correspondantes lorsque 1'opacité fictive radiale
sz(X) croft (voir figs 7.56-7.58) : en conséquence, la contribution Ez(X)/Ec au
profil de raie dépend davantage, voire méme presque exclusivement (voir relatiom 7.111),

de la distribution de la fonction source Siz.

Combinant les relations 6.4, 6.5, 7.43 et 7.44 on trouve facilement que les
valeurs des fréquences |X(Li)| et |X(L2)| dé&finies ci-avant sont respectivement

‘dounées par

IX(LI)[ = -Xm]‘_n + AXpa
I3 (7.113)
g 22-1 28-1
et |X(L2) | = (Tyslgay ) + AXz3 .
Particularisant au cas £ =-1, L = 20 pour les valeurs des paramétres AXss, T%a

correspondant aux figures 7.63-7.68, on constate que ces derniéres relations
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définissent correctement les intervalles spectraux & 1'intérieur desquels sont
observés les &carts mentionnés ci-dessus entre les profils de raies illustrés

dans les figures 7.50-7.55 et 7.63-7.68,

Si on compare les profils d'absorption Eabs(x)/Ec et Eg(X)/EC illustrés dans
le quatriéme ensemble des courbes des figures 7,50-7.55 et 7.63-7,68, on constate
de méme que 1'accord est excellent excepté dans les intervalles spectraux
EXmin’ 0] et [xmin - 0Xp3, ~0X23] oll, suite A 1l'effet de la dimension finie du
disque stellaire, le profil d'absorption Ea(X)/Ec présente non pas une transition
verticale mais plus graduelle due & 1'occultation progressive de l'étoile centrale
par les surfaces d'égales fréquences XEEXmin, 0] at Ye[xmin, Oj. Par consdéquent,
pour qu'un profil de raie composite E(X)/'E’c soit résolu en un profil double de
type P Cygnt, vl faut non seulement (of. paragraphe E.o et relation 7.105) que

la condition

12 (X==0%p 3+%pin/2) € 1 (7.114)

soit rdalisée mats aussi que

823 > “Xpin o (7.115)

car dans le cas contraire, les intervalles spectraus Exﬁin’ 03 et Xﬁin = AXaa, -Angj
apparattratent chevauchés. La signification physique de cette dermiére tndgalite

est que la séparation des niveauxr atomiques supérieurs 2 ot 3, exprimée en termes

de vitesse Doppler Avyi, doit Stre supérieure d la vitesse initiale v, d'éjection

des atomes & la surface de 1'étoile.

Pour les valeurs des paramétres £, AXp; et T%z reportées dans la table 7.4,
on remarque que les conditions 7.114 et 7,115 sont simultandment vérifisdes pour
les profils de raies illustrés dans les figures 7.62, 7.65, 7.68, 7.71 at 7.72,
et ceci est en parfait accord avec les résultats de nos applications numériques,
En particulier, pour le cas de la figure 7.61, on trouve que TTZ(X ==0,36) = 1,46
et ceci explique pourquei, la condition 7.114 &tant pratiquement vérifide, on voit
apparalftre dans le profil de raie correspondant une trace de la seconde composante

en émission.

On constate aussi de fagon gé&nérale 3 partir des figures 7.59-7.72 que les
profils de raies formés au sein d'enveloppes A.E présentent des transitions
d'autant plus abruptes entre les composantes en &mission et en absorption que
la valeur du paramétre d'accélération est &levée. En effet, le taux de variation

des opacités fictives radiales sz(K) et Tfs(x) (voir relation 7.12) en fonection
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de la fréquence XE[-I, Xmin] et KE[—E - Aoy, —0¥pq + Xmin] gtant d'autant plus
grand que la valeur du paramétre d'acclération 2 est plus négative,on comprend

aisément qu'il en est de méme pour les profils de raies correspondants.

; ‘ - ' . _ .2 2
niveaux pour les valeurs des paramétres £ , = f,, + £,,,et done T, = T, 132

Comparant les profils de raies calculés au moyen d'un modéle d'atome & deux
+ T
et gl = 2, g; = 6 & ceux illustrés dans les figures 7.59 (¢ = -0.5, &Xa23 = 0.01),
7.63 (L = ~1, ANgz = 0.01) et 7.69 (% = =2, AXp3 = 0.01) on trouve, comme il se
doit (ef. paragraphe E.a), que 1'8cart maximum observé entre ceux—ci a lieu autour

de la fréquence centrale X = O tout en restant inférieur & 2%.

Rassemblant tous les résultats établis au cours de ce paragraphe, nous con-
cluons que si le caleul des profils de raies formés au sein d'une enveloppe A.E
pour le cas d'un doublet de résonance peut &tre facilement résolu au moyen de
1'dquation 7.111 en incluant de fagon générale la dimension finie de l'étoile
centrale, 1'effet d'assombrissement centre~bord du disque stellaire, le rdle des
collisions, ete., L'interprétation d'un profil de raie observé en termes’ des

paramétres physiques de L'enveloppe est par contre une tdche trés difficile.

Bien qu'on ne puisse donner de méthode générale visant & la confrontation
d'un profil de raie observé & ceux que l'om calculerait, on peut cependant
toujours extraire quelques indications inté@ressantes & partir d'une simple ana-
lyse des observations. Ainsi, par exemple, la non &galité ou la presque é&galité
entre les largeurs &quivalentes Ewem et Ewab des composantes en &mission et en
absorption d'un profil de raie composite nous informe directement de 1'importance,
ou non, du rdle des collisions ainsi que de 1'effet d'occultation de 1'enveloppe
par le disque stellaire. Les positions en vitesses de la premi&re composante en
émission (Vem = 0, X = 0) et de 1l'extension maximale de l'absorption P Cygni
(Vabs = Voax T Avaz, Xabs = =1 = A¥,3) ainsi que la conmaissance de la séparation
des niveaux atomiques supérieurs Avz; permettent de déduire facilement la vitesse
maximale d'expansion Voax 48 1'enveloppe et de calibrer l'Echelle de vitesses
observées v en 1'échelle de fréquences XE[*I - AXp3, 1]. Suivant que le profil
de raie observé est résolu ou non en un profil double de type P Cygni, les condi-
tions 7.114 et 7.115 impliquent directement des restrictions quant i la nature de

la distribution de 1l'opacit& fictive radiale sz(x) au sein de l'enveloppe.

La méthode d'analyse conaistant & déterminer les paramdétres physiques du
milieu matériel en mouwvement 4 partir de 1'examen d'un profil de raie observé
consiste alors & trowver le champ de vitesses macroscopiques v(r) et la distri-
bution de 1'opacité fietive radiale TTZ(X) tels que l'ajustement entre le profil

caloulé et celui observé soit optimal.
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F. PROFILS DE RAIES POUR UN DOUBLET DE
RESONANCE AU SEIN D'ENVELOPPES D.E

@) Eguations générales

Adoptant le méme formalisme qui nous a permis au paragraphe E.8 de déduire
les &quations générales décrivant un profil de raie formé au sein d'une enveloppe A.E,
nous 8tablissons ci-dessous 1'expression générale d'un profil de raie E(X)/EC
formé au sein d'une enveloppe D.E pour le cas d'un doublet de résonance tout en
prenant en considération les effets d'"occultation", d'"inclinaison™ et d'"assom-

brissement centre-bord" du disque stellaire ainsi que le rdle des collisions.

Comme précédemment, nous supposons que les populations n;, nz, ns des niveaux
atomiques 1, 2, 3 et les distributions des opacités fictives Ti1z, Ti13 ont &té
détermines en tout point des milieux matériels considérés (voir paragraphe D),

En vue d'&tablir 1'expression du profil de raie E(X)/Ec qui représente la quan-

tité totale d'énergie E(X) (voir relation 7.107) émise dans 1'intervalle spectral
Xec-l - A¥pq, 1] par l'enveloppe vers un observateur fixe dans 1'espace, normalisée
au flux E (voir relation 6.42) du comtinuum stellaire T w(L*) int8gré sur la

surface du disque de 1'&toile, nous sommes directement amenes 4 &tudier le com-
portement des surfaces d'égales fréquences X et Y = X + AXz3 au sein d'une enve-
loppe D.E A partir desquelles les photons &mis avec une fréquence locale v = Viz

et vi % Vi3 le long d'une direction parallile i l'axe de vis&e pour une valeur

donnée du paramétre d'impact LS&[O, Lmax] contribuent respectivement aux expres-
sions des intensités monochromatiques Ijz(X) et I;3(Y) dont dépend l'expression 7.107

du profil de raie.

Adoptant les champs de vitesses 4.10 (£ = 0.5, 1, 2) et 4.16 (C = 10), nous
avons résolu les &quations 6.3 et 7.108 pour diff&rentes valeurs de la fréquence

Xﬁ[-l - A3, l]. Les "surfaces d'dgales fréquences X et Y = X + AX,," qui, en

résultent sont respectivement illustrées em traits interrompus et continus dans
les figures 7.73 (£ = 0.5), 7.74 (L = 1), 7.75 (& = 2) et 7.76 (G = 10}, la sépa-
ration relative des niveaux atomiques supérieurs ayant &t& fix@e 3 AXy3 = 0.25 et

1'extension maximale de 1'enveloppe 2 Lmax = 5,

Nous servant des résultats &tablis au chapitre 6, § C.B et § D.B lors de
la discussion des traits caractéristiques des profils de raies formés au seln
d'une enveloppe D.E pour le modile simple d'un atome 3 deux niveaux, le de9101e-
ment des surfaces d'égales fréquences X et Y = X + AXp3, illustré dans les figures
7.73-7.76, peut @tre simplement interprédt&@. Pour ce faire, parcourons mentalement
l'intervalle de fréquences dans lequel se forme un profil de raie composite dans
le sens = 1 - AX53 > 1 : la surface d'égale fréquence Y, réduite # un seul point
pour ¥ = -1, c'est-3-dire X = -1 - AX.s (voir relationm 7.95), occulte progressi-

vement le disque de 1'&toile centrale lorsque la fréquence Y croit jusqu'id la
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observer

Fig. 7.73 Surfaces d'égales fréquences X = ~0.85, -0.55,
-0.25, 0.05, 0.35, 0.65 et Y = X + AKp3 au
sein d'une enveloppe D.E pour les valeurs des
paramétres £ = 0.5, £Kz23 = 0.25 et Lmax = 5,

observer

Fig. 7.74 Surfaces d'dgales fréquences X = -0.85, -0.55,
-0.25, 0.05, 0.35, 0.65 et Y = X + AKp3 au
sein d'une enveloppe D.E pour les valeurs des
paramétres & = 1, 4Xy3 = 0,25 et Lmax = 5.
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observer

Fig. 7.75 Surfaces d'égales fréquences X = ~0.85, -0.55,
-0.25, 0.05, 0.35, 0.65 et Y = X + AXy3 au
sein d'une enveloppe D.E pour les valeurs des
paramdtres % = 2, AXp3; = 0.25 et Lmax = 5,

cbserver

Fig. 7.76 Surfaces d'égales fréquences X = -0.85, =0.55,
=0,25, 0.05, 0.35, 0.65 et Y = X + AX23 au
sein d'une enveloppe D.E pour les valeurs des
paramétres G = 10, AX,3 = 0.25 et Lmax = 5.
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valeur X, =-1/¥L + 1 (cf. chapitre 6, § D). Pour ¥ > X, la surface d'égale fré-
quence Y se transforme en une surface double, c'est-d-dire que pour certaines va-
leurs du paramétre d'impact L 6[0 L (Y)] (voir relation 6.89) les droites paral-
léles a4 l'axe de visée 1nterceptent la surface d'égale fréquence Y en deux points
distinets. Projetde sur le disque de l'dtoile, la section efficace de la surface
double d'égale fréquence Y devient maximale pour la valeur ¥ =-K {(voir relatious
6.66-6.68), Lorsque la valeur de la fréquence Y croft davantage, les surfaces
doubles d'égale fréquence Y renferment um volume d'espace de plus en plus important
et dans 1'intervalle spectral YE[Xt, —Kg] (voir relations 6.69=6,70 et 6.71-6.72),
celles—ci se transforment graduellement en des surfaces simples. Elles se réduisent
ensuite 3 un plan perpendiculaire i 1'axe de visée pour Y = 0, et, tout en restant
simples, elles changent de concavité par rapport & ce plan danms 1l'intervalle
spectral YEEO, Xa]. De nouveau, dans la zone de transition Yé[Xg, -Xt], les sur-
faces d'égale fréquence Y, simples en Y = ¥¢ se retransforment en des surfaces
doubles partiellement occult&es par le disque de 1'é&toile centrale. Enfin, pour
YS[XC, l],c'est-é—dire xq:xc - AXz3, 1 = AXa3],1'occultation par le disque stellaire
des surfaces d'égale fréquence Y correspondantes deviemt totale, Il est dvident
(voir relations 6.3, 7.95 et 7.108) que le déploiement des surfaces d'égale fré-
quence X pour XEE-l, lj,illustré dans les figures 7.73-7.76, est absolument iden~
tique 3 celui des surfaces d'égale fréquence Y discut& ci-dessus avec la seule
différence que le déploiement de ces premidres s'effectue avec un retard, exprimé

en unités de fréquences, &gal 3 AXz3 par rapport & celui des derniéres.

Supposant en toute géndralité que pour une valeur domnée du paramétre d'im-
pact L E 0 Lmax] la droite paralldie 3 l'axe de visée intercepte les surfaces
d'egales fréquences X et ¥ = ¥ + AXp3 respectivement en deux points distinets Ry,
Rz et Rl, R2 (voir fig. 7.75), situds par exemple les plus proches de 1'observateaur
dans l'ordre R;, R,, By, R{, on déduit facilement (cf. relation 7.109) les expressions

des intensités monochromatiques I,,(X) et I;;(Y) apparaissant dans la relation 7.107.

1,,(%) = §;,(R;) (1~exp(~1,2(R)) )} dexp(-T;2(R2)Iexp(-T113(R3)) *
S12(Ry) (1—exp(~T,2(R2))Yexpl-113(RI)) ,
(7.116)
et I,5(Y) = 513(R{)(1"37(?("?13(Ri)))eXP("H2(RJ,))eXP('le(Rz))EXP("T13(R5)) +

S13(Ry) (L-exp(~1;3(R2))) .
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Nous adoptons implicitement la convention que si pour des valeurs de la fréquence
XG[ 1 - A%z, 1] et du paramdtre d'impact L 6[0 L J données, les Equatiomns 6.3
et/ou 7.108 n'admettent pas de solutions (Ll, 81) et/ou (Lz, 92)3 (L1, 81) et/ou
(Lz, 62)? les opacités fictives T12(R3) et/ou T12(Ry)¢ T;a(Rl) et/ou Ty3(R}) sont
respectivement &galées i zéro dans la relation 7.116. Aussi, 1'ordre des points
d'interactions pouvant &tre différemt (cf. fig. 7.74) le loug d'une droite paral—
léle & 1'axe de vis&e (par exemple dans certains cas les points Rz, Ré, R{, R
apparaissent situs respectivement les plus proches de l'observateur), on tient
facilement compte de ce fait en interchangeant les indices 12 par les indices 13

et les points Ré, R, Ri, R{ par les points Ry, R;, R{, Ry dans la relation 7.116.

Concernant lLa contribution au profil de raie E(X)/E due 3 la radiation spec-

trale provenant du disque de 1'étoile, celle~ci vaut 51mp1ement {cf. relation 7. 110)

L2 (X)+I5(Y) = Ic$(L;)9XP(“T13(Rf))ExP('T1z(R;))EKP(‘le(Rz))exp('Tla(Ri)) s

(7.117)

oli la quantité w(L;) représente la loi d'assombrissement centre-bord du disque

stellaire (voir relation 3.46) en fonction du paramétre d'impact L;GEO, 1].

Finalement, tenant coﬁpte de la symétrie du mwilieu matériel autour de 1'axe
joignant le centre de 1'étoile & 1'observateur et nous servant des résultats 6.39- .
6.44 et 7.116, 7.117, 1'expression du profil de raie E(X)/Ec (voir relations 6.42
et 7.107) formé au sein d'une enveloppe D.E pour le cas d'un doublet de résonance

prend la forme simplifide

Lmax
gfﬁ) =2 (gl%igll(1-exp(~T;z(R;)))eXP(‘T12(32))EXP('T!3(R5)) *
c
0
212820 (1-exp(- m(Rzmexpc-n3<R2))+-”—‘~(R d (1-exp (=113 (R1D)
¢
_ ' _ - ! S_LL(..Bé_) - - ) '
exp(=712(R;))exp(=7,,(Ry) )exp (-1, ;(R}) )+ T (L-exp(-113(R2))))
c

Ldep+§=-¢-f (L) exp (=113 (RI))exp(~T12 (Ry))exp(~T12 (Re))
c

exp( T13(Ré))Ldep ¥ (7-118)
pour XG[«I - AXz4, 1].
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R) Applications numériques

Adoptant les champs de vitesses donn&s en 4.10 et 4,16, nous avons résolu
rigoureusement 1'&quation 7.118 du profil de raie E(X)/Ec en supposant que les
populations des niveaux atomiques 1, 2 et 3 sont entiérement .déterminées par les
excitations radiatives dues au transfert des photons émis dans les transitions de
résonance L& 2 et 1 & 3 (g = 0, of. paragraphe D.Y) au sein d'une enveloppe D.E.
Par simplicit&, nous avons aussi considéré que l'effet d'assombrissement centre-
bord du disque stellaire est négligeable (w(Lg) = 1) et que 1'équation de conti-
nuitd 4.6 ddcrit la distribution de la densité n(L) des atomes en fonction de la

distance L au centre de 1'étoile.

Les résultats de nos calculs sont illustr8s dans les figures 7.77-7.91.
Chacune de ces figures contient quatre courbes représentant le profil de raie com-
posite E(X)/EC ainsi que ses diverses contributions E1(X)/Ec, Ez(x)/Ec et E3(X)/Ec
(cf. paragraphe E.Yy) en fonction de la fréquence XG[-l - AXyy, l].

La table 7.5 résume 1'ensemble des paramdtres caractérisant chacun des profils.
Dans cette table la premidre colonne indique le numéro de la figure et les dernidres
colonnes donnent les valeurs des paramétres physiques et géométriques % (ou G),

b3 L . \
X3, T, et T correspondants., Comme lors du calcul numérique des fonctions

13
source Sis et S;a au paragraphe D.y, nous avons fixé la température de 1'8toile

i T = 30000°K et 1'extension maximale de l'enveloppe i Lmax = 53, Enfinh nous avons
choisi les forces d'oseillateur telles que fi3 = 2f12, et donc Ty, = 2T;,, les poids
statistiques des niveaux atomiques g1 = 2, g2 = 2 et g3 = 4 et la longueur d'onde
A2 = 1.59¢10"% cm, en accord avec les paramdtres physiques pour le doublet de

résonance de C IV,

¥) Discussion_des_résultats

L'aspect général des profils de raies formés au sein d'une enveloppe D.E
pour le cas d'un doublet de résonance est frappant {(voir figs 7.77-7,81). Ces
profils sont en effet caractériéds par une transition quasti verticale entre la
premidre, ou unique, composante P Cygni en absorption et la premiére, ou unique,
composante en dmission atnsi que par une finale abrupte de l'aile rouge du profil
au point de contact avec le contimuum. De plus, 1'aile violette de la seconde,
ou unique, composante P Cygni en absorption rejoint toujours de fagon graduelle
le niveau du continuum stellaire & la fréquence extréme X, = =1 — MMz3. Lorsque
le profil de raie composite est résolu en un profil double de type P Cygni, on
obgserve de méme une transition quasti verticale entre la seconde composante

P Cygni en absorption et la seconde composante en émisston.
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Table 7.5

Tableau récapitulatif des légendes
pour les figures 7.77-7.91

Figure £ (ou G) AXp 3 T%z Tfs
7.77 0.5 10~°% 1 2
7.78 0.5 0.10 L 2
7.79 0.5 0,25 1 2
7.80 0.5 0.50 1 2
7.81 1 10=3 1 2
7.82 1 0.10 L 2
7.83 1 0.25 1 2
7.84 i 0.50 1 2
7.85 2 10-3 1 2
7.86 2 0.10 1 2
7.87 2 0.25 1 2
7.88 2 0.50 1 2
7.89 G =10 1073 1 2
7.90 G=10 0.25 1 2
7.91 - G=10" 0.10 1 2

En vue de rendre compte de ces traits remarquables, nous discutons dans la
suite de ce paragraphe le comportement des diverses contributions E1(X)/Ec,
Ez(X)/Ec et Ea(X)/Ec au profil de raie composite E(X)/Ec en fonction du déploiement
des surfaces d'égales fréquences X et Y = X + AX;3 pour Xé[-l - AXp3, 1].

Nous confirmons d'abord que lorsque la séparation relative AX,; des niveaux
atomiques supérieurs tend vers zéro, les profils de raies composites caleuléds ici
s'identifient avec ceux calculds directement au moyen du moddle d'atome 3 deux
niveaux (cf. chapitre 6) pour les valeurs des paramétres fia = fy, + f13, g; =2
et gg = 6. Ainsi les profils de raies illustrés dans les figures 7.77 (L = 0.5},
7.81 (L =1), 7.85 (£ = 2) et 7.89 (¢ = 10) pour AX33 = 0.001l représentent 2 mieux

de 0.17 ceux calcul&s au moyen du mod3le d'atome 3 deux niveaux.




Figs 7.77-7.91
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: voir lé&gendes dans la table 7.5
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L'ewamen du quatriéme ensemble des courbes illustrées dans les figuves 7.77-
7,91 montre immédiatement que le profil d'absorption Ea(X)/Ec formé au sein d'une
enveloppe D.E pour le cas d'un doublet de résomance apparait résolu en deusm com-

posantes P Cygni en absorption pour autant que la condition
AX“ > Xc + Xt (7»119)

soit réalisée (voir relations 6.86-6.68 et 6.69-6.70). En effet, supposant

que AXp3 >> 1, la premi&re composante P‘Cygni en absorption résulte de 1'occulta-
tion progressive du disque stellaire par la surface d'&gale fréquence X dans
1l'intervalle spectral XG[wl, wxc] {cf. chapitre 6, § D.B)., Pour X > —XC, la
surface d'&gale fréquence X occulte alors totalement le.disque de 1'Gtoile et
l'intensit& résiduelle qui atteint un observateur fixe est approximativement
donnée par le facteur e“TlZ(X), ol sz(x) représente 1'opacitéd fictive radiale
évaluge au point d'intersection de l'axe de visée et de la surface d'égale Fré-
quence X correspondante., Lorsque X > X, (voir relations 6.69-6.70), nous rappe-
lons que la surface d'&gale fréquence X qui &tait double se transforme en une
surface simple et c'est pourquoi A partir de la fréquence X, le profil d'absorp-
tion Ea(X)/Ec rejoint de fagon quasi verticale le niveau du continuum stellaire.
L'intervalle spectral de part et d'autre duquel apparaissent les ailes de la
premi&re composante P Cygni en absorption correspond donc‘ﬁ XG["XC, Kt]. On
&tablit de méme que 1'intervalle spectral de part et d'autre duquel apparaissent
les ailes de la seconde composante P Cygni en absorption est donné& par YE[-KC, Xt]’
soit encore (veir relation.7.95) X&[-Xc - 4%3, X - Ang]. Pour que le profil
d'absorption Eg(K)/Ec soit résolu en deux composantes P Cygni en absorption, il
faut &videmment que les deux intervalles spectraux définis ci-dessus ne se chevau-

chent pas, c'est-3~dire que
Xt - AXs3 < ""Xc ’

et on retrouve aimsi la condition 7.119. Pour les valeurs des paramétres physiques
donnés dans la table 7.5, on &tablit facilement que la condition 7.119 est vérifide
pour le cas des figures 7.79, 7.80 (1 = 0.5, AX,3 > 0.17), 7.84 (L =1, 8Xs3 > 0.30),
7.88 (& =2, AXp3 > 0.345) et 7.90 (G = 10, AXp3 > 0.122), en parfait accord avec

les résultats de nos applications numériques. On comprend aussi aisément que le
profil Ea(K)/Ec illustré dans ces figures-présente un maximum entre les deux com—
posantes P Cygni en absorption 3 la fréquence X = Xt ~ M55 et que les intensités
résiduelles observées dans les intervalles spectraux X€[-X, Xe] et X&[-Xc - 8Xs3,

X - AX,3] sont approximativement domndes par les facteurs e~T12(X) gt o-T13(Y),
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Lorsque la condition 7.119 n'est pas yarifide, les intervalles spectraux
XE[-XC, Xt] et XG[-XC - AMaa, Xt - AXp3] se chevauchent et le profil d'absorption
Eg(X)/E est rigoureusement déterminé par 1'aspect géomdtrique des surfaces d'égales
frequences X et Y qui occultent partiellement ou totalement le dquue stellaire
ainsi que par les valeurs des facteurs d'atténuation e T;g(X) et e ~Ti3(0) 8valués
le long de ces surfaces (voir relation 7.118). En particulier, pour les valeurs
des paramétres % = 0.5 ou G = 10", T%z = 1, T%a = 2 et AXs3 = 0.1 (voir figs 7.78
et 7,91) on observe entre les fréquences X - AXs3 et X une lég&re inflexion du
profil d'absorption Ea(X)/E due au fait que les lntenSLtes résiduelles calculées
dans les intervalles spectraux Xéﬂxt - AXga, X I et Xﬁq -X o t - Ang[ valent
approximativement e 0 0.37 et e (TIZ(X) * TlﬁY)) = 0 05 (voir relatioms 7.12
et 7.19). Enfin, dans l'intervalle spectral XEE-l - AXs s, —1] le profil d'absorp-
tion résulte de l'occultation progressive du disque stellaire par 1l'unique surface
d'8gale fréquence Y et,par consdquent (cf. chapitre 6, § D.B),la forme exacte de la
composante P Cygni observée dans cet intervalle spectral permet d'estimer directe-
ment 1'importance de 1'effet d'assombrissement centre-bord du disque stellaire

{voir relation 6.9]1 et figs 6.34, 6.35).

Le comportement de la contribution Ez(x)/Ec au profil de raie composite illus-
tré dans le troisidme ensemble des courbes des figures 7.77-7.91 peut &tre inter-
prété qualitativement en suivant le déploiement des surfaces d'é&gales fréquences
X et ¥ = X + AXy3 comprises dams les deux lobes extérieurs aux droites paralléles
3 1'axe de visBe pour la valeur du paramétre d'impact Lp = 1 {voir figé 7.73=7.786).
Etant donné que pour toutes les applications numériques illustr@es dans les figu-
res 7.77-7.91, les conditioms Ti2 > 1 et Ti13 > 1 (voir relatioms 7.12, 7.19 et
table 7.5) sont réalisdes au sein des milieux matdriels consid8rés, on comprend
aisément que la majeure contribution au profil d'émission Ez(X)/Ec provient de
la radiation spectrale #mise avec une fréquence locale v ® V12 et/ou v£ = V13 &
partir des zones des surfaces doubles, ou simples, d'égales fréquences X et/ou Y
situdes les plus proches de l'observateur. Ainsi, dans 1l'intervalle spectral
YG[-XC, X ] (voir relations 6.66-6,68 et 6.69-6.70), c'est-d-dire XE[—Xc - AXa3,
Xt ~ AXz3 i, 1la majeure contribution au profil Ez(x)/Ec provient de la radiation
spectrale émise avec une fréquence locale vi = V3 & partir de la zone de la
surface double d'égale fréquence Y situde la plus proche de 1'observateur.
Lorsqu'on passe de la valeur de la fréquence Y = -XC iy-= Xt {cf. relation 6.89)
la section efficace de cette zone projetée sur un plan perpendiculaire i 1'axe de
visde augmente et c'est pourquoi le profil d'émission EZ(X)/EC, 1llustré dans les
figures 7.77-7.91, croit lég2rement dans cet intervalle de fréquences. 5i le
milieu matdriel n'est pas, strictement parlant, optiquement &pais 3 la radiation
spectrale émise dans la transition de résonance 1 T 2, on doit aussi bien sfir tenir
compte de la contribution due aux photons &mis A partir des points R{ et Ry, Ry

(voir fig. 7.75) avec une fréquence locale v/ = vi3 et Vv

L L’-“\le.
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Dans l'intervalle spectral XEEXt - AXy4, th nous avons vu que les surfaces
doubles d'&gale fréquence Y se transforment en des surfaces simples et donc la
zone de la surface double d'é&gale fréquence X situde la plus proche de 1l'observa-
teur occulte & som tour progressivement la surface d'égale fréquence Y correspon-—
dante. La section efficace de cette zone, projetée sur un plan perpendiculaire 3
1'axe de vis@e, augmentant en fonction de la fréquence XGEXt - AXa3, th, cecl
explique pourquoi il en est généralement de méme pour le profil d'émission Ez(X)/EC
(voir figs 7.77+7.91). On remarque cependant que dans certains cas le profil Eg(X)/Ec
présente une composante en Emission bien distincte entre les fréquences Xe = 8%z
et Xt’ On comprend intuitivement fort bien que cette composante en &mission sera
d'autant plus facilement présente que la section efficace de la surface d'égale
fréquence Y, projet@e sur un plam perpendiculaire i l'axe de visée, & partir de
laqueile sont émis des photons avec une fréquence locale vi = V13, sera grande
et que l'absorption de cette radiation spectrale sera moindre au voisinage de
la surface d'égale fréquence X correspondante. Il est &vident que la section
efficace de la surface d'égale fréquence Y est maximale pour Y = 0, c'est-i-dire
X = =8X33. Par conséquent, si la surface d'égale fréquence X = -AX,3; reste entidre~
ment confinée 3 1'intérieur des droites paralliles i l'axe de visée pour la valeur

du paramétre d'impact Lp =1, c'est-d-dire si
'QX23 § “Xc T

ou encore 8Xp5 2> X, , (7.120)

le profil d'émission Ez(X)/EC présentera un maximgm en X = =AX53. Cecl est en
parfait accord avec les résultats des applications numBriques illustrés dans les
figures 7.84 (AXa23 > 0.5) et 7.88 (AX;3 > 0.385), En réalitd, le plan d'égale
fréquence Y = 0 n'apparailt appréciablement occulté par la surface d'égale fréquence

X = -AXz3 que si (voir relations 6.71 et 6.72)

=0Xzy > =Xq4

Par conséquent, pour que le profil d'émission Ez(X)/E présente ung composante en
émission bien distincte dans 1l'intervalle de fréquences XG[Xﬁ - AX33, Xt] L

suffit que

AXa3 > Xy, (7.121)

[

maie dans ce cas le maximum observé sera réalisé & une fréquence X telle que

- A¥p3 < X < =AX33. Ce résultat est en parfait accord avee ceux des applications
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numériques illustrés dans les figures 7.80 (L = 0.5, AXps > 0.37), 7.83 et 7.84

(& = 1, AXp3 > 0,14), 7.86, 7.87 et 7.88 (2 = 2, AXps > 0,02). Pour une valeur
fixde du paramétre AXp3, la section efficace ﬁL:Z(X) (voir relation 6.89) de la
surface d'égale fréquence X = —-AXp3 &tant d'autant plus petite que la valeur du
paramdtre de décélération 4 est &levée, ceci explique aussi pourquoi la composante
en &mission présente, dans L'intervalle defréquencesxetxt - Maa, th, un pic

d'autant plus aigu que % est grand (voir figs 7.80, 7.84 et 7.88).

Pour XGEXt, Xc],les surfaces d'égale fréquence Y = X + AXz3 vues par un obser-
vateur fixe apparaissent de plus en plus occult@es par les surfaces d'égale fré-
quence X. Par conséquent, si le milieu matériel est optiquement &pais i la radia-
tion spectrale émise dans la tramsition 1 % 2, le profil d'émission Ez(X)/EC croit
i partir de la fréquence X, et présente un maximum en X = 0 (e¢f. chapitre 6, § C.B).
Pour X > 0, les surfaces d'égale fréquence X changent de concavité par rapport au
plan d'égale fréquence X = O et leur section efficace diminuant progressivement
lorsque X croit, il en est de méme du profil Ez(X)/Ec qui s'annule en X 2 Xc
lorsque l'occultation des surfaces d'égale fréquence X correspondantes par le
disque stellaire devient totale. 8i la condition Ti,(X) >> 1 n'est pas réalisée
en tout point du milieu matériel (voir figs 7.77-7.80 et 7.89-7.91) la composante
en émission présente un maximum non pas en X = 0, mais dans 1'intervalle spectral
XG]Xt, 0[, dd au fait que celui-ci est alors déterminé par l'emsemble des contri-
butions dues & la radiation spectrale 8mise avec une fréquence locale v F V12 et
v£ = vi3 & partir des surfaces d'égales fréquences X et Y, et que cette derniére
présente une section efficace plus é&levée pour YG]Xt + Az3, AX23E qu'en Y = 0X23.

Rappelant (voir paragraphe D.§) que pour les valeurs des paramétres 2 > 0.5,
T%z = 1 et AX;s suffisamment grand, la distribution de la fonction source 8;2 tend
vers celle calculée directement au moyen du modéle d'atome 3 deux niveaux (Tiz >> 1},
i1 est normal de constater que pour Y > Xc’ c'est~j-dire XEEKC - AMXaa, Kc] la
contribution Ez(X)/Ec au profil de raie composite illustrée dans les figures 7.84
(L= 1; AXp3 = 0.5) et 7.88 (& = 2, AXps = 0.5) apparalt presque identique 3 celle
illustrde dans les figures 7.81 (& = 1, AXp3 =0.001) et 7.85 (L = 2, AXa3 = 0.001).

Enfin, nous avons aussi &tabli au paragraphe D.§ précédent que lorsque la
séparation relative AX,3 des niveaux atomiques supérieurs croit, la valeur de la
fonction source Sp2 (resp. Si3) diminue (resp. augmente) en tout point du milieu
matériel et tend vers celle de la fonction source S;Z (resp. S;a) calculée direc-
tement au moyen du moddle d'atome & deux niveaux pour les valeurs des paramétres
£l, = £,,, g} =g, et g§ = g2 (resp. £{s = £14, g} = g1 et g} = g3) lorsque
AXpy3 = 1 + Kc. Ce résultat et le déploiement des surfaces d'égales fréquences X
et Y mentionné ci-avant permettent de comprendre quantitativement le comportement
du profil d'émission Ez(X)/Ec illustré dans les figures 7.77-7.80 (L = 0.5),
7.81-7.84 (L=1) et 7.85-7.88 (%=2) lorsque AX23 croit. On remarque en effet que
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lorsque A¥;3 crolt, l'unique composante en 8mission observée dans 1'intervalle de
fréquences XEE“XC - A8%s3, Xc] se scinde en deux composantes distinctes, lorsque la
condition 7.121 est réalis@e, situdes approximativement de part et d'autre de la
fréquence X = X, et que la largeur Equivalente de la premi&re composante observée
pour X > X, diminue progressivement alers que celle de la seconde composante
augmente. On comprend aussi facilement que lorsque AXps = 1 + XC le profil d'amis-
sion Ez (X} se réduit en deux simples composantes en émission correspondant 3

celles qui auraient 8té calculées individuellement pour les deux transitions du

doublet de résonance.

Concernant la contribution E1(K)/Ec ay profil de raie composite, illustrée
dans le second ensemble des courbes des figures 7.77-7.91, celle-ci est rigoureu-
sement d&termine par l'aspect géométrique des surfaces d'dgales fréquences X et Y
comprises 3 l'intérieur des droites paraliZles i 1'axe de visde pour la valeur du
paramétre d4'impact Lp = 1 et par les distributions des fonctions source S1; et §;3
et des opacités fictives T,z et Ti13 dvaludes le long de ces surfaces. Le profil
d'émission EI(X)/E est évidemment formé dans l'intervalle spectral XE[-I - AKza, 0[
et, tout en restant bien infé&rieur au profil d'absorption Eg(K)/E pour xer 1~ AX;3,
“X - AX23r et au profil d'&mission Ez(X)/E pour Xﬁr X - A%y, 0r celui-ci ne
montre aucune structure bien définie qui puisse se marquer sur le profil de raie
composite. Remarquons toutefois que lorsque T;; >> 1, le profil E;(X)/Ec montre
un maximum 3 la fréquence Y==-Xc {voir figs 7.85-7.87}, c'est-3~-dire en X==~Xc - AXa4q,
car la surface d'égale fréquence Y projetée sur le disque de 1'étoile présente une
section efficace maximale pour Y==-XC. De plus, si la condition 7.119 est simulta-
nément réalisée, on observe un second maximum 3 la fréquence X = —Xc {voir fig. 7.88)
car non seulement la surface d'égale fréquence X = °XC projetée sur le disque de
1'&toile présente alors aussi une section efficace maximale mais encore celle-ci

n'est pas occultde par la surface d'égale fréquence Y correspondante,

Le comportement du profil de raie composite E(X)/E dans l'intervalle spectral
%[-1 - 4X,,, 1] étant déterminé (voir relation 6.45) par celui de ses diverses
contributions El(X)/Ec, Eg(X)/Ec et Ea(x)/Ec mentionné ci-avant, nous résumons
bridvement les traits caractéristiques des profils de raies formés au sein d'en-
veloppes D.E pour le cas d'un doublet de résonance. L'aile violette de la seconde,
ou unique, composante P Cygni en absorption rejoignant toujours de fagon graduelle
le niveau du continuum stellaire i la fréquence extrime Xi 2 =1 -« AXs3 (voir rela-
tion 7.92 et figs 7.77-7.91) correspondant i la vitesse minimale v observée sur
le profil de raie, la connaissance de la séparation relative Av,s (voir relatiom 7.8)

des niveaux atomiques supérieurs permet de déduire directement la vitesse maximale v

d'éjection des atomes 3 la surface de 1'étoile

lv;[ - dv,y (7.122)
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et nous pouvons ainsi établir la_relation existant entre l'échelle de vitesses

observées v et l'échelle de fréquences Xé[—l - 8Xaa, l] (cf. relation 6.3). Nous

rappelons que dans l'intervalle spectral XeE—l - 8Xa23, -lj la forme exacte de la

composante P Cygni en absorption est dtroitement lige 3 1'effer d'assombrissement

centre~bord du disque stellaire (cf. relation 6.91).

Par ailleurs, nous avons vu que la finale abrupte de 1l'aile rouge du profil de
raie au point de contact avec le continuum est réalisée & la fréquence Xc observée

(voir figs 7.77-7.91) et nous servant des relations 6.66~6.68, on déduit immédiate-

(voir relations 4.10 et 4.16) la nature du champ de vitesses v(r).

La transition quasi verticale entre la premiére, ou unique, composante P Cygni
en absorption et la premi&re, ou unique, composante en dmission ayant lieu 3 la
£réquence X, (voir figs 7.77-7.91), l'extension maximale de l'enveloppe L . est

obtenue i partir des relations 6.69 et 6.70.

Si la condition 7.119 et/ou la condition 7.121 sont réalisées, la composante
P Cygni en absorption et/ou la composante en dmission sont ré&solues en deux compo-
santes distinctes et le profil de raie composite apparait lui aussi r&solu en un
profil double de type P Cygni (voir figs 7.79, 7.80, 7.83, 7.84, 7.86-7.88 et 7.90).

On peut en général localiser sur ces profils de raies les fré&quences

—xc et -Yc = —(Xc + A¥;3) correspondant aux points d'inflexion des ailes violettes
de la premidre et seconde composante P Cygni en absorptionm ainsi que la fr&quence
Yt = Kt ~ AXs3 ol a lieu la transition quasi verticale entre la seconde composante

P Cygni en absorption et la seconde composante en dmission. Alors que le maximum
de la premiére composante en &migssion a lieu & la fréquence centrale X = 0 si le
milieu matériel est tel que Tiz >> 1 et 3 une fréquence XG]Xt, 0[ si T,, $ 1, le
maximum de la seconde composante en &mission est observé & une fréquence

Xé]Xt - Mlg3s= szat. La localisation des fréquences -Xc, --Yc et Yt sur un profil

de raie observé permet donc aussi d'inférer les_valeurs des paramétres % (ou G) et

max.

Etant donné que pour une valeur fixée AXp3 et Lmax >> 1 les conditioms 7.119
et 7.121 sont d'autant plus facilement réalisées que la valeur du paramétre de
décdlération & (ou G) est &levde, ceci explique pourquei le profil de raie com—
posite est résolu en un profil double de type P Cygni d'autant plus facilement
que & (ou G) est Elevé (voir figs 7.77-7.91). Aussi, les faits que les transitions
observées entre les composantes en &mission et en absorption sont plus abruptes
lorsque la valeur du paramétre de décé&lération X (ou G) croit (voir figs 7.77-7.91)
et qu'alors l'aile violette de la seconde, ou unique, composante P Cygni en absorp=-

tion présente une pente plus douce résultent respectivement des déploiements plus
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rapides et moins rapides des surfaces d'égales fréquences X et Y autour des fri-
quences centrales X = 0 et ¥ = 0 et autour des fréduences extrémes X = -1 at

Y = -1 (voir figs 7.73-7.76).

En vue d'tnterpréter un profil de raie observé pour le cas d'un doublet de
résonance en termes des paramétres physiques de l'enveloppe, on est amend & devoir
résoudre 1'équation 7.118 du profil de vaie composite sur la base des donndes (Vg
Liou G), bXas et Lmam) déduites ci-avant pour diffévents choix de L'opactité fietive
radiale TTZ(L) (ef. velation 6.27). Confrontant les résultats de ces applications
numériques au profil de raie observé, on ajusterait la fonction TTZ(L) Jusqu'ad ce
qu'un bon accord soit obtenu entre la théorie et les observations., 8i le rayon R
de l'objet ceatral et l'abondance 1, de 1l'espice atomique considérée sont connus,
l'8quation 6.29 combinée 2 6.27 permet de détermirer le taux de perte de masse
de 1'objet central. Tout comme pour le cas des profils de raies formés au sein
d'une enveloppe D.E pour une simple transition de résonance 1 T 2, nous rappelons
que si le milieu matériel est optiquement &pais & la radiation spectrale émise
dans les transitions de résonmance 1 7 2 et 1 7 3, 1'expression 7.118 du profil de
raie composite est alors indépendante du choix de l'opacité fictive radiale
sz(L) >> 1 et dans ce cas, il est seulement possible de fixer ume limite infé-

rieure au taux de perte de masse,

G. CONCLUSTIONS

La plupart des profils de raies de type P Cygni observés dans le spectre ultra-
violet d'&toiles de type chaud et de quasars correspondent en fait 3 des doublets
de résonance dont la séparation des niveaux atomiques supérieurs 2. et 3, exprimde
en termes de vitesse Doppler Avzi, est souvent inférieure 3 la vitesse maximale
Vnax d'expansion de 1'enveloppe dans laquelle ils sont formés. En vue de comprendre
la formation de tels profils, nous avons étudig dans ce chapitre le transfert de la
radiation ré&sonante au sein de milieux matdriels en expansion rapide pour le cas

d'un modéle d'atome & trois niveaux (Surdej, 1979b).

Utilisant la forme int8grale de 1'&quation de transfert dans un repédra 1lié
au fluide, nous avons &tabli dans le cadre de l'approximation de Sobolev les ex-—
pressions des diffdrentes probabilités de fuite B},, B},, B!,, B,» etc. et des
diverses composantes des champs de radiation spectrale Jiz et J13 afin d'étudier
le comportement des fonctions source Si» et 813, des forces radiatives et la for-

mation des profils de raies au sein d'enveloppes A.E et D.E.

Pour le cas des enveloppes A.E, nous avons montré que les interactions radia-
tives premant place entre les atomes situds en un point fixe R et les photons émis
dans la transition de résonance 1 2 3 i partir du lieu géoméerique (R, R') avaient
pour effet ré&sultant de modifier appréciablement la population du niveau atomique
sup@rieur 2 par rapport & celle obtenue directement enm négligeant ces interactions

distantes,
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Nous avons aussi conclu qu'il &tait tr3s important de tenir compte de la
structure d'un doublet de rdsonance en vue de déterminer le comportement exact
de la force radiative résultante ﬁRE agissant sur un atome au sein d'une enveloppe
A.E. En effet, dans les régions du milieu maté&riel proches de 1'8toile ol 1la
condition T2 >> 1 se trouve généralement réalisée, nous avons démontré que la
force radiative résultante fRE apparaissait au moins deux fois plus élevée que
la force radiative simple f?? calculde en supposant que le doublet de ré&somance
est représentd par une raie unique. Dans ce contexte nous rappelons que Castor,
Abbott et Klein (1975) ont raffing le mod&le hydrodynamique de Luey et Solomon
(1967, 1970) permettant d'expliquer l'origine des pertes de masse d'étoiles de
type chaud en considérant que la r&sultante des forces radiatives agissant sur
un élément de volume de gaz est due i chacune des transitions i = j des atomes
les plus abondants. Ces auteurs ont cependant supposé que l'ensemble des compo-
santes d'un méme multiplet (doublet de résonance, etc.) forme une raie unique,
Etant donné que dans la majeure partie des enveloppes A.E qu'ils considérent,
la condition T'j >> 1 est raalisde, le fait de ne pas avoir tenu compte de la
structure des multiplets lors de l'évaluation de la force radiative résultante F
agissant sur un atome a pour conséquences directes qu 'ils ont sous-estimé@ cette
derniZre (au moins dans les régions du milieu maté@riel proches de 1'étoile!) et
par conséquent aussi les taux de perte de masse des &toiles auxquelles ils ont
appliqué leur moddle. Il serait donc nécessaire de traiter & nouveau ce méme

probléme hydrodynamique en incluant la structure de chacun des multiplets.

Suivant pas i pas la trajectoire des photons entre le point ol ils sont émis
4 la surface d'une &toile, supposée ponctuelle, et celui ol ils atteignent un
observateur fixe, nous avons déduit une expression analytique simple décrivant
les profils de raies E(X)/Ec formés au sein d'une enveloppe A.E pour le cas d'um
doublet de résonance. Au moyen de cette expression,nous avons construit numéri-
quement une vari&té de profils que nous avons interprétés en termes des paramétres

de 1'enveloppe

En vue d4'inclure les effets d'occultation et d'inclinaison dus 3 la dimension
finie du disque de 1'&toile, 1'effet d'assombrissement centre-bord du disque
stellaire, le rfle des collisions ainsi que celui des interactions radiatives entre

atomes situds en un point fixe R et les photons &mis avec une fréquence locale

!
L

des atomes, nous avons 8tabli des &quations plus géndrales pour le calcul des

v/ = vu;s @ partir du lieu géométrique (R, R') lors du caleul du degré d'excitation
profils de raies form&s au sein d'une enveloppe A.E. A partir de ces résultats,
nous avons montré que si la séparation relative des niveaux atomiques supérieurs,
exprimée en termes de vitesse Doppler Avsi, &tait supérieure 3 la vitesse d*éjec—
tion initiale vq de l'enveloppe et que si le milieu matériel était optiquement

mince 3 la radiation spectrale &mise dans la transition de résonance 1 & 2 & partir
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d'une certaine distance L = L({ = -A¥X,; + Xminlz) (voir relation 7.114), le profil
de raie composite E(X)/Ec apparaissait résolu en un profil double de type P Cygni
et que les maxima des composantes en &mission &taient respectivement localisés au
voisinage des fréquences cemntrales X = ( et Y = 0 correspondant aux positions non
déplacées des composantes rouge et viclette du doublet de résonance. Lorsque 1le
milieu matériel est optiquement épais en L = L{X' = -AX,, + Xmin/2), le profil de
raie composite se r@sout en un profil simple de type P Cygni avec le maximum de

1'unique composante en émission localisé autour de la fréquence centrale X = 0.

Bien que nous ayons présent& une approche visant 3 confroater un profil de
raie observé 3 ceux déterminds par le calcul, nous avous conclu que l'interpré-
tation d'un profil de raie observé pour um doublet de ré&sonance en termes des pa-

ramétres physiques de l'enveloppe &tait une tiche généralement trés difficile,

Pour le cas des enveloppes D.E, nous avons illustré numériquement le compor-
tement des fonctions source Siz et S13 pour une grande vari&té des comditions phy-
siques et nous avons conclu que les interactions radiatives additionnelles entre

photons &mis 3 partir du lieu géométrique (R, R’} (resp. (R, R”)) avec une fré~
N

L
via la transition de résonance 1 ¥ 2 (resp. 1 1 3), ont pour effet résultant

quence locale vi = vy3 (resp. v

i

Viz2) et les atomes situés en un point fixe R,

d'aceroltre (resp. diminuer) la population du niveau atomique supérieur 2 (resp. 3)
par rapport 3 celles détermindes en ne considérant que les interactions radiatives

entre photons émis & partir du lieu gomBtrique (R, R"') (cf. chapitre 4) avec une

fréquence locale vE' = Vv et les atomes situds au point fixe R,

Nous avons aussi montré qu'au sein d'ume enveloppe D.E, outre les cas limites
2RE +DE
AXo3 << 1 erbfou T2 << 1, Ty << 1 pour lesquels F = F12’

. . . . PR - >
forces radiatives agissant sur un atome, via les transitions de résonance 1 o 2

la résultante ?RE des

et 1 7 3, est en général de 1'ordre de deux fois plus 8levée que la simple résul-
%D —_— " -
tante th des forces radiatives calculées en supposant que le doublet de résonmance

constitue une raie simpie.

Aprés avoir &tabli l'expression générale d'unm profil de raie formé au sein
d'une enveloppe D.E pour le cas d'un doublet de résonance en prenant en considéra-
tion les effets d'occultation, d'inclinaison et d'assombrissement centre-bord du
disque stellaire ainsi que le rdle des collisions lors de la détermination du
degré d'excitation des atomes, nous avons illustrd de nombreux profils de raies
tous caract&risé@s par une transitiom quasi verticale entre la premidre, ou unique,
composante P Cygni en absorption et la premidre, ou unique, composante en émissioan
ainsi que par une finale abrupte de 1'aile rouge du profil au point de coutact avec
le continuum. Nous avons alors montra que si la séparation relative 0X,3 des niveaux
atomiques supérieurs &tait suffisamment grande (voir condition 7.119 et/ou condi-

tion 7.121), le profil de raie composite E(X)/Ec apparaissait toujours résolu
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en un profil double de type P Cygni et gu'on observait de méme une transition quasi
verticale entre la seconde composante P Cygni en absorption et la seconde compo-

sante en émission.

Nous avons comclu qu'il &tait possible de déduire la vitesse maximale d'éjec—
tion vo des atomes i la surface de 1'étoile, la valeur du paramétre de décélération
L (ou G}, la valeur Lmax de 1'extension maximale de 1'enveloppe D.E ainsi que le
type de loi d'assombrissement centre-bord du disque stellaire & partir de l'analyse
d'un profil de raie observé. Afin de déterminer la distribution de la densité n(L)
des atomes et domc le taux de perte de masse de 1l'objet central, nous avons vu
qu'on &tait amené & devoir résoudre 1'Equation générale du profil de raie pour
différents choix de lTopacité fictive radiale sz(x) jusqu'd ce gqu'un bon accord

soit obtenu entre la théorie et les observatioms.

Soulignoms enfin que le formalisme développé au cours de ce chapitre peut Etre
facilement généralisé 3 1'étude du transfert de la radiation spectrale pour d'autres
configurations des multiplets de r&sonance, par exemple pour les tramsitions radia-
tives 1 + 3, 2 -+ 3 issues de niveaux atomiques inférieurs relativement proches et
aboutissant 3 un niveau atomique supérieur commun (N II, A)\ 1083.990, 1085.70L;

N III, A\ 989.790, 991.573; S IIL, A\ 1190.206, 1202.132; S IV, AA 1062.672,
1073.045 R; etc.), ainsi que pour le cas particulier de deux raies spectrales appar-
tenant 3 des atomes distincts mais dont les longueurs d'onde sont voisines {transi-

tions i 2 j de H et transitions i’ 2 i’ de He II telles que i’ = 2i et j' = 2j).

Nous rappelons aussi que tous les résultats (degré d'excitation, forces radia-
tives, profil de raie, etc.) é&tablis pour le cas des enveloppes A.E et D.E sont
directement et respectivement applicables au cas des enveloppes décélérées inté-

rieurement (enveloppes D.I) et accélérdes intérieurement (enveloppes ALY,
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CHAPITRE & - CONFRONTATION DES RESULTATS THEORIQUES
A DES OBSERVATIONS

Les possibilités de comparer les rdsultats de nos modélies théoriques & des
observations sont advidewment tr@s nombreuses : 1'&chantillon de profils de type
P Cygni observés pour certaines raies de résonance dans le spectre ultraviclet
d'étoiles de types Be, Of, W-R, P Cygni, etc. au moyen des satellites astronomiques
Copernicus, I.U.E., etc. a fortement augmenté& durant ces dernidres années
(Lamers, 1975; Hutchings, 1976; Lamers et Morton, 1976; Snow et Mortom, 19763
Morton et Underhill, 1977; Snow et Jenkins, 1977; Lamers et Rogerson, 1978;
Snow, 1978; etc.). Aussi, de puissants spectrographes coupléds 3 de larges réflec-
teurs ont révélé la présence de profils de raies de type P Cygni dans le spectre
de certains quasars i grand redshift (Lynds, 1967; Burbidge, 1970; Osmer et Smith,

1977; Notni, Karachentsev et Afanasjev, 1979; etc.).

Dans ce chapitre, nous limitons notre étude i 1'analyse des profils de raies
observés dans ces derniers objets qui présentent um intérét tout particulier.
En effet, les observations spectroscopiques d'un grand nombre de quasars montrent
que les composantes des rates en absorption présentent un redshift Z, souvent
infériewr 4 celui Z, mesuré pour les composantes des raies en émission. Ce fait
d'observation conduit naturellement 3 s'interroger sur l'origine des composantes
en absorption : sont-elles des traces d'absorption imprim&es sur le spectre par

de la matidre situde 3 des distances cosmologiques du quasar (hypothZse cosmolo-

lui-méme ("hypothése intrinsaque’)?

Cette dernidre hypoth&se est supportée par le fait que pour certains quasars
les radshifts Za et Ze sont corréléds entre eux par une fonction dépendant seulement
de donndes atomiques telles que les longueurs d'onde de certaines rales de réso-
nance et/ou de limite de continuum (Bahcall, Greenstein et Sargent, 1968; Burbidge,
Lynds et Stocktom, 1968; Burbidge et Burbidge, 1975; Boksenberg, 1%977; ete.). Le
mécanisme "line-locking" ou "edge-locking" (Milne, 1926; Mushotzky, Solomon et
Strittmatter, 1972; Scargle, 1973; Burbidge et Burbidge, 19753} Boksenberg, 1977;
Surdej et Swings, 1976a, b, etc.) permettant d'expliquer cette configuration des
redshifts est le suivant : la pression de radiation agissant par 1'intermédiaire
de certaines raies de résonance est supposée 8tre 3 l'origine d'une &jection de
matidre hors du quasar. Cette matidre est alors graduellement accélérde et la
fréquence v du continuum contribuant 3 la force radiative ?ij {cf. relation 5.3)

i une fréquence locale vL o vij,via une transition de résonance i T j,se trouve
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constamment dZcalée vers les hautes fréquences (voir relation 2.7). Si i une
fréquence v > Vij le continuum quasi stellaire présente une déplétion d'énergie
due par exemple i la présence d'une forte raie en absorption d'origine photo-
sphérique (v = vkg) ou correspondant i une discontinuité due 3 la limite d'un
continuum en absorption (v = vc), la force radiative fij diminuera subitement
lorsque la mati&re en mouvement acc8léré aura atteint une vitesse relative v par

rapport au quasar définie par

v = hg;;\rn_ﬂs_Lc ) (8.1)
i

o o Akz correspondent respectivement aux fréquences

V.., V_ou Vv . définies ci-avante.
ij c kL

oii les longueurs d'onde Aij’ A

-

Si la force radiative ?ij constitue une contribution dominante & la force
radiative résultante agissant sur la matidre en mouvement, il est trds probable
que celle=ci devienne infé&rieure en valeur absolue i la force de gravité exercée
par la masse du quasar et on comprend facilement que dans ce cas l'accumulation
de matiére i la vitesse discréte v sera stable vis—3-vis de légéres perturbations
possibles du champ de vitesses macroscopiques. Par conséquent, cette accumulation
de matidre 3 la vitesse v imprimera sur le spectre une raie en absorption décalée
par rapport 3 sa longueur d'onde laboratoire Aij 8 la suite des effets Doppler dus

3 la récession de la mati&re par rapport au quasar et du quasar par rapport &

l'observateur, La longueur d'onde Az?s 4 laquelle est observée cette composante
est simplement donnée par

obs v '

Kij = kij(l—g)(l+ze) ’ (8.2)

si on admet 1'hypothése que le redshift Z du quasar est identique au redshift Ze
déterminé & partir de la position des composantes des raies observées en émission.
En réalité, le redshift Za de la composante en absorption est d&fini par la rela-

tion classique .

z, = MiAAL (8.3)
]
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Combinant les relations 8.1-8.3, on tyouve facilement que

1 Za Ac’lkl
= 8.4
1+7 x.j ? { )

et cetrte relation déerit ta corrélation mentionnée ci-avant entre les redshifts

Z Ze et les doun@es atomiques.

D'autres arguments en faveur de "1l'hypoth&@se intrinssque' sont donnés par
i'observation d'une continuité entre les redshifts Za et Ze des composantes en
absorption et en émission apparaissant pour les doublets de ré&scnance de C IV,

Si IV et N V et la raie Ly o dans les spectres des quasars PHL 5200 (Lynds, 1967;
Burbidge, 1968; Burbidge, 1969; Lynds, 1972; Boksenberg, 1977; Swings et Surdej,
1979), RS 23 (Burbidge, 1970}, PKS 1246~057 (Osmer et Smith, 1977; Boksenberg,
Carswell, Smith et Whelan, 1978; Swings et Surdej, 1979) et PKS (932+501

{(Notni, Karachentsev et Afanasjev, 1979} car le profil résultant de la juxtapo-
sition de ces composantes individuelles ressemble de fagon frappante & un profil
de rale de type P Cygni. Si on parvient & retrouver par le calcul de nos modéles
théoriques les profils de raies observés dans ces quasars, on pourra soutenir
fermement 1'"hypoth&se intrinséque" de 1l'origine des composantes en absorption.
De plus, cette confrontation des résultats théoriques i ceux des ohservations
devrait permettre de d&duire certains paramétres physiques et g@ométriques carac—
tdrisant ces quasars et leurs enveloppes. Nous proposons dans la suite de ce
chapitre une telle approche pour les quasars PHL 5200 et RS 23 qui sont parmi

ies seuls objets pour lesquels les profils de raies observés ont &té calibrés en
intensité (Scargle, Caroff et Noerdlinger, 1970, 1972). ©Nous discutons aussi
bridvement 1'aspect des profils de raies observés dans les quasars PKS 1246-057

et PKS 0932+501.

A, PHL 5200

o) Observations

L'objet quasi stellaire PHL 5200 (PKS 2225-055, 4C~5.93 voir Scheuer et Wills,
1966; me = 18,45™) a &té observé spectroscopiquement pour la premidre fois par
Lynds (1967) 4 1'observatoire de Kitt Peak. D'aprés lui: "The most prominent
features in the spectrum of PHL 5200 are three wide absorption bands (about 100-150 K
in 'width) apparently associated with emission features which are located at their
sharp borders. The three emission features involved may be identified with the

resonance lines W V Al240, Si IV AA1394 and 1403, and € IV X 1549",
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Lynds trouve que le redshift du quasar mesurd & partir de la position des
raies en &mission vaut Ze = 1.981 et que si on interprdte ces profils de rales
en termes d'enveloppes en expansion, la vitesse maximale Vax observée d partir
de la position la plus déplacée des composantes P Cygni en abgorption est égale
a4 10000 km/sec dans le repdre fixe du quasar. Burbidge (1968, 1969) confirme
ces traits remarquables du spectre de PHL 5200 et elle suspecte une trés légére
variabilité de la composante P Cygni en absorption pour les raies de Si IV aux
environs des redshifis Za = 1,950 et Za = 1.891, En termes de fréquences X

(voir relation 6.3), ces positions correspondent & ¥ = ~0.30 et X ~ ~0.90.

Nous avons reproduit dans la figure 8.1 un spectrogramme de PHL 5200 récemment
obtenu au foyer Cassegrain du télescope de 3,6 m 4 1l'observatoire de 1'ESO (spectro-
graphe Boller & Chivens, dispersion : 171 K/mm, pose : 1 h 45 mn )., Malheureusement
le bruit important de la photocathode, apparaissant sur le spectre par un fond de
plaque trés marqué et non uniforme, ne nous a pas permis de calibrer en intensité
les profils de raies observés. Nous confirmons cependant la valeur du redshift
Ze = 1.981 et le fait que la vitesse maximale d'expansion mesurée (voir relatiom 7.122)
a partir des profils de raies de C IV et Si IV est la méme et vaut Voax o 10000
+ 200 km/sec.

3729.3A 4300.4A 5015.74
W“fzm ";‘Iﬁ’:zm Si ]Iyem f Clem !

:§ | , | : S i '
Lystang N¥gpg Sillgpg CMypg

Fig. 8.1 spectre de PHL 5200 obtenu avec le spectrographe Boller &
Chivens (dispersion : 171&/mm) attaché au foyer Cassegrain
du télescope de 3.6 m & 1'observatoire de 1'ESO (juillet, 1978).

Scargle, Caroff et Noerdlinger (1970, 1972) ont reproduit des tracés en
intensité des profils de raies de C IV, Si IV, NV et Ly o observés par Burbidge
(1968, 1969) dans le spectre de PHL 5200. La figure 8.2 illustre un de ces

tracés repré@sentant la moyenne des intensités mesurdes i partir de trois spectres
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et corrigées pour la contribution due au fond de ciel. Les tracds en intensité
des profils observés pour les raies de C IV et Si IV, normalisé&s par rapport au
continuum quasi stellaire, sont reproduits individuellement dans les figures 8.3

et 8.4 (voir le tracé en traits interrompus).

\

H) CIL 1549

Si I¥ 1397

NY 1243
Fell 1608

HI 1216

AR

Fig. 8.2 Tracé en intensité du spectre de PHL 5200 obtenu i partir
de la moyenne des intensitd@s de trois spectres observés
par Burbidge (1968, 1969). Ce tracé a &té corrigé pour
1a contribution due au fond de eciel {voir Scargle, Caroff
at Noerdlinger, 1970). Le continuum quasi stellaire y est
représenté par le tracé en traits interrompus.

B) Modéles

Dans le cadre de 1'approximation de Sobolev, Scargle, Caroff et Noerdlinger
(1970, 1972), Lucy (1971) et van Blerkom (1973) ont essayé d'interpréter quanti-
tativement les profils de raies observés dans PHL 5200 au moyen de modéles d'en—
veloppes A.E, Les hypoth&ses de base apparaissant dans ces travaux sont les
suivantes : une enveloppe, 4 symétrie sphdrique, est accélérde extérisurement
autour d'un objet central supposé pomctuel (Scargle, Caroff et Noerdlinger, 1970,
1972), et de dimensions finies (Lucy, 1971; van Blerkom, 1973). Etant donné que
les largeurs équivalentes Ewem et Ewab des composantes des raies présentes en
émission et en absorption sont pratiquement Egales, ces auteurs supposent de plus
que la probabilité £ de destructiom d'un photon par désexcitation collisionnelle
est nulle. En effet, pour que le rdle des collisions soit dominant vis—3-vis des
excitations radiatives, c'est-3i-dire que € = Biz, on peut facilement montrer que
la densité 8lectronique de l'enveloppe devrait &tre telle que n 2 10'% em”?,

supposant que l'opacité@ fictive Tyz est de 1'ordre de 1'unité, et ceci apparalt
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8videmment tr&s invraisemblable. Enfin Lucy (1971) et van Blerkom (1973) supposent
que la redistribution de la radiation spectrale se fait de fagon isotrope et cohé-
rente dans un repére Lié ay fluide alors que Scargle, Caroff et Noerdlinger (1970)
utilisent une fonction exacte pour traiter la redistribution de la radiation spec-—

trale en fréquences et directions (voir aussi Caroff, Noerdlinger et Scargle, 1972).

Bien que Scargle, Carcoff et Noerdlinger parviennent, par leurs caleuls, &
rendre compte du profil de la composante en émission observée pour C IV, il leur
est impossible de simuler la transition quasi verticale prenant place entre la
composante P Cygni en absorption et la composante en &mission (voir le tracd en
traits mixtes dams la figure 8.3). Les profils de raies calculés par Lucy (1971)
et van Blerkom (1973) diffé&rent du pr&cddent en ce sens que 1l'intensit& maximale
de la composante en &mission est environ deux fois moins &levée, Les différentes
distributions adoptées pour 1'opacité fictive Ti12 et le champ de vitesses macro-
scopiques v(r) et le fait que Scargle, Caroff et Noerdlinger ont négligé d'inclure
la dimension finie du disque quasi stellaire permettent d'expliquer ces &carts,
Luey (1971) conclut que 1l'enveloppe en expansion autour du quasar n'est probable-
ment pas sphérique et que seul un jet de matidre, exactement dirigé vers 1l'obser-
vateur, permettrait d'expliquer la transition quasi verticale observée entre les

composantes en Emission et en absorption de la raie de C IV.

Concernant le profil de raie observé pour Si IV, Scargle, Caroff et Nverdlinger
sont parvenus 3 un meilleur accord avec les résultats de leurs calculs mais la
distribution de 1'opacité fictive Ty, qu'ils adoptent semble Btre trés artificielle:
entre le disque du quasar et la froatidre de l'enveloppe A.E, cette fonction pré-
sente trois maxima et quatre minima discrets. De plus,ces auteurs ne tiennent pas
compte de la structure du doublet de résonance de Si IV alors que la sé@paration
relative des niveaux atomiques supérieurs vaut AX;3 = 0.20. Nous avons montré
(ef. chapitre 7) que dans ce cas il &tait absolument nécessaire d'inclure ce
paramétre en vue de rendre compte quantitativement de la formation d'un profil de

raie au sein d'une enveloppe en expansion rapide.

Plus récemment, Grachev et Grinin (1975) ont proposé un modéle d'enveloppe D.E
afin d'expliquer le profil de raie observé pour C IV dans le spectre de PHL 5200.
Le champ de vitesses qu'ils adoptent correspond & celui donnd par la relation 4.16
et l'accord qu'ils obtiennent entre la thdorie et les observations est cette fois
assez remarquable. Cependant, lors du caleul du degré d'excitation des atomes en
un point T de 1'enveloppe, ces auteurs supposent que la valeur de la fonction sour-
ce SIz incluse dans le terme du couplage radiatif entre atomes distants (voir rela-
tion 4, 34) est donnée par la valeur de la fonction source 8,, calculée en ce méme
point T. Ce traitement non rigoureux du transfert de la radiation spectrale a
pour effets r8sultants de surestimer {resp. sous—estimer} le degré d'excitation des

atomes prés (resp. loin) de l'objet central et ceci i son tour influence &videmment
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1a forme exacte du profil de rale calculé@. De plus Grachev et Grinin admettent dans
leur formalisme 1'hypothése restrictive qu'en tout point du milieu matdriel, 1'en—
veloppe est optiquement épaisse 4 la radiation spectrale (Ti2 >> 1). Ceci et le
fait qu'ils ne tiemnent pas compte nom plus de la structure des doublets de réso-
nance rendent leur approche quelque peu douteuse et les emp8chent d'ailleurs de
calcuier le profil de raie observé pour 31 IV. Mentionnons aussi que ces auteuts

ne donnent aucune indication relative & 1'extension maximale L oax de l'enveloppe D.E

dans laquelle est formé le profil de rale calculé& pour C IV.

Nous situant nous aussi dans le cadre de 1'approximation de Sobolev, nous pré-
sentons ci—dessous les résultats de nos applications numériques rendant compte des
profils de raies observ@s pour C IV et §i IV au sein d'une enveloppe D.E & symétrie
sphérique en calculant de fagon rigoureuse le transfert de la radiation spectrale
pour le cas d'un doublet de résonance et en supposant que la probabilité de destruc-—

tion d'un photon par désexcitation collisionnelle est nulle (cf. chapitre 7).

Y) Analyse et calcul des profils de raies de C IV et §i IV

La transition quasi verticale prenant place entre la composanta P Cygni en
absorption et la composante en émission ainst que la finale abrupte de l'aile rouge
de la composante en émission observée au point de contact avec le continuum dans
les profils de raies de C IV et 5T IV (voir figs 8.3 et 8.4, les tracés en traits
Interrompus) constituent en fait deux caractéristiques des profils de rates formés

au sein d'enveloppes D.E (cf. chapitre 6, & C.B et chapitre 7, § F.Y).

Nous avons mesurd le spectre obtenu pour PHL 5200 (voir fig., 8.1) et avons
détermind sur celui-ci les positions en vitesses (définies dans le repdre fixe du
quasar!} correspondant & la localisation ] de la composante P Cygni en absorption
la plus décalée vers les courtes longueurs d onde, celle v, de la finale abrupte
de 1'aile rouge de la composante en gmission au point de contact avec 1e continuum
et enfin celle v caractdrisant la transition quasi verticale premant place entre
la composante P Cygni en absorption et la composante en 8mission. Ces vitesses
mesurdes relativement par rapport au maximum observé pour la composante centrale
en Zmission, c'est-d-dire telle que Vem = 0, sont indiquées dans la table 8.1 pour

les profils de raies de C IV et Si IV,

La séparation relative des niveaux atomiques supérieurs des doublets de réso-
nance de C IV et S8i IV valant respectivement Avys = 498 km/sec et Avpz = 1939 km/sec,
on déduit facilement au moyen de 1a relation 7.122 la vitesse maximale Voax = VO
d'expansion de 1'enveloppe (voir table 8.1). Il est remarquable de constater que
le couple de valeurs des vitesses (Vo, vc) mesurées @ partir du profil observé pour
"¢ IV est identique, aux erreurs de mesure prés, d celui déterminéd indépendament

pour St IV, Dans l'hypothése que les profils de raies observés sont formés au
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Fig. 8.3 Comparaison des profils de Fig. 8.4 Comparaison des profils de
rajes calculd (trait continu) et ob- raies calculd (trait comtinu) et ob~
servé (tracé en traits interrompus) servé (tracé en traits interrompus)
pour le doublet de résomance de C IV pour le doublet de r&sonance de Si IV
dans PHL 53200 (voir texte), Le tracé dans PHL 5200 (voir texte).

en traits mixtes représente une portion
du profil calculé par Scargle, Caroff
et Noerdllnger (1970, 1972) au moyen
d'un modéle d' enveloppe A.E.

sein d'une enveloppe D.E, les vitesses Vo et v, {voir relatioms 4.10, 4.16 et 6.66—
6.68) sont effectivement indépendantes de 1! exten31on maximale L du milieu
matériel et,par consdquent,aussi du profil de raie considéra. Cette constatation
supporte donc le mod&le d'enveloppe D.E utilisé ici. S§i ont suppose gu contraire
que les profils de raies sont formés au sein d'une enveloppe A.E, les vitesses
Voax Gt v, (voir relations 4.10 et 6.60) sont étroitement liSes 3 1'extension
maximale Lmax du miliey mat&riel et on s'attend donc 3 ce que les vitesses Voax
et v, diff&rent pour les profils de raies de C IV et Si IV. En effet, l'abondance
du carbone &tant en général d'un ordre de magnitude supdrieure I celle du silicium
et le fait que les processus physiques d'ionisation conduisant 3 la formation des
ions ¢3* et 813 sont différents, on aura en génédral LC IV # Lgéxxv. Aingi par
exemple, si LC v le IV, on devrait observer vgaiv > VS;xIV et vg v . vii iv,
Au moyen de la relation 6.3 nous pouvons calibrer 1'échelle des vitesses
observées v(r) en 1'échelle des fréquences XE{-I - AXps, 1]. Ainsi, les valeurs

des fréquences Xc = vc/vu et Xt = Vt/VQ correspondant respectivement i l'occultation
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Tabie 8.1

Vitesses v;, v, et v détermindes & partir
des profils de raies de C IV et g8i IV obser-
vés dans le spectre de PHL 5200. Les quan-—
tités vo, X, et X découlent immédiatement
des premidres données {volr texte).

C IV
v, = =10500 km/sec * 200 km/sec
v, = 6250
v, = ~500

vo = 10000 km/sec * 200 km/sec

Xc = 0,625 + 0.020
Xt = =(),050
Si 1V

v, = ~12000 km/sec % 200 km/sec
v = 6250

c
v = =1750

t

o = [ ——

v = 10000 km/sec * 200 km/sec

X = 0.625 + 0.020

¥ = -0,175

totale de la "surface d'égale fréquence X = Xc“ par le disque quasi stellaire et
3 1la localisation de la transition quasi verticale observée entre la composante
P Cygni en absorption et la composante en émission dans les profils de raies de

C IV et Si IV sont indiquées dans la table 8.1,

Nous servant des relations 6.66-6.68 pour la valeur de la fréquence X = 0.625
nous remarquons que le champ de vitesses d adopter pour rendre compte des observa-
tions est celut domné par la relation 4.16 qui déerit le mouvement d'un atome
déoéléré dans le champ gravifique du quasar. FEtant donné que pour les valeurs
du paramdtre de décalération G + ® et § = 23 (voir relation 4.31) on a respec-
tivement Xc = (3.620 et Xc = 0.630 (voir relations 6.67-6.68) et que la rela-

tion 6.70 admet ume solution positive pour Lmax si et seulement si la condition
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c>-1- -1 (8.5)

est vérifi&e, on trouve facilement 3 partir des résultats indiqués dans 1z table 8.1
qu'une solution acceptable doit &tre telle que G > 399. Il faut done (voir rela-
tion 4.31) que la vitesse asymptotique v, 9oit inférieure 3 5% de la vitesse d'éjec~

tion Vi

8i on adopte la valeur G = 399, on trouve au moyen de la relatiom 6.70 que
l'extension maximale L de l'enveloppe D.E dans laquelle on suppose que gse forme
le profil observé pour C IV est de l'ordre de LC IV3>400 pour X é[ 0.03, —0.07] et
LS1 IVéFZS 46] supposant que Xé;[ 0.155, -0, 195]

Vu le fait que la composante P Cygni en absorption observée dans le profil
de raie de C IV est presque totalement saturée dans 1'intervalle de fréquences
X&E-X - AXy3, X j ceci implique nécessairement que l'enveloppe D.E est optique-
ment &paisse 3 la radiation spectrale (T;, > 1, Trs > 1) dans 1'intervalle spatial
Lq:l L x]' Concernant le profil de raie observé pour Si IV, on &tablit de méme
que T12 > 1 au voisinage de X = Xt’ correspondant i L = Lmax’ nmais que dans le
proche voisinage du quasar on doit avoir Tz < 1 en vue de rendre compte de la
non saturation du profil observé pour la composante P Cygni en absorption. Ces
constatations nous aménent & adopter la relation 7.19 en vue de décrire les dis-
tributions des opacités fictives T, et Ti3 caractérisant le profil de raie observé

pour C IV,avec bien siir T%z > 1 et T%a > 1.

Etant donnéd que les opacités fictives radiales le = Ty2 (L, 8 = Q) et
T13 = T13 (L, & = 0) dé&duites i partir de la relation 7,19 sont telles que
T;g = T%z gt T13 = T%s en tout point du milieu mat&riel, nous devons admettre
que l'&quation de continuitd 4.6 ne suffit pas 3 décrire la distribution des
densités ni, nz, n3 caractérisant les populations des niveaux atomiques 1, 2, 3

de 1'ion 813+.

Suivant.Castor et Lamers (197%), nous supposons donc que la distribution de
la densité nl(r) d'un atome i ~ 1 fois ionisé est fixée par une équation
d'ionisation. Si la balance d'ionisation est principalement déterminde par les
photoionisations d'un atome i - 1 fois ionisé et par les recombinaisons des
atomes i fois ionisés avec les €lectrons, le rapport des populations de deux &tats

d'ionisation successifs est donné par

L ., ' (8.6)
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ol n représente la densit@ &lectronique et J 1'intensité moyenne du continuum
d'ionisation. Si ce continuum n'est pas optiquement Epais, l'intensité@ moyenne J
varie avec la distance L proportionmellement au facteur de dilution géométrique
W= 1/(4L%) (voir relation 3.31). La densité dlectronique n, au sein d'un milieu
matériel ionisd & symétrie sphérique variant comme 1/ (v(2)L?*) (voir relation 4.6),

on frouve que
B o
n v(r) (8.7)

ie rapport de deux &tats d'iomisation successifs est proportionmel i la vitesse v(r).

$i k représente 1'état dominant d'ionisation d'un atome tel que nk,’(n1 +a% o+ )
est 3 peu prés constant dans 1'enveloppe, la distribution de la densité n’ d'un
atome i — 1 fois ionisé est fixée par
al = (n'+n?+ ) nk2 ol < 1 -2 v(r)i"k-l (8.8)
Y atente...) nk ' -

Adoptant le champ de vitesses 4,16 et temant compte des relatioms 3.3, 3.126,
4.31, 4.42, 4.49, 7.4 et 8.8, on obtient pour les distributions des opacités fic-

tives Ty1z et Ti3

la
s - L L _ 1T !1_2. 1_1'_3_
Tiz = Tyzv(r) F(L,86)(1 gz;:)/(l+nl+n1) ,
" (8.9)
et t1y = Trav(z F(L,8) (1-B188) /(148283
331'11 n;
u
svee  a =ik , (8.10)

et ofi la fonction indicatrice F(L, 8) est celle explicit@e en 4.49.

Si on représente par T,» l'opacité fictive totale pour la transition de réso-
e
nance 1 3 2
Vo
r
Ti2 = Tiedv (8.11)

v{Lqax) -
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on trouve facilement au moyen de 6.27 que cette derniZre relation peut €tre expli-

citée sous la forme

2

HES
Tiz = = f£12h1N {8.12)
Cnax
ou N = n (r)dy (8.13)
*
R

représente la densité de coloune des ions peuplant le niveau fondamental, De méme,
substituant dans la relation 8.1l 1'expression de 1'opacité fictive radiale

ng = T12(L, 8 = 0) par celle donn&e en 8.9 et supposant que ny >> nz, n; >> ni,

on trouve une seconde relation pour 1'opacitd fictive totale Ti2 qui cowbinée 3 8,12
pernet de définir la quantitd T%Z en termes de grandeurs physiques. On obtient

aisément la relation

le? - _
T%z = (a+1)E§--f12A12N(v%+l—v(Lmax)a+l) 1 , sia# -1 ,
(8.14)
% Ile? -1 .
et Tr2 = EE“flegzN-ln(vo/v(Lmax)) , si o= -1 ,

La force d'oscillateur f,3; pour les doublets de résonance de C IV et Si IV valant

le double de la force d'oscillateur f12, on a la relation évidente

L
T3 = 2'1'%2 . (8.15)

Finalement, nous avons déterminé par le calcul (cf. chapitre 7) les ensembles
des valeurs des paramétres physiques et géométriques a, T%z, T%a = ZT%Z, G et L max

pour lesquels 1'accord entre les profils de raies calculds et ceux observés pour
C IV (AX23 = 0,05) et Si IV (AXs3 = 0.20) est optimal, WNous trouvons ainsi (voir
fig. 8.3, le tracd countinu) que le profil de raie calculd pour C IV est optimal
pour l'ensemble des valeuyrs des paramétres o = 0, sz = 10 (ou encore T%z > 1),

% . . ;
Tla = 20, G = 399 et L = 400 et de méme (voir fig. 8.4, le tracé continu) que

= -1.272200505, rfz = 4 8290702 10'%, 1,5 = ZT%Z, G =399 et L _ = 40 représentent

au mieux le profil de raie observa pour Si IV,
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§) Discussion_des_résultats

Aux erreurs de mesure pré&s, imposées par la résolution spectrale (373 R/mm)
des spectres analysés pour le quasar PHL 5200 (Burbidge 1968, 1969),et, qui en
rermes de fréquences correspondent & une résolution de 1'ordre de &% = 0.05,
nous pouvons affirmer que l'accord obtenu entre les résultats de nos applications

numériques (AX = 0.01) et ceux des observations est excellent (voir figs 8.3 et 8.4).

Nous rappeloms que pour le profil de raie de C IV, illus;ré dans la figure 8.3,
1'enveloppe D.E est optiquement épaisse a la radiation spectrale {t1, > 1, 115 > 1)
en tout point du milieu matériel et que,par conséquent ,il n'est pas possible de
déduire la distribution de 1'opacité fictive Ti2 ni le taux de perte de masse du
quasar 3 partir de l'analyse des observations correspondantes (cf. chapitre 7, § F.Y).
Etant donné que la condition 7.121 n'est pas vérifide pour les valeurs des para~
mdtres ayant servi au calcul du profil de C IV (AXp3 = 0.05 et X¢g = 0.06) on n'ob-
serve pas la présence de deux composantes en gmission distinctes mais seulement
la présence d'une importante composante en &mission et d'une seconde, pratiquement
négligeable, centrée autour de la fréquence X = Xt - AX,3/2 (cf. chapitre 7, § F.Y),
c'est~i-dire X = -0.075 (voir fig. 8.3). La largeur AX = 0.03 de cette dernidre
Ztant inférieure 3 la résolution spectrale des observatioms, .il est normal qu'elle
ne soit pas détectée dans le tracé original. Enfin, remarquons que si l'om aug-
mentait davantage l'extension maximale de 1'enveloppe, ceci ne modifierait em rien
1'aspect général du profil de raie de C IV calculé pour Lmax = 400, excepté dans
1l'intervalle de fréquences XEE-Xt(Lmax) ’Xt(Lmax)j (cf. chapitre 6 §,C.B) od 1'in-
tensité maximale de la premiBre composante en &missiom apparaltrait légérement

plus &levée.

Concernant le profil de raie calculé pour Si IV, on constate aussi que l'accord
avec les observations est trés bon. En accord avec nos prédictions &tablies au
chapitre 7 (voir condition 7.121, AXp3 = 0.20 et %5 = 0.14) nous observons dans le
profil de raie calculé la présence de deux composantes em émission distinctes, la
premiére, la plus importante, &tant pratiquement centrée autour de X = 0 et la
seconde, nettement plus petite centrée autour de X = -0,30. Alors que le tracé
du profil de raie ob;ervé pour Si IV, illustré dans la figure 8.4, 2 gté légdrement
£i1tré (voir Scargle, Caroff et Noerdlinger, 1972) et ne montre pas la présence de
cette seconde composante en émission, le profil original, illustrd dans la figure 8.2
(voir Scargle, Caroff et Noerdlinger, 1970) révéle la trace d'une seconde compo—
sante en émission exactement centrde autour de X = -0.30. Bien que les largeurs
Equivalentes calculée et observée pour cette dernidre différent quelque peu entre
elles, nous jugeons néanmoins que 1'accord est tout & fait satisfaisant aux erreurs

de mesure pré&s (résolution spectrale, bruit, calibration).
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Pour les valeurs des paramdtres o = -1.272200502, T%z = 4.8290702.10°,

vg = 107 cm/sec et Lmax = 40 ayant servi au calcul du profil de raie de 81 IV
(£12 = 0.262, A;; = 1402,77 10™°8 cm), illustré dams la figure 8.4, on déduit faci-

1em§nt 4 partir de la relation 8.14 la valeur de la densité de colonne des ious Si3+,
3
N = 4,076.10'S cn”?,

Nous servant de la relation 8.9, on trouve que la valeur de l'opacité fictive
radiale sz évaluée 4 la surface du quasar vaut sz(L = 1} = 0,17 et rappelant la
définition 6,29, il devient possible d'estimer un taux de perte de masse si on
adopte certaines valeurs plausibles pour le rayon R* du quasar et l'abondance en

e . 3+
masse ngl des ions Si° .

=

Avant de procéder 3 une telle &valuation, il est intéressant d'Bcrire 1'équa~
tion de mouvement d'un atome initialement Eject@ avec une vitesse vy, dé&céléra
ensuite dans le champ gravifique du quasar, et tel que v(r) + v_ lorsque L + o,
Ceci va nous permettre d'&tablir la relation existant entre la masse M du quasar
et son rayon R* ainsi que d'estimer le temps t requis par un atome pour franchir

une distance r fixée. L'dquation de mouvement est &videmment domnde par

3+
$i°F dv _ :Egi_fﬁ;ﬁﬂ s (8.16)
Pat t T
gid+ ) : . 3+ .
ol T représente la masse atomique de 1'ion Si~ et Gg la constante de gravita=-

tion. Etant donné qu'un atome, animé d'ume vitesse v(r), parcourt une distance

infinit&simale dr entre les points r et r + dr en un intervalle de temps

dr
v{r) °?

it = (8.17)

l'intégration de 8.16 entre deux points r; et rz, ot les vitesses macroscopiques

valent respectivement v, et va, conduit au résultat

vi-vi = 2M'Gg(%:~ f;) ) (8.18)

Pour les couples de valeurs {ry = R*, ry; = ®) et (v = vy, vz = v,), la relation
liant la masse M du quasar 3 son rayon R* découle immédiatement de 8.18
(v} - vHHr*

= B - e, -
H 7Gg (8.19)
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$i on considare le couple de valeurs (ry = r, ¥z = ®) associé & celui (vy = v(r),
vy = v_), on retrouve évidemment A partir de 8,18 et 8.19 la distribution de vitesses
4.16 que nous avons adopt&e pour déerire le mouvement d'un atome dans le champ

gravifique du quasar.

. . . * -
Intégrant l'équation 8.17 entre ri = R® et vs = r, correspondant 3 £ty = 0 et
te = t, on trouve aisément que le temps t requis par un atome pour parcourir une

. %
distance L = r/R" vaut

J1+& 14G ( 1+% ~1) (/146 +1)

GR* L 1
(S - +=1n(
o %- ¢ 2 ( 1+%~+l)(/€;c -1)

Yo (8.20)

$i on adopte la valeur R* = Spc considérée par Lucy (1971), on trouve i partir
de 8.19 que M = 5,796+101° M@+ Supposant que les légéres variations spectrales
détectées par Burbidge (1968, 1969) dans 1'absorption P Cygni de Si IV autour de
la fréquence X = =0.9 sont effectivement dues i une variation des conditioms phy-
siques (Si12, T12, etc.) Gvaludes 3 une distance L = L(X) (cf. relation 6.4) telle

que pour le champ de vitesses 4,16

_ G
L(X) = EierFZTT—E ’ (8.21)

on trouve que L{X =-0.9) = 1.24 et par conséquent, au moyen de 8.20, que le temps
requis par un iom Si3+ pour franchir cette distance est de 1'ordre de 121 années.
Dans ces mémes conditions, le temps requis pour parcourir une distance L = 400

permettant ainsi d'expliquer 1'existence d'une enveloppe D.E d'ions C3+ ayant une

extension maximale Lmax = 400 est de l'ordre de 2.085 10°% années.

Etant domnéd que Burbidge (1968, 1969) a détectd des variatioms spectrales
dans la composante P Cygni en absorption de Si IV en l'espace approximatif d'une
année, on est amenéd 3 considérer la valeur Bt_f-gzgé_EE telle que le temps requis
par un ion Si3+ pour franchir la distance L = L{X = =0.9)} soit aussi de l'ordre
d'une aunée. Pour parcourir une distance Lmax = 400 le temps requis vaut alors
t = 2.085+10% années et la masse du quasar M = 5,796+10° Mg . Remarquons immédia-
tement que les légdres variations spectrales détectdes en X = -0.30 et correspondant
exactement i la localisation de la seconde composante en émission dans le profil

calculé pour Si IV (voir £ig. 8.4) peuvent 8tre aussi interprétées en termes de

légdres variations des conditionms physiques (S12, S13, Tiz, T13, etc.) ayant lieu
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d la base des surfaces d'égales fréquences X = -0.30 et Y =-0.10 (voir figs 7.73
et 7.76) et que par conséquent les temps caractdristiques de ces variations sont

essentiellement du méme ordre de grandeur que ceux déterminds ci-dessus.

Des arguments basés sur 1'hydrodynamique d'enveloppes &jectdes & la surface
de quasars par pression de radiation ont permis d'établir des valeurs pour la masse
critique Mc au~deld de laquelle la force de gravitation exercée par le quasar devient
dominante par rapport aux forces radiatives. Ainsi Mushotzky, Solomon et Strittmatter
{1972), Tarter et McKee (1973) et plus récemment Burbidge et Perry (1976) donment
respectivement Mc = 10t9-101! MO'MC = 10't-10'2 MG) et Mc % 5107=2 «10° MO

que les quasars sont 4 leurs distances cosmologiques. Il est remarquable de

supposant

constater que les masses M dé&duites ci-avant pour PHL 5200 se situent dans 1'inter-
valle de ces masses critiques MC et que cette constatation supporte fid&lement

l'existence d'une enveloppe D.E autour de PHL 5200.

Au moyen des relations 4.42 et 6.27 on peut facilement &crire 1'expression de

Ces gd s . r . = .
1'opacité fictive radiale T,, €valuée 3 la surface du quasar sous la forme

§id+ *
r Me? 2n voR
= PR U S0 VO
Tr2(L=1) me  Liz2hi2 GvZ s (8.22)
. sidt . . . . . .3+
ol n représente la densité numérique par unité de volume des ions Si° & 1a

B
surface du quasar. Rappelant la dé&finition 6.29 pour le taux de perte de masse et

nous servant des relations 8,19 et 8.22, on trouve que le taux relatif de perte de

masse du quasar pendant un intervalle de temps dt est donné par

s34
dM _ 4NGgti, (L=L)m L 4t

nel Sl'.’{:l-_ ]
me L1212 NoX

(8.23)

e
- . cas s 11 . .
Ou Ny repré@sente l'abondance en masse du silicium et X la fraction des atomes Si

ionisés sous forme de Si3+. Adoptant la valeur d'abondance cosmique ng = 6.85-107"

(Allen, 1973) et vu que Si3+ ne regﬁfsente pas l'état dominant d'ionisation (o # 0)

Si

il est raisonnable de supposer X < 0.10, on trouve pour la valeur Tf2(1.=l) =0,17

que

_dn
M

» 3.188-.107°% , (8.24)
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en 1l'espace de 10°® années, avec l'hypothdse que le taux de perte de masse du quasar
n'a pas varié de fagon appréciable au cours du temps. En conclusion, nous voyons
done que la fraction de masse éjectée par le quasar en un lapse de temps de 1'ordre
de 10% années apparait importante et que ceci pourrait gvidenment affecter 1'évo-
lution du quasar sur des intervalles de temps légérement plus grands. A partir de
ce résultat et adoptant les valeurs déterminées ¢i—avant pour la masse M du quasar,

on déduit facilement les taux de perte de masse

~i% 2 1.8 Mg/an pour R*=59c ,
(8.25)
dM % _
et ~ic ? 0.018 Mp/an pour R =0.,05pc .

# . . s s
Il est quelque peu surprenant de Ctrouver que pour R” = 5pc la limite inférieure du
taux de perte de masse déduit ici est &quivalent a calui déterminé par Lucy (1971},

-dM/dt = 2 Mg/an, 3 partir d'un tout autre modile {enveloppe A.E ).
L3+
A partir de 8.22, on peut aussi estimer la densité nil des ions Sis+ évaluée

i la surface du quasar. On obtient

3+ (8.26)

n§ * 5.681:10"%¢cn™? pour R*=5pe ,
5 - 3 -3 ES .
0 « 5.681+10""cm pouvr R =0.05pec .

et n

Etant donné que la densité &lectronique n; gvalude en L = 1 peut 8tre au plus de

. s s s gz . . .3+
quelques ordres de magnitude supérieure aux densitds détermindes pour Si~ , la
distribution de la densité &lectronique au sein de 1'enveloppe D.E est certainement

telle que n_ < 10'% om™?

en tout point du milieu mat&riel. Par conséquent, il
&tait tout 3 fait 1égitime de supposer que la probabilité de destruction € d'un
photon par désexcitation collisionnelle &tait négligeable lors du calcul des profils

de raies de C IV et Si IV (cf. paragraphe A.B).

Mentionnons enfin que pour les valeurs des paramétres o = -l et T%z = 2.423+10°
le profil de raie calculé pour Si IV différe assez peu de celui illustré dans la
figure 8.4 mais que les &carts par rapport aux observations sont néammoins légére-
ment plus &levés. Si donc le continuum de la radiation ionisante est effectivement
responsable de l'ionisation de Si en S{3+, ceci impliquerait (cf. paragraphe A.Y)
que 1l'ion Si2+ représente l'état dominant d'ionisation du silicium. Malheureusement
la raie de résonance de Si IIT A 1206.51 est exactement localisZe dans la composante
en émission de la raie Lya A 1215.67 (cf. Burbidge, 1969) et les observations

spectroscopiques de PHL 5200 ne permettent donc pas de vérifier cette hypothése.
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£) Conclusions

Par le caloul rigoureur du transfert de la radiation spectrale au sein d'une
enveloppe D.E pour le cas d'un doublet de résonance (ef. chapitre 7), nous avons
montré dans ce paragrophe que les profils de type P Cygni observés pour les raies
de C IV et 3% IV dans le spectre du quasar PHL 5200 (Z = 1.981) powvatent &tre
simplement interprétés en termes d'un modéle d' enveloppe déeélérée dans le champ
gravifique du quasar. La vitesse d' &jection initiale vy = 10000 km/sec apparait
8tre supérieure de 0.1%7 3 la vitesse d'échappement Vi © VZGgM/R® au champ de

gravitation quasi stellaire.

Si on tient compte de ce que le mod&le doit rendre compte des légéres varia-
tions spectrales observées dans la composante P Cygni en absorption du doublet de
résonance de Si IV (Burbidge 1968, 1969) et de ce que la masse M du quasar doit
8tre dans l'intervalle des masses critiques M = 5407~ 2°109-M(3(Burbidge et
Perry, 1976) permettant d' expliquer 1' exlstence de cette enveloppe D.E, on est
amené 3 adopter pour le rayon du quasar la valeur R* = 0,05 pc et,par conséquent,

une masse correspondante égale A M = 5.8 108 M@-

A partir des résultats de nos applications numériques, il découle alors que
le profil de raie observé pour le doublet de ré&sonance de C IV est formé au sein
d'une enveloppe D.E, optiquement &paisse 3 la radiarion spectrale, et dont 1l'ex~—
tension maximale vaut rgiz ® 20 pc, Pour le doublet de r&sonance de $i IV on

trouve de méme que rS;xIV * 2pc mais que le milieu matériel n'est pas, strictement

parlant, optiquement &pais 3 1a radiztion spectrale. Ceci nous a permis de déduire
que la fraction de la masse M du quasar &jectée en l'espace d'un million d'anndes
€tait appréciable (-dM/M > 3+10-%) at pourrait affecter, sur des intervalles de
temps legerement plus longs, 1'é&volution du quasar méme. Nous avons emnsuite &tabli

que le taux de perte de masse du quasar Etait de 1l'ordre de =dM/dt 2 0.02 M&/an,

, 3+ - . - . . .
Alors que 1'ion C represente trés probablement 1'&tat dominant d'ionisation

3

+ . .
du carbone, il n'en est pas de méme pour l'ion Si (o ¥ -1) et ceci peut expliquer

C . 10r 81 IV. Noug avons trouvé que la densité de colonne de 1' ion
max max gi3+ )

. 3+ .
313 valait approximativement N = 4+10'5 om

le fait que r
et que la densité de Si3+ &valuge

L3
d la surface du quasar &tait de 1'ordre de n§1 x 641077 em™?,

L'origine.de 1'éjection initiale de matiére hors du quasar reste &videmment
mystérieuse mais peut-&tre, par analogie aux é&toiles (cf. Nugis, Kolka et Luud,
1978), les quasars trds massifs M = 5,8.10° Mz} sont-ils eux aussi vibrationnel-

lement instables?

Il serait vain de vouloir interpréter le profil de raie observé pour le doublet
de résonance de N V (voir figs 8.1 et 8.2) car non seulement la mauvaise transmis—

sion de 1'atmosphdre terrestre dans 1'ultraviolet empdche l'enregistrement d'un




265

bon signal mais aussi la proximité des raies Lya A 1215.67 et, vraisemblablement

3i III : 1206.51 contamine le profil P Cygni de N V.

Nous avons appris récemment (Woltjer, 1979) que pour le quasar PHL 5200,
Stockman et Angel (1978) avaient dé&tect& une polarlsatlon lindaire P = 4.12 % 0.87
de 1la radiation dans 1'intervalle spectral AX 3200~ -8600 A Si l'enveloppe D.E
en expansion autour de PHL 5200 s'écarte quelque peu d'une symétrie sphérique,

il se peut que la diffusion des photons de résomance dans les raies de C IV, Si IV,
NV et Lyo soit 3 l'origine de la polarisation observée. Cependant, il se pourrait
aussi que le continuum quasi stellaire soit lui-méme intrinséquement polarisé&.
Seules des mesures de spectropolarimétrie & résolution moyenune de PHL 5200 per-—

mettraient de distinguer entre ces origines possibles.

Enfin, remarquons que vu la distance cosmologique de PHL 5200 il apparalt
impossible de pouvoir détecter 1'étendue spatiale de l'enveloppe (r aiv = 20 pc)
au moyen de filtres interférentiels,méme si la résolution angulaire &tait de 1'ordre

de 0.01 arsec.

B. RS 23

o) Observations

Le spectre de l'objet quasi stellaire RS 23 (PKS 1334+285, BO 14, voir Richter
et Sahakjan, 1965; @ = 18.8 ™ révale des profils de raies pour les doublets de
résonance de C IV, N V et la raie Lyo assez semblables 3 ceux observés dams le
spectre de PHL 5200 (voir paragraphe A). D'aprds Burbidge (1970): "This radio-
quiet QSO has rather broad, stromg absorptions, adjacent to and om the short-
wavelength side of the emissioms, 1{ke those seen in PHL 5200 = 4C - 5.93, and

like absorptions produced in an expanding nova or supernova shell™,

le redshift de RS 23 mesurd i partir de la position des railes en émission
vaut Ze = 1.908 (Burbidge, 1970). Nous avons reproduit dans la figure 8.5 (voir
le tracé enm traits interrompus) le profil de raie observé pour le doublet de réso-
nance de C IV. Celui-ci est calibrd en intensité et normalisd au continuum quasi
stellaire (Scargle, Caroff et Noerdlinger, 1970). La large et intense composante
en émission s'étend approximativement dans 1'intervalle 249[1.88-1.953 avec umn
maximum en zZ, = 1.908, L'absorption de type P Cygni est elle comprise dans 1'in-
tervalle ZtE[l 85-1.88]. Les profils de raies observés pour N V et Lyt ressemblent

beaucoup & celui illustr& pour C IV, mais Si IV semble &tre abseat (Burbidge, 1970).

La continuité observée entre les redshifts Za et Ze suggdre fortement que les
profils de raies observés dans le spectre de RS 23 sont formés au sein d'une enve-
loppe en expansion rapide autour du quasax (cf. Burbidge et Burbidge, 1969;
Burbidge, 1970; Scargle, Caroff et Noerdlinger, 1970, 1972; Strittmatter et
Williams, 1976; Boksenberg, 1977).
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8) Analyse et calcul du profil de_raie de C IV
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Fig. 8.5 Comparaison des profils de raies calculd (trait
-continu) et observé (tracé en traits interrompus,
voir Scargle, Caroff et Hoerdlinger, 1970) pour
le doublet de résonance de € IV dans RS 23
(voir texte).

A partir du tracé original dans la figure 8.5 on peut déterminer les positious
en vitesses (définies dans le repére du quasar!) correspondant 4 la localisation
de la composante P Cygni en absorption la plus décalée vers les courtes longueurs
d'onde v, = =7150 = 300 km/sec ainsi que celle caractérisant la finale abrupte de
1'aile rouge de la composante en Emission au point de contact avec le continuum
v, o= 4200 * 300 km/sec. Nous rappelons que ces vitesses sont mesurées par rapport
d celle v, = 0 du maximum observé pour la composante c¢entrale en émission. La
séparation relative des niveaux atomiques supérieurs du doublet de résonance de
C IV valant dvyy = 498 km/sec, on déduit au moyen de la relation 7.122 la vitesse
maximale vq = 6650 * 300 km/sec d'expansion de 1l'enveloppe. Il est alors remar-—
quable de constater que le rapport Uc/Uo qui définit la valeur de la fréquence
Xc = 0,63 £ 0,05 (voir relations 6.66-6.68) est en parfait aceord avee l'hypothése
que le profil de raie observé pour C IV est formé au sein d'une enveloppe décélérde

dans le champ gravifique du quasar.

Le fait que la largeur &quivalente Ewem de la composante en Zmission est
environ quatre fois plus &levée que la largeur &quivalente Ewab de la composante
P Cygni en absorption implique nécessairement l'existence d'une source additionmelle
de photons cré&&s au sein du milieu matériel. Supposant que la probabilité de des-
truction d'un photon par désexcitation collisionnelle est totale (e = 1) en tout
point de l'enveloppe D.E, nous avons calculé au moyen du modéle de transfert

radiatif développé au chapitre précédent un profil de raie permettant de rendre
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compte des observations. Le profil de raie correspondant est illustré dans la
figure 8.5 par le tracé continu et les valeurs des paramétres physiques et g&omé-

.

. . . £
triques ayant servi i son calcul sont respectivement AXp3 = 0.075, € = 1, T, = 3,
2

T, =6, a =0, B, Vi, (Te) = 0.053 I, £ =0.5et L = 8. WNous rappelons cependant
(ef. chapitre 8, § E) que st le rble des collzslons est tmportant, il est impossible
d'inférer univoquement les valeurs des paramétres physiques caractérisant le profil
de raie observé, Par conséquent, nous ne prétendons pas que 1'ensemble des valeuts
des paramétres douné ci-dessus caractérise les conditions physiques existant au sein
de l'enveloppe D.E entourant le quasar RS 23 mais seulement qu'il est possible au
moyen d'un modéle d'enveloppe D.E de rendre compte des observations. Nous sommes
d'ailleurs parvenus pour d'autres ensembles de valeurs des paramdtres physiques

et géométriques, différents du premier, 3 un accord satisfaisant avec le profil

de raie observé pour le doublet de r&sonance de C IV et nous pouvons seulement
affirmer que la présence de la composante P Cygni en absorption assez profonde,
observée su voisinage de la fréquence X = -Kc’ ne peut &tre obtenue par le calcul

qu'en supposant que l'emveloppe D.E est optiquement &paisse 4 la radiatiom spectrale

(T12 > 1, Ti3 > 1) au voisinage de la surface du quasar.

¥) Conclusions

Comme pour L'objet PHL 5200 (voir pavagraphe A), nous avons montré dans ce
second paragraphe que le profil de type P Cygni observé pour le doublet de résonance
de C IV dans le spectre du quasar RS 23 pouvait &ftre simplement interprété en
teymes d'un modéle d'emveloppe décélérde dans le champ de gravitation du gquasar.
Etant donné que la surface d'égale fréquence XC = (0,63 * 0,05 apparait totalement
occultde par le disque quasi stellaire, nous pouvons affirmer que la vitesse
d'éjection initiale vq = 6650 % 300 km/sec est &gale, aux erreurs de mesure prés,

3 la vitesse d'échappement Veop 24 champ gravifique.

La largeur dquivalente EWem de la composante en émission valant environ quatre
fois celle Ewab de la composante P Cygni en absorption, la diffusion pure des photons
de résonance ne permet pas de rendre compte des observations. Supposant que le
rdle des collisions est importanﬁ (¢ = 1) au sein du milieu mat&riel, nous avons
vu qu'il &tait possible de simuler le profil de raie observé pour C IV au moyen
du modale de transfert radiatif développé au chapitre 7. Il ?'est cependant pas
possible d'inférer univoquement les valeurs des paramétres caractérisant les con-
ditions physiques de 1'enveloppe (cf. chapitre 6, § E). On peut seulement affirmer
que dans le voisinage proche du quasar, 1'enveloppe D.E est optiquement épaisse &

la radiation spectrale.

"

Rappelons enfin que les profils de raies observés pour N V et Lyo (voir

Burbidge, 1970) ressemblent &troitement & celui observé pour C IV,
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C. PKS 1246-057

Le quasar PKS 1246~057 (m, = 16.8 ™, Z, = 2.212) a &t& récemment ddcouvert
par Osmer et Smith (1977) lors d'un survey d'cbjets i raies d'émission au moyen
d'un prisme objectif sp&cial attaché au tElescope de Schmidt i 1'observatoire

de Cerro Tololo (Chili).

D'aprds Osmer et Smith: "The broad absorption features, which appear at wave~
lengths 1471, 1327, 1176, and 1150 3 in the rest frame of the emission lineg, are
reminiscent of the ones in PHL 5200, although they are not as closely associated
with the emission lines. The first two can be identified with C IV ) 1549 and
§i IV A 1397 at a redshift Z = 2.05. The latter two are not well defimed because
they fall near the UV cutoff of the SIT tube, but the one at 1150 A is approxima-
tely consistent with Lya at Z = 2.05. This absorption~line system has a velocity
of about 15000 km/sec with respect to the emission-line system, and the line widths
of roughly 5000 km/sec cozrespond to one-third of the velocity difference. It is
reasonable to associate the system with material ejected from the quasar when we
consider that the velocity difference is within the range of obgerved emission-—

line widths in quasars",

-

Boksenberg, Carswell, Smith et Whelan (1978) ont confirmé ces résultats 3
Q
partir de spectres obtenus 3 haute dispersion (34 A/mm) et caractérisés par un

grand rapport signal sur bruit. WNous avons illustri dans la figure 8.6 la région
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Fig. 8.6 Tracé en intensité du spectre de PKS 1246-057 obtenu avec le spectrogra-—
phe Boller & Chivens (dispersion: 171 A/mm, systdme IDS) attachd au foyer Cassegrain
du télescope de 3.6 m & 1'observatoire de 1'ESO (février 1979). L'échelle des in-
tensités est arbitraire.
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spectrale recouvrant les rales de résonance de C IV et Si IV observées dans

PKS 1246-057. Le spectre correspondant a &t& obtenu avec le spectrographe Boller
& Chivens (systéme IDS) attach& au foyer Cassegrain du télescope de 3.6 m & 1'ob-
servatoire de 1'ESO. Le profil illustré dans cette figure a gté corrigé pour la
contribution due au fond de ciel mais la courbe de réponse instrumentale n'a pas
été prise en ligne de compte. Nous confirmons la valeur du redshift Ze = 2.212
et il ressort de nos mesures que le redshift zZ, associg& & la composante P Cygni
la plus décalée vers les courtes longueuts d'onde est tel que Za < 2,0, ce gqui
correspond i une vitesse maximale d'expansion de 1'enveloppe Voax 7 19000 km/sec

dans le repére fixe du quasar,

En accord avec Osmer et Smith (1977) et Boksenberg, Carswell, Smith et Whelan
(1978), la composante P Cygni en absorption observée pour les doublets de résonance
de C IV et Si IV apparalt complétement détachZe des composantes des raies en émis-
sion qui leur sont associfes (voir fig. 8.6). De plus, la fréquence Xc caracté-
risant la finale abrupte de 1'aile rouge de la composante en &mission au point de
contact avec le continuum vaut approximativement X = 0.25 et il est difficile de
concilier cette valeur avec les prédictions de nos modiéles théoriques (voir rela-

tions 6.60 et 6.66-6.68).

Nous concluons donce que les profils de raies observés pour les doublets de
résonance de C IV et Si IV dans le spectre de PKS 1246-057 ne peuvent 8tre inter-
prétés en termes d'une éjection coatinue de matidre distribude symétriquement
autour du quasar. Il se peut que PKS 1246-057 représente un quasar "intermédiaire"
entre PHL 5200, RS 23 et ceux pour lesquels les composantes en absorption (Za<<ze)
prennent naissance dans des nuages de matisre circum quasi stellaires, &ject@s de

longue date 3 partir des objets centraux.

D. PKS 0932+501

Le quasar PKS 0932+501 a &té détecté par Notni, Karachentsev et Afanasjev
(1979) au cours d'une recherche d'objets 3 excés ultraviclet inclus dans le champ
du survey radio 5CI. Ce quasar relativement brillant (mb = 17.Zm) posséde un
redshift Zy = 1.92 et il présente dans son spectre des profils de raies de type
P Cygni pour les doublets de résomance de C IV et Si IV. La figure 8.7 reproduit
une portion du spectre de PKS 0932+301 observé par Notni, Karachentsev et Afanasjev
(1979). Le tracé illustrd dans cette figure est corrigé pour la contribution due

au fond de ciel mais les effets de répomse de 1l'instrument n'ont pas &té considérés,

Ces auteurs &crivent: '"In our case the profile of the absorptions is quali-
tatively very similar to that of PHL 5200: the red edge is much sharper (it is,
in fact, not resolved with our regolution) than the blue edge, and the G IV fea-
ture is more promounced than the Si IV feature. As in PHL 5200, the central in-

tensities in all three bands (C IV, 8i IV, N V + Lyo)are near to zero. This latter
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Fig. 8.7 Tracé en intensité du spectre de PKS 0932+501
(voir WNotni, Karachentsev et Afanasjev, 1979)., Le spectre
n'a pas &té corrigé des effets de répomse de 1'instrument.
L'échelle des intensitds est arbitraire.

fact could not be explained satisfactorily by the simple theory of Scargle et al.,
because in their model part of the absorption near zero velocity is filled in

with reemission from other parts of the nebula. The similarity of the absorption
profiles of PHL 5200 and PKS 0932+501 implies that the structure of the absorbing

clouds is similar to some extent".

Ces auteurs ont détermind la valeur du redshift zZ, associée 3 la localisation
de la composante P Cygni en absorption la plus décalde vers les courtes longueurs
d'onde, Ils trouvent que z, < 1.76, ce qui implique dans le repére fixe du quasar

une vitesse d'expansion maximale de 1'eaveloppe Vonax > 16000 km/sec,

Alors que la transition quasi verticale observée entre la composante P Cygni
en absorption et la composante en &mission dans le profil de C IV (cf., PHL 5200)
constitue un des traits remarquables des profils de raies formés au sein d'enve-
loppes D.E (cf. chapitre 6, § C.B et chapitre 7, § F.y), il n'est malheureusement
pas possible # partir du tracé (non normalisé au continuum quasi stellaire),illus-
tré dans la figure 8.7,de tester cette hypothase. D'ailleurs,l'aile rouge de 1la
composante en émission observée pour C IV y apparait tronquée et celle de Si IV

contamin&e par une autre &émission (voir fig. 8.7).
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Le quasar PKS 0932+501 mérite certainement d'8tre réobservé spectroscopiquement
3 haute résolution em vue d'analyser et d'interpréter les profils de raies de C IV

at Si IV en termes des moddles dé&veloppés au cours de ce travail.

E. CONCLUSTONS

Les observations spectroscopiques d'un grand nombre de quasars possedant un
redshift élevé (Z = 2) réviélent que les composantes des raies en absorption présen—
tent un redshift Z_ souvent inférieur & celui Z, mesuré pour les composantes des
raies en émission. Cette constatatiom conduit naturellement i s'intervroger sur
1'origine de ces composantes en absorption: sont-elles des traces d'absorption
imprimées sur le spectre par de la matidre situde i des distances cosmologiques

du quasar ("hypothése cosmologique") ou, sont-elles associBes 3 une 8jection de

matidre intrinséque au quasar lui-m@me ("hypothése intrinsdque')?

Nous rappelons que cette dernidre hypothése est supportde par le fait que pour
certains quasars les redshifts Z et Z sont corrélds entre eux par une fonction
dépendant seulement de domnées atomlques en accord avec les prédictions de théories
basdes sur un mécanisme sélectif des forces radiatives (mé&canismes "line-locking"

ou "edge—locking").

D'autres arguments en faveur de 1'"hypothése intrinséque"” sont donnés par
1'observation d'une continuité entre les redshifts Z, et Z, des composantes en
absorption et en Eémission apparaissant pour les doublets de résonance de C IV,

Si IV, N V et la raie Lyo dans le spectre des quasars PHL 5200 (Z = 1,981,

m = 18.457), RS 23 (Z = 1,908, m = 18.8™), PKS 1246-057 (Z 2 212, m = 16.8™
et PKS 0932+501 (Z = 1 92, m = 17.4™) car le profil résultant de la juxtaposition
de ces composantes 1nd1v1due11es ressemble de fagon frappante 3 un profil de raie

de type P Cygni.

La confrontation des modéles théoriques développés dans le présent travail aux
profils de raies observés dans ces diffdrents objets supporte fortement 1! "ypothése
intrinséque” 1ide & 1'origine d'wne Sjection de matidre & partir de ces quasars
(Swings et Surded, 1978).

En effet, nous avons montré pour le quasar PHL 5200 qu'un modé&le d'enveloppe
décélérée dans le champ gravifique du quasar permettait de rendre parfaitement compte
des profils de raies observés pour les doublets de résomance de C IV et Si IV,

Afin que ce méme mod8le permette d'expliquer les légéres variations spectrales
observées dans la composante P Cygni en absorptionm du doublet de résomance de Si IV
(Burbidge, 1968, 1969) en l'espace approximatif d'une année et le fait que la masse
M du quasar se situe dans l'intervalle des masses critiques M = 50107 - 2+10° MC)
(Burb1dge et Perry, 1976) en degd duquel 1'existence d'une enveloppe D.E resterait

lnexpllcable, nous avons adoptd pour le rayon du quasar ‘ta valeur R* = 0.05 PC et,
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de nos applications numériques il découle alors que le profil de raie observé pour
C IV est formé au sein d'une enveloppe D.E, optiquement &paisse i la radiation spec-

trale, et dont l'extension maximale vaut r%£§]= 20 pe. Pour le doublet de résonance

de Si IV on trouve de méme que roi IV ~ 2 pe mais que le milieu matériel n'est pas,
q max p q

strictement parlant, optiquement Epais 2 la radiation spectrale. Ceci nous a permis
de déduire que la fraction de la masse M du quasar &jectée en 1'espace d'un million
d'années Etait appréciable (= dM/M x 3:107%) et pourrait affecter, sur des inter-
valles de temps l&g@rement plus longs, l'évolution du quasar méme, Nous avons
ensuite &tabli que le taux de perte de masse de PHL 5200 &tait de 1l'ordre de

= dM/dt 2 0.02 Mg/an. Alors que 1'iom 3% représente trés probablement 1'état

~

dominant d'ionisation du carbone, nous avems vu qu'il n'en &tait pas de méme pour

1'ion 8i%* et ce résultat peut expliquer le fait que £ IV, 10 rSl IV. Nous avons
max max I+

. . . . . . 81
trouvé que la densité de colonne de 1'ion Si3%* wvalait approximativement N°t

= 4+10%3 cm:i et que la densité du méme iomn &valuée 3 la surface du quasar &tait

de 1'ordre de ngi3+ = §10°3 em—3,

Concernant RS 23, nous avons de méme montré qu'un moddle d'enveloppe décélérée
dans le champ gravifique du quasar permettait d'expliquer les profils de type
P Cygni observés pour C IV, N V et Lyo. Malheureusement,il n'est pas possible
d'inférer univoquement les valeurs des paramétres caractérisant les conditions
physiques de 1'enveloppe car la largeur &quivalente EW , de la composante en &mis-
sion est nettement plus &levée que celle Ewab de la composante P Cygni en absorp-
tion. Nous pouvons seulement affirmer qu'd la base de l'enveloppe D.E, le milieu

matériel est optiquement &pais % la radiation spectrale.

Pour l'objet quasi stellaire PKS 1246-057, la presque &galit& des largeurs
équivalentes EW,, et Ewab des composantes en &mission et en absorption observées
pour les doublets de résonance de C IV, Si IV, N V et la raie Ly o ainsi que la
continuité existant entre les redshifts Z, et Z, indiquent qu'une &jection de
matidre est assocife au quasar. Nous avons vu qu'il n'@tait cependant pas possi-
ble d'interpréter ces observations en termes des moddles d'enveloppes A.E ou D.E

(sym@trie sphérique!) développés au cours des précédents chapitres.

Enfin, bien que la transition quasi verticale observée entre la composante
P Cygni en absorption et la composante en &mission dans le profil de C IV pour le
quasar PKS 0932+501 constitue un des traits remarquables des profils de raies
formés au sein d'enveloppes D.E, nous n'avons pu tester de fagon satisfaisante
cette hypothdse & cause de la qualité insuffisante des seules observations (voir

fig. 8.7) publiges pour ce quasar.

I1 est intéressant de remarquer que chacun de ces quatre quasars remarquables

posséde un spectre radio calme ("radio quiet quasar", cf. Kenderline, Ryle et Pooley,
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1966; Ehmann, Dixon et Kraus, 1970; Mills et Little, 1970; Sramek et Weedman,
1978) et que leur magnitude absolue Mb (K = 100 km/sec/Mpc) vaut respectivement
Mb = -27,0" (PKS 1246-057), Mb = -26.0" {PKS 0932+501), Mb =-25.3m (PHL 5200)

et Mb = 267" (RS 23) (voir Notni, Karachentsev et Afanasjev, 1979). Ces

quasars se situent dounc parmi les plus lumineux. Rappelant que les vitesses maxi=-
males d'expansion observdes pour ces différents quasars sont v, .= 19000 km/sec
(PKS 1246-057), Vohax = 16000 km/sec {(PKS 0932+501}, Voax = 10000 km/sec (PHL 5200)
et vmax » 3650 km/sec (RS 23), la corrélation qui ressort entre les quantités Mb

t est fra .
et V.o t frappante

Bien que 1'échantillon composé par ces quatre quasars particuliers ne soit pas
statistiquement représemtatif, on est tenté de replacer ceux-ci dans un méme schéma
d'évolution. Qu'il nous soit donc permis d'émettre la suggestion suivante:
1'instabilité dynamique de quasars massifs (PHL 5200, RS 23, PKS 0932+5017) pourrait
stre responsable d'une éjection initiale de matiére & la surface quasti stellaire,
déoélérde ensuite dans le champ gravifique du quasar. Etant donné que la perte de
masse relative du quasar (cf. PHL 5200) est appréciable et que celle-ci pourratlt
affecter 1'évolution du quasar méme en 1'espace de quelques millions d'annéas ou
plus, 1 8’ensuit que la luminosité intrinséque du quasar doit varier (augmenter?)
au cours du temps tout comme sa masse M diminue. 5t les forces radiatives augmen=
tent alors que la force de gravité diminue, on s'attend & ce que les forces radia—
tives agissant sur un élément de volume de matiére finissent par devenir dominantes
et quespar conséquent,la matiére soit emportde & des vitesses trés élevdes (PKS
1246-057?) loin du quasar. L'effet sélectif des forces radiatives agissant via les
transitions de résonance des toms les plus abondants pourrait alors entrer en jeu
et expliquer l'existence des composantes en absorption (Za << Ze) observdes dans
un grand nombre de quasars. En effet, dans ce contexte, ces derniers représente—

ratent un stade d'évolution finale.

Nous souhaitons vivement qu'un plus grand nombre d'objets analogues 3 PHL 5200,
RS 23, PKS 1246-057 soit découvert et que le quasar PKS 0932+5301 soit réobservé
spectroscopiquement # haute résolution afin de pouvoir amalyser et interpréter au
moyen des modéles d'enveloppes D.E ou A.E les profils de raies des doublets de
résonance de C IV et Si IV. Sans aucun doute, le satellite astronomique I.U.E.
(International Ultraviolet Explorer)} et, dans un avenir proche, le Space Telescope
permettront l'observation directe du spectre ultraviolet de quasars & faibles red-
shifts et il est trés probable que parmi ceux-ci certains révélent des profils de
type P Cygni analogues 3 ceux observés dans les quatre quasars remarquables 8tudiés
ci-avant. Ceci devrait nous permettre de tester de fagon plus significative le
schéma d'&volution proposé ci-dessus. Par surcroit, la moisson d'observations du
satellite I.U.E.augmentera l'&chantillon de profils de type P Cygni observés dans
le gpectre ultraviolet d'@toiles de type chaud et tout ceci devrait offrir um vaste
champ d'applications aux méthodes d'interprétation de profils de raies développées

dans la présente dissertationm.
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