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Résumé

Les observations menées sur des étoiles & la phase AGB (Asymptotic Giant Branch)
révelent des éléments lourds a durée de vie inférieure a celle de la phase AGB. Ces éléments,
dit “éléments s”, ont donc été synthétisés au sein de ces étoiles, puis transportés a la surface
ou ils sont observés. Pourtant, les modeles actuels ne prédisent pas ces éléments en assez
grande quantité par rapport aux observations.

De plus, les étoiles de 'AGB qui présentent un rapport d’abondance C'/O > 1 sont
majoritairement de faibles luminosités. Or, c’est le “dredge-up” qui permet a I’étoile de
devenir carbonée: ’enveloppe convective descend dans la zone de brilage de ’'Hydrogene et
préleve ainsi du Carbone, produit plus bas dans I’étoile par le brilage de 'Hélium, et amené
a cet endroit par des languettes convectives, les “pulses thermiques”. Or, la faible profondeur
des dredge-up rencontrés dans les modeles n’explique pas la proportion d’étoiles carbonées
de faibles masses.

Afin d’aborder la totalité du probleme, le code d’évolution stellaire de Grenoble a été
amélioré pour modéliser au mieux la physique de ces étoiles (équation d’état, processus de
mélange notamment). Des tests ont ensuite été réalisés pour déterminer I'influence de ces
modifications sur les problemes posés aux paragraphes ci-dessus. De plus, des observations
d’enveloppes circumstellaires ont été effectuées pour pouvoir évaluer le nombre, le type et
I'utilité des valeurs que l’on peut ainsi obtenir et leurs contraintes sur la nucléosynthese.
Enfin, la question de savoir si les abondances observées refletent ou non les abondances
synthétisées par I’étoile a été analysée grace a un code de transfert de rayonnement.

Ces développements ont permis:

- de déterminer, dans un méme code d’évolution stellaire, I'influence de différents facteurs
physiques ou numériques, sur la profondeur du dredge-up. En particulier, il a été montré
que la prise en compte d’un seul processus physique (I’overshooting) permet de modéliser un
dredge-up plus profond, donc des étoiles plus carbonées, et simultanément de produire une
poche de Carbone 13, propice a la nucléosynthese d’éléments “s”.

- d’étendre les possibilités de modélisation du code: calcul du flash de ’'Hélium pour les étoiles
de faibles masses, calculs de tracés PMS (Pre Main Sequence) performants pour des étoiles
a partir de 0.1 Mg ...

- de déterminer précisément un rapport isotopique **Cl /37Cl non solaire dans I’enveloppe cir-
cumstellaire de ’étoile carbonée CW Leo, rapport dépendant fortement du processus “s”et
permettant de contraindre la masse de cette étoile.

- de déterminer le taux de perte de masse, M et le rapport 12C /13C dans des étoiles riches
en 13C, ce rapport étant sensible & tous les épisodes de nucléosynthese et de mélange. L’in-
compatibilité des valeurs de M et 12C /13C A la phase AGB tend & montrer que ces étoiles
pourraient ne pas appartenir a la branche asymptotique ou suggere de changer ’approche de

la modélisation des phases stellaires évoluées.
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Abstract

Observations of Asymptotic Giant Branch stars (AGB stars) reveal heavy elements with

“o”
S

life times shorter than the AGB phase duration. These elements, called elements, have

been processed in these stars, and mixed up to the surface where they are observed. However,

recent models don’t success in predicting the right amount of “s”

elements compared to the
observations.

In addition, AGB stars with abundance ratio C'/O > 1 mainly have low luminosities.
It’s the “dredge-up” phenomenon which is responsible for the carbon star formation: the
convective enveloppe goes down in the Hydrogen burning shell and bring up some Carbon
which has been processed lower in the Helium burning region and put there by the convective
instabilities called “thermal pulses”. However, the depths of the modelled dredge-up are too
low to explain the high ratio of carbon stars.

To have an overview of the whole problem, the stellar evolution code of Grenoble has
been improved to model better the physics of these stars (equation of state, mixing processus
in particular). Tests have been realized to determine the changes due to these improvements.
Secondly, circumstellar observations have been performed to allow us to estimate what kind
of quantities can be obtained and their utilities to constrain the nucleosynthesis. Finaly, the
fact that the circumstellar abundances are egal to the abundances processed by the star or
not have been studied with a radiative transfer code.

Consequently, we have:

- determined, in the same stellar evolution code, the influence of different physical or numerical
factors on the depth of the dredge-up. In particular, it has been showed that only one physical
process (overshooting) is responsible for both a deeper dredge-up, so stars with a higher C/O

“s” elements.

ratio, and the production of a "*C pocket, first stage for the nucleosynthesis of
- enlarged the capabilities of modelling of the code: computation of central Helium flash for
low mass stars, computation of reliable PMS (Pre Main Sequence) tracks for stars down to
0.1 Mg ...

- determined precisely a non solar **Cl /37Cl isotopic ratio in the circumstellar enveloppe of

the carbon star CW Leo, ratio very sensitive to the occurence of “s”

process and which allow
to constrain the mass of this star.

- determined the mass loss rate, M and the 12C /13C ratio in ¥C enriched stars, this ratio
being very sensitive to all the stages of nucleosynthesis or mixing. These ewo values, M and
12¢ /13C, are not compatible and tend to prouve that these stars could not belong to the
asymptotic giant branch or that we should change our approach of the modelling of the

evolved stellar phases.
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Premiere partie

ABC des AGB






La présentation de ce travail de these suivra le plan naturel consacré a tout projet. Cette
premiere partie est destinée, a partir de ce que sont les étoiles de ’AGB , & identifier les
objectifs intéressants & travailler. Cela permettra de chercher des moyens & mettre en place.
Ils seront présentés dans la partie II et les résultats dans la partie I1I.

Dans cette premiere partie présentant le contexte du travail, nous avons choisi tout
d’abord, d’examiner les caractéristiques des étoiles de I’AGB dans le chapitre I-1, pour mon-
trer que premierement ce projet devait étre centré autour des abondances et que deuxieme-
ment, il convenait d’utiliser une démarche qui couple les aspects “observation” et “modélisa-
tion”. Chacun de ces aspects sera ensuite présenté respectivement dans les chapitres 1-2 et
[-3 avec les renseignements qu’il peut apporter concernant les abondances. Ce plan permettra
d’ébaucher au chapitre I-4 les moyens a mettre en place pour atteindre les objectifs que 'on

va retenir pour ce travail de these.






Chapitre 1

Intéréts des étoiles de ’AGB

Le but de ce chapitre est de montrer que, comme I’évolution chimique des étoiles de ’AGB
se répercute fortement sur le milieu qui I’entoure, nous avons intéret a nous concentrer sur
I’étude de la nucléosynthese de ces étoiles. Dans ce but, nous montrerons brievement, a partir
de la structure interne des étoiles de ’AGB |, les principaux faits qui permettent & ces étoiles
d’avoir, premierement une nucléosynthese riche et particuliere et deuxiemement, d’avoir une
forte influence chimique sur le milieu qui les entoure. Nous pourrons alors poser les bases de
ce travail (objectifs, méthodes) pour pouvoir détailler ensuite, dans les chapitres suivants, les

moyens a mettre en place.

1.1 Structure

Lorsque qu’une étoile dont la production d’énergie est assurée par le briilage central de
I’Hélium, épuise cet élément en son centre, elle va entrer dans une phase d’évolution rapide
dont le temps caractéristique sera le temps de Kelvin-Helmoltz (temps caractéristique de
variation de ’énergie potentielle gravitationnelle). L’évolution de la structure sera caracté-
risée par une contraction centrale et une dilatation de ’enveloppe. Dans le diagramme de
Hertzsprung-Russel (DHR), ’étoile se dirige vers une branche quasiment verticale que I'on
appellera ”branche asymptotique des géantes” ou AGB (pour Asymptotic Giant Branch).
Comme le gradient de température en milieu radiatif V,,q ~ T+* (voir équation 11-1.19),
la baisse de température consécutive a la dilatation entraine une montée du gradient ra-
diatif, notamment & la base de ’enveloppe convective et donc une extension vers le bas de
I’enveloppe.

Dans les étoiles de plus de 4 Mg, , la baisse de température est telle que la couche ou
brilait I’'Hydrogene s’éteint. Or, c’est celle-ci qui arréte la descente de ’enveloppe convective.
Les étoiles de plus de 4 Mg subissent donc une pénétration de I’enveloppe convective dans
les anciennes couches de brilage de I’'Hydrogene: c’est le phénomene de ”Dredge-up”. Celui
qui se déroule & ce moment-la de I’évolution des étoiles s’appelle ”deuxieme Dredge-up” car
un épisode de drainage analogue a déja eu lieu, quelque soit la masse de I’étoile, a la fin de la
séquence principale. Le premier Dredge-up, cependant, ne pénetre pas la couche de brilage
de ’'Hydrogene.

On notera que la phase AGB est divisée en deux parties. La phase E-AGB (E pour

”Early”) ot les deux couches en fusion croissent en masse au fur et a mesure du brilage. C’est

5
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la couche d’Hydrogene qui fournit principalement I’énergie nécessaire a 1’équilibre de I’étoile,
Ly ~90%L.. La phase suivante est nommée TP-AGB (TP pour ”Thermally Pulsing”). Ce
nom sera expliqué dans la section suivante. La structure interne d’une étoile a la phase TP-

AGB est schématisée sur la figure 1-1.1.

M<SM, M>5M,

Tff

€

250023500 K

L

%

2000 a 45000 L,

Enveloppe convective

L,=5a15%L,

HBB

Couche d’Hydrogene
Intercouche

Couche d’Helium

Coeur

Fic. 1.1 — Structure d’une étoile de ’AGB

Les faits les plus remarquables caractérisant la structure d’une étoile de ’AGB sont les
suivants:

— il y a une disproportion énorme en taille entre I'immense enveloppe convective et le
coeur. La premiere, qui occupe plusieurs centaines de rayons solaires (99,99% de I’étoile)
contient seulement 2 fois moins a 5 fois plus de masse que le coeur, qui lui est confiné
dans une zone de quelques milliemes de rayon solaire avec une masse de 0.5 a 1.2 Mg !

— il y a de méme disproportion en masse entre les zones inertes nucléairement et celles qui
permettent a I’étoile de maintenir un équilibre (rapport 3 pour 100 environ en masse).
La production d’énergie concerne une zone de 0.1 Mg, au plus et la couche d’Hydrogene,
source majoritaire d’énergie est limitée & une masse maximum de 1012 Mg

— enfin, le gradient de composition chimique est lui aussi remarquable. [’enveloppe convec-
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tive, dont le tiers supérieur est partiellement ionisé, possede une composition qui cor-
respond grossierement a la composition initiale de 1’étoile (hormis I'influence des deux
premiers Dredge-up), c’est-a-dire qu’elle reste principalement composée d’Hydrogene et
d’Hélium. Cette zone surmonte une couche d’Hydrogene en fusion produisant de [’'Hé-
lium, elle-méme située au-dessus d’une couche de transition ou existent les produits
de cette combustion. On trouve juste en-dessous la couche en fusion d’Hélium, plus
épaisse, qui surmonte le coeur dégénéré de Carbone et d’Oxygene dont les proportions

dépendent, & masse initiale donnée, du taux de la réaction 12C(a, v)1€0.

On comprend les difficultés de modélisation (notamment de discrétisation) qui peuvent ré-

sulter d’une telle stratification de la structure interne des étoiles de ’AGB .

1.2 Phénomenes caractéristiques

Apres avoir exposé la structure des étoiles a la phase AGB, voyons les phénomenes qui
vont les faire évoluer et qui font de ces objets des étoiles tout-a-fait particulieres. En effet,
dans les étoiles, la surface est le seul endroit ou les mesures directes d’abondances sont
possibles alors que les différents sites de nucléosynthese sont profondément enfouis, dans les
zones ou la température est suflisamment importante. En régle générale, les produits de cette
nucléosynthese ne peuvent pas étre transportés a la surface dans un temps du méme ordre
de grandeur que le temps caractéristique d’évolution de I’étoile.

La caractéristique principale des étoiles de ’AGB est justement d’enfreindre cette "regle”:
les éléments juste produits peuvent étre observés grice a une association de phénomenes
propres a ces étoiles. Distinguons quatre caractéristiques:

- des instabilités thermiques récurrentes dans la couche d’Hélium, appelées pulses thermiques,
qui donnent naissance a une languette convective. Celles-ci débutent & I’endroit du maximum
de production d’énergie nucléaire dans la couche d’Hélium et s’étendent jusqu’a la couche en
fusion d” Hydrogene. Ceci produit les conditions d’une nucléosynthese tres riche: haute tem-
pérature, production et destruction simultanée de protons, de neutrons et de particules a...
Ces pulses donnent leur nom a la phase TP-AGB (TP pour ”Thermally pulsing”). Ils sont dus
au fait que, lors du brilage de I’Hélium, la production d’énergie nucléaire est proportionnelle
a la puissance 40 de la température. Le taux avec lequel I’énergie est relachée dans le milieu
est donc bien plus important que celui qui I’évacue par diffusion radiative (Wallerstein et al.
1997).

- des descentes de ’enveloppe convective apres le déroulement d’un pulse thermique, qui dans
certains cas pénetrent la zone de combustion nucléaire de I’Hydrogene. Dans ce cas la matiere
de la couche en fusion, de composition tres différente de celle de ’enveloppe, est instanta-
nément mélangée par la convection dans toute I’enveloppe. Ce phénomene, qui revient & un
drainage d’éléments lourds dans ’enveloppe de I’étoile, est alors baptisé troisieme Dredge-up
ou DUP3, par analogie avec les deux phénomeénes similaires se produisant plus t6t dans I’évo-
lution de I’étoile.

- le Hot-bottom-burning (HBB) qui consiste en un recouvrement partiel de la zone de brulage
de ’hydrogene et de I’enveloppe convective. Ce phénomene n’apparait que lorsque la masse
initiale de I’étoile est suffisamment importante (M > 5 Mg environ) pour que la température

a la base de I’enveloppe convective soit supérieure a celle qui permet le brillage de I’'Hydro-
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gene (T > 910°K). Les éléments produits & cet endroit sont donc instantanément mélangés
jusqu’a la surface.

- et enfin, ces étoiles subissent une forte perte de masse depuis leur surface dont le taux aug-
mente avec le temps. Cette forte éjection de matiere permet a une enveloppe circumstellaire

de se former, enveloppe qui contiendra les nouveaux éléments produits.

1.3 Les objectifs de ce travail

Les caractéristiques structurelles des étoiles de TAGB |, rapidement résumées ci-dessus,
vont nous permettrent de formuler les intéréts liés a I’étude de ces objets, puis les objectifs

de recherche pour ce travail de these.

1.3.1 Intérét des étoiles de ’AGB

Mentionnons que la phase AGB est traversée par plus de 80% des étoiles quittant la
séquence principale. Cette grande proportion multiplie les conséquences de 1’évolution indi-
viduelle d’une étoile de ’AGB pour les rendre visibles et significatives dans I’évolution d’une

galaxie en entier. Ainsi,

— a cause de leurs fortes luminosités et de leurs ages avancés, les étoiles de I’AGB révelent

la structure et la dynamique de la galaxie.

— a cause de leur nombre et de leur principale caractéristique, qui est d’expulser dans le
milieu interstellaire les éléments qu’elles synthétisent avec des temps caractéristiques
inférieurs a leur durée de vie, les étoiles de ’AGB sont parmi les principaux acteurs de

I’évolution de la composition chimique des galaxies.

Finalement, les étoiles de ’AGB sont des étoiles qui mettent en jeu des phénomenes physiques
variés et complexes (nucléosynthese unique, instabilités, mélange, ... ) mais pour lesquels des
contraintes observationnelles peuvent étre trouvées relativement facilement. En effet, tous ces
phénomenes physiques ont une influence sur les quantités relatives d’éléments synthétisés. La
mesure des abondances en surface de étoile et dans enveloppe circumstellaire constituent
donc un test des modéles de nucléosynthéese et de mélange. Pour toutes ces raisons, nous avons

choisi de centrer ce travail sur les abondances.

1.3.2 Objectifs retenus

Concretement, nous nous sommes fixé le but suivant:
Etre capable de faire des prédictions fiables en terme de rapports isotopiques et de trouver les
contraintes observationnelles s’y rattachant.
Ce but se décline ensuite suivant plusieurs objectifs:
— poursuivre "adaptation d’un code d’évolution stellaire aux spécificités de la phase AGB.
— déterminer les mécanismes favorables au troisieme dredge-up.

— mener des observations radiomillimétriques de raies moléculaires dans des enveloppes

circumstellaires.
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Fia. 1.2 — L utilisation des rapports isotopiques comme diagnostics de la physique stellaire.

— les analyser avec les outils appropriés pour en extraire les contraintes (abondances
moléculaires puis isotopiques) sur les processus physiques se déroulant au sein des objets
observés.

En quoi les objectifs retenus permettront-ils d’atteindre ce butl’ La figure [-1.2 schématise
I'idée directrice. La suite de cette partie sera centrée sur 'exploration de ce schéma, c’est-a-
dire destinée a expliquer les contraintes apportées par chacunes des boites qui y figurent, les

difficultés de modélisation ou d’observation associées ...






Chapitre 2

Exploration des étoiles de ’AGB

Nous allons donc commencer a commenter la figure 1-1.2 par la partie observationnelle.
C’est par 'observation que la premiere classification des étoiles de ’AGB a été faite. Nous la
décrirons dans la premiere section. Nous exposerons ensuite la structure de ’enveloppe, cette
fois-ci circumstellaire, car c’est d’elle que provient tout le rayonnement qui a permis d’établir
cette classification. Puis, compte tenu de nos connaissances sur ’enveloppe circumstellaire,
nous sélectionnerons plus particulierement les observations radiomillimétriques et montrerons

leurs avantages pour les étoiles de ’AGB .

2.1 Classification observationnelle

La figure 1-2.1 montre schématiquement, d’apres Jaschek & Jaschek (1990), les carac-
téristiques spectrales définissant les différents types d’étoiles évoluées. Aucune des fleches
portées sur ce schéma n’est fixée tres précisément car les criteres définissant chaque type ont
évolué avec les années. Ces critéres reposent sur la présence simultanée et corrélée dans tous
les membres d’un méme groupe, de plusieurs signatures spectrales précises. Cette analyse
n’étant que statistique, les types qu’elle définit fluctuent suivant la qualité des observations,

les corrélations calculées, ... Les fleches ne sont donc la que pour fixer les idées.

Les étoiles “C” et “O” sont les plus faciles a comprendre puisque ces dénomination
sont fonctions du rapport d’abondance C/O observé. Pour les étoiles "C”| les bandes de
Cy, CN,CH dominent le spectre alors que pour les étoiles 7O, une présence marquée de
Ti0 est requise. Les sous-classes “R” et “N” dépendent principalement de "importance de
C5 dans le spectre. Les étoiles “S” sont celles qui présentent nettement la molécule ZrQO,
signe d’un enrichissement en éléments “S” (voir la section 1-3.1). Précisons que la valeur “0”
portée pour ZrQ sur la figure 2.1 indique que la signature de cette molécule est absente du
spectre. Les sous classes “SC”, “CS” et “MS” indiquent toutes une appartenance aux type
“S”, mais associée a une présence forte du carbone (“CS”), de 'oxygene (“MS”) correspon-
dant aux types "C”ou 70O”. Le type ”"SC” est intermédiaire entre les deux. Les étoiles “J”
sont des étoiles carbonées & forte proportion de C. D’autres détails peuvent étre trouvés
dans Wallerstein et al. (1997).

Compte tenu du paragraphe précédent, une étoile est donc rangée dans cette classification

sur la base d’observations de molécules , observations qui couvrent différents domaines spec-

11
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Fic. 2.1 — Classification spectrale des étoiles de ’AGB en fonction des signatures spectrales
de certaines molécules et de certains rapports d’abondances. Les différentes échelles ont été
placées les unes a coté des autres pour que des valeurs placées sur la méme verticale soient

approzimativement physiquement compatibles.

traux. Par exemple, dans les étoiles de type M, les spectres visibles contiennent des bandes
d’absorption des molécules oxygénées comme TiO, VO, OH, H,O alors que les domaines in-
frarouge et radio présentent les signatures des molécules subsistant plus loin dans ’enveloppe
de P’étoile: CO, qui contient la quasi totalité du Carbone, OH, SiO et H,O par exemple.
[’émission des Silicates et plus rarement leur absorption se superpose aussi au spectre infra-
rouge, vers 10pum. Dans les étoiles de type C, se sont les molécules Cy, C3, SiCq, CN, CH,...
qui montrent des bandes d’absorption dans le visible. Les grains les plus abondants sont les

graphites et les grains de SiC qui se manifestent par une émission & 11.4um.

Pour déterminer la position d’une étoile évoluée dans cette classification, Bujarrabal et al.
(1994) ont proposé une analyse basée sur I'observation du placement d’une étoile dans un dia-
gramme, avec en abscisse une molécule typique des enveloppes carbonées et en ordonnée une
molécule typique des enveloppes oxygénées. lls ont déterminés les régions ou se regroupent
les différents types d’étoiles dans un tel diagramme, griace a un échantillon d’une quaran-
taine d’étoiles de type connu, pour diverses molécules oxygénées (SiO et SO) et carbonées
(HCN, HNC, SiS, HC3N, CS). Ce moyen de classification évite les cas ambigus comme ceux
existants avec les molécules HCN et CO, proposées par Zuckerman & Dyck (1986). La figure I-
2.2 montre un exemple avec six transitions rotationnelles SiO(J=2—1,3—2), HCN(J=1-0),
CS(3—2, 5—4) et SO(6,5—5,4). Les régles qui en ont été tirées sont présentées dans la figure
[-2.3. Cette figure se lit comme indiqué dans le tableau 1-2.1.
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Fia. 2.2 — L’intensité de [’'émission de molécules oxygénées et carbonées comme indicateur
du type de [’étoile, extrait de Bujarrabal et al. (1994).

Fic. 2.3 — Les critéres de classification déduits de la figure 1-2.2, extrail de Bujarrabal et al.
(1994).

Valeur du rapport SiO(2-1)/HCN(1-0)
‘ Type C ‘ 0.23 ‘ Type S ‘ 2.3 ‘ Type M ‘

TaB. 2.1 — Critére d’appartenance aux types C, S et M d’aprés la figure 1-2.3.
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Fia. 2.4 — De l’étoile a 'enveloppe circumstellaire lointaine

2.2 Structure de ’enveloppe circumstellaire

En quoi la classification observationnelle effectuée au paragraphe précédent et donc ’ob-
servation des étoiles de ’AGB en général, apporte-t-elle des contraintes sur la nucléosynthesel’
Pour répondre a cette question, il faut savoir si le rayonnement qui transporte 'information
rendant possible cette classification a pu subir des altérations. Celles-ci pourraient alors mo-
difier I'information dont le rayonnement est initialement porteur sur son milieu d’origine.
Il faut donc savoir quelles sont les caractéristiques du milieu ol a été émis le rayonnement

observé et celles des milieux qu’il a pu traverser.

2.2.1 Généralités

La figure 1-2.4 donne un schéma de I’environnement de I’étoile, de la fin de son enveloppe

convective jusqu’a ’enveloppe circumstellaire.

L’échelle du haut donne approximativement une idée des distances dans ’enveloppe et
celle du bas une “fourchette” de températures a différents endroits (les minima se lisent au-
dessus de I’axe et les maxima en-dessous). On distingue plusieurs parties sur ce schéma. Elles

vont étre détaillées maintenant.
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L’atmospheéere

Les régions externes de I’enveloppe convectives (7" > 3500K’) marquent le commencement
de Patmosphere. A ces températures, des molécules peuvent commencer a se former et ont
une influence notable sur le spectre émergent, notamment dans le proche infrarouge (Olofsson
1999). Les parametres importants déterminant la structure et la composition de I"atmosphere
sont:

— la température et la gravité de surface.

— la géométrie de "atmosphere.

— les opacités.

Iécart a I’équilibre thermodynamique local (voir le chapitre 11-4)

— la convection et son traitement mathématique (voir le chapitre II-1 et "annexe D)
Les modeles sont difficiles a construire car ils sont d’autant plus réalistes qu’ils incorporent
un grand nombre d’especes avec le plus possible de raies. Les banques de données atomiques
nécessaires sont colossales, les raies incluses se comptant en dizaines de milliers (Ohnaka &

Tsuji 1996) et méme en millions pour les molécules (Plez 1992).

L’atmosphére externe

Elle est le siege de tous les phénomenes dynamiques. En effet, dans cette zone, les pul-
sations de ’étoile centrale modulent la puissance émise et déposent de I’énergie mécanique
dans les parties faiblement liées gravitationnellement a I’étoile. La distance caractéristique
de variation de pression est bien plus grande que dans le cas hydrostatique et des ondes de
chocs peuvent se développer, permettant, dans les parties les plus froides, aux grains de se
former. La vitesse du gaz peut atteindre la vitesse d’échappement pour donner naissance
au vent, voir au "super-vent” caractérisant certaines étoiles évoluées (Delfosse et al. 1997).
Les difficultés de compréhension de cette région résident dans le fait que les interactions
entre les effets physiques et chimiques sont complexes, non-linéaires et se déroulent sur des
temps caractéristiques différents. En particulier la formation des grains est peu comprise alors
qu’elle a des répercutions sur la structure thermique, mécanique et chimique de cette partie

de ’atmosphere.

L’enveloppe circumstellaire interne

Dans 'enveloppe circumstellaire interne, on détecte encore les especes photosphériques
mais affectées par les réactions entre particules neutres et les interactions avec la poussiere.
Cette derniere est détectée notamment dans I’émission continue millimétrique (Lucas & Gué-
lin 1999). Au dela de la zone de formation de la poussiére, le gaz et la poussiére évoluent

séparément dans un état de quasi-équilibre thermodynamique local.

L’enveloppe circumstellaire externe

Cette zone se caractérise par une chimie beaucoup plus riche que dans ’enveloppe in-
terne. Par exemple, une cinquantaine d’especes sont détectées dans I’enveloppe externe de
IRC+10216, la source carbonée la plus lumineuse et donc la plus étudiée. Dans cette zone,

la chimie est dominée par les réactions de photodissociation provoquées par le rayonnement
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Fic. 2.5 — Espéces moléculaires délectées dans Uenveloppe circumstellaire la plus étudiée:
IRC+10216, extrait de Glassgold (1999). Une étoile en exposant signale les espéces détectées

uniquement en infrarouge. C'y a €lé détectée mais son abondance n’est pas déterminée.

interstellaire. Les molécules, dissociées petit a petit, créent des radicaux dont les réactions
peuvent engendrer des especes tres spécifiques a I'enveloppe externe (Glassgold 1999). En
particulier, le nombre d’especes présentes est plus important a cet endroit de 'enveloppe

qu’aux autres, notamment grace a 'apparition des réactions associées aux molécules telles

HCN et HyCy (Lucas & Guélin 1999).

L’enveloppe circumstellaire détachée

Autour de quelques sources, des enveloppes détachées ont été observées: R Scl, U Ant, S
Sct, TT Cyg, U Cam ... (Olofsson et al. (1990), Olofsson et al. (1996), Izumiura et al. (1996),
Waters et al. (1994)). Elles sont la preuve de la variation du taux de perte de masse sur des
échelles de temps a la fois courtes et longues. Parmi les effets permettant d’expliquer les
variations sur de faibles échelles de temps, on note en particulier les oscillations mécaniques

et les pulses thermiques.

2.2.2 Les différentes especes moléculaires

La figure [-2.5 (extraite de Glassgold (1999)) montre la richesse de la chimie dans I’enve-
loppe de Iétoile CW Leo (IRC+10216). Les especes ont été placées dans la figure [-2.5 par
familles chimiques (horizontalement) et par ordre d’abondance (verticalement). [.’abondance
de C'O étant tres élevée, cette molécule s’auto-protége des ultraviolets interstellaires (Mamon

et al. 1988). Elle se photodissocie donc tres loin dans I’enveloppe et les especes produites par
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Fic. 2.6 — Croissance hétérogene d’un grain sur de Uoxyde de Titane TiO4. A gauche: mo-
lécules participants a la croissance. A droite: composants existants dans le grain aprés sa
formation. Extrait de Jeong et al. (1999)

photodissociation sont peu nombreuses (premiere colonne). La deuxiéme colonne contient les
molécules saturées. On peut dire qu’elles sont produites dans ’enveloppe interne car elles sont
absentes des spectres infrarouges révélant la photosphere. Les multiples especes produites par
HCON et Hy(Cy sont portées dans les colonnes 4 et 6. Les dernieres colonnes montrent les es-
peces comportant des éléments tels que S et S. Dans la partie interne de ’enveloppe, ces
especes se condensent sur les grains alors qu’a 'extérieur, elles sont dissociées en ions qui
provoquent des chaines de réactions peuplant la derniere colonne.

En regle générale, les abondances des ions étant beaucoup plus faibles que celles des neutres
(facteur 100 environ), ce sont les réactions chimiques neutre-neutre qui dominent la chimie
(Glassgold 1999).

Les hypotheses de bases des modeles de chimie interstellaire sont les suivantes: I’enveloppe
est sphérique, homogene localement, stationnaire. Leur nécessité sera démontrée lorsque ’on
montrera, au chapitre 1-5, la complexité des couplages existants dans une enveloppe circum-
stellaire. Les éléments considérés sont le plus souvent C', N, O, 5%, 5 mais les taux de réactions
neutres-neutres ou ions-neutres qui sont nécessaires jusqu’a des températures de 'ordre de
30K sont la plupart du temps non mesurés et les interactions avec la poussiere mal connues.

Les conditions initiales sont souvent des parametres des modeles.

2.2.3 Difficultés liées a la présence des poussieres

Les quelques points qui suivent sont destinés a montrer la diversité des effets dus a la

prise en compte de la poussiere et la complexité que cela rajoute.

— la poussiere est une source d’opacité supplémentaire qui requiert la connaissance précise
de la formation des grains. Il n’y a pas un endroit précis ou la poussiere se forme mais
une zone couvrant les régions de formation des différents grains. Par exemple pour SiC
et les graphites, T < 1700K et pour les silicates 7" < 1200K (Zuckerman 1980).

— le gaz et la poussiere ne sont pas forcément en équilibre (Tgyst # Tyaz), ce qui oblige a

décrire 2 fluides différents mais couplés.

— la poussiere interagit avec les photons par pression de radiation.
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La figure 1-2.6 montre la diversité des especes pouvant se condenser sur une molécule telle
TvOy pour former des grains et la figure 1-2.7 montre la grande diversité des grains qui

peuvent ainsi se former.

2.3 Les observations radio

Les conditions physiques régnant dans les différentes parties de I'enveloppe circumstel-
laire étant différentes, les moyens d’observations s’y rattachant sont eux aussi différent. En
examinant I'information apportée par les différentes longueurs d’ondes, nous avons retenu le
domaine millimétrique comme bande de longueur d’onde la plus pertinente pour trouver les

contraintes souhaitées sur la nucléosynthese.

2.3.1 Avantage des observations radio

Les contraintes sur les étoiles de ’AGB sont obtenues principalement a partir de trois

domaines de longueurs d’ondes qui nous donnent des renseignements différents.

— les observations infrarouges, voir par exemple Hashimoto (1998), révelent la poussiere
dans les parties extérieures de ’enveloppe ou les raies moléculaires de vibration dans

I’atmosphere de I’étoile.

— les longueurs d’ondes visibles, voir par exemple Lambert et al. (1986), renseignent sur

les abondances photospheriques via les raies atomiques et moléculaires électroniques.

— les longueurs d’ondes millimétriques, caractéristiques des transitions de rotation des

molécules, concernent ’enveloppe interne et externe.
Les observations dans le domaine radio sont les seules qui:

— peuvent utiliser les transitions rotationnelles des molécules (Kahane et al. (1992) ou
Olofsson et al. (1993b)) pour donner des informations (chimie, géométrie et cinéma-

tique) sur une large partie de enveloppe, environ entre 3000K et 50K.

— nous permettent 'acces aux abondances lors de la fin de la phase AGB. En effet, le taux
de perte de masse augmentant lors de la vie de I’étoile, ’enrichissement de la composi-
tion de ’enveloppe est maximum & la fin de la phase AGB. Or, c’est aussi le moment ou
I’enveloppe devient optiquement épaisse a beaucoup de longueurs d’ondes... mais pas
aux ondes radios! Celles-ci nous donne donc accés a des abondances au moment ou les

modifications chimiques induites dans le milieu interstellaire sont mazimum.

— donnent des valeurs de rapports d’abondances tres précises a molécules égales. En effet,
I'utilisation simultanée de détecteurs récents et de molécules abondantes permettent
I’obtention de rapports signal sur bruit élevés. De plus, les valeurs sont en général
moins dépendantes du modele utilisé pour les reproduire que les observations visibles

qui demandent des modeles compliqués d’atmosphere comprenant des millions de raies.

De plus les observations radio ont une résolution spectrale suffisante pour permettre les

mesures de rapports isotopiques des éléments lourds.
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Element Abundance® M-stars C-stars
Formula Mineral Name Formula Mineral Name
0 2.09x10" oxides and silicates silicates
C 1.00x10" — - TiC titanium carbide M
C graphite C5, M
SiC silicon carbide CS, M
N 2.63x10° — — TiN osbornite
AIN aluminum nitride
Mg 1.02x10°  MgAlLO, spinel M MgS niningerite CS
Mg SiO, forsterite CS MgAl,O, spinel M
MgSiO, enstatite CS Mg,5i0, forsterite CS
MgSiO, enstatite CS
Si 1.00x10°  Ca,ALSIO, gehlenite Sic silicon carbide CS, M
Mg.Si0, forsterite CS FeSi iron silicide
MgSiO, enstatite CS Mg, SiO,  forsterite CS
MgSi0, enstatite CS
Fe 8.91x10° Fe iron metal FeSi iron silicide
(Fe Ni),P schreibersite Fe iron metal
FeS troilite FeS troilite
S 4.47x10° FeS troilite CaS oldhamite
MgS niningerite CS
FeS troilite
Al 851x10*  ALO, corundum CS, M AIN aluminum nitride
CaAl O, hibonite AlLO, corundum CS, M
CaAl O, grossite MgALO, spinel M
Ca,ALSIO, gehlenite CaAl5i,0, anorthite
MgALO, spinel M
CaAlSi, 0, anorthite
Ca 6.46x10°  CaTiO, perovskite CaS oldhamite
CaAl 0, hibonite CaAl,Si,0, anorthite
grossite

L
Ca,ALSiO, gehlenite
CaAl,Si,0, anorthite

Na 5.75x10" NaAlSi, 0, albite NaAlSi,0,  albite

Ni 5.01x10*  FeNi kamacite & taenite  FeNi kamacite & taenite
(Fe,Ni),P schreibersite (FeNi),P schreibersite

Cr 1.35x10*  Crin FeNi alloy FeCr,S, daubréelite

Mn 9.33x10° Mn,Si0, rhodonite in olivine (Mn,Fe)S alabandite

P 8.13x10° (Fe,Ni),P schreibersite (Fe,Ni),P schreibersite

Cl 5.25x10°  Na/[AlSiO,),Cl sodalite NaCl(?) halite (?)

K 3.72x10°  KAISL,0, orthoclase KAISi,0,  orthoclase

Ti 2.40x10"  CaTiO, perovskite TiC titanium carbide M

TiN osbornite

Fic. 2.7 — Variété des “grains” attendus dans différents types d’enveloppes, extrait de Lodders
& Fegley (1999). Les abondances sont données sur une échelle ou Si = 10° atomes. Les
marques CS et M référent les grains observés respectivement dans des enveloppes d’étoiles de
UAGB et dans des météorites.
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2.3.2 Interpréter les observations radios

La question générale qui se pose est la suivante:

Comment reconstruire les rapports d’abondances synthétisés dans les intérieurs stellaires

a partir des rapports d’intensités de raies moléculaires provenant de ["enveloppe ¢

En théorie, bon nombre d’effets peuvent avoir modifié les rapports que 'on observe. Il
faudrait prendre en compte 'influence des profondeurs optiques, c’est-a-dire 'effet combiné
de la masse volumique et de 'opacité. Celle-ci change en effet le rapport d’abondance en favo-
risant la molécule la plus optiquement mince. 1l faudrait aussi prendre en compte I'influence
de la chimie (qui modifie les abondances) et celle de la poussiére (qui change les abondances
par agrégations). Un seul de ces aspects nécessite une modélisation étendue (tous ces aspects
interagissent) et complexe (taux de réaction inconnus, agrégation compliquée, opacités de
diffusion par la poussiere paramétrées...). Cette situation est récapitulée sur la figure 1-2.8
pour le rapport 12C /13C.

On y rappelle que les abondances relatives de 2C et 13C sont déterminées par la nu-
cléosynthese (voir 1-3) a la température 7T),,. correspondante et qu’elles sont éventuellement
modifiées par des processus de mélange (ils seront explicités au chapitre 11-3). Ces rapports
deviennent observables & partir du moment ou 'on franchit la “surface” de 1’étoile définie
par 1" = T.ys. Les atomes sont ensuite piégés dans des molécules ou dans la poussiere lorsque
celles-ci se forment, respectivement a T,,,; et Ty.s. Les abondances relatives seront donc
observables graces aux interactions matiere-rayonnement. Elles seront fixées par le transfert
radiatif qui fixe I'intensité du rayonnement observable et la chimie et les processus d’agré-
gation dans 'enveloppe, qui fixent la quantité de matiere interagissant avec le rayonnement.
Cette interaction prend fin lorsque les molécules se dissocient au rayon R..;. La figure [-2.8
montre alors aussi les biais introduits par le télescope (détaillés au chapitre 11-4): I"émis-
sion de fond de ciel caractérisée par Ty, I’émission de I'atmosphere caractérisée par Ty, et
I’émission du milieu environnant le télescope (cabine, récepteurs...), caractérisée par Ty,s.
Des modeles sont donc en général nécessaires pour remonter des valeurs observées des rap-
ports isotopiques aux valeurs produites a I'intérieur de 1’étoile. Deux remarques sont alors a

faire:

— la premiere est que ces modeéles sont paramétrés et donnent ainsi acces a des grandeurs
caractéristiques de 'enveloppe autres que les abondances. En effet, le cas général de
résolution couplée de toute la physique et la chimie de ’enveloppe étant trop complexe
(voir le chapitre 11-5), la modélisation est découplée et notamment, pour les différents
effets décrits ci-dessus, on a besoin de fixer la géométrie et la cinématique du probleme.
Ceci nous permet d’ajuster sur les observations les quantités associées commme la taille
de P'enveloppe ou le taux de perte de masse. Le principal avantage est que le jeu de
valeurs obtenues pour ces grandeurs est alors cohérent avec les valeurs obtenues pour

les abondances.

— la deuxieme remarque est que ’on peut donner une liste de conditions qui permettent
de s’affranchir de la modélisation complete des raies observées et ainsi de déduire de

facon simple les rapports d’abondances produits par I’étoile a partir des rapport des



wiapivic £ — L/APIVIabiUL UES CLULIGS UC L AlTD)

Températures \ )

caractéristiques Nucléosynthese

Distance
(HBB pulses thermlques) )
a partir du centre
de I’étoile
T “fcyte o
Processus de mélange
(DUP, mélange "non standard")
s R
Teff ® *
mol
dust
R
atm
amb

Fic. 2.8 — Problématique de linterprétation des abondances mesurées dans les longueurs

d’ondes millimétriques.



L. LEs UL Valiulily Lt aldiy

intensités des molécules observées (Kahane 1989):
— la distribution des deux molécules doit étre similaire le long de la ligne de visée.
— les deux transitions ont méme température d’excitation.

— les deux molécules doivent étre optiquement minces.



Chapitre 3

Nucléosynthese au sein des étoiles

de PAGB

La branche observation de la figure 1-1.2 a été expliquée dans le chapitre précédent et
nous avons vu en quoi l'utilisation d’observations radiomillimétriques était liée a I’étude de la
nucléosynthese a la phase AGB et quelles contraintes elles apportent. Voyons maintenant ce
que nous apporte la branche prédictive de la figure [-1.2, celle de la modélisation des rapports
isotopiques. Celle-ci demande une connaissance des processus de nucléosynthese de base (boite
en bas a droite de la figure [-1.2), et des facteurs qui influencent cette nucléosynthese dans
les étoiles de ’AGB (boite en bas a gauche de la figure 1-1.2). Ce sont les deux points que

nous allons détailler ci-apres.

3.1 Généralités

La nucléosynthese a pour but d’expliquer la production des éléments chimiques dans ["uni-
vers. La nature et "abondance des isotopes existants constituent donc des contraintes sur les
processus de nucléosynthese. On doit étre capable de dire par quel(s) mécanisme(s) peut se
former un élément existant et avec quelle abondance et ceci pour tous les éléments de la table
de Mendéleiev.

3.1.1 Différents processus

Un certain nombre d’enchainements de réactions nucléaires possibles aux températures
atteintes dans les étoiles ont été identifiés, en particulier ceux tres connus qui permettent de
produire de I'Hélium: chaines pp, cycles CNO, Néon-Sodium, Magnésium-Aluminium,(voir
C) . Une revue générale des différents processus identifiés en astrophysique nucléaire est don-
née dans Wallerstein et al. (1997)

Les observations réalisées dans des enveloppes circumstellaires d’étoiles de ’AGB ont mon-
tré dans ’atmosphere de I’étoile la présence d’isotopes instables de durée de vie inférieure a
la durée de vie de I’étoile et méme de la phase AGB, comme du Technécium par exemple
(Merrill (1952) ou Lambert et al. (1986)) . Lorsqu’on représente les éléments dans un repere
de coordonnées (N, Z) (voir figure 1-3.1), ceux qui peuplent la diagonale de la figure sont

regroupés autour d’une "ligne de stabilité” constituée des différents isotopes stables existants.
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Fra. 3.1 — Captures de neutrons autour de la vallée de stabilité, d’aprés Audouze & Vauclair

(1981).

Ceux qui sont situés en-dessous de cette diagonale sont plus riches que l'isotope principal

9 o9
S

de méme nom en neutrons (éléments dits ou "r”) et ceux présents au-dessus sont plus

riches que l'isotope principal de méme nom en protons (éléments dits ”p”). Alors que nous

)
T

nous arréterons a cette description pour les élément ”p” et , nous allons détailler un peu

9 o9
S

plus les processus permettant d’obtenir les éléments car ce sont ces éléments qui ont été

détectés dans les enveloppes circumstellaires d’étoiles de ’AGB .

3.1.2 Processus de capture de neutrons

Chaque réaction nucléaire sur un élément donné dépend de nombreux facteurs (abon-
dances des particules réagissant, conditions physiques a ’endroit considéré, distributions en
vitesse des particules ... ). Parmi toutes les réactions nucléaires entrant en compétition pour
transformer un noyau donné, les facteurs décrits plus haut peuvent se combiner de telle fa-
con que la capture de neutrons soit significative. Un des phénomenes limitant ces captures
de neutrons est la désintégration J notamment. En effet, celle-ci ne dépend que du noyau

considéré et a des temps caractéristiques tres courts.

Si le flux de neutrons, ¢, = n, A, (ces quantités sont définies au chapitre 11-1) est assez
important, le temps caractéristique d’une capture de neutron par un noyau caractérisé par
(N,Z), 7, = ¢-1, peut étre inférieur & celui de la désintégration 3 de ce noyau, 75. Il s’en suit
une cascade de captures de neutrons qui fait évoluer le noyau de départ assez loin vers la
droite sur la figure 1-3.1 jusqu’a ce qu’une autre réaction nucléaire soit dominante. 1l s’agit

en 'occurrence de la réaction inverse, I’émission d’un neutron. Les captures de neutrons s’ar-
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rétent alors et il s’en suit une cascade de désintégrations 3 qui permettent de peupler les

éléments marqués "r” sur la figure [-3.1. Cette série d’évenements possible si 7, > 75 est

)
T

appelée processus et ne peut pas se dérouler dans les étoiles de ’AGB car des flux de

neutrons trop importants sont requis. Le chemin évolutif effectué par un noyau subissant le

“1” part de la ligne de stabilité et consiste en une horizontale vers la droite jusqu’a

processus
ce que le temps caractéristique de la désintégration 8 soit plus rapide que celui de la capture
de neutron. A ce moment la, la suite du chemin est une longue ligne marquée d’un “3” pour

rappeler qu’il s’agit de ’évolution d’un noyau qui subit de multiples désintégrations 5.

Que se passe-t-il si le flux de neutrons n’est pas assez important'Dans ce cas, une capture
de neutron peut avoir lieu sur un élément stable mais alors, dés cette capture effectuée, si le
temps caractéristique de désintégration de I’élément créé est inférieur au temps caractéristique
de capture d’un autre neutron, alors il va se désintégrer plutot que de capturer a nouveau un
neutron. En pratique, cela arrive des que ’on s’éloigne ”un peu trop” de la ligne de stabilité.
On obtient ainsi une série de captures / désintégrations qui est représentée sur la figure 1-3.1
par un trait plein. Ce processus de synthese a été baptisé "processus s”. 1l est eflicace jusqu’au
Bismuth car, pour les éléments plus lourds, la désintégration « devient dominante. Le chemin

évolutif suivi par un noyau subissant le processus “s”

est une suite de petits zig-zag comme
celui partant du 12°Sn. La ligne horizontale est une capture de neutron suivie immédiatement

d’une désintégration [ et ainsi de suite.

3.2 Particularités de la phase AGB

Profitons de cette breve discussion sur la nucléosynthese pour souligner que la nucléo-
synthese dans les étoiles de '’AGB est tout-a-fait particuliere étant donnée la structure de
ces étoiles (voir la section 1-1.1),0u les variations d’abondances dans certaines couches sont

importantes au cours du temps.

3.2.1 Mélange dans l'intercouche

En effet, dans la méme région de ’étoile, 'intercouche, se succedent plusieurs étapes:

— le dépot des produits combustion de I’Hydrogéne dans un milieu ou le transport de la

chaleur est radiatif.

— le mélange instantané, a haute température, des produits de combustion des couches de
brilage de ’'Hydrogene et de 'Hélium est du au développement d’une zone convective

(pulse thermique) provenant de la couche (instable) de combustion de I'Hélium.

— une éventuelle descente de I’enveloppe convective (DUP3) qui homogénéise alors ins-
tantanément la composition de la partie de I'intercouche dans laquelle elle pénetre, en
la mélangeant avec la composition de ’enveloppe convective. L.’abondance des protons

est alors globalement augmentée dans cette région.

— un brilage des produits précédemment mélangés dans un milieu ou le transport de la

chaleur est redevenu radiatif.
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La zone de l'intercouche est donc une zone de rencontre entre protons, particules « et neu-

trons, si ces derniers sont produits.

3.2.2 Nucléosynthese particuliere

Sans que ce soit exhaustif, nous allons exposer différentes séries de réactions nucléaires
qui permettent de synthétiser des éléments, plus particulierement a la phase AGB, en nous
focalisant sur les captures de neutrons et la synthese de I’Aluminium et du Fluor. Ces deux

points sont en effet caractéristiques de la phase AGB.

Sources de neutrons

Deux sources principales de neutrons ont été identifiées dans les étoiles de TAGB . Le

13C par la réaction 13C(a, n)1%0 et le 2Ne par la réaction ?*Ne(«, n)?Mg. La principale
différence entre ces deux réactions est leur température d’activation, qui sont respectivement
de T ~ 210% et T > 3.5108K. Pour activer la production de neutrons, il faut donc qu’une
des deux sources soit présente et que la température soit adaptée.
Au sein des pulses thermiques ces conditions sont réunies car I’Azote 14 présent dans la
couche d’Hélium au moment du pulse subit alors la chaine de réactions: "N (a, v)'®F(37)'%0
(o, v)*Ne. Si la température est assez élevée dans le pulse, c’est-a-dire si la masse de coeur est
au moins égale & 0.9 Mg environ d’apres Wallerstein et al. (1997), la réaction de production
des neutrons & partir du ?Ne s’active. Si la masse de coeur (température) n’est pas assez im-
portante, seules des quantités de 2Ne inférieures au pourcent sont converties en 2> Mg. Dans
les étoiles peu massives, seul le '3C peut produire les neutrons permettant de reproduire les
abondances observées d’éléments ”s”.

Cependant, la maniere dont cette source de neutrons est activée n’est pas claire du tout.
En effet, s’il est plus facile d’atteindre la température d’activation de la source 13C parce
qu’elle est plus faible, il faut aussi produire du Carbone 13. La réaction pressentie dans ce
but est 2C(p,v)13N(31)13C. Elle demande la présence de protons et de Carbone 12. Or la
zone de probabilité maximum de rencontre pour ces deux éléments est I'intercouche. En effet,
dans la couche en fusion d’ Hydrogene, on trouve des protons mais le 12C est détruit par
le cycle CN. Plus bas, dans la couche d’Hélium, on produit du Carbone 12 mais il n’a a
plus de protons. C’est donc dans l'intercouche que l'on a le plus de chance de produire la
source de neutrons. Le pulse, provenant de la couche d’Hélium ramene dans l'intercouche une
grande quantité de '2C. Le dredge-up parait étre le mécanisme idéal pour amener des protons
puisqu’il homogénéise la composition des couches ot il pénetre avec celle de ’enveloppe, riche
en protons. Herwig et al. (1997) ont montré que le calcul du dredge-up avec overshooting
(voir le chapitre 11-3) permettait effectivement de faire apparaitre une poche de Carbone 13.
Straniero et al. (1995) ont montré de leur coté que si cette poche existe, elle est utilisée pour
produire des neutrons localement c’est-a-dire dans la zone radiative pendant 'interpulse, et
non pas homogénéisée dans le pulse suivant.

Notons aussi que des réactions de destruction des neutrons existent et doivent donc étre
prises en compte. Ainsi, I’Azote 14 et I’Aluminium 26, produits par le briillage de I’'Hydrogene,

peuvent réagir avec les neutrons présents par 1N (n, p)*C et 26Al(n, p)?*Mg. Ces réactions
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contribuent presque autant a I’énergétique de l'interpulse que les captures de neutrons d’apres
Forestini & Charbonnel (1997) (10% contre 12% pour les captures).

Fluor et Aluminium

La spécificité de I'intercouche, c’est-a-dire la présence simultanée de protons et de par-
ticules a, permet aussi de synthétiser des éléments comme le 1°F et le 26 Al9 (voir Forestini
et al. (1991) et Forestini et al. (1992)).

En effet, le brilage en couche de I’'Hydrogene s’effectue dans des régions dont la tempé-
rature augmente avec le temps. Lorsque l'on atteint des températures supérieures a 6 107K,
une production significative d’Aluminium 26 est possible (Forestini et al. 1991) par la chaine
Mg-Al.

D’autre part, la production de N & partir de la fermeture du cycle CN ou par la
chaine N(n, p)!*C(B81)1N utilisant les neutrons produits permet d’obtenir de I’Azote 15
par 14N(a, v)18F(81)180(p, @) 1°N. Cet élément, injecté dans le pulse ot les particules a
sont assez nombreuses, est responsable de la synthese de Fluor par les étoiles de ’AGB:
BN(a,y)F. Cette chaine de réactions, met en jeu au méme endroit des protons, des neu-
trons et des particules a. Ce n’est donc pas étonnant qu’on ne la trouve efficace que dans les

pulses thermiques de la phase AGB.

3.2.3 Influence du HBB

Son influence est multiple du point de vue de la nucléosynthese. Tout d’abord, il permet
de briiler le Carbone 12 par le début du cycle CNO pour produire '2C si la température & la
base de I'enveloppe convective est supérieure & 4010°K. '*N peut également étre produit &
partir du 3C si la températures est assez élevée pour permettre au cycle CN de se poursuivre.

Les étoiles de ’AGB sont aussi un des sites ot les abondances de Lithium peuvent étre
modifiées. Dans ce cas, le processus invoqué est celui de Cameron-Fowler. La nécessité de
production de Lithium par les étoiles de ’AGB est basée au départ sur ’observation de ces
étoiles dans les nuages de Magellan ol des abondances 100 & 1000 fois supérieures a celles
prédites ont été observées (Smith & Lambert 1990). C’est justement le HBB qui permet la
production de Lithium 7 par le processus de Cameron-Fowler si la température a la base de
’enveloppe convective est supérieure & 4010°K. Le chaine de réactions permettant la syn-
these de cet élément est la suivante *He(a,v)"Be(31)7Li. Le probleme est que le Béryllium 7
et le Lithium 7 sont détruits par les chaines pplll et ppll respectivement (voir annexe C). Le
mécanisme de Cameron-Fowler consiste donc & mélanger rapidement, grace aux mouvements
convectifs, le "Be produit dans une région plus froide, pour permettre qu’au moins une partie
du Béryllium se désintegre avant d’étre brilé par les chaines pp.

D’autres conséquences du HBB sont exposées dans Lattanzio & Boothroyd (1997).

3.3 Incertitudes sur la nucléosynthese

Dans la partie précédente, la boite "nucléosynthese” du schéma I-1.2 a été explicitée. Nous

avons pu aussi, a plusieurs reprises, constater que le mélange jouait un grand réle (DUP3,
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HBB par exemple), ce qui justifie en partie la présence de la boite ”processus de mélange” de
la figure I-1.2. Nous allons reprendre ici les différents parametres importants qui influencent

la nucléosynthese.

3.3.1 Taux de réactions

Le facteur le plus évident est 'incertitude que 'on peut avoir sur les taux de réactions
nucléaires. Ce domaine de la physique constitutive d’une étoile sera brievement discuté au
chapitre I1I-1, notamment avec la publication récente d’une nouvelle compilation de taux de
réactions, NACRE (Angulo et al. 1999).

3.3.2 Perte de masse

Un des phénomenes dont 'influence est critique a la phase AGB est la perte de masse.
Nous expliquerons brievement en quoi ce mécanisme est important, le mécanisme générateur
le plus probable pour I'expliquer, les modeles mis en place pour comprendre ce phénomene

et la paramétrisation souvent utilisée pour contourner la difficulté de ce probleme.

Influence de la perte de masse

De nombreuses preuves observationnelles (voir par exemple Knapp et al. (1982), Spergel
et al. (1983), Knapp & Morris (1985), Loup et al. (1993), Kwan & Webster (1993), Stanek
et al. (1995)) existent pour confirmer 'existence d’une forte perte de masse autour des étoiles
de 'AGB . Ce taux varie typiquement, d'une étoile & I'autre, de 10+% & 10+* Mg, /yr. 1l varie
aussi probablement le long de la phase AGB comme semble le montrer les observations d’en-
veloppes détachées (voir le chapitre 1-2) et les modeles de vents les plus perfectionnés comme
Hoéfner (1999) ou Fleischer et al. (1999). 1l est important de bien modéliser cette perte de
masse pour la raison fondamentale que c’est elle qui fixe le taux de disparition de 'enveloppe,
c’est-a-dire la masse présente a chaque instant au-dessus des couches en fusion. Elle va donc
déterminer la température dans les couches de brilage et par 13 méme la durée de vie de la
phase TP-AGB, c’est-a-dire le nombre de pulses avec leur luminosité maximum, le nombre
de troisieme dredge-up, la luminosité et la masse atteintes a la fin de la phase AGB. En se
rappelant que les abondances synthétisées dépendent de la température (& travers les taux
de réaction) mais aussi du nombre de pulses et de DUP3, on se rend compte de I'influence

critique que la perte de masse peut avoir aussi sur la nucléosynthese.

Mécanisme générateur

Sans faire appel au champ magnétique, deux principaux mécanismes de génération de

perte de masse sont discutés (Lamers & Cassinelli 1999).

— la génération par ondes acoustiques: si une zone convective est proche de la photosphere
de I’étoile, alors des ondes acoustiques peuvent étre créées et se propager vers ’extérieur
en traversant la photosphere. Celles-ci produisent une pression supplémentaire dans
I’atmosphere qui dépend de la densité et de 'amplitude des ondes. Le gradient de cette

pression additionnelle est une force qui peut expliquer la perte de masse.



hap il e g T IVULICUS Y HILHTESE ald oSCiil Uts CLULICS UC L AlTD)

— la génération par radiation: cette classe de mécanismes générateurs, dans laquelle I’éner-
gie des radiations émises par ’étoile centrale est transmise a la matiere, se divise en
deux sous-classes, la perte de masse générée par le continu et celle générée par les raies.
Dans la premiere sous-classe, la radiation est absorbée par les grains qui se forment.
La température de I’atmosphere doit donc étre suffisement faible. L’allusion au continu
dans le nom de cette classe de vents (”continuum driven winds”) s’explique par le fait
que la poussiere absorbe dans une grande gamme de longueurs d’ondes. Cette sous-
classe est encore appellée "dust driven winds”. Dans la deuxieme sous-classe, ce sont

les raies des especes présentent qui absorbent I’énergie émise par I’étoile centrale.

Le mécanisme le plus utilisé pour expliquer le phénomene de perte de masse a la phase
AGB est centré sur la poussiere. Tout d’abord, il y a transmission d’énergie et de quantité
de mouvement a la poussiere vraisemblablement par deux mécanismes: les pulsations de
I’étoile associées a la phase AGB qui créent des ondes de choc dans les zones ol la poussiere
se forme, et le rayonnement provenant de I’étoile. L’énergie acquise sert dans un deuxieme
temps a créer la perte de masse. En effet, I’énergie est absorbée principalement en provenance
de I’étoile (radialement) alors qu’elle est réémise approximativement isotropiquement. 1l y a
donc globalement une accélération résultante dans la direction radiale. De plus, alors que la
poussiere gagne de la quantité de mouvement, ses collisions avec le gaz vont augmenter et
elle peut alors entrainer le gaz avec elle dans son mouvement d’échappement.

Un tel modele de vent est donc trés complexe a établir car il demande de coupler trois
fluides (gaz, poussiere et rayonnement) dans une zone ou il y a propagation d’ondes acous-
tiques et agrégation des grains. Cela impose de résoudre une équation transfert d’énergie pour
les grains pour obtenir leur température d’équilibre radiatif et de déterminer leur température
de condensation ou de sublimation. La premiere dépend de la température effective de 1’étoile,
de la distance a ’étoile et de l'opacité des grains (nature, géométrie, densité, température).
La deuxieéme dépend de la pression ou de la densité et de la nature des poussieres (voir figure
1-3.2). La taille atteinte par les grains dépend des équations de collisions avec le gaz ambiant
dont la composition doit elle méme étre obtenue par un modele de chimie circumstellaire.

La valeur du taux de perte de masse dépendant de la luminosité de I’étoile, il est donc
normal qu’a la phase AGB, ce taux varie tres fortement & chaque pulse thermique. L’étoile
montre en effet & ce moment-la des variations importantes de luminosité. Les échelles de
temps pour ces variations en fonction de la masse et de la métallicité de I’étoile sont données
dans Forestini & Charbonnel (1997).

Modélisation de la perte de masse

Les modeles mis en place vont des plus simples aux plus complexes en retenant plus ou
moins d’approximations. Récemment, une revue a été faite des tous les types de modeles
existants (Fleischer et al. 1999) en distinguant 5 niveaux de complexité:

— les "modeles” les plus anciens consistaient en des ajustements de superpositions de lois

de corps noirs aux spectres observés.

— calcul de transfert radiatif utilisant comme entrées la luminosité, la densité et la tem-

pérature effective de ’étoile et les propriétés de la poussiere (tailles et températures de

condensation ... ).
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Fic. 3.2 — Températures et pression de condensation des principauz grains attendus dans
un environnement d’étoile de type “N” (C/O=1.1) pour C,N et O et solaire pour les autres
éléments, extrait de Lodders & Fegley (1999)
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— calcul d’état stationnaires hydrodynamiques en couplant une équation mécanique au
transfert radiatif. On peut décrire les trois composantes (gaz, poussiere et photons) et
les entrées sont la luminosité, la température effective et la masse effective, le taux de

perte de masse et les propriétés de la poussiere.

— calcul de modeles hydrodynamiques dépendant du temps, souvent effectués en géométrie
sphérique et donnant I’intensité spécifique en fonction de la longueur d’onde et du temps
en tout point de la source. Les propriétés de la poussieres (distribution de la taille des

grains, opacité, composition) sont supposées connues.

— calculs hydrodynamiques completement auto-cohérents, dans lesquels les propriétés de
la poussieres sont déduites du modele. Les entrées sont uniquement les grandeurs concer-

nant 1’étoile.

Quels que soient les modeles utilisés et les approximations faites, la vitesse du vent peut étre

mise sous la forme générale suivante (Lamers & Cassinelli 1999):

V() = 0 + (02 1 o) (1 L &)ﬁ (3.1)

r

ol v, est la vitesse en r = R, et v, est la vitesse dite "terminale” lorsque r — oc. D’apres
Loup et al. (1993), on a typiquement v, = 5 — 25 km-st!. De plus, Netzer & Elitzur (1993)

trouvent par exemple dans un cas simple (opacité grise pour la poussiere et différence de

<X>L*
27 Rqc

totale (absorption plus diffusion) moyenne des grains et R est a la distance a laquelle la

vitesse nulle entre poussiére et gaz): « = 2,8 =1 et v2 L v? = ol < x > est l'opacité

vitesse est sonique.

Paramétrisation

Compte tenu des difficultés présentées pour avoir un taux de perte de masse cohérent avec
I’étoile modélisée, les taux utilisés en évolution stellaire sont le plus souvent paramétrés. Lors
des phases précédant la phase AGB, les phases RGB et HeB, I’étoile subit aussi une perte de

masse mais son expression est simplement paramétrée par Reimers (1975):

. LR 1
M=4- 10“377RW avee 3 <R <3 (3.2)

ou L, R et M sont la luminosité, le rayon et la masse de I’étoile en unités solaires et np
un coefficient ajustable. D’apres (Bloecker 1995), cette loi ne peut pas étre appliquée pour
les étoiles de ’AGB . En effet, les températures effectives lors des phases RGB et HeB sont
suffisamment élevées pour que la formation de la poussiere soit tres faible. Le taux paramétré
par Reimers (1975) ne tient donc pas compte de la poussiére alors qu’elle est supposée étre
au centre du mécanisme d’éjection de matiere pour les étoiles de ’AGB . Vassiliadis & Wood
(1993) ont empiriquement établi une corrélation entre le taux de perte de masse des étoiles de

I’AGB et la période fondamentale de leurs pulsations, Fy, en utilisant un échantillon d’étoiles
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variables. Les relations obtenues sont:

M = min (CU , 10“1~4+0~0125P0) si M < 2.5Mg (3.3)
exp
M o= mm( - 710L11.4+0.0125(P0L100(ML2.5))) si M > 25M, (3.4)
Veyp = L1354+ 61.7656]30 (km/s) (3.5)
log(Py) = 12.07+ 1.94log(R) L 0.9log(M) (3.6)
cvip est la valeur de la perte de masse correspondant au transfert maximum de quantité de

mouvement entre photons et matiere lors de diffusions uniques. Les relations donnant v, et
Py, elles aussi empiriques, sont extraites de Wood (1990) et les quantités surmontées d’une
barre sont exprimées en unités solaires (voir annexe A). Une revue de leffet des différents
paramétrages de taux de perte de masse sur les prédictions des modeles d’évolution des étoiles
de PAGB a été effectuée par Bloecker (1995).

Nous avons donc choisi d’utiliser la prescription de Vassiliadis & Wood (1993) pour tout
ce travail de these et de nous focaliser sur le dernier point influencant la nucléosynthese,

discuté ci-dessous.

3.3.3 DUP

Le troisieme dredge-up présenté en [-3.2.1 comme un des facteurs de mélange dans I’inter-
couche a des répercutions évidentes sur la nucléosynthese. Nous allons voir dans un premier
temps quelles sont ces répercutions et comment on quantifie I'influence du DUP3, puis nous
aborderons les incertitudes qui affectent les prévisions des rapports isotopiques sur la partie

théorique du schéma I-1.2.

Le paramétre de quantification du dredge-up

La profondeur du dredge-up influe sur la quantité de protons injectés dans 'intercouche et
donc sur la future nucléosynthese a cet endroit. De méme, les valeurs des rapports isotopiques
de surface des éléments plus lourds que I’Hélium seront d’autant plus modifiées que le dredge-
up est profond et fréquent. En particulier, I’'abondance de surface du '2C est la plus claire
signature du troisieme dredge-up. Il est amené dans I'intercouche par le pulse précédent et
est transmis dans D’enveloppe par le DUP3. Le schéma [-1.2 permet de visualiser que la
modélisation de ce phénomene influe sur les rapports prédits et que les rapports observés
permettent de contraindre les quantités de matiere ramenées dans ’enveloppe lors des DUP3
successifs. La profondeur du dredge-up est mesurée par un parametre dont la signification

est évidente sur la figure 1-3.3.

def AMy,
/\dup = AMHp (3'7)

Pendant I’interpulse, au fur et a mesure du brilage nucléaire, le coeur croit en masse et les
couches se déplacent vers 'extérieur de ’étoile. Ainsi, en particulier, la couche d’Hydrogene
se déplace en masse d’une quantité AMp. Cette masse limitée par la couche d’Hydrogene

change de composition puisqu’elle subit la transformation de I’Hydrogene en Hélium. Apres le
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Pulse thermique i+1

Base de
I'enveloppe
convective

Pulse thermique i

Fic. 3.3 — Définition du paramétre mesurant la profondeur du dredge-up. La figure n’est,
bien sur, pas a l’échelle et on y suppose par soucis de clarification que la base de ’enveloppe

convective et la couche d’Hydrogéne sont confondues.

pulse, lorsque le DUP3 se produit, la couche d’Hydrogene s’éteint et ’enveloppe descend dans
cette matiere fraichement synthétisée, d’une quantité AMy,, en masse. D’apres la formule
1-3.7, Agup représente donc la fraction de matiere synthétisée pendant l'interpulse précédent
qui va étre diluée dans Uenveloppe convective au moment du DUP3. Un troisieme dredge-up

est dit "complet” gl atteint des zones mélangées par le pulse thermique précédent.

Incertitudes sur le dredge-up

Pourquoi se concentrer sur I'influence du dredge-up plutot que sur celle d’un pulse ther-
mique par exemple; la température de ce dernier influancant directement la nucléosynthese
dans 'intercouchel La réponse réside dans le fait que la modélisation du troisieme dredge-up
est beaucoup plus délicate que celle d’un pulse thermique.

En effet, c’est un fait que parmi les différents codes d’évolution stellaire capables de suivre
la phase TP-AGB, pour une méme étoile initiale, alors que les pulses sont reproduits de fa-
con tres similaire, il existe de grandes disparités pour les profondeurs des DUP3 modélisés.
Dépendant de la physique inclue dans les calculs, de la masse des étoiles modélisées, de leur
métallicité, du taux de perte de masse utilisé du paramétrage de la convection, certains au-
teurs n’obtiennent pas de DUP3, d’autres I'obtiennent avec des profondeurs trop faibles par
rapport aux observations ou d’autres encore, récemment, on pu le modéliser correctement
quantitativement. Parmi les derniers travaux, les effets utilisés par les auteurs pour modé-
liser ce phénomene varient. Par exemple, Straniero et al. (1997), utilisant la théorie de la

longueur de mélange standard pour la convection (voir I'annexe D), rapporte la modification
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de la prodondeur du troisieme dredge-up simplement en modifiant la résolution spatiale ou
temporelle des modeles calculés.

Frost & Lattanzio (1996) et Frost (1997) ont montré 'importance des différents traite-
ments numériques utilisés mais aussi celle de la modélisation de la convection et du mélange.
Toute la difficulté réside dans le fait que le DUP3 consiste en ’extension vers I'intérieur de
I’étoile de la base de ’enveloppe convective dans une zone ot la composition change fortement.

Deux facteurs sont importants (Lattanzio 1998):

— le moment et la méthode utilisée pour réaliser le mélange dans 'organigramme de

résolution de la structure et de I’évolution stellaire

— le critere utilisé pour déterminer les frontieres convectives (voir le chapitre 11-3).

Des tests partiels ont été effectués concernant ces deux points. La recherche de la frontiere
convective peut étre fixée grace a un critére (Schwarschild, Ledoux, voir le chapitre 11-3)
donnant lieu éventuellement & des zones de mélange partiel comme de I'overshooting, ou la
semi-convection (voir le chapitre 1I-3). Cette frontiére peut aussi étre recherchée itérativement
(voir Frost & Lattanzio (1996) ou Boothroyd & Sackmann (1988a)) par des algorithmes aussi
variés que le sont les codes dans lesquels ils ont été développés. Forestini & Charbonnel (1997)
ont testé I'influence d’un mélange dépendant du temps (non instantané) des zones convectives
et Herwig et al. (1997) et Mowlavi (1999) ont implémenté un algorithme diffusif pour traiter
l'overshooting (voir le chapitre 11-3).

De plus, la théorie classique de la convection étant paramétrée par une quantité nommeée
"longueur de mélange”, A, divers auteurs (Wood (1981), Boothroyd & Sackmann (1988b),
Vassiliadis & Wood (1993), Mowlavi (1999)) rapportent une augmentation de la masse mé-
langée lorsque A augmente, alors que celle-ci dépend aussi des codes d’évolution utilisés.

Une difficulté supplémentaire réside dans la comparaison des résultats publiés par les dif-
férents codes existants. En effet, le méme test fait dans deux codes différents peut mener a des
résultats différents car tout le reste du code n’est pas égal par ailleurs. Ainsi, Mowlavi (1999)
ne retrouve pas la sensibilité dans la résolution spatiale et temporelle montrée par Straniero
et al. (1997). 1 est donc difficile d’isoler les facteurs généraux permettant d’augmenter la

profondeur du dredge-up par comparaison des différents travaux.

Ces remarques sur les incertitudes liées au troisieme dredge-up et I'influence que ce phé-

nomene a sur la nucléosynthese explique le deuxieme objectif qui a été choisi dans la section
[-1.3.2.



Chapitre 4
Conclusion

Comme le montre la figure 1-1.2, les approches observationnelles et théoriques sont com-
plémentaires. Il est tres important de développer une approche couplée pour les étoiles étoiles
de ’AGB . D’un coté, seule une modélisation fiable des étoiles de ’AGB peut permettre a un
observateur de confronter les prédictions théoriques avec ses données. Le terme ”fiable” signi-
fie que I'on est capable d’isoler les facteurs d’incertitudes (nature et facon d’implémenter les
processus physiques pertinents) sur les valeurs des rapports prédits. D’un autre coté, seules
des données précises peuvent étre utilisées par des théoriciens pour donner une interprétation
fiable en terme d’évolution stellaire. Elles permettent aussi d’améliorer la fiabilité des modeles
en contraignant les processus physiques opérant dans les étoiles étoiles de ’AGB .

En utilisant cette démarche, ce travail de these, centré sur les quatre objectifs de la section
[-1.3.2, se propose d’explorer les deux branches de la figure 1-1.2. Les moyens mis en place
pour atteindre ces deux objectifs seront présentés dans le détail dans la partie II. Ils sont

synthétisés pour chaque objectif comme suit:

Pour adapter davantage le code d’évolution stellaire aux spécificités de la phase AGB, il

faut:

revoir la discrétisation spatio-temporelle.

— changer I’équation d’état.

— optimiser le temps de calcul (ce n’est pas nécessaire, mais seulement souhaitable).
— incorporer la physique du mélange nécessaire.

Ces moyens seront développés aux chapitres 11-1 et 11-2.

Pour déterminer les mécanismes facilitant le troisiéme dredge-up, il faut:

— isoler les tests pertinents concernant le numérique ou la physique du code.
— calculer un pulse suivi d’un troisieme dredge-up.

— mener & bien les tests avec le méme code toutes choses égales par ailleurs.

Ces moyens seront développés aux chapitres I11-4 et 111-3.

Pour mener des observations radiomillimétriques d’enveloppes circumstellaires, il faut:
— isoler les rapports isotopiques les plus contraignants.

— trouver les molécules et les sources adaptées a la mesure de ces rapports.
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Ces moyens seront développés aux chapitres 11-4 et I11-1.

Pour analyser les observations avec les outils appropriés afin d’en extraire des contraintes,
il faut:

— identifier les phénomenes modifiant les quantités contraignantes.
— modéliser ces phénomenes.
— comparer les quantités modélisées a partir des observations avec celles prédites.

Ces moyens seront développés aux chapitres 11-5 et 111-2.



Deuxieme partie

Les moyens mis en place
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Les objectifs de ce travail de these étant fixés, il faut maintenant développer Les outils
qui lui permettront d’aboutir. Comme toute modélisation d’étoiles, celle des étoiles de ’AGB
passe par l'utilisation d’un code d’évolution stellaire. Il conviendra donc de le présenter et
d’expliquer quels changements ont di étre réalisés pour qu’il soit le plus performant possible
sur la branche asymptotique. Le premier chapitre présentera le code en général, le deuxieme
la nouvelle équation d’état implémentée et le troisieme, les processus de mélanges incorporés.

Par ailleurs, pour pouvoir comparer le résultat des observations avec les prédictions théo-
riques, il y a un obstacle a surmonter. La modélisation réalisée par un code d’évolution
stellaire s’arréte dans "atmosphere de I’étoile. Or, les observations effectuées, qui seront dé-
crites au chapitre 4, sont bien plus extérieures: les rapports isotopiques observés ne sont donc
pas ceux modélisés. En particulier, ces derniers ont pu changer pour plusieurs causes qui ont
été détaillées au chapitre 1-2 de la premiere partie. Si le code d’évolution stellaire fait le lien
du coeur dégénéré autour duquel se déroule les réactions nucléaires, jusqu’a I’atmosphere de
I’étoile, un programme de transfert radiatif doit étre utilisé pour connecter ’atmosphere a

I’enveloppe lointaine que ’on observe. Le dernier chapitre lui sera consacré.
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Chapitre 1

Le code d’évolution stellaire de

Grenoble: STAREVOL

Sommaire
1.1 Les équations implémentées . . . . .. ... .. ... ..., 41
1.2 Laphysiqueducode. . . ... ... .. ... ..., 44
1.3 Résolution et numérique . . . . . . . . .. i i i e e 48

Dans ce chapitre, une description du code d’évolution stellaire utilisé est donnée. Je ne dé-
velopperai pas ici ’équation d’état et les processus de mélange "non standards” (c’est-a-dire
produits par d’autres causes qu’une instabilité thermique); un chapitre leurs sera consacré
plus tard. Par contre les changements du code réalisés pendant ma these, mais moins fonda-

mentaux, sont inclus dans ce chapitre.

1.1 Les équations implémentées

1.1.1 Généralités

Un code d’évolution stellaire doit étre capable de décrire un plasma autogravitant multi-
composante dans lequel peuvent se dérouler des réactions nucléaires. Celui de Grenoble est
un code hydrodynamique lagrangien & une dimension.

Le qualificatif ”"hydrodynamique” insiste sur le fait que 'on peut suivre parfaitement
des phases hors de 1’équilibre mécanique car les termes d’accélération sont inclus dans les
équations résolues.

Rappellons que la description lagrangienne d’un fluide consiste & calculer dans I’espace
et le temps les caractéristiques de certaines ”particules” (petits éléments de masse) qui se
meuvent avec le fluide, par opposition a la description eulérienne ou ’on s’intéresse a I’évolu-
tion des caractéristiques en certains points fixes de ’espace. Dans le cas eulérien, les quantités
se réferent alors a différents éléments de masse qui passent aux points fixes pendant le temps
d’observation. Dans le cas lagrangien, la position 7 d’un élément de fluide dépend du temps. La
variable indépendante d’espace choisie en vision lagrangienne n’est donc pas la position r:mais

comme elle dépend de I’élément de masse considéré, on lui préfere la variable m, = pdV

0
qui, elle, est constante pour un élément de masse donné. C’est ce choix de variables, (m,,t),

qui caractérise la vision lagrangienne plutét qu’une dérivation totale ou partielle, notation
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mathématique souvent utilisée avec confusion. En effet, m, et t étant indépendants, on a

dzr = 0 et on peut donc indifféremment écrire pour une variable X, % ou %, sachant que

l'on a X (m,,t). Dans ce jeu de variables, la vitesse lagrangienne des éléments de fluide est

Ulqg = %, la notation “D” pour la dérivation indiquant seulement que ’on est en vision
lagrangienne, c’est-a-dire que i dépend de t et m,., sans que 'on ait besoin d’écrire 7(m,, ).
Dans le cas eulérien, la vitesse, comme toutes les autres variables, est définie en certains

?particules de fluide” passent en ce

points fixes et varie au cours du temps car différentes
point au cours du temps: @, (7, t) avec i et t indépendants. Les dérivées temporelles totales
lagrangiennes et eulériennes sont liées par la relation classique:
D d
Dt~ dt

Enfin, si ’on suppose une étoile a symétrie sphérique, une description a une dimension suf-

+ oy - V (1.1)

fit pour reconstituer toute I’étoile. Un certains nombre de processus physique qui ne peuvent
pas se réduire a une seule dimension sont nécessairement approximés dans ce cadre (convec-

tion, mélanges "non standards”, accrétion ... ).

1.1.2 Equations simplifiées

Les équations nécessaires a la description du plasma sont les équations bilans exprimant
la conservation, la production ou le transport de certaines grandeurs physiques: la masse,
la quantité de mouvement, ’énergie et la composition principalement. A priori toutes ces

équations ont la forme suivante:

% +div(J,) = po, (microscopique) (1.2)
dX
o +¢xy = Xx (macroscopique) (1.3)

avec X = /avdm7 EX:/ o.dm, et @X:fj;-dg (1.4)
M M S

Dans ces équations, X est une quantité vectorielle ou scalaire massique (dimension [x] M11),
J,. est le courant de cette quantité (dimension [x]L12T11) comme par exemple 2@, o, est sa
production massique (dimension [x]M11T41) et S est la surface fermée entourant la masse
M, permettant de calculer le flux ®. Mais compte tenu de "approximation a une dimension
et de écriture lagrangienne, ces équations se réécrivent sous forme simplifiée.

Ainsi ’évolution et la structure de I’étoile sont décrites en donnant six variables carac-
térisant le plasma: la vitesse (lagrangienne), la position, I’énergie émise, la température, la
masse volumique et la composition. Chacune de ces variables dépend de deux grandeurs in-
dépendantes: ’élément de masse m, et l'instant t. Le choix de ces variables n’est pas unique;
d’autres codes utilisent par exemple P comme variable mécanique au lieu de p (voir Straniero
et al. (1997), ... ). De plus, d’autres variables peuvent étre ajoutées comme par exemple le
moment cinétique spécifique. Mais le suivi de la rotation de I’étoile n’étant pas souhaité pour
I'instant, cette quantité n’est pas prise en compte et 'on conserve seulement six variables.
On doit donc utiliser six équations:

(1) La définition de la vitesse:

. dr
Ulgg = % (15)
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(2) L’équation de conservation de la masse:

dr 1 (1.6)
dm,  4wr?p ’
(3) L’équation de conservation de la quantité de mouvement:
dueg 5 dP
=4nrf——m 1.7
T Y (7

La pression P étant donné par une équation d’état P(p,T,Y;), les Y; étant les fractions

molaires d’abondances (voir section [1-2.1.1) et le champ de gravité par la répartition de la

masse, g = g:g”, issue du théoreme de Gauss, div(§) = 47Gp, écris en symétrie sphérique.

Les effets de viscosité sont négligés.

(4) L’équation de conservation de I’énergie:

dl,

dm,

= €puc L €, + €orav (18)

ou l'on choisit de caractériser "I’énergie” de la masse dm, par la luminosité (puissance) émise
a sa surface, [,. €,,. est la puissance massique produite par les réactions nucléaires et ¢, la
puissance massique emportée par les neutrinos. Ces deux quantités sont calculées grace a la
partie "nucléaire” du code (voir la section 11-1.2.1). €44, est la puissance massique tirée du
changement de I’énergie interne du plasma ou du travail contre les forces extérieures comme

la gravité. Sa valeur,

def dq
€grav = J—% (19)

est donnée par ’équation d’état (voir le chapitre [1-2) et trois fagons analytiques différentes

mais équivalentes d’écrire cette quantité ont été implémentées:

dg = Tds (1.10)
dq = du+ Pdv (1.11)
dg = cpT(dInT L V,qdInP) (1.12)

Par la suite, les quantités extensives, notées en minuscules, seront massiques. cp est la chaleur

, . . . def OlnT . , )
spécifique a pression constante et V,y tef D est le gradient de température existant
n

g

dans un milieu adiabatique (& chaleur, ¢, constante).

(5) L’équation de transport de la chaleur:

ar 1 du) T
= (g—l— u) v (1.13)

dm,  4nr? dt ) P

Ecrite sous cette forme, cette équation n’est qu’une réécriture du gradient de température, I

,
en utilisant V, le gradient logarithmique de température exprimé par rapport a la pression.
Il est défini par:

dif dInT
~ dInP

(1.14)

et en utilisant la vision lagrangienne: T dépend de m, au lieu de r. Pour que cette équation

soit utile a la résolution du systeme, il faut qu’elle relie au moins deux des variables a trouver.
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En se référant & la thermodynamique hors équilibre (de Groot & Mazur 1984), I’évolution
d’un systeme dont n grandeurs caractéristiques évoluent couplées est décrite par la dérivée
temporelle de son entropie. Elle s’écrit % = >, JiX; ol J; sont les flux reliés aux grandeurs
caractéristiques et X;, les “forces thermodynamiques” associées. Dans le cas d’un fluide, on
relie les courants (de chaleur, .J,, et des especes, J;), aux forces thermodynamiques (gradients
des potentiels chimiques, 7;, de la température, et forces extérieures sur chaque espéce F;)

grace aux équations phénoménologiques (de Groot & Mazur 1984):

nll

Lyqq Lk -
Jo = J_WVTJ_;T[V(WJ_M) J_(FkJ_Fn)]ﬁ—;hiJi (1.15)
I nll I
S iq ik
Jio= Lo VTJ_; V(e L) L (Fy LF,)] (1.16)

Les coeflicients L sont les ”coeflicients phénoménologiques”, n est le nombre d’espéces pré-
sentes et les gradients potentiels chimiques se calculent a température constante. La quantité
h; est enthalpie spécifique de ’espece ¢. Si I’on suppose que le gradient de température est

le terme dominant faisant évoluer le courant de chaleur, on retrouve la loi de Fourier qui relie

le flux de chaleur &g = /Jqu au gradient de température. La relation avec la luminosité

1)
2
modifier ’énergie d’un systeme. On s’attend donc & ce que V soit relié a la variable d’énergie

est ensuite toute trouvée car on a [, = et que I’échange de chaleur est une des fagons de

[, avec un coeflicient de proportionnalité qui sera la conductivité thermique du milieu: A. Sa

valeur dépend du mode de transmission de la chaleur: conduction, radiation ou convection.
(6) L’équation d’évolution des fractions molaires Y;:

dY; 1 d 9 dY;
T - = D
dt — pr2dr (pr dr

) —I—Z(T‘Jm J_T‘Z'k) (1.17)
k

Deux processus physiques différents font évoluer la composition: d’une part les réactions
nucléaires qui transforment une espece en une autre en libérant de I’énergie et d’autre part
la migration des especes (flux de matiere) due a différentes forces thermodynamiques. Le
premier terme du membre de droite de cette équation concerne ces processus de mélanges,
D étant le coeflicient de diffusion. Le deuxieme terme est une somme des taux de réaction
nucléaires créant ou détruisant cette espece (voir 11-1.2.1). La variable d’abondance choisie
pour cette équation est ’abondance molaire (voir section 11-2.1.1). Ce choix demande que la
)

condition fl—t = 0 soit vérifiée (fluide incompressible).

1.2 La physique du code

Les équations posées nécessitent le calcul de certaines grandeurs faisant appel a des do-

maines particuliers de la physique:
— Physique atomique pour les opacités dans I’équation 11-1.13

— Physique nucléaire pour les taux de réaction nucléaire ou la quantité €,,. dans les
équations I11-1.17 ou 11-1.8

— Equation d’état pour la pression, le gradient adiabatique ou la quantité €,,4, dans les
équation 11-1.7, 11-1.8 ou II-1.13.
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— Processus de transport de la matiere ou de la chaleur dans les équation II-1.17 ou
I-1.13

Cette ”physique constitutive” des équations de la structure et de I’évolution stellaire sera
présentée en deux partie. Les parties contenant de la physique entierement revues ou ajoutées
pendant ma these afin de mieux les adapter aux AGB seront présentées dans des chapitres
a part (équation d’état et mélanges). Pour les autres, en particulier pour la révision de la

partie numérique du code, une bréve présentation sera faite ici.

1.2.1 Le nucléaire
Choix effectués

Le probleme spécifique du nucléaire est de choisir

— les différentes especes a suivre en fonction des différentes phases évolutives que 'on
souhaite calculer avec le code. En effet, suivre I’abondance du Deutérium a la phase
AGB est inutile puisqu’il a déja brilé a la phase pré-séquence principale mais prendre
en compte le Néon est essentiel car la nucléosynthese d’éléments "lourds” tels que
I’Aluminium, le Sodium le font intervenir. Une description générale de la nucléosynthese

se déroulant & chaque phase d’une étoile est donnée dans Mowlavi 1997 ou Forestini &

Charbonnel (1997).

— les réactions nucléaires qui ne font intervenir que deux particules incidentes, du type X+
a — Y +b, sont les seules considérées et seront notées plus simplement X (a, b)Y . Parmi
ces réactions, il faut sélectionner celles qui sont pertinentes & la phase calculée et qui
relient les éléments suivis. En effet, compte tenu des conditions thermodynamiques dans
les intérieurs stellaires, certains canaux de sortie ne seront jamais utilisés et pourront

étre négligés pour gagner du temps de calcul.

[’annexe C donne la liste des noyaux dont ’abondance est suivie et des réactions prises en
compte dans le code. De plus, les réactions de brilage du deutérium, des chaines protons-
protons, Mg-Al, Ne-Na et cycles CNO y sont brievement rappelés. La taille conséquente
du réseau ainsi que le nombre d’éléments suivis sont particulierement bien adaptés a la
nucléosynthese tres particuliere se déroulant a la phase AGB qui est rappelée dans la partie
I car celle-ci implique une grande variété d’éléments, de I’Hydrogene jusqu’aux éléments plus
lourds que le Fer, créés par captures de neutrons. Et c’est justement & cause de la synthese
de ces éléments lourds que le suivi de ’abondance des neutrons est important a la phase
AGB. Alors que le dernier élément suivi dans le code de Grenoble est le Chlore, le ” processus
s” (voir le chapitre 1-3) se poursuit jusqu’au Bismuth. Afin de modéliser les effets de cette
production d’éléments lourds sans suivre leurs abondances individuelles, le code de Grenoble
utilise un élément "heavy” qui contient la fraction de masse des éléments stables plus lourds

que le Chlore. En effet, on doit pouvoir suivre en particulier:

— ’évolution de la quantité de neutrons libres. Celle-ci influera sur ’abondance des élé-

ments plus légers que "heavy” qui réalisent aussi des captures de neutrons.

— la quantité d’énergie relachée par ces captures. Celle-ci est importante de part son

impact sur ’énergétique de I’étoile a travers ’équation 11-1.8.
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Dans ce but, les captures subies par I’élément "heavy” (donc tous les éléments plus lourds

que le Chlore) sont modélisées avec une section efficace et une énergie de réaction moyenne.

La physique nucléaire

Une fois ces choix "tactiques” effectués , il faudra calculer les taux de différentes réactions
nucléaires (nombre de réactions par seconde) couplant les éléments suivis dans le code, I’éner-
gie libérée sous forme de neutrinos par chaque réaction Q;((a,b)Y et ’énergie totale produite

é?imb)Y' On pourra ainsi calculer la puissance libérée par I’ensemble du nucléaire, €,,,., puis
soustraire la partie perdue sous forme de neutrinos, évacuée quasi instantanément par rapport
au temps caractéristique d’atteinte de I’équilibre thermique. Sans revenir dans le détail sur
le formalisme de calcul (voir plutét Forestini (1999)), on rappellera simplement que le taux

correspondant a la réaction X (a,b)Y s’écrit:

nxng

TX(ab)Y = /\X(a,b)Ym (1.18)

o0

ol Ax(apy =< ov >= / o(E)o(E)f(E)dE est la somme des contributions au taux de

réaction de toutes les part?cules X et a, pondérées par leur énergie F dans le référentiel de
leur centre de masse; §(X La) = 1si X = a, 0sinon. Les quantités intégrées sont de gauche a
droite respectivement la section efficace, la vitesse et la distribution en énergie des particules
réagissant, dans le référentiel de leur centre de masse. C’est ensuite a la physique nucléaire
de fournir les mesures ou calculs de sections efficaces utiles.

A ce propos, les principales difficultés résident dans le fait que I’énergie thermique des
particules en présence dans une étoile ne leur permet pas de franchir la barriere coulombienne
due a leur charge. Les réactions nucléaires ont donc lieu par effet "tunnel”. De telles condi-
tions de basse énergie sont difficiles & mesurer en laboratoire car elles nécessitent le comptage
d’un nombre d’éveénements tres faibles. Elles sont donc dans de nombreux cas remplacées
par des extrapolations des données a plus haute énergie. De plus, lorsque I’énergie des par-
ticules incidentes dans le référentiel de leur centre de masse correspond a ’énergie d’états
quasi stationnaires du noyau formé, la section efficace s’accroit notablement. Pour avoir un
taux de réaction réaliste, il faut décrire suffisamment de ces "résonances” et donc avoir une
connaissance suffisante des états quasi stationnaires des noyaux. Récemment, une compilation
de taux de réactions, NACRE (Nuclear Astrophysics Compilation of REaction rates), a été
publiée (Angulo et al. 1999) et a été incorporée au code de Grenoble. Les principaux avan-
tages de cette compilation (voir Leroy (1999)) sont qu’elle prend en compte I’ensemble des
données récentes existantes sous une forme facilement exploitable dans un code d’évolution
stellaire, qu’elle présente des références pour toutes les données nucléaires de base (énergies
de résonances, spins, parités ... ) et les traitements statistiques effectués.

Enfin, le code contient une section de calcul des "facteurs d’écran”. En effet, la présence
d’électrons libres dans le plasma stellaire écrante la charge réelle des noyaux interagissants.
Le potentiel Coulombien résultant en est modifié et par la méme, le taux de réaction. Spé-
cialement pour une étoile de 'AGB | cette correction aux taux ne peut pas étre négligée
car la dégénérescence électronique des zones de brilage d’Hélium est tout a fait significative

(ne > 0.5), et la haute densité des électrons ne fait que renforcer la modification des taux. Ces
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facteurs d’écran sont calculés avec le formalisme de Dewitt et al. (1973) et Graboske et al.

(1973) dans les trois régimes généralement distingués: écrantage faible, moyen ou fort.

1.2.2 Transport de la chaleur

Intuitivement, on comprend bien que 'on doive suivre le transport de la chaleur dans
I’étoile pour pouvoir évaluer sa structure thermique. Or la modélisation du flux de chaleur
dans ’étoile nécessite de pouvoir dire premierement quel est son mode de propagation et
deuxiemement quelle est la structure thermique de I’étoile résultant de cette propagation.
Les trois modes possibles sont la conduction (collisions de proche en proche), la radiation
(propagation de photons) et la convection (mouvements macroscopiques et cycliques de ma-
tiere induisant un transport de chaleur). La conduction et la radiation sont les plus simple a
modéliser car ils existent tout le temps, dans tous les milieux, mais avec plus ou moins d’im-
portance. Au contraire, la convection est un mode de transport turbulent qui se développe
suite & une instabilité. Ce n’est pas un transport de matiere existant tout le temps mais qui
serait plus ou moins important par rapport aux autres modes de transport. La convection est
soumise a un critere dichotomique: ”il y a” ou ”il n’y a pas” de convection. La question de
I’apparition ou non de la convection sera différée au chapitre sur les processus de mélange.

Examinons les cas limites pour définir les quantités importantes.

Lorsque la totalité du flux de chaleur est évacuée par radiation et/ou conduction, la

structure thermique résultante est décrite par définition par le "gradient radiatif”:

3 &kl P

Vra =
d 167acG r2m,T*

(1.19)

ou K est l'opacité totale du milieu (conductive et radiative) moyennée (sur les fréquences),
dite ”opacité de Rosseland”. Ces quantités sont issues de la physique atomique puisqu’elles
doivent prendre en compte tous les processus d’interaction entre la matiere et le rayonnement
possible de 3000K & 10°K environ! Cela comprend des millions de transitions ” bound-bound”
(raies atomiques et moléculaires ), les états de diffusions ("free-free”) sur les grains ou sur les
ions, de ’absorption par les grains, de la diffusion des électrons et des photons sur les ions,
etc. Ces valeurs dépendent donc de la température et de la masse volumique du milieu mais
aussi de sa composition. Des interpolations a trois dimensions sont donc nécessaires dans les
tables d’opacités. Nous utilisons actuellement les opacités OPAL de Rogers & Iglesias (1992)
au-dessus d’une température paramétrable dans le domaine [6000K,12000K]. L.’interpolation
est réalisée grace aux routines fournies par le groupe OPAL, qui ont été adaptées au code de
Grenoble. Pour les calculs d’étoiles de faibles masses (réalisés pour tester I’équation d’état,
voir le chapitre 11-2) ces tables ont du étre extrapolées jusqu’a log(TLg) =4.00u T, =

T
107"

extrapolations ont un effet négligeable (D’Antona & Mazzitelli 1996). A basse température,

Le mode de transport radiatif étant presque toujours inexistant dans ces étoiles, ces

ce sont les opacités atomiques et moléculaires fournies par Alexander & Ferguson (1994) qui
sont utilisées. Les opacités conductives sont calculées avec exactement la méme composition
que les opacités radiatives grace aux données de Itoh et al. (1983) et Mitake et al. (1984).
Les diffusions électrons-électrons, ions-ions et électrons-ions sont prises en compte, ainsi que

les électrons relativistes.
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Inversement, on peut imaginer un cas ou la convection serait le seul mode présent de
transport de la chaleur . Ce cas est purement académique car lorsqu’un globule convectif de
matiere se déplace, il continue a émettre des photons. Ces ”pertes radiatives” font que le
transport de la chaleur n’est pas purement convectif. Toutefois dans ce dernier cas, le milieu
ambiant se structurerait avec V = V, 4 car le transport radiatif de la chaleur serait fait a
chaleur constante (!) c’est-a-dire que ce transport radiatif serait nul.

Si la convection intervient dans I’étoile, une partie seulement du flux de chaleur est trans-
portée par radiation. Dans ce cas, le gradient de température produisant ce flux radiatif est
appelé gradient convectif V..., et est nécessairement inférieur a V,,q4 mais supérieur a V4
. Sa valeur dépend du flux de chaleur emporté par les globules convectifs, V0.

La description la plus fréquemment utilisée pour décrire la convection dans un code d’évo-
lution stellaire est dite ”théorie de la longueur de mélange” (MLT pour “Mixing Length
Theory”). C’est en quelque sorte une théorie décrivant ”en moyenne” les effets de la convec-
tion qui est un phénomene au minimum bidimensionnel. La ”longueur de mélange”, A, qui
parametre cette théorie, est la distance (exprimée en hauteur caractéristique de variation de
la pression, Hp) parcourue par un globule convectif avant de se désagréger dans le milieu

ambiant. Comme on a

def dr
= J_
dlnP

Hp (1.20)

de N T G N L
alors o < T est le parametre qui doit étre calibrée de facon a ce que les caractéristiques

(luminosité, rgyon) actuellement observables du Soleil soient fidelement reproduites. Certains
arguments permettent cependant de penser que cette valeur pourrait étre différente suivant la
phase évolutive que traverse I’étoile ou I’endroit ou 'on se place dans I’étoile (Canuto 1990)
ou Siess & Livio (1997). Pratiquement, la valeur du gradient prenant en compte tous les
modes de transport, V, est obtenue en résolvant un systéme de cinq équations (Kippenhahn
& Weigert 1990) qui peut étre réduit & un polynéme du troisieme degré. Le code de Grenoble
comprend le calcul du gradient thermique par cette méthode, avec résolution analytique ou
numérique de I’équation du troisieme degré. On peut aussi décrire la stratification des zones
convectives en utilisant H,. En effet d’autres versions existent de la MLT dans lesquelles on
utilise la hauteur caractéristique de variation de la masse volumique, /{, comme unité pour la
longueur de mélange. Des essais comparatifs ont été effectués en exprimant « en fonction de
H, ou Hp. Ils ont été réalisés dans la zone d’ionisation partielle de I'Hydrogene d’une étoile
de trois masses solaires. La principale différence réside dans le fait que la méthode utilisant
H, donne une suradiabaticité (écart du gradient réel au gradient adiabatique, V 1L V.4 )
beaucoup plus faible que dans le cas de Hp. L’annexe B donne un résumé des hypotheses de
base de la MLT.

1.3 Résolution et numérique

La méthode utilisée pour résoudre les équations de structure et d’évolution présentées plus
haut est une méthode dite ”aux différences finies”. Elle consiste a remplacer les équations

physiques & résoudre par des équations approchées (discrétisées) ayant les mémes solutions
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mathématiques. Dans le code utilisé, les solutions sont cherchées par une méthode de relaxa-

tion (itérative) appelée méthode Newton-Raphson .

1.3.1 La méthode Newton-Raphson .

Si Pon appelle & le vecteur des variables dépendants de m, et ¢, chaque équation décrite
plus haut peut se mettre sous la forme F;(¥) = 0,7 = 1...6 en mettant tous les termes du
coté gauche de I’égalité. Résoudre le systeme revient & trouver le vecteur & qui annule simul-
tanément les F; c’est-A-dire le vecteur F = (I, Fy, ..., Fs). La méthode Newton-Raphson
consiste, a partir d’un premier vecteur supposé étre la solution, ac_;, a améliorer ce vecteur en

réalisant un développement de Taylor des fonctions F; autour de ce point initial. Ainsi

dF

i) = Fey + L
(7) = F@) +

(F) - (£ L &) (1.21)

En écrivant que I'on veut trouver ¥ = 11 tel que F (1) = 0 et en posant dzi = 7+ | 7
q q p )

I’équation II-1.21 permet de trouver le vecteur da:

dr = 1[A]*'-B (1.22)

avec B = F(i) (1.23)
oF,, »

@ U = 2| @) (1.24)

Le vecteur &+! = & + dx vérifie le syteme de départ avec plus de précision que Z'. Pour
I’obtenir, il "suffit” d’inverser la matrice [A], matrice des dérivées des équations en #'. Cela
implique donc de connaitre toutes ces dérivées alors que certaines ne seraient pas calculées
sinon car elles ne sont pas nécessaires a la connaissance de la structure de I’étoile. Par exemple,
alors que la dérivée de la pression par rapport a la température est une quantité nécessaire
au calcul du gradient adiabatique dans le formalisme utilisé & Grenoble (voir le chapitre 11-2)
et sera donc calculée de toute facon, la dérivée de la chaleur spécifique & pression constante
n’est rendue nécessaire que par sa contribution a la matrice [A] dans I’équation I1-1.8 (€,4,)
ou dans I"équation 11-1.13 (V). Ces quantités sont utiles uniquement pour la convergence du
modele. Le procédé d’amélioration de la solution est ensuite itéré jusqu’a ce que la correction
appliquée a la solution courante pour chacune des variables soit négligeable par rapport a sa
valeur absolue.

Apparait alors une autre difficulté de ce schéma numérique: il peut ne pas converger,
converger lentement ou méme converger en passant dans des "domaines” ou le vecteur ¥
n’est pas physique. On risque d’obtenir au cours des itérations des débordement des tables
d’opacités ou des abondances négatives par exemple. Pour éviter ces inconvénients, il est
prévu une méthode de controle de la convergence qui consiste a ne pas appliquer la totalité
de la correction trouvée dz mais A réaliser I’affectation suivante:

FH =7 4 [0 - de (1.25)
ou [«a] est une matrice diagonale dont les éléments vérifient 0 < [«];; < 1. Ainsi, en ajustant les
valeurs des coefficients [a];;, on peut diminuer les risques de divergence ou d’arrét intem pestif

lors du processus itératif. Par exemple, a ’apparition d’un pulse thermique, la correction



4.0 DCoUIULIUL ©L HULHCIIY U

T

d’un petit o permettra de corriger seulement faiblement /, pour éviter un 10% “destructeur”!

relative peut atteindre 10 lors des premiéres itérations. A ce moment-la, I’ajustement

Ainsi, on convergera quand méme, un peu plus lentement, mais sans arrét. La procédure de
choix de la matrice [a] a été entierement révisée durant ma thése car pour effectuer des calculs
a la phase AGB, le code doit étre optimisé en temps. En effet, ces étoiles sont déja longues
a modéliser par nature a cause de leur nucléosynthese complexe, gourmande en temps de
calcul, de leur stratification en composition, nécessitant beaucoup de couches numériques et
des instabilités qui s’y déroulent. Dans certains cas, on peut étre amené a calculer une étoile
de ’AGB avec un pas de temps de quelques minutes qui va demander ... quelques minutes
pour étre calculé. Du calcul quasiment en temps réel !

Pour optimiser, il faut donc soit diminuer le temps de calcul de la physique a chaque
itérations, soit diminuer le nombre d’itérations. La révision de I’équation d’état (détaillée au
chapitre 11-2), initiallement rendue nécessaire pour des raisons physiques, a eu des retombées
bénéfiques sur le temps de calcul. Elle se révélait étre en effet la partie de la physique consti-

tutive de I’étoile la plus gourmande en temps de calcul. Pour améliorer le nombre d’itérations,

c’est une révision de la procédure d’accélération de la convergence qui a été choisie.

1.3.2 Accélération de la convergence

La problématique de la routine d’accélération de convergence se résume grossierement
comme suit: si [a];; est trop grand, on a beaucoup de chance de converger vite mais avec
beaucoup de risques d’arrét. Au contraire, si « est trop petit, on a beaucoup de chance de
converger eflicacement mais en un temps tres long. La méthode choisie a été la suivante: se
donner un certain nombre paramétrable d’itérations, 1, lors desquelles les [a];; sont constants
et faibles. Cela permet d’observer le comportement de la convergence. On obtient alors pour
chaque variable x; contrainte par le schéma Newton-Raphson , les valeurs données dans le

tableau II-1.1, ou un exemple est détaillé pour I=4.

Numéro de I'itération

Facteur d’accélération &;;

Correction relative dz;/x;

i-3
i-2
i-1

i

aiJ.S
aiJ.Z
aiJ.l

O{Z

52&.3
52&.2
52&.1

52’

TaB. 1.1 — Description des itérations dans ['accélération de convergence

Les indices ”jj” ont été omis pour plus de clarté et 'exposant indique a quelle itération
se réfere la valeur a;;.
Comme la correction relative varie sur de nombreux ordres de grandeurs, typiquement

entre 10* et 10415, on définit la valeur moyenne des corrections relatives sur I itérations en
j=i
prenant des logarithmes: Iné = 7 E In [67]. Deux criteres ont été ensuite choisis pour
j=ill+1
calculer a*t1:

~ Le nombre @ = In § LIn |§;| caractérise la rapidité de la convergence. Plus la convergence

est rapide et plus la moyenne sera éloignée de la valeur de la derniere correction. Dans
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ce cas, a est tres positif.

— Le nombre b =1né L1n|d| oit 6 est un nombre fixé au début des itérations. Il trace ’ef-
ficacité de la convergence. Si par exemple, on choisit 6= 1011 b négatif signalera une
convergence efficace, c’est-a-dire qui entraine les corrections en-dessous de 104!, consi-
dérée comme valeur ”charniere” entre difficultés et facilités de convergence. Nous avons
opté pour 6 = & car cette valeur indique si les corrections diminuent ou augmentent

par rapport a la valeur de départ.

_|_

Le choix de I'importance de la correction & apporter & o pour obtenir a'*! est fait qualita-

tivement dans le graphe II-1.1, en fonction de a et b. € est un parametre qui fixe la taille du

a: rapidité

b: efficacité de convergence

© @ @ ®

Fia. 1.1 — Importance de la correction souhaitée sur le facteur d’accélération de convergence

en fonction de a et b.

domaine central autour de 0 pour les valeurs de a et b. Si un domaine contient un nombre
positif, cela indique que 'on souhaite que o augmente. Si le nombre est négatif, on souhaite
diminuer a. Plus la valeur absolue du nombre est grande et plus la valeur de « doit changer
rapidement. Par exemple, lorsque a et b sont tous deux négatifs, cela signifie que les correc-
tions sont grandes et que la divergence est rapide! Il faut donc tres fortement diminuer o, d’ou
le nombre L4. A la lecture de cette figure, 7 degrés de corrections pour a (de -4 a 4) doivent
étre quantifiés. Pour cela, on choisit trois entiers tels que: 1 < k < [ < f, f étant le facteur
de correction maximum. Cela signifie qu’aux niveaux les plus élevés (4 et -4) de correction,
« sera divisé ou multiplié par f. Aux niveaux 3 et -3, c’est le facteur f/k qui sera utilisé et
aux niveaux de corrections 2 et -2, f/[. Pour le niveau intermédiaire, noté 1 sur le schéma
II-1.1, la valeur du facteur multiplicatif est 1: v est inchangé. Ces valeurs sont résumées dans
le schéma II-1.2. Reste maintenant a trouver une fonction ¢(a,b) donnant continuement un
facteur multiplicatif & appliquer a « et qui respecte les valeurs énoncées dans la figure 11-1.1.
Une telle fonction ne peux pas étre continue étant donné les corrections souhaitées dans cette
figure. Le choix qui a été fait est donc le suivant: calculer indépendamment deux corrections,
g1(a) a b constant et g2(b) & a constant, puis de faire la moyenne de ces deux tendances. Cela

correspond aux 6 domaines cerclés sur le schéma I1-1.1.
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Facteur de correction souhaité

0 1/f k/f vt 1 f1  fk f
— e — o o o 0o o o o —»

-4 -3 -2 1 2 3 4

"Importance” de la correction

Fic. 1.2 — Valeurs des facteurs multiplicatifs corrigeant o suivant le "niveauz” de correction

souhaité.

Sur chacun des six domaines visibles sur cette figure, les fonctions g; ou gy ont des
valeurs et des variations différentes. Il faut trouver deux types de fonctions: I’'un possédant
un maximum ou un minimum autour de 0 pour les domaines 1 et 3 et un autre monotone
mais possédant un point d’inflexion autour de 0 (hypothése supplémentaire pour assurer une
zone ol « ne change pas trop vite) pour les autres domaines.

On utilise pour les domaines 1 et 3 des fonctions gaussiennes du type:
$2
9(x) = (9(0) L g(Zo0))e™ T + g(&o0) (1.26)

ot I'infini doit avoir le méme signe que z et les valeurs de ¢(0) et g(£oo) sont données par le

graphe II-1.2. Ainsi pour le domaine 1 par exemple, on a:
$2
o) = (LLE) et T +L 250 (1.27)
$2
golz) = (% 1 %) T L <0 (1.28)

d reste un parametre a ajuster pour maltriser la vitesse de variation de a dans le domaine.

Pour les autres domaines, la fonction utilisée est:

[(9(00)L9(0))(9(L00)L9(00))]
9(0) Lg(Loo)

3 o) Lg(0

e+ Tt

g(z) = + g(0) (1.29)

ou, encore une fois, d (réel positif) permet de controler la pente de la courbe. Par exemple,

o\ ;
N i IR (1.30)
114 ]

dans le domaine 5, la fonction utilisée est

($ Lt

g1(z) =
1(®) 114

Le facteur multiplicatif, g(a,b), modifiant ’accélération de la convergence est ensuite appli-
quée une fois toutes les v itérations. Si 'on choisit v > 1, cela permet d’avoir le temps pour
voir 'effet du nouveau « sur la série de v itérations suivantes. En pratique toutefois, dans
des situations ou la convergence est difficile (naissance d’un pulse thermique par exemple)
attendre plusieurs itérations pour diminuer « est un ”luxe” qui peut coiter cher! Cela peut
provoquer des arréts du processus itératif qui sont bien souvent évités avec v = 1.

Pour finir, rappelons les différents parametres permettant de régler ’accéleration de

convergence dans le tableau 11-1.2 en y reportant es valeurs utilisées pour le moment .

Notons aussi que la valeur finale de « est de toute facon comprise entre deux extremum

posés au départ du calcul et indépendants de la procédure d’accélération de la convergence.



iapitic Lo L0 LUUCD U CVYULULIUL slCllallC UL A CHUUIC, D LAWY UL

Parametre | Utilité Valeur

1 Nombre d’itérations utilisées pour examiner

la qualité de la convergence au moyen de a

et b 4
f Facteur correctif maximum applicable sur

o 3.8
k Diminue f pour obtenir un facteur correctif

plus faible 2.0
) Diminue encore f pour obtenir un facteur

correctif encore plus faible 3.5
€ Définit un domaine autour de 0 en a et b ou

le facteur correctif ne change pas beaucoup 0.5
d Controle la vitesse de variation du facteur

correctif en fonction de a et b 1.0/0.8
v le facteur correctif est pris en compte 1

itération toutes les v 1

TaB. 1.2 — Parameétres de Uaccélération de convergence

L’application de cette procédure permet de converger typiquement en 8 itérations et lors
du maximum d’un pulse thermique en 12 & 16 itérations. Enfin, les parametres optimaux
ne sont pas nécessairement les mémes pour toutes les phases évolutives car la nature et le

comportement des variables influencant la convergence changent avec celles-ci.

1.3.3 Le choix des variables

Le numérique influe lui aussi sur le choix des variables. Une variable de masse volumique
L

> po?”

I’on peut rencontrer et qui sont liées aux valeurs prise par la variable sont les suivantes:

par exemple peut étre implémentée sous différentes écritures: In(p) .. Les difficultés que

— une variable qui passe a 0 peut provoquer des erreurs "division par 0”7
— on ne peut pas prendre la logarithme d’une variable qui peut devenir négative

— il vaut mieux une variable dont I’étendue de variation est faible et les valeurs ”pas trop
grandes”. Cela évite une matrice Newton-Raphson mal équilibrée, source d’instabilités

numeériques ou des erreurs par atteintes d’infinis.

Pour modéliser les étoiles de 'TAGB | les variables les plus importantes, celles qui guident la
convergence, sont la température et la luminosité puisqu’un pulse thermique est une insta-
bilité thermique. Nous avons donc choisi de changer la variable de température,T’, en In(7")
("InT” par la suite) car le logarithme diminue "amplitude de variation de la température
et que les valeurs prises par la température doivent toujours étre strictement positives. Cela
a permis d’éviter une des sources d’arrét de la convergence dues a des "températures néga-
tives” pendant le processus itératif. Ce changement de variable ne peut pas étre appliqué a la
luminosité car celle-ci peut prendre des valeurs négatives. En effet, des paires neutrinos/anti-
neutrinos sont émis dans le coeur dégénéré des étoiles de ’AGB alors qu’il n’y a pas de

combustion nucléaire centrale. Il en résulte localement une perte d’énergie et donc une lu-
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minosité négative. Si un changement de variable avait été réalisé, il aurait fallu implémenter
une formule plus compliquée qui aurait entrainé des modifications complexes des dérivées.
Une modification majeure des dérivées ayant déja eu lieu suite a un changement de variable
sur p (voir le chapitre 11-2), nous avons choisi de ne pas modifier la luminosité pour I'instant

en conservant la variable [,.. La variable remplacant p sera nommeée Inf.

1.3.4 Structure du calcul

La figure II-1.3 montre I'organisation générale du code.

|

[ Initialisations ]
|
Y
Lecture du modele précédent ] Accrétion ) Variables initial
ariables initiales
1
777777777777777777 l - [ Perte de masse ¥
o [ Equation d’état ]<7
Détermination du pas de temps ;
¢ [ Opacités ]
( Gestion de la masse 1
¢ [ Production d’énergie ]
P . 1
Discrétisation spatiale [ Atmosphére ]
””””””””” v i
[Calcul des variables structurelles [ Fronticres COHVGC&VCS}
¢ *
[Résolution des équations|
( Calcul des abondances j\ ’
C Nucléosynthese ] . .
,,,,,,,,,,,,,,,,,, ¢ .. * Correction des variables
( Stockage des résultats j Processus de mélange

Fic. 1.3 — Organigramme général de STAREVOL

Découplages

Le choix le plus important qui a été fait est de découpler le calcul des variables structu-
relles (r,u,Inf,InT',[,) et des variables de composition, les Y;. Cela suppose que les dérivées
temporelles des abondances sont nulles pendant le calcul de la structure de 1’étoile et que les
dérivées temporelles des variables structurelles sont nulles pendant le calcul des abondances.
Cette supposition est cohérente avec I’équation I1-1.17 qui demandait que d_p = 0. Cette
équation ne sera donc pas résolue itérativement avec les cinq autres. Cela va alléger considé-
rablement la taille de la matrice Newton-Raphson a inverser puisqu’il y a 55 éléments dont

I’abondance est suivie!
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De plus, ’équation 11-1.17 est séparée en deux parties; chacune étant résolue séparé-
ment. Cette séparation n’est possible que si les temps caractéristiques de mélange (convection
ou transport lent) et d’évolution nucléaire des abondances sont tres différents. Dans le cas
contraire, les deux équations suivantes doivent étre résolues de maniere couplées. La premiere

concerne le nucléaire pur:

dYy
T pN Z (r/X(a,b)Z L r/Z(a,b)Y) (1.31)
a,b,X,Y

ot les r’ sont les taux de réactions écrits I1I-1.18 desquels on a extrait la quantité pA, N
étant la constante d’Avogadro (voir annexe F). Le membre de droite est linéarisé pour pouvoir
écrite le systeme sous la forme simplifiée

dy -

— =|[R]-Y 1.32

o~ (132
La solution est trouvée en découpant le pas de temps d’évolution des variables structurelles
en ”sous pas de temps”. Ainsi, sur ces petits pas de temps, les abondances sont considérées

comme constantes avec une bonne approximation. La deuxieme concerne les processus de

mélange:

dY; 1 d 9 dY;
—_— = —— D 1.
dt — pr?dr (pr dr ) (1:33)

Ils sont traités a travers une équation de diffusion qui sera résolue en découpant aussi le pas
de temps d’évolution de la structure en ”sous pas de temps”. C’est le coeflicient de diffusion,
D, qui contient les informations relatives a la cause physique du mélange. Il sera détaillé dans

le chapitre I1-3 ainsi que 'origine de I’équation 11-1.33.

1.3.5 Le choix du pas de temps évolutif et la discrétisation

Ces deux points font ici 'objet d’un petit paragraphe car, notamment lors des calculs
de DUP, Straniero et al. (1997) ont montré que I’échantillonnage temporel et spatial d’un
modele d’étoile pouvait avoir des conséquences sur ’apparition ou non d’un troisieme DUP.

Ce point sera rediscuté au chapitre 111-4.

Pas de temps

Le pas de temps d’évolution de la structure est choisi en évaluant la variation temporelle
des variables dépendantes, ;(m,, t), lors du précédent processus itératif, dont le pas de temps,

Att, est connu. On contraint alors le pas de temps suivant, Att, en imposant:

ij' B Azt At
z; At z;

<7 (1.34)

Les variables retenues pour contraindre le pas de temps sont les suivantes: InT", In f, Yy, Yg., Y.
Elles ont été choisies car, suivant les phases évolutives, c’est toujours une de ces variables qui
varie le plus et donc contraint le mieux 1’évolution de la structure de ’étoile. De plus, lors des
phases de contractions (détectées automatiquement), le temps de Kelvin-Helmoltz (ou temps

de chute libre) multiplié par un facteur paramétrable sert aussi de contrainte temporelle.
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La discrétisation

La grille utilisée possede un nombre de points variable. Ceux-ci sont ajoutés ou supprimés
en fonction de certains critéres. Pour avoir une résolution suffisante dans la structure de
I’étoile mais aussi pour que les équations discrétisées soient bien représentatives des équations
physiques (Le Pourhiet 1988), toutes les variables contraintes par le schéma Newton-Raphson

sont utilisées pour déterminer le placement des points. Ainsi, on demande que:

min < yl(k—l_ 1) L yl(k) < gmow (135)

-
K3 — yl(k) — K3

Une couche sera ajoutée si la partie droite de cette condition n’est pas vérifiée pour une

variable ou une couche sera supprimée si la partie gauche de cette condition n’est pas vraie
pour toutes les variables. Suivant les cas, y est directement une variable des équations de la
structure stellaire mais cela peut aussi étre le logarithme d’une variable par exemple. Cela
évite d’avoir a moduler o suivant la valeur de la variable utilisée si celle-ci a un domaine de
variations trés important.

Chaque intervention dans la grille perturbe le modele car il faut, lors de ’addition d’une
couche par exemple, définir les valeurs des variables dans la nouvelle couche par des moyennes
sur les couches adjacentes. De nombreux choix de formules sont possibles (moyennes arithmé-
tiques, géométriques, sur deux couches, sur trois couches, ... ). Le modeéle est donc perturbé
car ces couches ne vérifient pas exactement les équations de la structure stellaire; elles n’ont
pas encore convergées. Nous avons été attentif aussi & une grande cohérence dans la gestion
de la grille en traitant le retrait et ’ajout d’une méme grandeur de la méme facon. De plus
de nombreux tests ont été réalisés pour mesurer I'impact de ce genre de modifications. Nous
avons retenu différents points:

— calcul de moyennes pondérées par la masse entre la couche modifiée et sa voisine encore

non modifiée.

— utilisation de moyennes géométriques de ces moyennes pondérées pour toutes les va-

riables thermodynamiques et de moyennes arithmétiques sinon.

— conservation de la masse de chaque élément lors d’une modification des abondances
dans la grille.

— répartition de la masse d’une couche supprimée ou ajoutée de telle facon a modifier un
minimum de couches (2 la plupart du temps) a chaque remaniement de la grille. Cela
évite de modifier les variables dans trop de couches car, ces variables ne vérifiant pas
les équations de la structure stellaires, elles sont sources de difficultés de convergence,
d’autant plus qu’elles sont nombreuses.

— minimisation des sauts numériques lors du recalcul des valeurs prises par les variables

dans les couches modifiées.

Les abondances

Suite a l'incorporation de la nouvelle équation d’état, les divers grandeurs thermodyna-
miques (u, s, p,...) se sont révélées tres sensibles aux variations de composition dans I’étoile.
En effet, si les abondances ont une faible résolution, le profil d’Hydrogene par exemple montre

des petits plateaux, notamment aux endroits ou ’abondance varie le plus, dans les coudes
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au-dessus et en-dessous de la couche en fusion d’Hydrogene. Au modele suivant, ces petits
plateaux pourraient se déplacer et provoquer des variations temporelles locales (sur les bords
du plateau) tres importantes. Cela se traduisait par des pics importants dans le profil de
€grav- En effet, les figures II-1.4 montre I'influence de la composition sur la quantité €y, .

Les deux figures de gauche montrent le profil d’abondance de I’'Hélium séparés par un pas
Age: 4.834980e+08 AtO: 1.9141e+03Yrs Age: 4.834980e+08 AtO: 1.9263e+03Yrs

370 380 390 400 380 330 400

Level Age: 4.834980e+08 At0: 1.9263e+03Yrs Level
L L L B L B

5.0x10

4.0x10

3.0x10

€grav
L
e b b e b by

T TS S T T S AR MR B
380 390 400 410
Level

[
3
=]

FiG. 1.4 — Influence de la composition sur €,,q,. Les deux figures du haut montrent deux profils

d’Hélium séparés par un pas de temps et celle du bas montre le profil de €44, résultant.

de temps. On remarquera que la rupture de pente présente a la couche 399 s’est décalée a la
couche 401 au pas de temps suivant. De méme, les deux petites ruptures en 380 et 387 se sont
décalées de quelques couches pour venir en 383 et 391. Le profil de €,,4, montre exactement
a ces trois emplacements des variations discontinues trés fortes ayant toutes trois la méme
forme. La figure I1-1.5 simule la translation du profil d’abondance remarquée en I1-1.4 mais
avec un petit plateau d’abondance pour se placer dans un cas simple.

Il suffit de faire tendre ce plateau vers une couche pour retrouver la situation réelle.
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Abondance

rayon

Variation d’abondance

Fic. 1.5 — Variation des profils d’abondances preés des discontinuités

Lorsque I'on calcule couche a couche la variation d’abondance, la forme obtenue est caracté-
risée par deux pics successifs, I'un négatif 1a ol ’abondance a diminuée et 'autre positif, la
ou elle a augmenté. C’est la forme identifiée sur le profil de €44, . Si ’on définit cette quantité
avec la relation 11-1.12 et que 'on examine I’équation 11-2.299 pour évaluer les dépendances

en les abondances, on s’apercoit que 'on a:

€grav dt ~ Lds
o d (lanai) +d ZOH In (o)

Le premier terme ne varie qu’au travers de p, quasiment constant dans la situation de la figure

+ da; In( ng))]

1I-1.4. On évalue le dernier terme en ordre de grandeur dans un cas trés favorable (7" = 10°K)
grace a la définition 11-2.30 et alors In( nQ) ~ 10+%, ce qui rend toujours négligeable le produit
a; In( nQ). On peut donc finalement écrire que la partie de €44, sensible a la composition

varie de la facon suivante:
€grav dt ~ Y {[In(a;) + 1] dov} (1.36)

Les pics mis en évidence sur la figure 1I-1.5 se répercutent donc directement sur €4,4,. Ces
pics, en modifiant le profil de luminosité par ’équation 11-1.8 pouvaient se répercuter sur le
gradient radiatif (voir I’équation I1-1.19) en faisant apparaitre au cours de la convergence
des zones convectives numériques en grand nombre! Un des changements importants réalisés
sur la gestion du placement des couches durant ma these a donc été de prendre en compte
les abondances dans la contrainte 11-1.35. Utilisant le fait que la gamme des valeurs prises
par les abondances varie de 10130 & 1 en fraction de masse et que c’est notamment lorsque
les abondances varient le plus que 'on a besoin d’une bonne résolution, nous avons choisi

d’adapter les valeurs des coefficients ¢ suivant les valeurs prisent par les variables Y;.
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L’algorithme retenu pour le recalcul des abondances, vérifiant les conditions générales définies
au paragraphe précédent, est le suivant:
— Par convention, on nomme indice dans la suite la couche modifiée (ajoutée ou suppri-
mée) par la lettre ¢ et on renomme toutes les couches adjacentes par rapport a celle-ci,
2 T I e I
— Lorsqu’on supprime une couche, la masse de la couche est répartie également dans les
deux couches adjacentes et la fraction de masse de chaque élément est recalculée dans

ces couches par la formule suivante:

+1dm;q +0.5X;dm Xy = it mi11 + 0.5X;dm (1.37)

Xip1 =
1 de_l + 0.5dm; c dm; 1+ 0.5dm;

— Lorsque l'on ajoute une couche, on introduit dans la nouvelle couche la moitié de la
masse de la couche immédiatement inférieure qui, elle, est donc divisée par un facteur

deux. Les fractions de masses sont recalculées par la formule:

X = Xinl@Q et Xo=X,40Q (1.38)
Xit2 L Xiq

1
= —min(|X; X L X X L X
avec ) 3mm(| 11l [ X2 11, [ X L1|)|XU_2J—X2'+1|

(1.39)

Ce calcul permet d’avoir un gradient de composition le plus constant possible de la

couche 7 L 2 a la couche 7 + 1.

Résumé des contraintes numériques

Des valeurs indicatives des facteurs 7; et o; généralement utilisés (ils sont paramétrables)

sont données dans le tableau 11-1.3.

Comme on peut le voir, dans la pratique, les contraintes spatiales sont bien évaluées
avec des moyennes notées, < z >. Une case vide indique que la contrainte n’existe pas.
Sauf indications contraires dans la colonne ”observations”, les quantités o contraignent les

variables comme indiqué en 11-1.35.
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Variable Contrainte Observations
utilisée | Temporelle Spatiale
InT 7 € {1..10} | o™ = 0.15,0™® = 0.05 | contrainte spatiale sur §(< In7" >)
7 = 1 pour un pulse par exemple
Inf 7 € {1..10} | 0™ = 0.15,6™ = 0.05 | contrainte spatiale sur §(< Inf >)
[, o™i = 0.15,0™% = 0.05 | contrainte spatiale sur §(In(|{,|)
Y, T=25 T séparable pour H, He et C
o™ =15 104 < X < 0.1
o™ = 4 0.1 < X <0.35
oA = 2 0.35 < X < 0.75
o™ =0.5 0.7 < X <1
p o™i = 0.15, 6™ = 0.05 | contrainte spatiale sur §(In(< P >))
TKH 50 contrainte temporelle: AtT < 50% 7k 1
dm o™ =0.3,0™% = 0.9 | contrainte spatiale sur %4—”:
dm et M, sont la masse d’une couche
et de I'étoile
€nue L €, o™ = 0.25 contrainte spatiale sur In(6(€,,. L €,))

TaB. 1.3 — Contraintes de la discrétisation spatio-temporelle (en pourcentages)
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Changement d’équation d’état .
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L’équation d’état est au coeur des équations de la structure et de I’évolution stellaire.
Elle permet d’obtenir la pression, P, dans I’équation du mouvement 11-1.7, de calculer un des
termes qui permet a I’étoile d’évoluer dans I’équation I1-1.8, €;,4,, et détermine les frontieres
convectives grace au gradient adiabatique, V,q (voir I’équation 11-1.13 et le chapitre 11—
3). Aprés avoir présenté quelques généralités concernant I’équation d’état, nous verrons les
difficultés qui se présentent dans le contexte stellaire et nous utiliserons alors un changement
de variable pertinent, notamment pour la phase AGB et les étoiles de tres faibles masses. Les
dernieres parties détailleront I'implémentation de cette nouvelle équation d’état, les différents

tests que nous lui avons fait subir et les futurs développements possibles.

2.1 Généralités

Nous allons présenter ici les notations et le formalisme choisis ainsi que les exigences
physiques que nous pouvons avoir pour une équation d’état, notamment pour modéliser au

mieux la phase AGB.

2.1.1 Le plasma stellaire

Pour les especes chimiques présentes dans le plasma, nous utiliserons les notations sui-
vantes:
Ay et Z seront respectivement le nombre de masse et le nombre atomique de 1’élément
chimique X. Quand celui-ci n’est pas déterminé, 'indice sera omis. Seront nommées ”especes

nucléaires” (pas d’électrons liés) les especes prises dans I'ensemble { "X}={ “H, Heyn, ... }.

61
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De méme, une "espece atomique” (possédant des électrons liés) appartiendra a I’ensemble
{X*}= { I, C*, HJ, ...}, i étant la charge effective de I'espece: 0 < i < Zx pour les
cations. Pour les abondances, Nbx sera un nombre de particules et My la masse d’une de
ces particules. Un exposant "mol” indiquera qu’il s’agit de moles.

Rappelons les deux quantités sans dimensions utilisées comme notations usuelles:

d m . 212 ..
Xx ef Mx est la fraction de masse de ’élément X dans un volume V choisi de masse
m
m.
def Xx . . o 212
Yx = AL est la fraction molaire de ce méme élément. En effet, la masse de my peut
X

s’écrire comme le produit du nombre de moles par la masse molaire: my= Nby™" My
Or, moyennant quelques hypotheéses données & I'annexe F.1, My "= Ax-1 ¢ - mol*! .
On obtient donc Yy= Nby™"'/m.

Ces notations étant classiquement plus utilisées pour les ”espéeces nucléaires”, nous utili-
serons pour les abondances des ”especes atomiques” les notations suivantes:
— La densité numérique (nombre volumique de particules) est définie par:
def Nbx
nx = —;

(2.1)

de . .
- Ny 2] est le "nombre massique” de particules.

— Voici maintenant une notation tres pratique dans toute la suite de ce chapitre, ay=uma -

olt uma est l'unité de masse atomique (voir annexe F.1). Cette quantité sans dimension

mol
. . 1 Nbx Nbx
est comparable aux fractions molaires yx car on a ax=— - =

N m

, ou N est

la constante d’Avogadro.

bl

Enfin, une quantité classique qui sera tres peu utilisée dans ce chapitre est le ”poids

moléculaire moyen particulaire”, px. On devrait d’ailleurs plutét dire ”masse moyenne

. . . . d m .
par mole de particule X, ce qui se noterait symboliquement px o m La signifi-

NmeOl '

cation de cette quantité est la suivante: plus px est grand dans la masse test considérée,
moins la fraction numérique de particules X est importante. On peut encore exprimer
la signification physique de pu autrement: si dans cette masse m il n’y avait que des
particules X, py serait leur masse molaire pour que la masse totale soit inchangée. On
apy = My" dans le cas ol il n’y a réellement que des particules X dans le plasma.

e .. m N mN  m VN pN
Avec cette définition, on a tres simplement py = — = = = —

N Nbo"~ Nby V Nby  ny
et

def M N N s s . .
Remarquons que p = — entraine, d’apres les définitions ci-dessus, que 'on a aussi p = %
X
pour tout X. Si on utilise le volume spécifique, v, c’est-a-dire le volume de 'unité de masse,
def 1

alors on peut le définir par v = r

2.1.2 Le cadre théorique
La démarche générale de I’EOS

La figure 11-2.1 schématise la démarche théorique utilisée pour calculer une équation

d’état et les quelques pages qui suivent ont pour but d’introduire petit a petit toutes ces
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constituants. Les quantités thermodynamiques requises par les équations de structure et

Physique Numérique

Structure et évolution Convergence

PqdP ¢ V, dPdq dc dV, dP

LYY S Y N Y 1 1 13 S W N

PSudP ds |dP ds (}u dZP Ndlzs

Sy d > 4 Y

fdf df | df

A [} [} [}

7 dz d7 | dz

A A

H dH&H | dH

P TY

Variables Newton-Raphson

Fic. 2.1 — Schéma de principe pour le calcul d’une équation d’état

d’évolution stellaire figurent tout en haut. Celles portées a gauche de la ligne pointillée ver-
ticale sont nécessaires pour calculer la structure de 1’étoile, celles & sa droite permettent au
modele de converger (voir le chapitre II-1). Un dz représente la dérivée de la grandeur x par
rapport aux variables indépendantes (portées dans le cadre le plus bas) a partir desquelles
toutes les autres sont calculées. Une fleche en pointillée de a vers b signifie "a permet de
calculer b”. La pression est nécessaire pour ’équation du mouvement, la quantité de chaleur
(voir expressions 11-1.10 & 11-1.12) pour le bilan d’énergie, les dérivées de la pression entrent
dans le calcul du gradient convectif & travers la quantité

dln P
def 91InT |p

lef T lp 9.
Q dlnP ( 3)
dlnp

T

et aussi dans le critere d’apparition de la convection (voir le chapitre 11-3). Les grandeurs
cp ou V,q dans Dexpression de la quantité de chaleur, ¢, le calcul de V.., et le critere
d’apparition de la convection.

Toutes les quantités nécessaires a 1’établissement des équations de la structure et de
I’évolution stellaire peuvent s’obtenir par le calcul de seulement deux variables: P et s et
leurs dérivées par rapport a T et p (deuxiéme ligne de la figure). Suivant I’écriture choisie
pour €44, (voir équation I1-1.10 a I1-1.12), u sera nécessaire a I’écriture de ¢ mais sera déduit

d’une combinaison de s et de f, ’énergie libre de Helmholtz, qui doit elle-méme étre calculée
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pour obtenir P et s. Les relations utilisées sont les suivantes:

v = f+Ts (2.4)

Vi = % 8?5,0 . (2.5)

¢, = Lk (88111]; T) " (2.6)

avee k Zlﬂlj , aif ply 83111]; . a?jT , 27)

Nous parlerons de quantités thermodynamique d’ordre n lorsque cette quantité fait intervenir

les dérivées n-ieme de f. La relation liant f et u est en fait la définition de I’énergie libre:

d
F w1 Ts (2.8)
Les deux autres relations sont dérivées dans ’annexe D.
Les deux quantités fondamentales P et s sont définies a partir de I’énergie libre par les

relations classiques de thermodynamique:

p = 1Y (2.9)
d

s = 1LY (2.10)
dr V,N;

L’énergie libre vient elle-méme de la fonction de partition canonique du systéme considéré:

f o= LkTI(Z2) (2.11)
Z = Tr(etf) (2.12)

Enfin, la fonction de partition canonique du systéeme est une description de tous les états
accessibles par le systeéme et contient donc toute la physique microscopique nécessaire. C’est
I'opérateur ”Hamiltonien”, 7—2, qui joue ce role, supplée par I'opérateur ”Nombre de parti-
cules”, J(f, si ’on se place dans ’ensemble grand canonique. Le cas le plus général, la fonction

de partition grand canonique est aussi définie par une trace (voir Luo (1994)):

2 = Tr(elfHend) (2.13)
def 1
= — 2.14
s T (2.14)
n 2 pr (2.15)

ol, 7 est le potentiel chimique de ’espece considérée. Ce ”retour” aux sources est primordial
car c’est par lui que 'on peut appréhender la variété et 'exactitude de la physique incluse
dans les grandeurs calculées par ’équation d’état . En effet, les domaines du plan (p,T)
traversés par une étoile sont tres variés suivant 1’dge de 1’étoile et ’endroit ol I'on se place
dans sa structure. On peut facilement passer du gaz parfait au gaz complétement ionisé
fortement couplé par le potentiel coulombien et du gaz moléculaire neutre au gaz fortement
dégénéré ionisé par pression. Cette diversité des conditions physiques rencontrées impose de
vérifier prudemment la validité de I’équation d’état en faisant bien apparaitre les hypotheses

simplificatrices utilisées.
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Description microscopique du plasma

Lorsque 'on veut calculer une équation d’état , il faut commencer par choisir dans le

plasma une nombre = d’especes élémentaires, chacune d’abondance N, avec

de =
N Z 3 N, (2.16)
=1

Le systeme est alors caractérisé par ses états propres: |¢p >, d’énergie Fj et nombre de

particules, N, donnés par les opérateurs ”hamiltonien”, H, et "nombre de particules”, A:

Hl¢r > = Ei|op > (2.17)
Nl¢r > = Nilop > (2.18)

Ces états propres consistent en deux ensembles d’especes différentes:
, ., . , N 12 . ~ 6
— Les ”étatsliés”, constitués d’assemblages des especes élémentaires, par exemple H', H,,CO, C**...
— Les 7états libres” ou ”états de diffusion”, constitués des especes élémentaires restées
1
. - 13
libres, par exemple, €, p*, "C,....
La somme des abondances de ces especes est la valeur propre Ny et leur énergie totale est Fi.

Ces états sont déterminés par la physique du systeme, inscrite dans 'opérateur ”hamiltonien”:

tot

H=> hi+U(Q1,..., Nu) (2.19)

=1
Détaillons son contenu:
— U est I’énergie potentielle & N,,, particules. Elle contient les termes d’interaction. On

aura par exemple :

U= UchargéJ_chargé + UneutreJ_neutre + UneutreJ_chargé (220)

C’est U qui va ”configurer” les différents états accessibles par le systeme, ce qui lui vaut
son nom: U est le terme de configuration.
— Les h; sont les opérateurs ”hamiltoniens” associés a chaque particule élémentaire. Ils

pi’
2m;?

s’écrivent par définition hy = Ti+ Wi Le premier opérateur, T = étant ’énergie
cinétique de la particule, ce terme est appellé terme de translation. Compte tenu de
la structure interne des particules, on incorpore la physique que 'on veut prendre en
compte dans W, I’énergie potentielle de la particule. Cet opérateur est donc un terme
de structure interne. Ainsi, suivant la nature de la particule élémentaire, on peut étre
amené a considérer des termes de rotation ou de vibration moléculaire, I'interaction des
atomes dans la molécule, I'interaction entre les électrons et les noyaux, les couplages
spins-orbites, ... Enfin, si le couplage entre ces termes est négligeable (termes internes
indépendants des vitesses par exemple), cela revient & découper le hamiltonien d’une

particule comme suit:

hi _ ibfrans + iL;Ot + iL;Mb + ibflec T iLZon T ibfbyperfin 4. (221)
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Description macroscopique du plasma

Pour résoudre le probleme posé au paragraphe précédent, connaitre les états propres du

systeme, plusieurs choix sont a faire.

Tout d’abord, deux approches se sont développées.

La premiére, ’approche ”physique” (Rogers (1973), Rogers (1981), Rogers (1984), Rogers
(1986)), consiste & prendre comme especes élémentaires les électrons, les photons et les noyaux
présents dans le plasma. Les 7états liés” sont alors les ions qui peuvent se former avec des
abondances et des énergies déterminées par la résolution de I’équation de Schrodinger a
N,., particules par des techniques statistiques quantiques a N corps. Citons les méthodes
de développements de la fugacité (Rogers & Young 1997) ou les simulations Monte-Carlo
quantiques (Magro et al. 1996). Cette approche est tres proche de la réalité mais n’a pas pu
étre appliquée dans tous les régimes (basse température, haute densité par exemple) car les
méthodes de résolution actuelles ne convergent pas dans ce domaine (Saumon et al. 1995)
La deuxieme, 'approche ”chimique”, consiste a prendre comme particules élémentaires un
certain nombre d’états liés, supposés exister, choisis au départ pour leur pertinence. Ainsi,
Saumon et al. (1995) choisit-il (H, H*, H,, €, ) pour décrire un plasma pur d’Hydrogéne,
supposant & priori, que ( H, Hy, H;") sont d’effets négligeables pour le calcul de I’équation
d’état .

Ces approches s’appuient fortement sur des travaux expérimentaux ou théoriques (cal-
culs ab initio) pour déterminer les potentiels H,- H,, H,-H, ... suivant la distance. Dans
Saumon et al. (1999), des expériences de compression de Deutérium et d’Helium par chocs
réalisés au laboratoire national ”Lawrence” de Livermore, servent pour contraindre les po-

tentiels interparticulaires dans des conditions de densité encore jamais atteints.

Ensuite, il faut choisir I’ensemble statistique le plus approprié. La encore deux choix sont
possibles.
Le choix le plus général est de se placer dans I’ensemble grand canonique. On y utilise une
statistique quantique adaptée au calcul de n’importe quelle particule, fermion ou boson. Le
potentiel thermodynamique associé a Z est le grand potentiel:
def

QO Y py (2.22)
N o= 9@ (2.23)
on o T

Ce choix s’effectue lorsque 'on veut calculer les abondances a l'intérieur de I’ensemble sta-
tistique, a partir du grand potentiel, en prenant donc en compte la nature (éventuellement
quantique) des particules. Luo (1994) a choisi cette méthode couplée & un point de vue
?chimique”.

L’autre méthode consiste en quelque sorte a découpler le calcul des grandeurs thermody-
namiques de celui des états propres des especes, en supposant que ces dernieres sont fizées.
C’est alors la fonction de partition canonique qu’il convient d’utiliser avec son potentiel as-
socié, I’énergie libre, f. Dans I’ensemble canonique, c’est la statistique de Maxwell-Boltzman
qui s’applique, c’est-a-dire une statistique quasi-classique ou chaque particule est censée oc-

cupée une extension spatiale 2% dans un espace des phases continu. Lorsque des phénomenes
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purement quantiques apparaissent (recouvrements de fonctions d’ondes par exemple), les
particules perdent leurs identités, les abondances ne peuvent plus étre fixées, la statistique
de Maxwell-Boltzman ne peut plus s’appliquer: I’ensemble canonique n’est plus approprié.
Hormis cette restriction, les abondances sont calculées en supposant que des transformations
(réactions chimiques, d’ionisation ... ) s’operent entre les especes élémentaires, a p et T'
constants, en minimisant 1’énergie libre.

Le passage d’une description a I’autre peut étre déduit simplement de ’expression de I’énergie

interne dans I’ensemble grand canonique:

dU =TdS L PdV +> " md Nh, (2.24)
é=1

En divisant par dm pour obtenir des grandeurs par unité de masse, on a:
p =
u=TsL=+Y =N, (2.25)
£=1

Puis, en introduisant la définition de 7 (équation 11-2.34) et celle de f et w (équations 11-2.8
et 11-2.22):

f=2+> m N, (2.26)
é=1
d’ou
In(Z) =In(2) + i:anf (2.27)
E=1

2.2 Les difficultés de 'implémentation

Le but de cette section est de lister les différentes conditions a remplir pour une équation
d’état et les points a améliorer lors de la modification de I’équation d’état du code d’évolution

stellaire.

2.2.1 Conditions pour une ”bonne” EOS

Plusieurs conditions doivent étre satisfaites.

— Les modeles employés étant toujours des approximations, les quantités physiques calcu-
lées doivent cependant étre valides, c’est a dire par exemple que I’énergie libre calculée
par le modele utilisé doit étre égale & la valeur exact: fePPro? = feract (Cette condition
dépend de I’adéquation entre la physique incluse dans le modele et les conditions (p,T')
dans lesquelles on utilise ’équation d’état . La figure 11-2.2 montre par exemple les
domaines d’influence dans le plan (p,7’) de différents effets physique pour un plasma
d’Hydrogene pur.

Chaque ligne pleine représente une frontiere dans le plan (p, 1) séparant une zone ot un
effet physique peut étre négligé d’une zone ou on ne peut plus le faire. Autour de chaque

ligne, I’effet physique testé est noté du coté ou il domine. La ligne pointillée délimite la
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F1G. 2.2 — Répartition de différents effets physiques dans le plan (p,T), extrait de Hansen &
Kawaler (1993), pour un plasma d’Hydrogéne pur.

zone d’ionisation radiative de ’'Hydrogene par I’équation de Saha (voir au chapitre 11-2,

ef N 1
Iéquation 11-2.45 et la partie 11-2.6.1), en prenant pour critére y = NH+ =5 La

H
ligne marquée “PRESSURE IONIZED” montre la limite a partir de laquelle I’'Hydro-

gene est ionisé par les collisions. Les effets des corrélations dues au potentiel de Coulomb

sont quantifiés par le parametre de couplage I'. (voir la partie 11-2.8). Lorsque celui-ci
vaut environ 1, les effets coulombiens deviennent importants. Enfin, la ligne séparant
“IDEAL GAS” de “RADIATION”, indique la frontiere sur laquelle ces deux compo-
santes contribuent a égalité a la pression dans le plasma.

La figure I1-2.3 montre les conditions typiques (p,T") du coeur et de la surface d’une
étoile de I’AGB de trois masses solaires et la contribution de la radiation a la pression,
quantifiée par la quantité g = %. Ainsi, si f = 0, le plasma est composé de pho-
tons uniquement (P = P,.,4) alors que si f~ 1, 0n a P.gq ~ 0.

On constate que les effets de dégénérescence électronique sont important dans le coeur,
que ionisation collisionnelle (ou par pression) ne peut pas étre négligée, de méme que
les effets coulombiens. De plus, il faut tenir compte de la pression de radiation, notam-
ment pour une zone de I’étoile représentée sur la figure de droite: juste sous la base de
I’enveloppe convective. Il s’agit en effet de ’endroit juste au-dessus des zones de nucléo-
synthese ou les photons s’accumulent. A cet endroit, ils contribuent sur cet exemple a

hauteur de 60% & la pression totale.
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Fic. 2.3 — Conditions thermodynamiques dans une étoile de ’AGB de 3 masses solaires.

— La stabilité est un autre élément a prendre en compte:

Pl g o 2
v, <o,

La premiere condition assure que si l’'on augmente la pression sur le systéeme a tempéra-

>0 (2.28)

ture constante, son volume va bien diminuer et non augmenter. De méme, la deuxieme
condition assure bien que si ’on fournit de la chaleur & un systeme a volume constant,
sa température augmente et non l'inverse.

— La cohérence demande simplement que des relations analytiques de thermodynamique
soient vérifiées par les quantités approximées. Par exemple, il faut avoir cohérence entre
la description microscopique du plasma incluse dans les fonctions de partition interne a
une particule et celle décrivant les interactions entre les particules. Ce point est discuté
en détail dans la section suivante. Il faut aussi pouvoir vérifier le fait que les quantités
(P, s, u) dérivent d’une seule et méme grandeur, I’énergie libre. Ceci impose de vérifier
les relations de Maxwell:

dp
T

_0s

= (2.29)

T

2.2.2 Difficultés physiques

Voyons les motivations qui nous ont amené a changer I’équation d’état pour améliorer la
modélisation de la phase AGB. Elles peuvent se ranger en deux grandes catégories: 'optimi-
sation du temps de calcul et une meilleure validité de la physique. Expliquons tout d’abord
brievement la facon d’obtenir la dégénérescence du milieu et les états d’ionisation car ces

quantités se réveleront étre a la base de I’équation d’état que nous avons implanté.

Dégénérescence

Cette quantité peut se calculer pour toutes les especes élémentaires du plasma qui sont

des fermions. Elle indique en quelque sorte le taux de remplissage des états quantiques dispo-
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nibles. Dire par exemple que "I’Hydrogene est dégénéré” signifie que tous les états de basse
énergie de I’'Hydrogene sont occupés. Si I'on veut rajouter une particule dans le plasma, il
va falloir lui communiquer une tres grande énergie pour aller peupler des états supérieurs.
Une ”pression” est associée a cette dégénérescence puisqu’elle est capable de bloquer un pro-
cessus de peuplement de I’'Hydrogene (ionisation, réactions nucléaires, ... ) qui ne serait pas
assez énergétique. Il est donc important de savoir en tenir compte pour adopter une relation

P(p,T) adaptée (Cox & Giuli 1984). La dégénérescence peut se quantifier comme suit:

3/2
n 27mekT) (2.30)

0, = —— avec nQ:( 5
ng = h
ol ng, est la densité quantique, c’est-a-dire la densité numérique résultant du peuplement
total des niveaux disponibles & une température T. Ce rapport varie entre 0 (pas d’espece
z du tout) et 1 (espéce z completement dégénérée). D’apres ce critére, l'espece élémentaire
qui ”dégénere” la plus facilement est celle de masse la plus faible, c’est-a-dire les électrons.
La densité numérique de fermions en fonction du nombre d’états occupés s’obtient par une

méthode statistique dans ’espace des phases:

dNb.(p) = 2f(p)g(p)dp (2.31)
g(p) =20 :47@2% (2.32)
flo) = (eﬁE(p)L”e + 1) - (2.33)

sont respectivement la densité d’états dans 'espace des phases et la probabilité d’occu-
pation d’un état d’impulsion p par des fermions en fonction de la température et de leur

parametre de dégénérescence. Ce dernier est lui-méme défini par
def
Ne = 74 3 (2.34)

pour une espece ¢ avec 2] %, 7> étant le potentiel chimique défini par

def Of

o, T

Ce rapport sans dimension compare |’énergie libre d’une particule z a son énergie cinétique

moyenne apres thermalisation. On obtient pour les électrons:

87 [ p2dp
e = ﬁ/o ePEM@)Lne 4+ 1 (2.36)

On adimensionne ensuite n. en utilisant la relation relativiste liant p et I’énergie cinétique et

les quantités qui suivent:

E(p) = /p*c2+m2ct Lm.c? (2.37)
kT

™ = 2.38

mec? ( )
* p

= 2.39

p e (2.39)
E

B = (2.40)

mec?
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On a donc finalement:

T

ne = ﬁlne (2.41)
h 4
Ae = , longueur donde de Compton (2.42)
mec
2
o] sk d sk
I = / 2{’)71’ (2.43)
e 0 ep—*J_ne +1
() = (B 428 (2.44)

Dans ’ancienne version du code de Grenoble ol p est une entrée de ’équation d’état , c’est
cette intégrale, [ , qui doit étre inversée pour obtenir 7. , le degré de dégénérescence du mi-
lieu, connaissant T" et n.. Les trois inconvénients majeurs du traitement de la dégénérescence
peuvent maintenant étre cités:

— L’utilisation d’une relation P(p,T") spécifique aux milieux totalement non dégénéré
puis d’une autre en milieu totalement dégénéré pour prendre en compte la pression de
dégénérescence impose un critére pour passer d’une relation a ’autre. Ce traitement est
peu satisfaisant. En outre, cette discontinuité peut poser des problemes de convergence

ans ’étoile, a ’endroit ou elle a lieu.
d I’étoile, a I’endroit lle a1

— Le calcul d’une équation d’état en milieu partiellement dégénéré n’étant pas fait, les
propriétés thermodynamiques sont nécessairement fortement approximées dans de telles
régions, alors qu’elles correspondent pourtant aux conditions réelles au sein des étoiles
de TAGB .

— L’inversion de la relation 11-2.41 demande une procédure numérique tres cotteuse en

temps de calcul.

La quantité n. nécessaire a l'inversion est obtenu par le calcul de I'ionisation.

L’ionisation

Le calcul de I'ionisation s’effectue sur base des équations de Saha (Kippenhahn & Weigert

1990) qui donnent les rapports d’abondances de I'ion X"*YF par rapport a lion X'*:

32
e =2 () S e (2.45)

an+ h2 CUXH'

Dans cette équation, yy:+ est le potentiel d’ionisation de X' et le gaz d’électrons est
considéré comme non dégénéré (pour plus de détail, voir la section 11-2.6.1). w a été choisi
pour représenter la fonction de partition interne. Les difficultés d’implémentation peuvent

maintenant étre décrites:

— Cette relation n’étant pas valable pour les milieux ot les électrons sont dégénérés, on
ne pouvait pas l'utiliser dans les zones ou l’on prend une relation P(p,T') dégénérée.
Ces zones, correspondant au coeur d’une étoile de ’AGB par exemple, sont des zones
ol de toutes facons les éléments sont totalement ionisés. Comme un critere sert alors a
déclarer artificiellement le milieu completement ionisé, il existe des zones de transitions
ou l'ionisation partielle est mal suivie. De plus, cela peut induire des difficultés de

convergence dans I’étoile aux endroits ol ce critere s’applique pour la premiere fois.
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— Le suivi des ions de ’'Hydrogene de I’'Helium et des éléments C,N,O impose la résolution
de 28 équations du type de 11-2.45, complétées par une équation de conservation de
la charge pour obtenir les 28 rapports d’ionisation et la densité numérique d’électrons.
Ces équations fortement non linéaires sont résolues par une méthode Newton-Raphson

qui colte beaucoup en temps de calcul.

Remarquons enfin que la forte densité numérique d’électrons dans un coeur d’étoile comme
le Soleil & 7.5 - 10%mns ou 'on a T = 1.78 - 109K et n, = 8.73 - 10?°cm™® ne permet pas
d’ioniser totalement I’'Hydrogene lorsqu’on utilise I’équation de Saha [1-2.45. En effet, le
rapport d’ionisation ng+/ nyg vaut seulement environ 2.08! Effectivement, dans ce domaine
de densité, I'ionisation n’est pas radiative mais collisionelle. Si 'on souhaite pouvoir décrire
plus profondément dans 1’étoile un milieu partiellement ionisé, on devra prendre en compte
I'ionisation par pression, puisque c’est elle qui permet d’ioniser la matiere dans ces régions.
Tenir compte de ces effets d’interactions revient a dire que le gaz n’est plus parfait. On se

réferera donc a ce terme d’ionisation par pression comme un terme "non parfait” ou “non

idéal”.

Energie gravothermale

Enfin, la quantité €y.4, a fait 'objet d’une controverse concernant la cohérence de son
écriture (Wood 1981). La question étant de savoir si la relation [1-1.9 comprenaient ou non une
variation due aux abondances. Cette question est d'importance lorsque ’on arrive au dredge-
up car a ce moment la, la convection va faire remonter des éléments plus lourds que ceux du
milieu ambiant en pénétrant les anciennes couches de combustion du pulse thermique. Cela
implique donc un travail contre la gravité qui est du strictement aux variations d’abondances
et qui doit étre pris en compte dans le bilan énergétique de I’étoile a travers €g.q,. Cest
une autre difficulté qu’il nous faudra surmonter avec la nouvelle équation d’état . Une autre
question a résoudre sera de savoir si les trois écritures possibles pour €g,.q,, 11-1.10, 1I-1.11 et
I1-1.12 sont équivalentes numériquement ou pas. En effet, les difficultés peuvent ne pas étre

liées seulement a des problemes physiques mais aussi a des problemes d’implémentation.

2.2.3 Difficultés numériques

Tout d’abord, les dérivées des quantités thermodynamiques incluses dans les équations
de la structure et de I’évolution stellaire sont calculées numériquement. C’est-a-dire que ’on
effectue au moins 3 fois le calcul de I’équation d’état . La premiére en entrant (p,T") permet
d’obtenir les grandeurs thermodynamiques. La deuxiéme est faite avec le couple (p + dp, T)
et ’on évalue les variations des quantités thermodynamiques par rapport au premier passage
pour calculer leurs dérivées par rapport a p. Le dernier calcul est fait pour obtenir, de la méme
fagon, les dérivées par rapports & T'. Cette démarche a deux inconvénients: elle multiplie le
temps passé dans ’équation d’état par 3 et elle ne donne pas des dérivées tres performantes
et stables pour la méthode Newton-Raphson (voir la section 11-1.3.1).

Le fait d’utiliser comme équation d’état des raccords de relations P(p,T) et u(p,T) va-
lables dans différents domaines du plan (p,T’) suivant les conditions de dégénérescence ou
de corrélation du gaz, n’assure pas la cohérence physique de ’équation d’état et peut donc

générer des couple (P, u) non physiques (voir section 11-2.2).
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2.3 Choix pour la nouvelle équation d’état

Conscients des diflicultés présentes dans 'ancienne équation d’état , les choix que nous
avons effectués pour le code de Grenoble lors de sa révision pour le calcul d’étoiles de TAGB

sont les suivants:

2.3.1 Choix physiques

Une approche chimique a été choisie car elle est plus facilement paramétrable, ce qui
permet de mieux adapter le code a des phases spécifiques sans trop ni complexifier ni allon-
ger les calculs. Les différents points suivants permettront d’atteindre I'objectif de ”validité”
demandé a la section 11-2.2.

Nous avons décidé de prendre comme ”especes élémentaires” obligatoirement les états liés
suivants de ’'Hydrogeéne: (H, H", H, H,) auxquels on ajoute ( €,7), toujours présents dans
le plasma. La molécule de di-hydrogéne est importante compte tenu des conditions de surface
des étoiles de I’AGB et donc aussi des étoiles de la phase pré-séquence-principale (PMS, autre
thématique d’évolution stellaire au laboratoire). L’ion négatif de I’hydrogeéne est suivis car il
est sensible a la dégénérescence du milieu et il est une des sources majoritaires d’opacité dans
l’atmosphere du Soleil par exemple (voir Kippenhahn & Weigert (1990) par exemple). Or
on aimerait avoir une plus grande cohérence entre le calcul des opacités et ’équation d’état
utilisée.

Les états d’ionisation des autres espéces nucléaires suivies sont tous calculables (de 1’He-
lium au Chlore) de facon paramétrée. En effet, a la phase AGB, des éléments lourds tels que le
Néon, les éléments C,N,O ont des abondances pouvant devenir tres importantes, notamment
dans les régions de briillage nucléaire ou se déroulent les pulses thermiques. Le suivi de leur
ionisation modifiant le nombre d’électrons dans le plasma, le poids moléculaire moyen change
et les propriétés structurelles aussi (pour le gaz parfait, P = ﬂ par exemple). Les régions

du pulse thermique étant instables, de petits effets peuvent avoir de lourdes conséquences.

phy-
siques” de 'ancienne équation d’état. La méthode implémentée devra par contre réaliser un

La suppression des transitions d’ionisation permettra de supprimer une des coupures ”

compromis entre calculs complets et rapidité de calcul car la croissance du nombre d’ions a
calculer avec le numéro atomique est une factorielle!

Une autre coupure ” physique” de ’ancien calcul concernait la dégénérescence électronique
alors méme que cette grandeur joue un role important pour 'évacuation de I’énergie produite
par les pulses thermiques. En effet, un milieu dégénéré est fortement conducteur et favorise
donc I’évacuation de I’énergie. Mais surtout, la base des pulses est partiellement dégénérée,
ce qui les rend tres sensibles. Notre souhait est donc de pouvoir suivre la dégénérescence
électronique du milieu, comme la figure [1-2.2 nous y engage. Par contre les autres fermions
(ions, atomes, molécules) présents dans le plasma sont supposés n’étre jamais dégénérés. En
pratique, ces cas extrémes ne se rencontrent jamais dans les intérieurs stellaires jusqu’a la
phase AGB.

Un changement de variable trés astucieux dans |’énergie libre présenté par Pols et al.
(1995) permet a la fois le calcul d’un milieu toujours partiellement dégénéré de facon fiable

pour les électrons et celui d’un milieu toujours partiellement ionisé de maniere rapide. Il a
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donc été adopté et sera présenté a la section 11-2.66.

De plus, toutes les quantités (y compris celles nécessaires a la convergence) et la minimi-
sation de f seront calculés analytiquement de maniere a économiser du temps de calcul. Par
ailleurs, les dérivées Newton-Raphson seront alors plus completes et plus stables et guideront
mieux la convergence.

Les effets non-idéaux pris en compte seront les effets d’écrantage de Coulomb et I’ioni-
sation par pression. Le premier effet correspond a un abaissement de la charge effective des
noyaux a cause de la présence d’électrons libres autour. Le deuxieme décrit I'ionisation col-
lisionnelle. La figure I1-2.2 montre que la modélisation de ces deux effets est a prendre en

compte pour les étoiles de ’'AGB .

2.3.2 Validité de la méthode

Nous avons choisi de travailler dans I’ensemble canonique pour les ions, atomes et molé-
cules puisqu’ils sont considérés non-dégénérés et de minimiser leur énergie libre pour obtenir
leurs abondances d’équilibre. Cette technique assure forcément la vérification des relations de
Maxwell (voir section 11-2.2) quel que soit le modeéle physique qui sous-tend I’énergie libre.
Les électrons et les photons seront traités dans ’ensemble grand-canonique, notamment pour

pouvoir suivre la dégénérescence électronique.

Approximations

La méthode de minimisation, moyennant quelques hypothéses résumées ci-dessous (Fon-
taine et al. 1977) pour passer du hamiltonien a I’énergie libre, permet d’avoir une expression
facilement modulable et donc évolutive pour cette derniere. Le hamiltonien général utilisée

est de la forme:

Niot
Ho=homd 4y (e 4 b (2.46)

=1
ou 'on a séparé les contributions translationnelles, de configuration et interne (voir section

11-2.1.2). Les hypotheses successives qui sont faites pour obtenir f sont les suivantes:

— La somme discrete (trace) définissant la fonction de partition quantique est approximée
par une fonction de partition quasi-classique en remplacant la sommation sur des états
quantiques supposés tres denses par une intégrale dans 'espace des phases des Ny

particules. Ainsi, ’équation 11-2.11 devient-elle:

Niot ame Niot . ; Niot
7 = /Q(an) . (H etk ) . (H ZeLﬁhm) . elhh (H dpidri) (2.47)
=1 q

La sommation sur ¢ est une somme sur tous les nombre quantiques associés au niveau
d’énergie interne F; qui peut étre dégénéré.
— Les termes d’énergie potentielle sont supposés ne pas dépendre des vitesses. La fonction

de partition purement translationnelle est donc factorisable. On obtient:

Niot

oo Ntot oo Niot )
7z = [ / 11 (ewhf”“dpi)] [ / 11 (Zemhi,’?)eLﬁEw"" 11 dri] (2.48)
0 =1 0 q =1

=1
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— On approche le terme de configuration qui est un terme d’interaction a Ny, corps par
des sommes d’interactions a deux corps.

— On suppose que le terme d’interactions internes aux especes élémentaires ne dépend pas
de la position de ces especes. Ceci permet de factoriser le terme ”interne”.

— De plus les N¢ particules de chaque espece élémentaire sont supposées indiscernables. On
transforme donc le produit de Ny, particules en = produits de Ng especes élémentaires
identiques.

Une réécriture simple de la fonction de partition donne:

7 =z I[ (N%!ngszgm) (2.49)
avec les différentes contributions suivantes:
ngms — (Zérans)Nf et Zérans — /Ooog(pg)exp (Lﬁib?ans) dpg (250)
Zém = (zém)N'f et zém = Zg(Eg)eLﬁh?fqt (2.51)
q

o0 Niot Niot
zend = /0 exp | LB Z w(rg, i) H dr; (2.52)

k<j i=1

Cohérence

En utilisant la définition de f (équation 11-2.8), on obtient effectivement une forme

7agréable” pour f:

[ o= fconf _I_fparfait (253)
ol fparfait _ Z (fg‘rans + fgnt) (254)
~v,e

De nombreuses remarques doivent cependant étre faites sur cette expression concernant les
criteres de "validité” et de "cohérence” établis & la section 11-2.2.

— Le terme de configuration est encore appelé terme ”non-parfait” car il contient les
interactions entre les différentes especes élémentaires. Or c’est [’absence de ces dernieres
qui définit le "gaz parfait”.

— Les états d’énergie d’une espece élémentaire libre sont en nombre infini. Le terme Zg”t
diverge et donc fg”t diverge aussi. En fait, la prise en compte des interactions avec les
particules environnantes ne modifie pas seulement la dynamique du gaz mais aussi la
structure interne de ses constituants. Une molécule C'O par exemple étant polarisée,
elle crée un potentiel dans lequel les électrons d’un atome d’Hélium sont plongés. Les
niveaux d’énergie de ceux-ci seront donc décalés par la présence de cette molécule
par rapport a leurs positions lorsque ’atome est isolé. Ainsi, au fur et a mesure que
I’interaction croit, les états liés de I’Hélium iront jusqu’a prendre une énergie positive,
en conséquence de quoi la fonction de partition interne de cette espece élémentaire
sera naturellement tronquée. Elle ne diverge plus et peut étre utilisée. Notons que les

potentiels décrits dans le terme de configuration et le terme interne pour rendre la



<. HUIA pPpUUlD o HUUVELHD CHUa LIV U Clal

fonction de partition associée convergente doivent évidemment étre cohérents 'un avec

lautre (des exemples sont donnés dans Graboske et al. (1969)).

— Compte tenu de l'influence du potentiel externe sur les niveaux d’énergies internes,
I’approximation faite plus haut qui consiste a supposer le hamiltonien ”interne” indé-
pendant de la position des particules, n’est justifiée que si le potentiel externe perturbe
faiblement les niveaux d’énergie par rapport a leur valeur de départ. Cette approxi-
mation n’est donc plus valide a haute densité ou les interactions sont fortes. Dans ces
conditions d’ailleurs, la description du potentiel externe par une somme de potentiels a
deux corps n’est plus valide non plus. Cependant, cette situation peut étre surmontée par
lutilisation de potentiels a deux corps “effectifs”, ajustés sur des potentiels expérimen-
tauxr ou des équation d’état plus complétes (Saumon et al. 1999) C’est cette méthode
qui a été utilisée pour construire les termes non-parfait de la nouvelle équation d’état
. Reste ensuite a rendre cohérent ce nouveau potentiel extérieur avec les potentiels
internes utilisés, c’est-a-dire & en tirer les conséquences pour tronquer la fonction de

partition interne. Ce point sera abordé dans la section suivante.

— Les seuls degrés de liberté internes considérés ici seront les degrés de liberté électro-
niques, exception faite de I'espece élémentaire Hy pour laquelle rotation et vibration

sont pris en compte. Nous utiliserons donc pour la fonction de partition interne:
Zint — Zelec . Zrot . Zvib (255)

ol 25 est souvent décomposée pour faire apparaitre la fonction de partition électro-
elec

nique ”astrophysique”, z'°“. Ainsi la partie électronique est souvent approximée par

son terme d’ordre zéro (choix fait par défaut dans cette équation d’état ):

Zelec — 90€J_5E0 7 (256)
avec z° = 1+ Z g—OeLﬁ(EiLEO) (2.57)
>0

Pour les ions de I’'Hydrogene et de ’Hélium, les fonctions de partition de Irwin (1981)
et Irwin (1987) sont utilisées dans le code. Leurs formes polynomiales les rend tres
facilement incorporables, notamment pour calculer leur dérivées par rapport a la tem-

pérature.

2.3.3 La minimisation

Graboske et al. (1969) fournissent la méthode & mettre en oeuvre:
— Ecrire I'énergie libre en fonction de T et p, les N¢ étant fixés.

— Résoudre un systeme de j équations découlant des conditions:

_N 9 o
df]_; N, TM)dNZ =0 (2.58)
D viidNi = 0 (2.59)

pour les j réactions de coefficients stoeckométriques v;; se déroulant dans le plasma.

On obtient alors les abondances d’équilibre.
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— Les quantités thermodynamiques de base peuvent alors étre calculées par les relations
11-2.9.

Hummer & Mihalas (1988) donnent dans ce schéma de minimisation une fagon de quantifier
la cohérence des potentiels externes et internes discutée précédemment. En effet, pour un gaz

parfait (fconf = 0) d’une seule espece, on obtient aprés minimisation:
E; 4+ kT[1 4 In(N;)] = constante soit N; = g;ePV (2.60)

Si 'on incorpore un terme de configuration dans I’énergie libre I’équation est modifiée de la

facon suivante:

af

d T,

7

Ei+ M(Ei+ o T,p) (2.61)

+ ET[1 + In(N;)] = constante soit N; = g;e
Dans ce cadre, la fonction de partition associée peut se visualiser de facons différentes:

gint ZgieLﬁ(EH—;_Aj;i‘T’p) (2.62)

. , 1
ou Zznt — ZhieLﬁEl avec hz = g;€ ﬁaNi T,p (263)

K3

La premiére équation exprime le décalage des niveaux d’énergie du aux effets non-idéaux
alors que la deuxieme considere que c’est le poids statistique de I’état qui est modifié. Si ’on
recalcule I’énergie libre & partir de ’expression 11-2.62 pour la fonction de partition interne,

on s’apercoit que le terme de configuration dans I’énergie libre doit aussi étre corrigé:

(f/)conf — fconf L

K3

(2.64)

AT, p

Cette méthode qui rend cohérents les termes d’interaction interne et externe s’appelle la mé-
thode des probabilités d’occupation parce que ’on considere que ce sont les poids statistiques

qui doivent étre modifiés.

2.4 Le changement de variable

La nouvelle équation d’état utilisée repose sur la mise en oeuvre d’un changement de
variable initialement présenté par Pols et al. (1995). Le but de cette section est d’en donner

une description et une justification physique.

2.4.1 L’idée et sa mise en oeuvre
Idée générale

L’idée principale de ce changement de variable est la nécessité de bien décrire la dégénéres-
cence. Pourrait-on remplacer la variable d’état p, contrainte par le processus Newton-Raphson
du code, par une variable décrivant la dégénérescence ¥ Pour solutionner cette question, il faut
examiner ’énergie libre qui nous permet d’extraire toute la thermodynamique du plasma et

voir si la donnée d’un autre couple que (p,T") permet de la calculer. En introduisant dans
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la relation 11-2.25 les définitions de f (équation 11-2.8) et de la dégénérescence (équation
11-2.34), on a alors:

= P
F=kETY neNe L= (2.65)

£=1 P
Les parametres de dégénérescence apparaissent directement dans I’énergie libre. En parti-
culier, on peut écrire f(n. ,7T") plutét que f(p,T), & condition de trouver le changement de
variable p(7. , 7). Comme on utilise le parameétre de dégénérescence électronique, on est tenté,

pour trouver ce changement de variable, d’écrire:

uma - ne(ne , 1)

2.66
ae'(ne ’ T7 YX) ( )

p(ne ,T) =

Précisons les deux facteurs de ce changement de variable.

Le dénominateur

Le dénominateur contient toute la physique de I'ionisation. En effet, la quantité o, - s’ob-
tient successivement par une relation de conservation de la charge, une relation de conserva-

tion des especes nucléaires et ’écriture des équations de Saha généralisées:

= ZX
Oy = Z Z q oxat (2.67)

X=14g¢=0
Zx
yx = Z argat (2.68)
g=0
Qx(at+1)+ Zx(a+1)+
= 1n L a 2.69
— (L L ) (269

L’écriture de ces équations sera justifiée et détaillée a la section 11-2.6.1.

Le numérateur

Le numérateur contient toute la physique du gaz d’électrons dégénérés. [.’équation 11-2.41
définit le numérateur de 11-2.66 sous la forme d’une intégrale de 1. et T'. C’est cette intégrale

qui a donné naissance aux intégrales de Fermi-Dirac généralisées. En effet, ces dernieres sont

o0 k
_ / L7y z N

En posant E*/T* = 2 et en faisant le changement de variable p* — 2, qui meéne a dp* =
~yr+1

Vvr+2

définies par

\/gdx, on obtient apres quelques manipulations:

L, = V2732 (L2 (ne s T7) 4+ v 132(ne , T7)] (2.71)

Ecartant l'intégration numérique de ces quantités a chaque pas de temps et pour chaque
couches pour économiser le temps de calcul, celles-ci peuvent étre calculées par deux autres
méthodes:

— Soit par une interpolation bilinéaire dans une table de valeurs des intégrales de Fermi-

Dirac calculées auparavant et une fois pour toute. Cette méthode est inclue dans le
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code. Elle a le mérite de pouvoir étre tres précise mais cela demande alors une table
assez resserrée et donc gigantesque. De plus, il peut toujours y avoir des sorties de la
table. Dans ce cas la, on utilise la deuxieme méthode et des diflicultés de convergence

peuvent apparaitre a ’endroit dans I’étoile ol le changement de méthode s’effectue.

Soit par des ajustements analytiques des intégrales [m directement. C’est la méthode
présentée par Eggleton et al. (1973). Elle est basée sur une analyse du comportement
de cette intégrale dans les régimes asymptotiques faite par Chandrasekhar en 1939. On

a

L, ~ (T2 3 age (T e << 11, T"<<1 (2.72)
L, ~ (TP Y bgem (T)H g << L1, T">>1 (2.73)
L, ~ (T ne Y23 cme 2 (T™ne ) me >>1, T"<<1 (2.74)
L~ (T )X digme 22T e )5 pe >>1, T >>1 (2.75)

Ces développements sont des polynémes de deux variables prises parmi e , T*!, 5,
+1 ot T, 1. L'idée est done de réécrire ces développements en utilisant deux variables
f et g fonctions de 1. et T qui auraient des développements asymptotiques similaires
mais en une seule variable a la fois. Dans ce cas, les développements présentés en 11-2.72
deviennent alors simplement des polynémes en f et g. On construit alors un polynéme
général en (f,g) de degré (ds,d,) quelconque mais qui a les méme comportements
assymptotiques que [ne‘ Les coefficients du polynomes serviront ”seulement” a ajuster
celui-ci pour qu’il colle a [ne non plus seulement sur les cas limites mais sur le plus grand

domaine (7, ,T') possible avec une bonne précision. Suivant Eggleton et al. (1973), nous

prenons:
dy d
f g3/? T .
I, = S niif'g? (2.76)
n. de+1 dol %
(T DT (L4 )55 £ 2

g = T"V1+f (2.77)
dn. _
dnf = V1I+f (2.78)

Cette méthode, utilisée par défaut dans la nouvelle équation d’état a le mérite d’étre
commode d’utilisation pour calculer les dérivées (jusqu’a I'ordre 3!) de n. en fonction
de (f,g), puisque les fonctions a dériver sont des polynémes. Nous avons utilisé 'ajus-
tement de degré d; = d, = 3 car il assure une précision de 10+2 et surtout, il assure une
cohérence thermodynamique totale pour les quantités thermodynamiques électroniques
(voir Eggleton et al. (1973)).

Conclusion

Suite a 'utilisation des ajustements pour le calcul de [ dans la nouvelle équation d’état

, ce n'est pas 7. qui a été choisi comme variable indépendante mais f. En effet, la solution

retenue pour la définition de f, contrainte par ’équation différentielle 11-2.76, est:

e =In(f)+2(v/1+fLIn(1+ 14+ f)

(2.79)
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Relation eta(lnf)

T100

eta

Fia. 2.4 — La nouvelle variable Inf comme signature de la dégénérescence.

Comme nous sommes intéressés par le calcul de 7. , nous pourrions étre tenté de ['utiliser
directement pour remplacer p. Or les intégrales définissant [ne’ nécessaires au calcul de p sont
fonctions de f et g. Nous serions donc obligés de procéder a 'inversion de I’équation 11-2.79.
Cela ferait forcément appel & une méthode de type Newton-Raphson , tres coliteuse en temps
de calcul. Il vaut donc mieux utiliser f comme variable d’état, sachant que la relation 11-2.79
nous donne 7. . Cependant, pour des raisons numériques (voir section 11-1.3.3), ce n’est

finalement pas f qui sera notre nouvelle variable, mais In(f), notée dans toute la suite Inf.

2.4.2 Faisons les présentations

Il est important, avant de calculer avec cette nouvelle variable, de se faire une idée de
sa signification. La figure 11-2.4 montre Inf (7. ). On remarque globalement que le graphe
est monotone et croissant et qu’il passe ”presque” par le point origine. Les valeurs négatives
de 7. (milieux non dégénérés) correspondront donc aussi a des valeurs négatives de Inf, et
inversement Inf largement au dessus de 0 indiquera un fort 1. , et donc un milieu dégénéré.
On peut y ajouter deux valeurs particulieres couvrant un large domaine de 7, :
ne (Inf = 140.6137) = 140.0000 pour les faibles valeurs de 7. et
ne (Inf = 5.99396) = 40.0000 pour les milieux dégénérés.

On note aussi que la dépendance pour les valeurs négatives est linéaire alors qu’elle est
exponentielle pour les valeurs positives. Ceci peut se confirmer en prenant les limites de

Pexpression 11-2.79. Pour cela, réécrivons [1-2.79 comme suit:

_ Vi+HfL1
ne =214+ f+1In (W) (2.80)
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Le passage de cette écriture a celle de 11-2.79 se fait en multipliant et en divisant la fraction

dans le In par /1 + f + 1. On obtient alors:

_ VIH/F LT
Ne _2\/?\/1—|—1/f—|-1n(\/1+1/f+\/1/f) (2.81)

On en tire les limites désirées:

lim (. ) = ez!/+n2 (2.82)
f—oo
lim (g LInf) = 212In2~0.6137 (2.83)

f—=Lloo

Dong, a forte dégénérescence, c’est { qui varie comme 7, et a faible dégénérescence, c’est Inf
qui s’identifie a 7. (& un petit écart prés). Dans ce dernier cas, la relation de changement de
variable p(Inf) peut étre simplifiée. Tentons pour cela de trouver une approximation de n. a

faible dégénérescence.

Considérons un gaz parfait d’électrons (f°°/ = 0,2 = 1, N¢ = N¢). Les expressions 11—
2.49 et 11-2.11, valablent pour un gaz non-dégénéré (voir discussion a la section 11-2.1.2),

donnent donc pour f la formule suivante:

Ne
Z Z

X X

ol I'on a utilisé la formule de Stirling F.3. On calcule alors le potentiel chimique des électrons
en utilisant la définition 11-2.35. D’ou:

Ne
Z Zy

X

On utilise ce résultat pour les électrons avec z."=2 (états de spin). D’autre part, le calcul de
I'intégrale définissant la fonction de partition de translation, 'équation 11-2.50, dans laquelle

on inclue la relation 11-2.32 donne
z," =wvng (2.86)

la relation [1-2.30 définissant ng . En introduisant ces fonctions de partition dans I1-2.35 et

en utilisant la définition 11-2.34, on a la relation cherchée:
n.=2mnge'" (2.87)
Enfin, en remplacant 11-2.83, 11-2.87 dans 11-2.66, on trouve:
3
Inf =In(p) + 2 In(T) LIn(p) L¢ (2.88)

avec

(=

euma [ 2rm.k
2 h?

3/2
) ~ 18.0277ucgs ~ 11.1199uST (2.89)

Cette derniere relation est bien plus commode pour se donner une idée du contenu physique de
Inf. Retenons de cette relation que la variable Inf contient I'information relative a 'ionisation,

ce qui n’est pas évident a priori pour une variable de dégénérescence.
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2.4.3 Résumé du changement de variable

Le changement de variable général p(Inf, T, yx) est donc défini par I'ensemble des rela-
tions suivantes: I’équation 11-2.66 dont les deux facteurs sont définis en fonction de 7. , T et
yx par les équations 11-2.67 et 11-2.41. On doit y adjoindre 11-2.79 pour fermer le systeme.

La figure 11-2.5 montre les valeurs de p données par cette relation de changement de
variable dans le plan (7. ,T') pour une mixture solaire (Grevesse & Sauval 1998) comprenant
le suivi de I'ionisation de H, He, C, N, O et Ne.

Ce changement de variable d’état est d’ampleur puisque toutes les dérivées des équations
de la structure et de I’évolution des étoiles devront étre réécrites non plus en fonction de p mais
en fonction de Inf. p devient une variable ”secondaire”, issue des valeurs des variables indépen-
dantes (r,u,l.,T,Inf,yx). Les avantages de ce changement sont principalement dans le fait
qu’il supprime tous les calculs anciennement itératifs, pour la dégénérescence et 'ionisation
notamment. En effet, {"utilisation de Inf permet de résoudre analytiquement [’ionisation de

n’importe laquelle des espéces nucléaires.

2.5 L’implémentation

Cette section a pour but de préciser toutes les conséquences du changement de variable
décrit plus haut et donc de présenter la facon dont I'équation d’état a été implémentée et

paramétrée.

2.5.1 Algorithme

Les figures 11-2.6 et 11-2.7 donne 'organigramme de la nouvelle équation d’état. L.’équation
d’état doit étre initialisée par un appel préliminaire aux calculs avec 'argument flag=0. Dans
ce cas, les procédures initpar, initcons et initnbion sont effectuées pour initialiser respective-
ment les parametres de calcul, les constantes physiques et numériques et les caractéristiques
des différents éléments possibles dans le plasma.

Les procédures “EOS_FOD” et “EOS_SOD” sont des répliques I'une de autre mais la
premiere calcule les dérivées premieres analytiquement (FOD pour First Order Derivatives)
alors que la deuxieme (SOD pour Second Order Derivatives) calcule aussi les dérivées secondes
analytiquement (voir figure 11-2.6).

D’autre part, I’équation d’état a été scalairisée pour étre optimisée sur les machines uti-
lisées au laboratoire. Aussi, la premiere chose faite est une grande boucle sur les couches
de telle maniere a ce que les quantités calculées soient toutes des scalaires (voir figure 11—
2.7). La reformulation des entrées consiste en un recalcul des entrées sous des formes va-

riées servant dans I’équation d’état . Par exemple, pour la température, on utilise aussi bien
T,n(T), kT /M.c* 1/kT,13.6eV/kT,...
2.5.2 Description des parametres

Les entrées dont a besoin 1’équation d’état sont:

— le nombre d’éléments chimiques présents dans le plasma, nbz, et le nombre d’especes
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FiGc. 2.5 — La masse volumique (en logarithme) dans le plan (n. ,log(T))
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[ Sous programme EOS ]

Initialisations

NUMDERIV
Lecture des
parametres _ »| Modifications
des entrées
\

1 Détection des | x5
3 especes atomiques | | EOS_FOD EOS_SOD

\J

Lecture des
constantes
[ P \
E Calcul des ]

Stockage des
derlvees premleres

dérivées secondes

\
[ Code d’évolution stellaire STAREVOL ]

Fic. 2.6 — Organigramme de la nouvelle équation d’état , partie I.

nucléaires suivies, nsp. Le maximum est fixé pour le moment & nbzmax= 21. Les

éléments chimiques sont alors numérotés de 1 a nbz avec l'indice i.

le nombre de couches maximum nsh et le nombre de couches utilisées dans ’étoile,

nmod.

deux tableaux anuc(1l ... nsp) et znue(l ... nsp) donnant les caractéristiques,

numéros et masses atomiques, des nsp especes nucléaires du plasma.

deux tableaux xsp(1 ... nsh,1..nsp) et ysp(1 ... nsh,1 ... nsp) donnant les frac-
tions massiques et molaires des especes nucléaires. Ces tableaux seront lus de nspmin
a nspmax seulement. L’Hydrogene doit étre en nspmin et I’élément "heavy” (voir

section 11-1.2.1) en nspmax.

les valeurs de la température et de Inf sous forme de tableaux T(1 ... nsh) et Inf(1

. nsh).

Les valeurs de certaines constantes physiques ou mathématiques de base données en

annexe F.

Le paramétrage de ’équation d’état , basé sur la valeur de booléens, est le suivant:

— Intégrales de Fermi-Dirac:

approxFermiDirac: il est "faux” ce booléen enclenche I'utilisation des Fermi-dirac
tabulées (voir section 11-2.4.1), sinon on utilise des ajustements analytiques polyno-

miaux d’ordre 4.
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— Hydrogene:
compH2: déclenche le calcul de 'espece H, g’il est vrai.

compHm: déclenche le calcul de ’espece H s’il est vrai.

— lonisation:

totioniz: S’il est vrai ce booléen impose que les éléments dont l'ionisation n’est pas
calculée soit considérés comme partout totalement ionisés. Dans le cas contraire, ils
sont partout totalement neutres.

ionized(1 ... nbzmax): l'ionisation de I’élément 1 < i < nbzmax est calculée si ce
booléen est vrai. Tlimioni: Pour toute couche dans laquelle 7" >Tlimioni, les éléments
dont 'ionisation est calculée sont considérés arbitrairement comme totalement ionisés.
La possibilité de couper l'ionisation a une certaine température a été conservée pour
pouvoir comparer les nouveaux calculs aux anciens et aussi pouvoir estimer 'influence

de l'ionisation par pression.

— Effets non-idéaux:

compionpres: s’il est vrai, ce booléen enclenche le calcul de I'ionisation par pression.
ATTENTION, ne pas le prendre en compte entraine des recombinaisons dans les coeurs
stellaires (voir section 11-2.2.2)!

compcoulshiel: §’il est vrai, ce booléen enclenche le calcul des effets d’écrantage de
Coulomb.

fapprocoul: ce booléen maitrise une approximation sur Inf, obligatoirement faite pour
le calcul de I'ionisation par pression, mais non nécessaire lors du calcul des effets cou-
lombiens. Si ce booléen est vrai I'approximation est faite pour le calcul de I’écrantage de
Coulomb. Sinon, elle n’est pas faite et alors certaines dérivées quatriemes de grandeurs

secondaires sont mises a 0 (voir section 11-2.8).

— Fonctions de partition:

ATTENTION, une fonction de partition doit obligatoirement étre choisie si compH2
est vraie alors que pour les ions atomiques, si aucuns choix n’est fait, la fonction de
partition par défaut est réduite au poids statistique de son niveau fondamental.
vardyaZH2: Utilisation de la fonction de partition de Vardya (1969) pour H, s’il vaut
"vrai” (et uniquement si compH2 est vrai).

irwinZH2: Utilisation de la fonction de partition de Irwin (1987) pour H, sl vaut
"vrai” (et uniquement si compH2 est vrai).

compZHO: Utilisation de la fonction de partition de Irwin (1981) non constante pour
Het H* &'l vaut ”vrai”.

compZHe: Utilisation de la fonction de partition de Irwin (1981) non constante pour
He et tous ses ions g’il vaut ”vrai”.

compZCNO: Utilisation de fonctions de partition non constantes pour les éléments

C,N,O ¢’il vaut "vrai” (pas encore opérationnel).

— Masses atomiques:

compavmass: Commande le calcul de la masse des éléments chimiques. Si compav-
mass est faux la masse de I’élément 1 < 7 < nbzmax est la masse de 'isotope principal

de cet élément chimique. Si compavmass est vrai, la masse choisie est une moyenne
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sur tous les isotopes, pondérée par leurs abondances:

My = = (2.90)

— Calcul des dérivées Newton-Raphson :

eosderiv: Si ce booléen est vrai, les dérivées Newton-Raphson sont calculées numéri-
quement, sinon elles sont calculées analytiquement.

approxsod: Si ce booléen est vrai, certains termes dans le calcul analytique des déri-
vées Newton-Raphson sont négligés et/ou calculés a partir de I’énergie interne et non

du couple (P, s).

— Impressions en cours de calcul:

checkcomposition: Déclenche 'impression des différentes espéces chimiques détectées
et de leurs caractéristiques: numéros atomiques, masses atomiques, ...
checkparacard: Controle 'impression de la carte des parametres de ’équation d’état
dans un fichier dont le numéro,nbfich, passe en argument dans la routine d’initialisa-
tion des parameétres appelée initpar.

checkananum: Ce booléen permet de controler I’égalité des dérivées Newton-Raphson
dans le cas d’un calcul numérique et d’un calcul analytique. Il provoque le calcul succes-
sif de I’équation d’état par les deux méthodes sur la premiere itération du modele, puis
Parrét des calculs. Pour chaque méthode, un fichier de nom ”[prefix]_analytique.dat”
et "[prefix] numerique.dat” est crée et contient des grandeurs et leurs dérivées censées
étre égales lors du calcul par les deux méthodes. ATTENTION, ce booléen est priori-
taire sur printinfile, ce qui veut dire que la mise & “vrai” du premier annule ’action
du second.

printinfile: C’est un entier qui peut prendre trois valeurs. S’il est différent de 0, un
grand nombre de fichiers sont crées pour sauvegarder des quantités intermédiaires (ioni-
sation, ... ) et les résultats du calcul de I’équation d’état . Trois routines en "GREG”,
logiciel graphique local, ont été construites pour exploiter ces fichiers. Pour printin-
file=3, une série de fichier est créé a chaque itération du modele stellaire avec le nom
”[prefix] [numéro d’itération]”. Pour printinfile=2, les fichiers sont crées seulement
a la premiere itération avant un "STOP” général. Pour 1, les fichiers sont crées a la
derniére itération du modele avec le nom ”[prefix]_[numéro de modele]”.

prefix: chaine de 5 caracteres entrant dans la composition du nom de sauvegarde des

résultats intermédiaires de ’équation d’état .

Tous les parametres décris dans cette section sont internes a I’équation d’état et la table
2.1 donne leurs valeurs par défaut. Toutefois, par commodité, dix d’entre eux peuvent étre
contrélés par STAREVOL. 1l s’agit de ceux pour lesquels la troisieme colonne de la table
2.1 comporte l'indication “STAREVOL”. Cette mention est complétée par “-A” lorsque ce
parametre est Ajustable a chaque calcul dans la carte de parametres sans avoir a recompiler
le code d’évolution stellaire. Si une valeur suit la mention “STAREVOL”, c¢’est que la valeur

de ce parameétre est fizée (dans la procédure rmodpar) lors de la compilation de STAREVOL.
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Nom de la variable

Fonction

Valeur par défaut

approxFermiDirac
compH?2
compHm
totioniz
ionized(1)
ionized(2)
ionized(3)
ionized(4)
ionized(5)
ionized(6)
ionized(7)
ionized(8)
ionized(9)
ionized(10)
ionized(11)
ionized(12)
ionized(13)
ionized(14)
ionized(15)
ionized(16)
ionized(17)
ionized(18)
ionized(19)
ionized(20)
ionized(21)
Tlimioni
compionpres
compcoulshiel
fapprocoul
vardyaZH?2
irwinZH?2
compZHO
compZHe
compZCNO
compavmass
eosderiv
approxsod
checkcomposition
checkparacard
checkananum
printinfile
prefix

Intégrales de Fermi-Dirac: polynémes
Prendre en compte oy

Prendre en compte oyy-

Eléments non suivis: totalement ionisés
Ionisation de I’élément 1

Ionisation de I’élément 2

lonisation de I’élément 3

Ionisation de I’élément 4

lonisation de I’élément 5

lonisation de I’élément 6

lonisation de I’élément 7

lonisation de I’élément 8

lonisation de I’élément 9

lonisation de I’élément 10

Ionisation de I’élément 11

Ionisation de I’élément 12

lonisation de I’élément 13

Ionisation de I’élément 14

lonisation de I’élément 15

lonisation de I’élément 16

lonisation de I’élément 17

lonisation de I’élément 18

lonisation de I’élément 19

lonisation de I’élément 20

Ionisation de I’élément 21

Coupure dans 'ionisation

Ionisation par pression

Ecrantage de Coulomb

Approximation dans le traitement de ’écrantage
Vardya pour wyy

Irwin pour wyy,

fonction de partition non constantes pour H
fonction de partition non constantes pour He
fonction de partition non constantes pour CNO
calcul des masses atomiques par moyenne
Dérivées Newton-Raphson: numériques
dérivées Newton-Raphson numériques: approximations
Composition: vérification

Parametrage: vérification
Analytique/numérique: vérification
Impression de quantités dans des fichiers

Préfixe de sauvegarde

TRUE
STAREVOL-A
STAREVOL-A
STAREVOL/TRUE
TRUE
STAREVOL-A
FALSE

FALSE

FALSE
STAREVOL-A
STAREVOL-A
STAREVOL-A
FALSE
STAREVOL-A
FALSE

FALSE

FALSE

FALSE

FALSE

FALSE

FALSE

FALSE

FALSE

FALSE

FALSE
STAREVOL/1.0d99
STAREVOL-A
TRUE

FALSE

FALSE

TRUE
STAREVOL-A
STAREVOL-A
FALSE

TRUE
STAREVOL-A
FALSE

FALSE

TRUE

FALSE

FALSE

” essal”

TaB. 2.1 — Valeurs par défaut des parameétres internes a Uéquation d’état
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2.5.3 Les dérivées dans le code

Une modification dans les variables dépendantes de m, et t induit des modifications dans
I’ensemble du code d’évolution stellaire. Tout d’abord, I’équation d’état étant modifiée, les
grandeurs thermodynamiques, P et V.4 par exemple, sont maintenant calculées en fonction
de Inf et T, et, de méme, leurs dérivées sont elles aussi calculées par rapport a Inf et T.

La question que I'on s’est posé était: peut-on remplacer systématiquement p par Inf dans tout
le codel’ Pour y répondre, nous avons distingué trois catégories de quantités.

— les quantités thermodynamiques, toutes déja écrites en fonction du nouveau jeu de

variable, ainsi que leurs dérivées.

— les autres grandeurs de la physique constitutive qui, elles, sont liées physiquement a

p et continueront forcément a étre calculées en fonction de cette variable (les opacités
ou la production de neutrinos par exemple). Pour les dérivées de ces quantités, tou-
jours calculées en p, nous avons appliqué le changement de variable découlant des deux
relations suivantes explicitées en annexe I: I’égalité de la différentielle de la quantité
quelconque z pour tout jeu de variables choisi et 'expression de la différentielle de p
dans le jeu de variable (Inf,InT).

On obtient donc pour les dérivées la relation de passage suivante:

dx dx dp
= — 291
dnf r Op iy O |1yr (291)
Ox Ox Ox dp
= — — 2.92
JlnT Inf JlnT ) dp |,y 0InT Inf (2.92)
Ce systeme linéaire doit étre inversé pour obtenir la relation utile:

fz| O O B (2.93)

Oplr — Onfly \OInf | '

L1
oz O L oz ~ Op ‘ ( dp ) (2.94)
olnT ) olnT Inf dlnf |,y OInT Inf dlnf |,

— les dérivées de grandeurs " mixtes” (contenant des variables thermodynamiques et autres),
calculées pour la méthode Newton-Raphson (voir section 11-1.3.1), sont du type R(z, p, InT"),
ol z représente une variable dépendant de (p,InT"). Les dépendances en d’autres va-
riables Newton-Raphson (/,,u,...) n’ont pas été marquées car on s’intéresse ici seule-
ment au changement des dérivées de la quantité R par rapport a p et T'. Leurs dérivées

s’écrivaient dans ’ancien systeme de variable:

on| _ om| oe|  on .
0P 1ur Ox pInT 0P | dp InT

OR OR oz OR

OInT ) - 0z pInT olnT p—l_ olnT . (2.96)

Dans le nouveau jeu de variables, on a pour R(z,p,InT') ou cette fois « et p dépendent

de (Inf,InT):

OR _ OR oz OR dp (2.97)
olnf |\,r Ox pInT Olnf |\,r dp InT = Olnf |\, '
OR B 8_R oz 8_R dp OR (2.98)
oInT |, Oz ot 0T e Oplyyp, 0T |, 0T | '
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En comparant les deux jeux d’expressions, on constate donc qu’il suffira de remplacer
p par "Inf” et d’ajouter les termes contenant les dérivées de p par rapport a Inf et InT

qui n’existaient pas auparavant.

2.5.4 Le modele initial

Comme dans toute résolution de systemes d’équations différentielles, se pose la question
des conditions initiales. En évolution stellaire, la condition initiale ”standard” est un mo-
dele d’étoile completement mécanique. En effet, on choisit une équation d’état particuliere
(polytropique), ou P dépend d’une puissance p, de telle facon a ce qu’elle ferme le systéme
constitué de ’équation de conservation de la masse et de I’équation du mouvement. C’est le
fameux ”"polytrope”. Une fois ce systeme simplifié résolu, on ajoute une condition d’ionisa-
tion, qui est souvent la complete ionisation, et une condition de transport, qui est souvent
la convection adiabatique, pour obtenir les autres quantités nécessaires a définir le systeme:
l.,T,.... Pour plus de détails, voir Clayton (1983).

Le probleme fondamental qui se pose avec le changement de variable effectué, c’est que
la valeur de p dans le polytrope ne nous est plus d’aucune utilité! Il nous faut la valeur de
Inf ... Que peut bien valoir la dégénérescence électronique dans une étoile en effondrement,
alors que celle-ci est justement considérée le plus souvent avec une trés bonne approrimation
comme non dégénérée!

Deux solutions sont envisageables. La premiere: imaginer un nouveau modele initial
d’étoile, une sorte de nouveau polytrope en variable Inf. Cotiteux en temps et incertain dans
sa réalisation, cette premiere solution a été momentanément écartée. La deuxieme est de
conserver le polytrope standard mais de calculer Inf & partir des quantités qu’il fournit. Nous
allons pour cela utiliser la relation 11-2.88, valable en milieu non-dégénéré. Mais le calcul
pur et simple de Inf ne suffit pas car un passage dans [’équation d’état avec ce Inf et T ne
redonnerait pas la masse volumique du polytrope. Nous avons vérifié qu’il était en général
impossible de converger avec ce modele trop différent du précédent. Ce que nous cherchons la
est un jeu de variables (Inf, T, p) cohérent thermodynamiquement pour la nouvelle équation
d’état . Le principe est d’imposer les valeurs de p et T' du polytrope et de calculer la valeur de
Inf qui redonnera ce p en laissant varier ., ¢’est-a-dire en modifiant I'ionisation du polytrope.
C’est tout a fait réaliste car c’est 'ionisation qui change le plus entre le modele d’équation
d’état polytropique et le modele complet. La figure 11-2.8 montre 'organisation de ce petit
calcul qui a abouti & la création d’un petit programme annexe. On évalue, a partir du jeu de
variables (Inf,7') initial le p. donné par ’équation d’état complete. En fonction de I’écart
au p, initial, on corrige Inf en supposant p et T’ constants. L’inversion de ’équation d’état ,
Inf(p,T) nécessaire a la correction de Inf est en fait identifiée par simplicité a I’équation 11—
2.88 dans laquelle on a Ap = AT =0 et donc Alnf = Aln y.. Le processus s’arréte lorsque
la correction appliquée a Inf est suffisamment petite devant sa valeur absolue ou lorsque la
masse volumique donnée par ’équation d’état complete et suffisamment proche de la valeur
donnée par le polytrope. Cette méthode peut aussi étre utilisée lorsque ’on veut passer d’une
condition d’ionisation a une autre pour les éléments dont on ne suit pas 'ionisation (toujours
totalement ionisé ou toujours neutres). Par exemple, dans un modele ou seuls Hydrogene et

Helium sont ionisés, les autres éléments chimiques étant considérés comme toujours totale-
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Polytrope

Inf=In +% InT-In p - C

p =const :Op0
T=const=T

Fic. 2.8 — Organigramme pour la calcul du modéle initial.

ment ionisés, si 'on veut brutalement suivre 'ionisation des éléments C,N et O, on aura dans
I’atmosphere de 1’étoile un brutal retrait d’électrons qui peut empécher la convergence. On
utilisera l'algorithme de la figure 11-2.8 pour corriger Inf en fonction de la modification de p,
induite par les changements d’ionisation, a p et T constants. Ce nouveau modele, méme s’il

n’est pas exact, est toujours suffisamment proche de la réalité pour permettre la convergence.

2.6 Ionisation

La partie sur 'ionisation est primordiale car la quantité d’électrons libres qu’elle revient
a calculer, et représentée par a. ou p., est présente dans toute la thermodynamique. Elle
intervient directement dans le calcul de p (voir relation 11-2.66) mais aussi dans le calcul de

la pression des ions et dans les corrections (voir parties 11-2.7.2 et [1-2.8).

2.6.1 Ionisation des ”lourds”, Zy>1
Rapports d’ionisation en formalisme (Inf,InT")

Chaque réaction d’ionisation est de la forme:

X* L Xy e (2.99)
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La condition de minimisation de I’énergie libre (équation [1-2.58) permet d’écrire:

J J J
or g __9f + o7 (2.100)
0 Nyt or 0 Nxa+n+ or 0 N.- o T
D’apres la définition du potentiel chimique, 11-2.35, cela peut se réécrire:
Txi+ = Tx(++ + T (2.101)

Par ailleurs, on utilise I'expression 11-2.53 de I’énergie libre pour réécrire 11-2.100. Ce qui

donne:
8fparfait 8fconf 8fparfait 8fconf 8fparfait 8fconf
TNt | T I Ng |, 9 Ng | g T ANy |, T aN |t IN |,
(2.102)
Comparée a 11-2.101, on séparer le potentiel chimique en deux composantes:
T, = m+AT, (2.103)
par fait
avec T, f ot (2.104)
0 N, o T
. 0 conf
o Am Y Y (2.105)
0 N, o T

ol m, est le potentiel chimique d’un gaz parfait (f°"f = 0) et A m,, la correction due aux
effets non-idéaux. En utilisant les expressions du potentiel chimique pour un gaz parfait non
dégénéré pour les ions (équation 11-2.35) et plus généralement la définition de la dégénéres-

cence 11-2.34 pour les électrons, on obtient:

KT In ( NXH) + A mx+ = kTIn (M) + A Tyt 4 T + A, (2.106)
Zxi+ Zx (i+1)+
puis
N+ NG+
In ( X+) + A npxi+=1In (ﬂ) + A pxito+ + 1. + Ane (2.107)
Zxi+ ZxcGi+1)+
ol 'on a pris la définition standard du parametre de dégénérescence:
def 8fconf
An, = B-An, = 2.108
e = B Are = oo - (2.108)

Finalement, en prenant ’exponentielle de 11-2.107, I’équation correspondant a la réaction
chimique 11-2.99 est:

e e
ou l'on a:
netd = e+ A (2.110)
Zyat = ZXq+tmm . ZXq+mt : €J_A Xy (2'111)
Zxar ™ = 2™ O et (2.112)
e = g etB Bt a (2.113)
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z%xe+ étant définie par la relation 11-2.56. Les effets non idéaux ont donc pour effet de
changer les valeurs relatives des fonctions de partition des ions par un facteur exp( LA 77X;+)
et aussi de changer les rapports d’ionisation en remplacant 7. par ngff.

En supposant maintenant que la masse des électrons est négligeable dans les ions, les
fonctions de partitions translationnelles de X" et X“*"* sont égales et se simplifient (voir

11-2.86). Restent donc seulement les fonctions de partitions internes des ions:

0

st hx(l+1)+0 . eJ_ﬁ EX(1+1)+ < wxl+n+ J_ngff (2 114)
pu— 6 )
- 0
Qi+ hyit - elB Ly wxit
Ou 'on a posé:

1A
hx(z+1)+D = gX(l+1)+D - € nXH’ (2115)
et wxit = Zxe+" - Zx4+r0t : ZX‘H'Mb (2116)

Finalement, on obtient les rapports d’ionisation corrigés des effets non idéaux, chacuns carac-
térisés par la charge de I'ion placé au numérateur, i4+1, et le symbole de I’élément chimique,

X:

0
pitl def axtH+ hacat - WXt ety Barns’ L Byl 2.117
X 5 € .
Qi+ th+ © WYt

Calcul des abondances

Lors des processus d’ionisation, la quantité de chaque élément chimique est conservée. On

utilise donc comme contrainte la conservation de ’espece chimique X:

Zx
vx =) axer (2.118)
9=0

Dans la somme, on peut décider de factoriser axx+ pour faire apparaitre les rapports d’ioni-

sation. D’ou

kL1l (kL1 1 Zy (i1
vx = axe+ | > S]] (Rf“) +1+ > <[ REY (2.119)
X

=0 7=t i=k+1 =k

. . 24
Par exemple, on peut s’en convaincre pour 'ion C°7:

Qoo+ Qo+t Qi+ Qs+ Qe+ Qs+
Yo = Qg2+ |: + 14+
Qo+ Ozt Q2+ Q2+ Qs+ Ozt (2 120)
Qs+ Qs+ Qs+ Qe+ Qs+ Qo+ Qs+ :
Qo+ Qs+ Qe+ Qs+ Qost Qs+ e+
On écrit donc pour résoudre l'ionisation:
oyt = X (2.121)
N
det kL1 Zx
k41 e 11
avec Dy = 14 g (Prrijqr) + g Pk ks (2.122)

=0 i=k+1
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ou la quantité P, , est un produit de m rapports d’ionisation successifs commencant par a:
d .
Poa® T[ Ry (2.123)

Par exemple, pour le Lithium ( Z;;= 3), on a quatre abondances & déterminer: ( Li’, Li*, Li"*, Li*").
On a donc trois rapports d’ionisation possibles dont les produits sont regroupés comme mon-
tré dans le tableau 11-2.2.

P, m=l1 m=2 m=3
a=1  Rp;, RpR}, RpR}Rj,
a=2 R}, R};R},

a=3 R%i

TaB. 2.2 — Définition des produits de rapports d’ionisation

Ce qui donne pour les fonctions ®:

¢ = 1+ Ry, + Ry RE; + R R R, (2.124)
o, = (Rp)*™+1+ R+ RLRY, (2.125)
o, = (RLRL)™ + (RL)™ + 14 R, (2.126)
&, = (RLRLRL)™ + (RLRL) ™ + (Ri)™ +1 (2.127)

Dérivées premiéres

D’apres [1-2.117 les dérivées des rapports d’ionisation sont:

Jln RfX Oln 2yt dln zye-n+ 8775” 0 0
— E 3 J_ E i—1 (S J_T
Jnaz Jdlnz Jdlnz Jdlnz + (Bt wo-or ) 3o )
y y y y
(2.128)
ot §(z L T) vaut 1 si x=T, 0 sinon.
Les dérivées de la dégénérescence effective sont calculées comme suit:
on’| _ On. AR (2.129)
Jdlnz y_ dlnz |, Oz |, ’
avec d’apres 11-2.78:
One
81?19@ ‘ = /17 fé(z L f) (2.130)
y

Les dérivées de la correction de dégénérescence seront calculées dans la partie [I-2.8. On a
utilisé de plus pour 11-2.128 la relation suivante 11-F.9 présentée dans ’annexe F. Ce résultat

permet de calculer les dérivées des produits P, ,:

B mi“ dln Ri
y : Jlnz y

1=a

dln P, ,
Jlnz

(2.131)
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, puis celles de la fonction ®:

kL1l

Oln Py
LY (Prrigg) # (2.132)

=0 Y

6?<I)“rl

dln Py g k1
Z PZJ_k k-l—l W
Y i=k+1 Y

Et enfin, pour les abondances:

O{XH’ 8 @Xk 1
o, dlnx

8 OéXi+
Jlnz

(2.133)

y
Dérivées secondes
En dérivant une fois de plus I’équation 11-2.128, on obtient:

0% n RfX B F?In 2t 0%In zpe-n4 82775”
dlnzdlny  Jlnzdlny Olnz dlny Olnz dlny

(2.134)
ol
9*ne )
= Sz L f)o(y L 2.135
Tnedlny ~ 25T (z L f)dy L) (2.135)
D’ou pour les dérivées secondes des P, 4:
I P,, "L 92 Ry
alnxalny Z dlnzdlny (2.136)

Pour @, on a alors:

9* o zzf P O P ippe1| OlnPiigi+r L+ O*In Prig g1
dlnzdlny Sl vkt dnax y dlny . dlnz dlny
k11

Oln Pri;i41

L 0?1In Py kt1
Jlnz dlny

(Poriipn)*! (mn Drtiiva

+2
=0

0lnx 0lny I
(2.137)
Et finalement pour les abondances:
2 ; 9 (I) k41 (I) k41 1 2 (I) k41
G G 2 _ 0% | 0% 0 (2.138)
Olnz dlny (&, "2 Odlnz O0lny ¢, T dlnzdliny

2.6.2 lonisation de ’Hydrogene

L’Hydrogene ne peut pas entrer dans le cadre des calculs du paragraphe précédent car
on a choisit d’incorporer des espéces comme H et H,, dont les réactions de formation ne

s’identifient pas exactement a 11-2.99.

Rapports d’ionisation

Pour H:

L( Ex+ L Exo-u4)B6(x LT)(y L T)
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on retrouve exactement le méme format de réaction et on a donc la méme expression pour

le rapport d’ionisation:

RH+ _ ap+ _ hH+D wH+€J_77:ffJ_ﬁ( EH+DJ— E}?) (2139)
Qo hH Wy
Pour H:
H+ e 1 H (2.140)

En minimisant I’énergie libre comme en [1-2.100, cette équation bilan donne pour le rapport

d’ionisation:

) h _D ~ o 0 o
Ry — oy _ (= _ WH eneffj_ﬁ( Ey-1 Ey) (2.141)
O hH Wy

!

Notons que Ry dépend de ngff et non de —ngf comme pour les autres rapports.

Pour H,:
H+H 11— H, (2.142)
La minimisation de I’énergie libre conduit a:
2ng + Arg = Ty, + A Ty, (2.143)

puis, en suivant la méthode de la section 11-2.6.1, a

Ny 7y
L=z (2.144)
NH2 Zy,
Explicitons les différents termes des fonctions de partition:
2 0 trans 1 E}?ﬁ 2
7z = (hgzg™ wye ) (2.145)
ZH2 = ZeranS QH2 =v nH2Q QH2 (2146)

ou v est le volume spécifique et QH2 la fonction de partition interne de la molécule H, corrigée
des effets non-idéaux (voir équation I11-2.111). Ceci donne, en approximant My = 2 My (on

néglige I’énergie de liaison de la molécule par rapport a sa masse):

2 3/2 0 a o
1\1?11{ — v (%) nﬁ%e“ Enp (2.147)
H, H,

Au moment du calcul, p = 1/v n’est pas connu car il est déterminé par 11-2.66 ou intervient
«e; quantité que l'on cherche précisemment par I'ionisation. Pour pouvoir calculer le rapport,
on fait apparaitre n. en divisant par N.. Par ailleurs, n. est connu puisqu’il ne dépend que
de T et Inf (voir section 11-2.4.1). D’ou:
d o Q, Q n o
Ry % T e _gs/2 " Te 2 Hip (2.148)

2 D——e

2 a Q
Oy gu Zy Ny
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Résolution

A cause du calcul de ’espece H.,, le calcul de abondance des électrons est couplé a la
résolution de 'ionisation pour I’Hydrogéne. Pour trouver les cinq abondances (quatre pour les
especes de ’Hydrogene et une de plus pour les électrons), il nous faut donc cinq équations. Or,
nous avons défini pour le moment trois rapports d’ionisation. Les deux relations manquantes

seront donc les deux équations de conservation des protons et des électrons. Ce qui donne:

. (078 O{H2
Ry = — M= (2.149)
2 aH

Ri = 2 (2.150)
Oy

Ri = (2.151)
Oy

yu = ag +2ay, + ogt + o (2.152)

a, = ag+r L ag- + al (2.153)

al= o+ o estla quantité d’électrons fournie par I'ionisation des ”lourds” ( Zx>1). Cette
quantité se détaille en deux parties. La premiere résultant des éléments dont I'ionisation est

suivie:

Zx
al'= > > qaxe (2.154)

Xsuivis g=1
La deuxieme résulte des éléments non suivis. Elle dépend de I'hypothese d’ionisation faite

sur ces éléments et controlée par un booléen de la carte de parametre, totioniz. lls sont soit

toujours totalement ionisés et alors

Q%Z"S = Z Zx Vx (2.155)
Xnonsuivis
soit toujours neutres et on a
a’” =0 (2.156)

A partir des équations de conservation, on écrit ay_ et o, .

LS
ay, = % (2.157)
a. = a +Day (2.158)
avec
dif + -
S ® 14 Ri+ Rs (2.159)
D “ RiLR; (2.160)

En remplacant ces expressions dans le rapport de formation de H,, on a:

RHQZ(yHLSO‘H)(O‘eJFDO‘H) (2.161)

2
2 Oy

Ce qui meéne a une équation du second degré en oay:

(SD+2Ry) an+ (S o L yuD) ag L ygal=0 (2.162)
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Cette équation est résolue trivialement par le calcul de son discriminant. Reste ensuite a
trouver prudemment la solution physique puisqu’il peut y avoir deux solutions réelles ou
aucunes suivant les cas. La partie "numérique” est importante dans cette résolution. En effet,
la quantité D et le facteur devant le terme du premier degré de ’équation 11-2.162 sont
des différences. Lorsque les deux termes de la différence sont du méme ordre de grandeur,
la différence peut prendre des valeurs non significatives. On remarque en particulier que ces
différences interviennent dans les deux équations définissant oy et oa. a partir de ay
[1-2.157. La reconstruction de ces deux abondances a partir de oy devra donc étre tres

prudente. On peut poser comme condition:
ag, >0 e a >0 (2.163)

D’otu les conditions suivantes sur «g:

oy > % car S >1 (2.164)
o > LDO‘: si D> 0 (2.165)
an < LDO‘: si D <0 (2.166)
On a bien évidemment aussi:
0< og < yu (2.167)

On écrit donc la condition ”physique” imposée a la solution de I'équation 11-2.162 comme

suit:

0< ag < min ( Vi ﬁ, %) (2.168)

Notons une derniere fois 'importance des différences numériques, cette fois-ci dans le calcul
du discriminant: A = b? L4ac. Les solutions sont obtenues & partir de v'A. Or quand b% ~ 4ac,
A peut étre "faussement” négatif étaient en-dessous de la précision de la machine. Dans ce
cas 14, la solution est calculée par un développement limité & I'ordre deux en 4ac/b% Une

fois la valeur de oy obtenue, les autres abondances sont calculées par les relations 11-2.157,
[1-2.150 et 11-2.151.

Dérivées premiéres

Pour obtenir les dérivées premieres des abondances, on prend la dérivée 5 o

T ‘ du systeme
nr ly
d’équations 11-2.149 a 11-2.153. D’ou:

d oy d « . 0 Ry > d ay
2 ° = 2 2 2.1
Qe dlnz +oom, Jlnz y o dlnz Iny +2 Ry an dlnz y (2.169)
8 O{H+ . + 8 (843 8 RH+
Jlnz = Ra Jlnz o Jlnz (2.170)
y y y
8 O{H— _ 8 OZH 8 R}i
= 2.171
Jnz Ry Jlnz on Jlnz (2.171)
y y y
B 0 o 0 o+ 0 ogr agy,
0 = Jlnz y Jlnz Jlnz y Jlnz ;2'172)
0 a. 0o+t 0 oy 0 a.
Jlnz y  Jlnzx Jlnz y Jlnz y (2.173)
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Les dérivées des abondances nucléaires sont nulles par hypothese du découplage entre struc-
ture et abondances (voir chapitre I1-1). Apres avoir ordonné ce nouveau systéme, on obtient

une équation du type:
[A] -da = B, (2.174)

ot dd est le vecteur dérivée des abondances, @ = (ay , ., ay, , ag-, ag+ ) et [A], la

matrice & diagonaliser pour résoudre 11-2.174:

2Ry, o -ay, -a 0 0
1 0 2 1 1
[A] = 0 1 0 1 -1
- Ry 0 0 1 0
- Ry 0 0 0 1
avec le second membre
= , 0 Ry J al 0 Ra d Ry
B=1|1 2 = 2.175
( o Jlnz y " dlna y’ o Jlnz y’ o Jlnz y ( )

Pour étre cohérent avec I’écriture analytique de la solution des abondances donné au para-
graphe précédent, on ne cherchera a déterminer ici que la dérivée de ay . Les autres dérivées
seront reconstruites a partir des relations exprimées dans 11-2.174. On effectue la combinaison

suivante des lignes L; de [A] et B pour obtenir 88ﬁg

L1FL1—|—%L2—|— OéH2 LgL(%—F OéH2 )L4J_(%J_ OéH2 )L5

La solution complete du systeme est alors:

day|  2ay Bs+2agBy L (a. +2ay, )Bsl(a. L2ay, )Bs (2.176)
alnxy N 4RH20zH—|—oze—l—(oze—l—QozHQ)RI;—l—(ozeJ_QOzHQ)RHJr '
dayt | _ p , grdom (2.177)
Jdlnz y Jlnz y

8 OfH' _ . 8 OéH

dlhz |, = Bt R Jdlnz (2.178)
J OZH2 1 J ayg- 0 ag+ J (843

Jdlnz - J_§ ( Jdlnz Jdlnz Jlnz (2.179)

v v v
8 (&8 8 ay+ 8 ay-
= B 2.1

Jdlnz st Jlnz Jdlnz y (2.180)

y
en utilisant les composantes B; du second membre.

Reste maintenant & exprimer les dérivées des rapports d’ionisation et autres quantités qui
rentrent dans le calcul de ce second membre:

Pour ap+ et ag-,on a:

8 RH:E . + 8111 ZH:Ea 8111 ZHa 8 7766ff 0 0
dlz |, = f oz |, Jdlnz ez |, +(Bpe L B} 3o(e LT)
(2.181)
Et pour oy :
J Ry, dln Q. dln 7y Jdlnn, 3 0
Oz |, = Ru, ( dlnz |, + Jdlnz Oz |, + 2 L2Eap )o@ L) (2.182)
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On a utilisé pour établir cette expression la propriété suivante qui découle de 11-2.30:

dln ng 3
Jlnz

2

Sz LT) (2.183)

Il faut encore la dérivée du nombre d’électrons fournis par les ”lourds”, explicitée d’apres la

relation 11-2.154:
Zx

> g
q=1

0 ol
Jlnz

8 Oéxq+

e (2.184)

Y —
les abondances des éléments dont 'ionisation est non suivie étant considérées comme constantes.

Dérivées secondes

La méthode pour trouver les dérivées secondes est la méme que pour les dérivées premieres:
on dérive une fois de plus le systeme 11-2.169 a 11-2.173. On retrouve un systeme linéaire
exprimé comme 11-2.174 avec la particularité que la matrice [A] est exzactement la méme. Seul
le second membre, g, change. On applique donc la méme combinaison de ligne pour trouver
la solution et on obtient:

FBi+ ow, Bs L (-5 + oy, )Bs L (5= L oy, )B

0? ay _ Bi+ = 25 185)
Olnz dlny 2 Ry, ag —|-%—|—(Oée + ozHQ)RIi—I—(%J_ ozHQ)RHJr '
0% ap+ 0? o
————— = R{y—+—+B 2.186
Jlnz dlny " 9lnadlny M ( )
82 OfH' - 82 OéH
— —F 2.1
Jlnz dlny RH@Inx@lny +Ds (2.187)
2 1 2 2 2
0% ay _ 1 0% ag+ 0% ay L+ 0% ay (2.188)
Jlnz dlny 2\ dlnzdlny  dlnxdlny  JlnzdIny
0% oy 0% opp+ 0% oyp-
—_— = B 2.1
Jlnz dlny Olnzdlny = dlnzdlny b (2.189)
les B; étant les composantes du second membre:
B_@oze d oy, N day | 0Ry, aQaRHQ
e dlny |, dlnz y % dlny , Olnz y " dlna Iny
8 aH 8 OfH 8 O{e 8 aH 8 O{H 8 R’H
12 = 12 —
Ry, dlny |, Olnz y Olnx y dlny |, i 0lnx y dlny |,
IRS| 0 ay N 9% Ry IRS| 9 ay
> 9lna , Olny |, " 9lnzdlny  dlny |, dlna y (2.190)
0 Ryl 0 ay N 0% Ry 0 Ryl 0 ay
> dlna y dlny |, T olzolny = dlny , Olnz y
B4 =0
0? o
By — —— ¢
¥ Olnz dlny
Ceci conduit, pour les rapports d’ionisation, a
?n Ry o %In gy 0%ln zy * ! (2.191)
Olnz dlny Olnzdlny = Jlnadlny Olnz dlny '
1( By’ L Eq)B8(x LT)6(y LT) (2.192)
?In Ry, 02 InQy O*In zy d*In n. (2.193)
dlnzdlny  Olnzdlny = Jlnzdlny = Jdlnzdlny '
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Compte tenu de I'obtention des dérivées premiéres sous forme logarithmique (voir 11-2.182 et
11-2.181), le calcul des dérivées 811182% est plus rapide que celui des %. Une relation

de passage facilement démontrable (voir II-F.10 a I’annexe ) est ensuite appliquée.

2.6.3 Données atomiques

Plusieurs sortes de données atomiques sont nécessaires au calcul de l'ionisation: fonc-
tions de partition, poids statistiques des niveaux d’énergie, valeurs des niveaux d’énergie non
perturbés. Nous ne parlerons pas ici des poids statistiques qui ne demandent aucun choix par-
ticulier. Voici quelques commentaires concernant deux données atomiques parmi I’ensemble

des données atomiques qui nécessitent un choix dans la nouvelle équation d’état .

Fonctions de partition

Les différentes hypotheses se rattachant au calcul des fonctions de partition sont les sui-

vantes:

— Les fonctions de partitions astrophysiques (électroniques) sont supposées valoir 1 par
défaut, c’est a dire que 'on assimile la fonction de partition a son terme fondamental:
Gyt Bsat .

— La supposition précendente n’est pas faite pour H, ol 'on prend en compte tous les

niveaux électroniques, les niveaux de vibration et de rotation.

— Des fonctions de partition non constantes (Irwin 1987) pour les ions de I’'Hydrogene et
de ’Hélium sont aussi utilisables dans cette équation d’état car ces éléments sont les

plus abondants.

— Le terme configurationnel, moyennant quelques approximations décrites dans la section
[1-2.8, est mis sous une forme ou il ne dépend pas des abondances ioniques. On a donc
hy = g;. La seule correction subsistant est A, .

Cette correction sur les électrons peut d’ailleurs s’interpréter comme une correction sur

les ions car 'expression des rapports d’ionisation 11-2.117 permet d’écrire:
+ 1)+
Qyat = ; X(q Y Ce R,; o

hxq+0 Wyat (2194)

= huiexp [J_q 'L ( Exod L EXoo)ﬁ] axo
x0 WxPO

puis en utilisant la conservation de 'espece X (équation 11-2.118),

hyat’ wxateap [Lg i7" L ( Exe’ L Exd)p]
Zx
Z hyrs” wyaerexp [ Lk 7 L ( Exed’ L Exo) ]
k=0

Qxat = Vx (2195)

que on peut réécrire:

Gixat €xp [J_qne 1 ( Exer L EXDD)ﬁ]
7%
Z Gyereap [Lkne L ( Exsd’ L Exo)p]

k=0

Qxat+ = ¥x (2196)
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avec
GXi+ = hX,+D (,(in+eJ‘iA776 (2197)

On reconnait au dénominateur la fonction de partition associée aux différents états
d’ionisation de l'espece X et on voit bien que les poids statistiques de chaque état
définis par 11-2.197 sont modifiés par la correction électronique.
Deux descriptions différentes de fonctions de partition non constantes ont été implémentées
dans le code. Elle peuvent étre la source de petites incohérences physiques entre les potentiels
internes et externes utilisés car elles ont été calculées indépendemment de cette équation d’état
. Si les auteurs ont tronqué leurs fonctions de partition avec des corrections non-idéales, ces
dernieres ont toutes les chances de décrires les mémes effets physiques que cette équation
d’état mais de facon différente, rompant avec les conditions de cohérence totale exposée par
Hummer & Mihalas (1988)et reprisent a la section 11-2.3.3.
La plus ancienne, de Vardya (1960) et Webbink (1975), a été écrite pour H,. On a:

Qu, = 6608.8(T)( Dy B)L5/2D1PLD25)* +(Ds5)” (2.198)
((T) = 1L(143Dy)et Dys (2.199)
avec les valeurs numériques suivantes:
DH2: 4.48eV, I’énergie de formation de H,, et Dy = 0.448eV, Dy = 0.1562¢V, D3 =
0.0851eV. En pratique, on a méme besoin des dérivées troisieme des fonctions de partitions

car leurs dérivées premieres interviennent déja dans ’entropie des ions (voir partie 11-2.7.3).

En utilisant la relation II-F.9, on a pour (:

( Dy 92t Prs

dIn ¢ .
dln |, L c o(z LT) (2.200)
0? In¢ _ dln ¢ dln ¢
dlnadlny ( DpfLzl Jdlnz y) dlnz |y, O LT)o(y LT) (2.201)
T = (] ) (e (2.202)
dlnzdlnydlnz dlnz ' 91nzolny )
dln¢ 0?In ¢
T e , (L Dy L m) oz LT)o(y LT)o(> L 12203)
puis pour zy "
o Q| B+2(D2p)? L 3(Daf)’ +5+81HC §(x LT) (2.204)
dlnz |, - 1 2 3 Ilnz T )
82 ln QH2 3 82 IHC
e dlny (Dlﬂ L 4(Dy3)* +9(Dsf)” + m) §(x LT)6(y L 12:205)
?In Q. , 9 1n ¢
Throhgon: (LDlﬂ + 8(D23)% L 27(D3f)” + mmmnymnz) (2.206)
0z LT)5(y LT)o(= L T) (2.207)

Cette forme de la fonction de partition a été ajustée de maniere a étre valable jusqu'a T =
25000 K.
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La plus récente, écrite habilement par Irwin (voir Irwin (1981) pour les ions de H et He, et
Irwin (1987) pour H,), est de la forme:

5
lhhwy = Zai(lnT)i (2.208)

=1

Les dérivées sont donc immédiatement:

0ln wy Ny ill
bl o S o
Ol wy ii(ij_1)ai(1nT)iL25($J—T)5(yJ—T) (2:210)
dlnz dlny =
9%In wy L . il3
Sedlny s = 2o LD L2anT) 5@ L)y LT LT) (2211)

w

i=
Ces fonctions de partition sont valables jusqu’a T = 16000K . Pour la plupart des conditions
rencontrées, la température maximum de validité est atteinte a un endroit dans I’étoile ou
I’abondance de H, est complétement négligeable. La suppression brutale du calcul de cette
espece n’a alors aucune incidence sur le modele. Pour les faibles masses cependant, il a
été nécessaire d’augmenter cette température limite pour assurer une bonne convergence
des modeles. Ceci concerne une région tres limitée dans I’étoile a I'intérieur de laquelle H,

”tombe” tres vite a 0.

Niveaux d’énergie

Pour saisir les niveaux d’énergie, la convention suivante a été prise: les espéces totalement
ionisées ont une énergie nulle. Au fur et & mesure qu’une espece totalement ionisée se lie, elle
relache de I’énergie chimique dans le milieu environnant et passe donc a une énergie inférieure.
C’est la convention atomique habituelle: pour les électrons liés, I’énergie est négative. La figure

[1-2.9 schématise cette convention. Ce choix est important car cette énergie relachée dans

E (V) E (V)
/ \

113.598 1
54416 1 @a
14354 +

-79.003 + He

Fic. 2.9 — Le choix du niveau “zéro” pour les énergies.

-31.677

le milieu doit étre prise en compte dans I’énergie interne des ions (voir partie 11-2.7.3) mais

dans la limite ou seules les variations d’énergie interne ont un sens physique.
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2.7 Calculs des composantes

Cette partie est destinée a préciser le modele utilisé pour I’énergie libre de chacune des
différentes composantes du plasma et a calculer les deux quantités nécessaires (P et s) ainsi
que leurs dérivées. Les trois composantes du plasma correspondent aux ions, aux électrons
et aux photons. Une composante supplémentaire sert a modéliser les intéractions entre ces

particules.On aura donc pour I’énergie libre totale du systeme:

ftot — frad_l_ felec _I_fions + fconf (2212)

Dans tout cette partie, on utilisera les définitions 11-2.9 et 11-2.4. De plus, z et y symboliseront
une variable parmi (Inf,In7"). Enfin, §(2 LT) vaudra 1 si 2 = T', 0 sinon. Les dérivées secondes
ne seront pas nécessaires pour I’énergie interne car cette grandeur ne sert qu’a travers €g,q,.

Seules ses dérivées premieres sont & calculer pour le schéma Newton-Raphson .

2.7.1 Partie radiative

La principale caractéristique des photons est qu’il sont des bosons. Compte tenu du fait
que les bosons peuvent étre empilés sans restriction dans un méme état quantique, il n’y a
rien de surprenant a ce que le parametre de dégénérescence des photons soit toujours nul. Il
n’y a aucun empéchement possible au peuplement d’un état et aucune pression associée. Si
on utilise ce fait dans la fonction de partition grand canonique I1-2.13 pour calculer f, en se

hv

rappellant que p = “* et I/ = hv, alors on a:

T 4
frod = 15 awee a=-2 (2.213)
3p c

On a donc triviallement pour I'entropie, la pression et I’énergie interne:

Py = %T“ (2.214)
Lal” (2.215)
Sra = 5 .
d 37,
al*
Urad = —— (2.216)
p
(2.217)
Leurs dérivées premieres sont:
8]Dr’ad
= 4P LT 2.21
|, (e L) (2218)
08 ad dlnp
= Spq Sle LT L 2.21
Olnx y Srad (3 (@ ) 0lnx y) ( 9)
Mipgq Jlnp
= e |46z LT) L 2.22
dlz |, " d( (z ) Jdlnz y) ( 0)
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Et leurs dérivées secondes:

82137’(15[ o
Thmzoly — (0Freddly LT LT) (2.221)
0 rad Olnp dln p
szt = s (s S22 ) (s 1 522 )
*Inp
M] (2.223)

2.7.2 Partie électronique

Tout comme dans la partie [1-2.2.2, les autres quantités thermodynamiques du gaz d’élec-
trons doivent étre calculées. Elles vont étre calculées par une méthode similaire a celle qui
a permi de déterminer n.. Méme si I'on utilise pas directement I’énergie libre, cette mé-
thode analytique donne exactement les méme résultats. Em effet, les ajustements utilisés
pour (S, P, n.) ont été calculés avec la contrainte de vérifier analytiquement les relations de
Maxwell, ce qui assure la cohérence thermodynamique. De plus,, on remarquera que lors du
calcul des intégrales utilisées pour déterminer (s., P., n.), aucune hypothese restrictive n’est

faite concernant la dégénérescence ou le degré de relativité du gaz d’électron.

Adimensionnement des quantités thermodynamiques

On a
1
dP. = gpvdn6 (2.224)
du; = Fdn, (2.225)
ol une quantité portant I’exposant v est volumique. En utilisant G, e v/ec pour la vitesse,

1 _ *
NA
(voir aussi la section 11-2.2.2 pour les définitions des quantités étoilées), on a v = f,c =

p*

/1_|_(p*)2

, e . . .. def
E = ym.c? pour I'énergie cinétique et en reconnaissant le facteur relativiste y =

. EN utilisant aussi I’équation 11-2.36 pour n., on peut écrire:

87 M.c?
PB = T Ipe (2226)
1 %] * SdE*
- _/ (p7)dE” (2.227)
Pe 3 0 eﬁJ-Ue _I_ 1
et:
v 87 M.c?
Ue = T Iue (2228)
%] E* * 2d *
I = B ) dp” (2.229)

E*
0 eﬁJ-Ue ‘|‘1

V2
L, = 572@Epme 7) +7Fsp00 7)) (2.230)
L. = V292 (Fy5(ne ) +vFsja(ne 7)) (2.231)

(2.232)
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Pour rester cohérent avec le fait que c’est 'entropie et non I’énergie interne qui nous sert
de grandeur thermodynamique de base, ce n’est pas l'intégrale Iue qui va étre calculée par
les ajustements polynomiaux de Eggleton et al. (1973), mais une intégrale permettant de
calculer ’entropie.

On définit ainsi [q telle que

v 87 M.c?
¢ = Pe=—5 L, (2.233)
de f Pe
avece ¢ = U+ — L2KTN A1+ f (2.234)
p

En introduisant cette définition dans la relation 11-2.25 écrite pour les électrons, on trouve

pour 'entropie électronique:

sesze( e —|—2\/1—|—fJ_776) (2.235)

kTN,

En faisant apparaitre la variable g définie en 11-2.77 et en adimensionant, on obtient:

I
wdef Se e
S = % 6_[\/1+f(gl +2)Lne] (2.236)

ne

C’est l'intégrale Iqe qui est ajustée par Pols et al. (1995) et qui sert a calculer 'entropie
réduite, si. L’énergie interne se déduit alors par la relation 11-2.25 écrite de maniere ap-

propriée. Il faut en effet successivement ’écrire par unité de volume en multipliant par p,

7M. 2

adimensionner en divisant par *5z*, remarquer que kN, = R «. et I'on obtient:
C

I
T 1, (s* L= 1 ) (2.237)

Dérivées de n,

A une constante pres, dériver n. revient a dériver I, (voir [1-2.41). L’expression 11-2.76

donnant la forme analytique du fit pour I, on réécrit:

[, = K*.9" (2.238)
_— f g3/?
avec K" = (Lt ) (15 g)teior (2.239)
dy dg

et S" = YN nyfiy’ (2.240)

1=0 j=0
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Il faut donc maintenant calculer les dérivées premieres et secondes de ces quantités pour

obtenir celle de n.. On remarque que
59 g0,
sp aalijf ,
s
sy ng;g;—
i 2 oS-

dsdg
=) inif'y’
7,7=0
df.dg
= Z g g’
7,7=0
df.dg
> i Lngflg?
1,7=0
dy.dg
= Z i(i L) flg’
7,7=0
dsdg

> jing f'g’

1,J=0

A partir de la, on utilise les dérivées de g calculées d’apres [1-2.77:

dlng
olnT

‘ !

dlng| f

2(f+ 1)

(2.241)

(2.242)

(2.243)

(2.244)

(2.245)

(2.246)

pour obtenir les dérivées de I, par un systéme de changement de variables entre les variables

(f,T) et (f,g) (voir aussi annexe F):

dln T
olnT
dln T,
dln f

!

T

Ce qui donne:

dln 1,
olnT

dln I
dlnf

!

T

Pour obtenir les dérivées secondes, on remarque que:

_ Jdln Ine alng‘
dlnyg s olnT f
_ Jdln Ine GIHE alng
- dInf |y p dlnf |
3 3 g Se
§+(§Ldg)g?+ 5
: f 1 0ln I
14+ S“—I_f—|—1(§ ST fJ_de_l
dln S, Ses
= 1
dlng |; + Sn
dln S¢ B ta
dlng |; S
dln S; Sg
dlnf |, = 1t St

(2.247)

(2.248)

(2.249)

(2.250)

(2.251)
(2.252)

(2.253)
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et, en dérivant les équations 11-2.249 et 11-2.250, on obtient:

% - (;Ldg)ﬁ+%(1+%§i gg) (2.254)
2 2 n n o
8?11;18{?1} - 2(f]j|— 1 a?n;naﬁ} +g L (ngn)i (2.255)
2 n n n n n
% = 5 [M %Jr %Jr ( }g zg) (ﬁ)] + (2.256)
In I 21y I
(ff:l)2 % 88I11nTne i s (2(f]; 1)) a?nfnm;} (2.257)

Finalement, pour n. et ses dérivées:

87
e = 35l (2.258)
one dln I
dnz |, = " e y (2.259)
0%n. _ 9*In I Oln I, | o1, 5 9260
dlnzdlny e dlnzdlny + dlnz |, dlny |, (2.260)

Dérivées de P.

L’intégrale définissant [, est de la méme forme que celle de n. en 11-2.76:

dy d

f g°/? & -
[ _ i figl 2.261
.= T T (1 g 2 2Pl o

On la réécrit :

I, = K75 (2.262)
avec K = gK" (2.263)
et SP T=7 §n (2.264)

Le guillemet entre .S, et .S, exprime le fait que ces deux quantités ont exactement la méme
forme polynomiale mais avec des coefficients différents, p;; au lieu de n;;. On utilisera cette

propriété de la facon suivante:
I =g - (2.265)

ol [ne est égal a [ne mais en remplacant les coefficients n;; par les coefficients p;;. Les

expressions des dérivées de [

. seront donc exactement les mémes que celles de I, mais en

remplagant aussi les coefficients n;; par les p;;. Reste donc a calculer les dérivées de I, grace
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aux relations 11-2.265 et [1-2.246. On a tres simplement:

dln 1, f dln I,
! = + - (2.266)
dInf | 2(f+1) dln f .
dln 1, _ Jdln jne 5 267
dlnf |, + dlnT ; (2.267)
9% 1 9%l [
i S f O (2.268)
dlnfolnf 2(f+1)2  Olnfdlnf
9% 1In L, _ 9% 1n jne 5 260
OnTodIT — QlnTdlnT (2.269)
9%In 1, 9*In I,
—_ = — (2.270)
OlnfolnT OlnfolnT
Puis d’apres la relation 11-2.226, on obtient:
8 M.c?
PB = T Ipe (2.271)
or, dln Ipe
dlnz |, = ke oz (2.272)
2 0%In 1 dln 1 o1
_O°F = P 1 b + 2 Pe (2.273)
Olnz dlny Jlnz dlny Olnx y dlny |,

Dérivées de s,

La relation 11-2.236 définit I’entropie réduite a partir de la quantité adimensionnée Iqe‘

C’est cette quantité qui est ajustée. On a:

95/2 ii 9’
I q;; ]”g] (2.274)
e d J
4 (1‘|‘J) 1+2 (1‘|‘9)d9L3/2 i=0 j=0

On remarque cette fois-ci en comparant avec [1-2.76 que:
I v_ ]

= 2.2
e f_l_ 1 n. ( 75)

A

ot [, aexactement la méme forme analytique que I mais avec les coefficients ¢;; au lieu
de n;;. En introduisant cette forme pour I, dans la relation 11-2.236 qui permet d’obtenir

I’entropie réduite, on écrit simplement:

& = ¢+2/1+F L (2.276)
I,
qe - Ine /1_|_f

C’est donc les dérivées de ¢F qu’il faut écrire pour avoir les dérivées de s

A

dérivées de [ auront exactement les mémes expressions que celles de I, mais en remplacant

(2.277)

*

¥, sachant que les

les coefficients 7n;; par les coefficients ¢;; on a

dln g; _ 0ln jne Oln 1, f
Yy
2 * 821 j 821 I
8 ln qe — n n. J_ n n. J_ f (S($ J_ f)5(y J_ f) (2279)

Olnz dlny dlnzdlny = dlnaxdlny — 2(1+ f)?
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ot §(z L A) vaut 1 si x=A, 0 sinon. L’équation 11-2.236 donne alors les dérivées de s:

Js? , Olngk 1
dlnx y Qe dNnz yj‘m‘s(QCJ—f) (2.280)
8252 " 8 ln q;‘ aq;‘ 82q;<
m - ( dnx v alny l,—l_ 81nx81ny (2281)
/
— 4§z L HHid(y L 2.282
Tt L)) (2.282)

Finalement, 'entropie massique s’obtient & partir de la définition 11-2.236 de ’entropie ré-
duite:

s s7 x :
el = o, RT e y—l—seT s y+se5(acJ_T) (2.283)
s dst | 0 a. dst | 9 a. N 0?%s* N 9% o,
dlnzdlny 0lnx y dlny |,  0Olny|, dlnz y Olnzdlny  Jlnadlny
(2.284)
os; . 0 a, os;
T dlnz % 9z , Olny x(S(yJ_T) O LT)

Dérivées de u,.

u. et ses dérivées s’obtiennent a partir de la quantité adimensionnée [, d’apres la re-
lation 11-2.228. I, et ses dérivées se calculent a partir des dérivées des autres grandeurs

électroniques déja calculées, en utilisant la relation 11-2.237. On a donc:

a1, — 01 L, o1, a1,
dlnf|y L7+ dln f T+ LT~ (8lnf TJ_ dlnf T) (2.285)
o1, 0 I, L, o1, o1, ) 5 986
omT|, — JnT|, + LT\ olmT|,~ olnT |, + (2.286)
Puis la relation 11-2.237 permet de déduire:
O, . J a, u,
lnz , = RT ( Iue m , Q, Olnz y) + ue(S(x L T) (2287)

2.7.3 Composante lonique

Nous traiterons ici du mélange d’ions présents dans le plasma. Il sera toujours considéré
comme un mélange parfait de gaz parfaits non dégénérés. Les relations 11-2.53 ou 11-2.84

donnent donc ’énergie libre de ce mélange:

N.
ion = kT Nilln| ———— ] L1 2.2
J Z [n ( Zitrans Zi‘“) ] (2.288)

ons
Dans toute cette section, 'indice 7 court sur tous les ions présents dans le plasma. Les abon-

dances N; sont calculées par minimisation de I’énergie libre & masse volumique et température

constante (voir section 11-2.6.1). Enfin, on écrit la fonction de partition interne sous la forme:

int

0 .
72" = g wet Eig o w=772"7" (2.289)
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w contient les fonctions de partitions internes considérées dans le cadre de notre équation
d’état :niveaux électroniques, de vibration et de rotation. E est I’énergie du niveau électro-
nique fondamental de ’espece 2. Par ailleurs, on utilise 11-2.86 pour expliciter la fonction de

partition translationnelle. Ce qui donne pour ’énergie libre:

Fion :RTZO@ [ln (M) 1148 E

2.290
ions ninZ ( )

Pression

Comme les fonctions de partition ne dépendent pas de la masse volumique (ou du volume),

les relations 11-2.9 et 11-2.290 donnent triviallement la pression:

Pion = pRT Y (2.291)

ions

Les dérivées premieres sont données par:

P, dlnp 1 doy

= Pon | =5 ole LT 2.292

dlnz |, Jlnx y+ (2 )+ et — Ol y] (2:292)

9P, dln P, | dln P, 9%Inp
_on  _ p 2.2

Olnz dlny 0lnx 0lny Jlnz dlny (2.293)

2
1 82042' doy doy
€L 1 i (2.294
—I—Zi a; XZ: dlnzdlny frac (zi:a ) - oz Z 8lny )

Remarquons que la somme sur les abondances ioniques peut se simplifier en utilisant 11-2.152:
22
Zx
=D axe

X ¢=0
Zx
= oagt+ + og- + oy, + ap + Z Zaxq+
“X>H!" q=0
=y L oy, + Z ¥x
“X S HI
En prenant en compte le fait que Z yx = constante, on a:
X
dai = Loy, +Y v (2.295)
7 X
= 2 2.296
Olnx y Olnx ( )
L Lom 2.297
Z@lnx@lny N alnxalny (2.297)

Entropie

On remarque que les a; sont constants pendant la dérivation de 11-2.290 car a; = N N;

et que les N; sont constants dans la définition de I’entropie a partir de ’énergie libre (voir
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équation 11-2.9). On obtient:

5 Odlnw a;pN
Sion = RZ {% [— 81—T‘ Lln ( HQM’)] } (2.298)
ce que l'on réécrit comme suit pour 'implémenter le plus simplement possible:
Sion = R > LInAN Lln Zoe' J_Zoe'ln(oe') + Zoe' In( ng )+ Inw; + Olnw;
won — 9 P i 2 i 2 2 i 2 Q; [ 8IHT ,
(2.299)
Pour la dérivée premiere, on a apres quelques calculs:
OSion | J Jdlnw Jln w;
dlz |, = H {22:042 lalnx (alnT ‘U) ‘y + Olnz y]
doy d1n w;
+Z Jlnz [ dlnT |, Tlnwi+1n HQ‘]
| 3 (2.300)
J(a;ln o)
J_Z I —|— (55($J_T) ) (Zaz)
-|-(§J_lnNJ_lnp)( 8% )
Ainsi, les dérivées secondes valent:
0%Si0m 9% 1n 0% lnp Jda; 3 aln p
— = L =6(z L T)
Olnz dlny = h { Z alnxalny 811196 2 (@ Olnx y
8042' 3 dlnp
Sy LT Ll Ll _—
Jdlny ( (y )L 8lny‘$)+( A np)zalnxalny

2

+Z [dlnxdlny

Jda;

d1n w; L 0% 1n w;
dInT |, Jlnz dlny

d1nw;

|

Jlnz

0 d1n w;
dInT

M5

Jdlnz
d1n w;

|

O0lny

0 d1n w;
dInT

0lny

)Rl

[alnwi

JInT |, +Inw; +1n HQ;]

(2.301)
Avec pour la fonction z
In(z):
J(a;In o) O
0? (v In ;) 0w Jda; Jln o;
= Ine; + 1 — = 2.
Olnz dlny alnxalny(na 1+ Olnx y dlny |, (2.303)
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Energie interne

D’apres sa définition (équation 11-2.4) en fonction de f et s, on a pour I’énergie interne:
>Rt dait ) Olnwi| ) N (i E) (2.304)
Uion = o o a; Iy .
2 - - dInT |, -

Compte tenu de la convention adoptée pour les énergies des niveaux atomiques (voir section

11-2.6.1), le dernier terme de ’équation ci-dessus est nul en milieu totalement ionisé. Nous

. «, 7 (@] N . . . .
avons soustrait la quantité constante E ( yx Eyot ) A Ui,y pour modifier ce choix arbitraire

de telle facon a ce que le dernier termé(de I’équation ci-dessus soit nul en milieu totalement
neutre. Cela revient & attribuer le niveau zéro d’énergie & chaque niveau fondamental des
atomes ou a opérer un changement global de I’énergie interne de 1’étoile. Ceci est toujours
possible car ce n’est pas ’énergie interne mais sa dérivée temporelle qui intervient dans
les équations de la structure stellaire (voir équation I1-1.9). La quantité ajoutée n’a donc
aucun impact mais nous permettra simplement de comparer les nouvelles valeurs de I’énergie
internes a celle données par ’ancienne équation d’état .

Finalement:

3 dlnw;
Uion = RT §XZ:OQ+Z:(O% 811111;

Les dérivées sont les suivantes:

Zx
) +8Y ) axer (E%mr L E%) (2.305)
v X ¢=0

8uion . 3 ' 8042»
ATna y_RT{§ (5(90J_T)zi:az+zi:my)
0 d1n w; d1n w;
+22:0” lalnx (alnT U)‘f 9InT U‘WLT) (2.306)

‘ + 5 ( Exat L EX0+D)]

2.8 Corrections au gaz parfait

L’énergie libre de configuration, composante essentielle du plasma pour la phase AGB
notamment, a été reprise de Pols et al. (1995) avec une amélioration dans la cohérence des

approximations effectuées. Elle se compose de deux parties ayant la méme forme adimension-

née:

e = fip+ feo (2.307)

frp = L a.RT fi(x,y) (2.308)

fee = L a.RT fc(x,y) (2.309)

avec x = uma -n. (2.310)

13.6eV
i = — 2.311
v KT (eV) (2.311)

Les indices "IP” et " EC” se réferent respectivement a I’ionisation par pression et a I’écrantage

de Coulomb. Le premier effet est la prise en compte de I’énergie transférée par les collisions
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comme source d’ionisation. Le deuxieme rend compte de 'influence des électrons libres qui se
regroupent autour des noyaux positifs et abaissent en conséquence leur charge réelle lorsqu’on
se place suffisemment loin. Ces deux phénomenes sont fonctions de la température et de la
densité électronique, représentés par z et 3.

Dans toute cette section, on adoptera la notation simplificatrice suivante:

_0Q()

Q; .
dlnz i

(2.312)

2.8.1 Stratégie du calcul

Le principe du calcul des corrections est le suivant:

A partir de la forme choisie pour f°°*/, on doit calculer par les formules 11-2.9 les corrections
a P et s dues aux effets non idéaux et, a partir de la définition 11-2.108, la correction a
la dégénérescence due a ces méme effets qui va modifier I'ionisation (voir section 11-2.6.1).
Ces corrections sont calculées par définition en variables ( a. , 7T, p). On aura donc besoin du
changement de variable permettant de passer dans le jeu (z,y), qui est le systéme de variables
dans lequel est écrit f"f. Le passage ( a.,T,p) — (z,y), s’obtient & partir des définitions
de z et y (équations 11-2.310 et 11-2.311):

0 0
dln «a, TV ~ Jlz y (2.313)
0 0
8lnT‘ o v + dlny |, (2:314)
0 0
aan‘ o, T ~ Olnz y (2.315)
(2.316)

Une fois ces corrections obtenues, nous aurons besoin de leurs dérivées par rapports aux
variables contraintes par le processus Newton-Raphson : Inf et In7". Un autre changement de

variable sera alors nécessaire: (z,y) — (Inf,InT"):

13} 13} 13}

— = —/— 1 — 2.31

alnT‘f Olnx wa dlny |, (2.317)
J J

= 2.318

dlnf | Olnx wa ( )
ol 'on a utilisé les notations abbrégées:

dln 1, ; dln 1, 5310
T T |, YT Tomy |, (2:319)

quantités calculées a la section 11-2.7.2.

Cette stratégie nécessite de connaitre exactement la forme analytique des fonctions flp* et fEC*
pour calculer leurs dérivées par rapports a (z,y). Ces fonctions comportant des approxima-
tions, elles imposent certaines précautions d’emploi avec les corrections qu’elles permettent
de calculer. Nous commencerons donc par expliciter ces approximations avant de rentrer dans

les calculs des corrections proprement dit.
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2.8.2 Formes analytiques et approximations
Ecrantage de Coulomb

La fonction fgq utilisée est la suivante:

* a1F

1/(12 1/(12 92
r 3
(k)" + ()]
Ar 1/3
avee I' = (?) e2pnl/® < 7 >3 Q (2.321)
1 X 7?
Q = (—Ngot ST +06) (2.322)
ge = dln Ne (2323)
oMe |p
Ne
<Z> = N (2.324)
N = Y ZN; (2.325)
No = > N, (2.326)

Ny trace la quantitié de matiere présente par unité de masse dans le plasma. N. est le
nombre d’électrons libres dans un plasma totalement ionisé. I' est le parametre d’interaction
coulombienne, défini comme le rapport de I’énergie caractéristique d’interaction coulombienne
a ’énergie thermique. La difficulté des effets coulombiens est que leur expression analytique
dépend du régime dans lequel on se trouve. Une "régime” est caractérisé par un couple (I', 7. ),
c’est-a-dire les degrés de corrélation et de dégénérescence du plasma. Cela explique que le
facteur #¢, compris entre 0 et 1, suivant la valeur de 7, , apparaissent dans ’expression de
foe. L’avantage de Pexpression analytique utilisée est qu’elle est ajustée sur les différentes
expressions disponibles dans la littérature pour des régimes extremes. Les coeflicients choisis:
a; = 0.89752, a5 = 0.768 et a3z = 0.208
réalisent la jonction entre

— le modele a corrélations faibles, I' < 0.3, (Mihalas et al. (1988), Graboske et al. (1969))
valable aussi pour tout 7. grace a I'incorporation de #¢. Ce modele redonne "approxi-
mation de Debye-Hiickel a faible dégénérescence, prend en compte la taille finie des ions
et utilise un plasma multi-especes.

— le modele a fortes corrélations (jusqu’a I' = 300 en phase solide) réalisé par Slattery
et al. (1980) grace a des simulations Monte-Carlo d’un plasma & une espéce (ce qui est
une approximation par rapport aux plasmas envisagés dans notre cas).

Pour simplifier la prise en compte des effets coulombiens, deux approximations permettent
de ne prendre en compte que les électrons dans expression analytique de fyo:

— on suppose que fyc ne dépend que de la moyenne des paramétres d’interaction coulom-

bienne de chaque espece, ce qui permet d’écrire:
foe = LRTY " a; fye(li) = LRT foc(< T >) > oy (2.327)

ol 'on prend comme parametre d’interaction moyen la valeur donnée par 11-2.321.
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— On utilise N, ~ N.™, ce qui n’est strictement valable qu’en milieu totalement ionisé.

Cela permet d’écrire:

def N. N

<Z> = —n~ 2.328
N~ N (2.328)
e N, Z? N; 72

< 22 > d:f ZZN (I ZZNtot 2 (2329)

Contrairement a Pols et al. (1995), ou le terme #° était approximé, ce facteur est calculé a
partir de n., lui méme calculé a la section 11-2.7.2. Cependant, comme le calcul des corrections
demande de connaitre les dérivées troisiemes de fze (voir section 11-2.8.3), cela demanderait
de calculer les dérivées quatriéme de n. car fEC* dépend de 6.! Pour étre cohérent le calcul
des dérivées troisieme a été effectué comme pour toutes les autres quantités, mais les dérivées
quatrieme sont mises & zéro. Au pire, ceci retarde un peu la convergence du modele et au
mieux, I’empéche de diverger a cause de dérivées trop bruyantes numériquement ou trop peu
précises (on se rappellera que n. est approximé par un polynéme d’ordre 4!). En introduisant

la variable Inf dans la définition de 6°, on obtient pour lui-méme et ses dérivées:

0% = 2.330
Tt/ (2.330)
06 Lyy J
= L 2.331
dlna |, e /T 201+ f)3/? ( )
806 8111 g° Tsp
= L 2.332
3lny - Olnx y tr m ( )
2pe 2 .
870 = L 1 Lrrs L ( xff) L f . f 81110 (2333)
dlnzdlnz rp | VI+ [ % i 2(f+1) 20f+1) dlnz ,
8206 - 82 ln 06 1 xffT xff Ty
dlnzdlny  Jdlnzdlnz trt VI+7T ( Ty L 2 ) (2.334)
026¢ 920¢ 96° Tyr T 1 Ty
dlnydlny  Jlnydlnz Trt Jlnz , ( x, L xTT) L m( z, 1 xfTT)
(2.335)
(2.336)

Les dérivées d’ordre 3 n’ont pas été reportées ici car ce sont les premiéres qui ne sont pas
exactes mais approximées. En effet, elles contiennent des dérivées d’ordre 4 de x, qui sont
supposées nulles.

Toutes les dérivées de fz. sont calculées comme suit:

0fec| dfse OlnT
alnab_dlnf dlnal,

(2.337)
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avec:
dln T’ 11 805
lne , =3 + é (2.338)
olnT 1 0o
Jlny ‘ Q 81ny (2.339)
2 2pe e e
0°InT _ 1 0% 1 06 00 (2.340)
dlnadlnb  Q0lnadlnb ™ Q? dlnal|, dInb|,
FlnT 1 d°6° 1 0% 08 , 0f° 9*T
dlnadlnbdlnce  Q \dnadlnbdlnc ™ QIInadlnb dInc|, alnbd#@lnaalnc
(2.341)

ol a et b sont pris parmi Inf et InT. Pour que le calcul des dérivées soit plus facile, on écrit

{5 sous la forme suivante:

. a < Z>T
foo = 17 (2.342)
avec D = B+4+C (2.343)
B = (AD)Ye (2.344)
I (2.345)
3 1/(12
C = (al\/;) (2.346)

Les dérivées de fyo s’obtiendront alors & partir de celles de D qui demandent celles de B et

C:
Zﬁf - Z—jA (2.347)
% - J_Azllifl“ (2.348)
3
% _ % (2.349)
(2.350)
Ce qui donne pour le dérivées de D par rapport a I':
b -l cne
D, = B% (%AF) +C (flﬁ?)z (2.352)
Doy = ‘éﬁf (‘;ﬁf) 3Ardin LA Lag)| +C (‘éﬁ?)B (2.353)
Puis pour fyc:
dln foe  _ L2y (2.354)
dlnF* D L, )
() [z (2)]) e
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Bre At din fuo . *(dln ng>3
EC

dInT3 ~ “dInl? dinl dinT

D LS D (2.356)
+ ay fuc [37” 12 (—”) i —W]

D? D D

Ces calculs préliminaires permettent d’appliquer la relation 11-2.337 et de calculer les dérivées

secondes et troisiemes:

02 £y d? fye dInT| dInT dfse 0?InT

= 2.
dlnadlnb  dInl? dlna|, dlnb a+ dinl dlnadlnbd (2.357)
#Inl @ fee 9Inl|  9InT| 9T
Olnadlnbdlne dInl3 dlna dta dInb dotb dlnc Ao
2InT dInT 2InT dInT 2InT

d?f,e | 0InT
dinT? | 0lna

da 81nb81nc+ dlnb 81nc@1na+ dlnc

d#b
d foe Il

dinl dlnadlnbdlnc

(2.358)
Ionisation par pression
La fonction utilisée est la suivante:
grp = ()7 [y 47 +esln (1 + Cf)] (2.359)
4

Cette forme analytique a été choisie uniquement pour avoir le bon comportement global sur
I'ionisation des especes. Pour quantifier I’effet d’ionisation par pression, on utilise le volume,
V1, supposé sphérique, occupé par une particule en écrivant & partir de la définition de n,
(équation 11-2.1): 1 = n, Vi, = nx%” < 7y >2. On a donc pour la distance moyenne entre
les électrons: < r, >~ njl/?’. Pour contraindre le comportement de I’ionisation, on compare
cette distance caractéristique a la taille d’un atome caractérisée par le rayon de Bohr, rg.

Cela donne (d’apres Pols et al. (1995) et Kippenhahn & Weigert (1990)):

- Si < ro > rp: les collisions sont peu fréquentes et les corrections d’ionisation par
pression sont donc négligeables. Le poids statistiques des niveaux d’énergie doit étre

inchangé. L’ionisation radiative domine: T" et 1. contrélent I'ionisation.

— Si < re >> rpg: les collisions sont tres nombreuses et ce sont elles qui dominent 'ionisa-
tion par rapport aux transitions radiatives. Le terme de correction sur la dégénérescence
doit donc étre suffisamment négatif pour que les rapports d’ionisation soient tres grands.
Quelque soit T, 1"’ controle lonisation. Lorsque ce terme diminue pour assurer cette
condition, p doit étre monotone pour éviter une transition de phase non physique. Cette
monotonie n’est pas complétement atteinte par la forme analytique utilisée (voir Pols
et al. (1995) pour plus de détails).

— Dans le régime intermédiaire, < r. >~ rpg: les deux effets sont semblables et se com-
pensent de telle facon que les rapports d’ionisation deviennent indépendants de T et

n'7 et égaux au rapport des poids statistiques de leur niveau fondamental.

dete dInbdlna

|
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On se rend compte que la forme analytique de glp* n’est donc pas tres précise. Elle 'est
juste assez pour qu’un ajustement de ce terme correctif soit pertinent sur une équation plus
complete physiquement. Pols et al. (1995) se sont servi d’un mélange de fractions de masse
Xpg = 0.7 et Xg. = 0.2 de I"équation d’état MHD (pour Mihalas, Hummer, Dappen, voir
Mihalas et al. (1988)). Si l'on s’éloigne de ces valeurs, 'ajustement est donc théoriquement
faux. Cependant, la forme du fit est trop qualitative pour que l'influence de la composition
empéche un comportement correct de I'ionisation par pression (Pols, communication privée).

On a

c1 = 37 Cy = 0257 C3 = 27 Cq4 = 0.03

L’ionisation est donc bien décrite mais les termes correctifs de pression et d’entropie qui en
découlent ne sont pas contraint par ’ajustement réalisé pour glp*. On doit donc vérifier que les
corrections des grandeurs thermodynamiques, découlant de fip et diies au fait que le milieu
peut s’ioniser, s’annulent bien lorsque le milieu est totalement ionisé, a T et p constants.

tot

Dans ce cas 13, les parametres d’entrée de g;p sont y = y'° et z = 2" = wma p N.”. Pour

vérifier cette condition, on pose:

fIP* = gIP($7 y) 1 gﬁg(wtm‘v ytOt) (2360)

On obtient alors bien f; = 0 en milieu totalement ionisé quand z = 2! et y = yit,
Cette correction a un effet pervers. En effet, la fonction grp fait intervenir 7. . Que vaudra
la dégénérescence dans un milieu totalement ionisé’ Cette question demanderait d’inverser
z(ne ) pour obtenir 7. (2), ce qui, on s’en souvient (voir [1-2.41 et 11-2.310) n’est pas aisé et
demande beaucoup de temps de calcul. On utilise donc pour calculer fip une expression flz,y)
valable uniquement dans les régimes largement dégénérés, ce qui est le domaine d’application

de I'ionisation par pression:

f = L755T5A(1+ A)'/3 (2.361)
A = 0.613152y°/ (2.362)

Pour étre cohérent dans le calcul de fio, on utilise cette approximation dans g4t ou cela

est nécessaire mais aussi dans grp(z,y). Cependant, contrairement a Pols et al. (1995), nous
avons choisis de ne pas appliquer d’autres approximation en conservant la relation 7. (f)

*

compleéte (voir 11-2.79). Le calcul des dérivées de fip par rapport a f et T, en utilisant les
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relations 11-2.317 et 11-2.318, demandera donc de connaitre:

Oln f
dlnz
Oln f
dlny |,
dln? f
Jlnzdlnz
dln® f
Jlnz dlny
dln? f
OlnydlIny
dln? f
OlnydInx
dlnIn f

Y

dlnzdlnzdlnz
dIn®Inf

Olnxzdlnz dlny

1+ 34
o (2.363)
30Inf
2 Ilne ; (2.364)
A (2.365)
3(1+4) (1+34) '
3 Oln?f
29Inzdlna (2.366)
dln? f
dlnz d1ny (2.367)
dln? f
dlnz dnw (2.368)
dln? f 3
dInzdnz (Z + 4A) (2.369)
3 3 3
dln”In f Jln”Inf Jln”Inf (2.370)

dlnyodlnydlny - Olnzdlnydlny dlnx dlna dlna

Remarquons que les dérivées croisées secondes ne sont pas égales car ce sont des dérivées

logarithmiques. Une facteur constitué du rapport des dérivées premieres permet de passer de
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I'une & lautre (voir II-F.12 & 'annexe ). D’ou pour les dérivées de 7. par rapport & z et y:

07
Jlnz

one
0lny

9%,

Y

xr

Jdlnzdlnzx
9%,
Olnz dlny
9%,
Olnydlny
9%n.
dlnzdlnzdlnz

0.
Olnz dlnz dly

Pn.
Olnxdlnydly
0.
dlny o lnydly

—— dln f
L+/ dlnz |,
3 One
2 dlnz y
on. ( f  Olnf dIn? f )
dlna |, 2(1+ f) dlnz |, Jhnzdlhne
3 9.
20Inzdnx
3 9%
20Inzdny
on |\ (oY
Olnx y Jlnzdlnz
L+ 07 dln?Inf dln?lInf
Olnx y Olnzdlnzdlnz dlnzdInz
dln f f 1 dnf dln%Inf
Olna |, 2(f+1) \1+ f dlnz |, OJlnazdlna
§ Ine " % 2_|_
2\ Olnx y Olnzdlnz
07 dln?Inf dln%Inf
Olnx y Olnzdlnzdlnz dlnzdInz
_I_@lnf f 1 dnf dln%Inf
Olna |, 2(f+1) \1+ f dlnz |, OJlnazdlna
3. e
20Inxdlnx dly
3. P
20Inzdlnydly

On peut ensuite calculer facilement les dérivées de g;p en posant:

gip = A-B
A = P
£ - ()
x
B = y+n +c3lnD
D = 142

Cy

)

)

(2.371)
(2.372)
(2.373)

(2.374)

(2.375)

(2.376)

(2.377)

(2.378)

(2.379)

(2.380)

(2.381)

(2.382)

(2.383)
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On détermine les dérivées des variables intermédiaires pour obtenir celles de grp:

o"FE "
Tl (Leg)"E (2.389)
Ay o AF (2.390)
Ave 2 AL (E L 1) (2.391)
o Ca[Apa(E L 1) L ey AL F)] (2.392)
InD D
Oln = 17 (2.393)
dnx y Cq
dln%D dln D
— =D 2.394
dlnzdlnz dnx y (2.394)
0D dln D dln D
= — 2.
dlnzdlnzdlnz dnx y ( dnx y) (2.395)
9" 1. oD
dlnx™ CSdlnx” (2.396)
0"n.
By = y+ dln”yn (2.397)
0%n.
Bow = Fhzomy (2.398)
2*n.
Biww = 2.399
Y Olnxzdlnz dlny ( )
2*n.
B, = 2.4
v Olnzdlnydlny (2:400)
(2.401)
Ce qui donne:
991 B, A+ A,B (2.402)
dlnal,
e ALBy+ AyBy + AuB (2.403)
dlnadlnb
839[}3 = Bu.A+ A, B+ AyB,. + A.Byy (2.404)
dlnadlnbdlnc e e e e
‘|‘BaAbc + BbAac + BcAab + Aach (2405)

2.8.3 Calcul des corrections

Dans toute cette partie, on essayera de trouver les corrections des grandeurs thermody-

namiques & partir de: f* = fip + fzc et de ses dérivées, maintenant connues.

Vers la dégénérescence effective ...

A partir de la définition [1-2.108, et en utilisant la relation de changement de variable
I1-2.313, on a:

af~

Ap, =1L
g Jnz

f +

] (2.406)



iHapitlC o4 UHallfCLHICHL U CYUabiULL U Clat . 1L

A partir de cette expression et des changements de variables 11-2.317 et 11-2.318, on obtient

les dérivées de la correction de dégénérescence:

OAN.

T, - Al Bay (2.407)
8@?1177; . LBz (2.408)
% = LBuss La}B, (2.409)
% = (Ao +Byar LAy LagB, LarrB (2.410)
% = Logr LagrrBe +xpd, (2.411)

ol nous avons pris les notations abbrégées:

af* 82 f*

A= dlny |, + dlnz d1ny (2412)
B = Jdlnz y + dlnzdlnz (2.413)

On notera donc que les dérivées de An, font intervenir les dérivées troisiémes de la fonction
f*
Correction a la pression

A partir de la définition 11-2.9, et en utilisant la relation de changement de variable

[1-2.315, on calcule d’abord des corrections a la pression adimensionnées:

* dif Pcor _ 8f*
APt E = L y (2.414)
Ce qui permet de calculer les dérivées adimmensionnées:
vdef 1 0P, dA7,
AP = — = 2.41
" T RT omfl, — " omf|, (2.415)
« def 1 8Pcor 82f*
AP, = — = AP L Bl —— 2.41
! RT 9InT |, ! [xT Jlnzdlny (2416)
Ldef 1 0?°P,, 0 An, dAn,

AP, = —— 2 = _— _— 2.41

T RTOInfolnf ¢ (alnfalnf g |, (2.417)
Ldef 1 9%P.., . 0*An, 0An,

AP,y = ———2 = AP 2.418
T = RTOInfoInT pte [alnfé?lnT T g |, Y
vdef 1 9?P.,, B . "

La<|Brxr L i LB, 2.419
v T OlnzdlnzdlIny v T (2.419)
83]1'*
B
ThrTT OlnydlnydInx }

Il suffit alors de remultiplier chaque terme adimensionné par RT pour obtenir les corrections

P.,. et leurs dérivées.



14 <.0 LULLITCLULIULHS ald fads pPallialb

Correction a ’entropie

Les corrections a ’entropie sont calculées aussi sous forme réduite a partir de la définition
[1-2.9 et du changement de variable 11-2.314:

« def  Scor % 8f*
A= =14 2.42
i R a, f 81ny o ( 0)
Les dérivées sont alors:
J0As™
- 2.421
gtnf|, ~ “° (2.421)
J0As*
dInT ‘f = wrC+D (2.422)
02 As* ,
mfomy - LCetrsc (2.423)
0?As* 5
dmromr - ‘rCeterrCL2erCy LD, (2.424)
0*As*
dmfomr ~ treiCelasCytamt (2.425)
ol 'on a abbrégé:
af* 82](‘*
- 2.42
¢ dlnz |, + Jlnzdlny (2.426)
- 2.42
Olnydlny T dlny |, ( 7)
(2.428)

Les dérivées de 'entropie sont dimensionnées par les relations suivantes a partir de la défini-

tion 11-2.420 et ou a et b représentent respectivement f et T

OScor JAs* 0 o,
= -— * 2.42
dlna|, [ © dlnal, * 9lna b] (2429)
0%S.0p 0?As* 0o, | OAs*
_TEor _pla, 4
dlnadlnb dlnadlnb  Olna|, dInbd|,
5 (2.430)
Ja, | 0As” L As 0° o,
dlnb|, dlnal, Y 9madinb
Correction a 1’énergie interne
La définition de u en fonction de f et s donne:
* dif Ucor _ 8f*
Aw S e =L o ) (2.431)
d’ott les dérivées
0o J« 0% f*
= RT |Au* ° €L P H e — 2.432
dlnf |, [ " dlnf |, e wf@lnx@lny] ( )
0o 0« 0% f* 0% f*
= T |Au* - €L €L cor | (2.4
olnT s u oWt s Qe (xTalnwalny 81ny81ny) T (2.433)
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2.9 Quelques vérifications

2.9.1 Cohérence thermodynamique

Un des test effectué a été de vérifier que la relation de Maxwell:

s
av

P

=2 (2.434)

v

était bien vérifiée par les grandeurs totales obtenues. La relation ci-dessus a été réécrite

Js
J1n

L dln P
ar dInT

pT =0 (2.435)

‘ p

en passant du volume spécifique a p et en dérivées logarithmiques. Puis, en utilisant le chan-
gement de variable (p,InT") — (Inf,InT") (équation 11-2.91), on obtient:

dlnp ‘
=0 (2.436)
7 0InT f)

Js
dlnf

dln P
r  Olnf

+£ dln P| dlnp
r  pT 8lan81nf

Cette relation a pu étre vérifiée dans tout le plan (7. ,logT) présenté en 11-2.5 a la précision

de la machine pres.

2.9.2 lonisation

Les figures I1-2.10 et 1I-2.11 présentent l'ionisation des abondances H, H*, H, H, de
I’Hydrogene, et de celles de tous les ions des especes C,N,O et du Neon dans une AGB de 3
masses solaires avec Z = 0.02. L’ordonnée est la fraction molaire de I’élément et ’abscisse, soit
la température, soit la dégénérescence (Inf). On remarquera que certains éléments (Helium ou
Carbone par exemple) n’ont pas un comportement monotone en fonction de la température.
C’est du au fait que la température n’est pas monotone mais présente un pic pour redescendre
dans le coeur de ’étoile. Ceci se produit aussi pour Inf car cette fonction peut avoir une petite
inversion dans les couches externes de 1’étoile. De plus, on note entre 1-107K et 2-10°K un
saut dans toutes les abondances de C,N,O et Ne. C’est parce que 'on atteint la couche en
fusion d’Helium: il suffit de regarder la figure d’ionisation de I’Helium pour s’en convaincre.
On passe de Yy, = 0.075(Xg. = 0.3) & Y. ~ 0.25(Xpy. ~ 1). La zone d’ionisation partielle
en fonction de la dégénérescence est beaucoup plus resserrée qu’en fonction de la température.
Les zones d’ionisations partielles du Néon et du Carbone ont été agrandie pour s’en rendre

compte: les profil sont extrémement piqués notamment autour de Inf = 113.

2.9.3 Conséquences et test

En guise de résumé, la figure 2.12 montre les différentes modifications apportées par
I'incorporation de la nouvelle équation d’état dans ’ensemble du code d’évolution stellaire
(en vert):

— la nécessité de connaitre les dérivées Newton-Raphson a demandé le calcul analytique

des dérivées thermodynamiques jusqu’a 'ordre 4.
— il a fallu estimer la dégénérescence dans les modeles polytropiques utilisés comme mo-

deles initiaux.



H — molar fractions
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Fic. 2.10 — lonisation en fonction de la température dans une étoile de AGB de 3 masses

solaires.
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Fic. 2.11 — Ionisation en fonction de Inf dans une étoile de 'AGB de 3 masses solaires.
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PMS— AGB
Flash de He Méthode Newton-Raphson

dérivées ?

Temps de calcul
Gain d’un facteur 6

Modeéle initial

Ne ?
Fit solaire
(Y.Z/X, ) Conséquences de la
nouvelle équation d’état
Grille PMS
validation Mesh
€y (Yi)

Equations de structure et d’évolution
(Inf,InT,Y; I, ,u,r)

Fic. 2.12 — Conséquences et tests de la nouvelle équation d’état.

— I’échantillonnage spatial (“mesh”) a été complétement revu pour tenir compte de la
nouvelle sensibilité aux abondances introduite par la nouvelle équation d’état .

— enfin, les équations de la structure et de I’évolution stellaire ont été réécrites dans le
nouveau jeu de variables.

Pour annoncer les tests a venir, cette méme figure mentionne en rouge les différents tests

que ’équation d’état a subie avec succes et qui seront reportés plus loin dans cette these:

— un gain de temps de calcul qui s’avere d’un facteur 6.

— des tracés PMS_1— AGB recalculés pour plusieurs étoiles entre 1 Mg, et 6 Mg avec en
particulier le passage du flash de I'Hélium

— un nouveau fit des quantités (Y,Z/X,a) sur les caractéristiques actuelles du Soleil dont
les valeurs sont tout a fait compatibles avec les meilleurs codes spécialisés en physique
solaire

— enfin, un test de la physique ajoutée dans I’équation d’état en calculant une grille PMS
s’étendant en masse jusqu’a 0.1 Mg et tout & fait comparable avec les meilleurs codes

dans ce domaine.
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L’étude précise souhaitée dans la premiere partie passe obligatoirement par 'utilisation
du mélange pour modéliser les étoiles de ’AGB . Comme le rappelle le chapit re 11-1, plu-
sieurs modes de transport de la chaleur existent et doivent étre pris en compte dans le bilan
d’énergie de I’étoile. Le mode macroscopique de transport de la chaleur (convection) consiste
aussi en un brassage (mélange) de matiere. Mélange et chaleur sont donc fortement couplés
par la convection, comme peuvent le montrer les équations II-1.15. Ce mode de transport est
tout a fait pertinent pour la phase AGB car les épisodes de nucléosynthese que subit 1’étoile
produisent beaucoup de chaleur et de forts gradients de composition, qui sont susceptibles de
provoquer du mélange. Il nous faudra donc analyser dans cette partie les conditions d’appari-
tion de la convection pour prendre en compte le mélange associé. Ensuite, nous décrirons les
différents autres mécanismes susceptibles de provoquer du mélange. Nous poserons les diffi-
cultés associées a la modélisation de ces phénomenes turbulents et nous finirons par présenter
le traitement numérique (diffusif) qui a permis de les implémenter dans le code. Notons qu’a
I'occasion de I'incorporation de ses routines dans le code avec C. Charbonnel (Toulouse), la
diffusion microscopique a été introduite. Nous n’en parlerons pas ici car elle ne joue pas aux

phases avancées.

3.1 Outils de diagnostic pour les instabilités

Tester la stabilité du plasma vis-a-vis de la convection revient a se demander comment il
peut réagir lorsque les caractéristiques d’un modele subissent de petites perturbations d’une
de ces quantités thermodynamiques: A € {P, p, T} telle que §A/A << 1. Dans un cas (stable),
ces perturbations n’ont pas d’effet a long terme et finissent par se résorber naturellement.
Dans l'autre cas (instable), elles grossissent jusqu’a devenir macroscopiques et produisent

donc du mélange de matiere et du transport de chaleur.
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Pour établir les outils permettant de déterminer si on a stabilité ou pas, on utilisera
une cellule de plasma dans laquelle ont lieu des fluctuations. Sa stabilité par rapport a de
petites fluctuations thermodynamiques est caractérisée en écrivant les exces de pression, de
température et de masse volumique de cette cellule avec 'extérieur. L’exces d’une quantité

A entre la cellule et le reste du milieu est par définition:
AAS Ay L Avuy (3.1)

On quantifie cet excés comme suit sur une distance Ar:

2=1(7), ()] 6

Dans tout ce chapitre, I'indice ”int” désignera 'intérieur de la cellule alors que 'indice ”ext”
désignera son milieu extérieur.

Le temps caractéristique de variation de la quantité A est défini par:

def( 1 dAA)J‘l

Aux fluctuations de T', p et P, on associe respectivement les temps caractéristiques de varia-
tion suivants (voir par exemple Kippenhahn & Weigert (1990)):
def Energie échangée

T = ' § , 3.4
th conduction de cette énergie (34)

_ pint‘/intCPAT 12

— 3.5
A7’ad K ( )
Hp )
= JHP 3.6
W g Vdyn ( )
)
Ts = U_S (37)

ou [ est la longueur d’une cellule (longueur de mélange, voir annexe B), v, la vitesse du son
(voir annexe D) et A, ,q et K, respectivement la conductivité et la diffusivité thermique (voir
B.2). 7, est le temps caractéristique d’atteinte de I’équilibre thermique (ou de disparition de
la fluctuation de température), 74y, le temps caractéristique dynamique (ou de chute libre)
et 7,5, le temps caractéristique de propagation du son (ou d’une fluctuation de pression). On

utilisera pour toute la section ’équation suivante posée comme hypothese:
AP =0 (3.8)

On peut interpréter cette hypothese comme suit: le temps caractéristique de retour a I’équi-
libre des pressions est beaucoup plus petit que les temps caractéristiques des autres fluctua-
tions. L’équilibre des pressions a donc toujours le temps de s’installer. Cela revient a dire que
les fluctuations ne peuvent pas se propager a grande échelle dans I’étoile, que nous n’étudie-
rons pas ici des instabilités globales de I’étoile comme les pulsations par exemple mais que
nous chercherons des instabilités locales.

Par ailleurs, trois relations importantes seront sans cesse utilisées ici: la définition de

la hauteur caractéristique de pression, 11-1.20, 'équation d’état donnant P dans le jeu de
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variable (p,T', ) donnée dans 'annexe D sous la forme D.60 et la définition des gradients

logarithmiques de température, 11-1.14, et du gradient de poids moléculaire moyen :

def dlnp
Vi = dinP

(3.9)

Remarquons pour la suite que comme AP = 0, les variations de T, p et p sont reliées par

D.60 et gouvernées par I’équation d’état.

3.2 Le cas ”standard”: l'instabilité thermique

3.2.1 Instabilité thermique et composition

La force subie par la cellule par unité de volume a un endroit précis est donnée par la

résultante de la gravité et de la force d’Archimede: p;,:9 L perrg. On écrit donc:

f=97p (3.10)

Dans cette section, nous supposerons que la cellule étudiée est au départ a I’équilibre méca-

nique, ce qui implique f = 0 et donc p;nt = pers- On a alors d’apres D.60:

AlnT = L% Alnp (3.11)
XT

ol 'on définit ’exces de composition grace a 11-3.2:

Ap= v, Ar (3.12)

Hp

La notation V, s’adresse sans ambiguité au milieu exterieur a la cellule étudiée car on sup-
pose (voir annexe B) que celle-ci est homogene. D’apres 11-3.11, I'introduction dans un milieu
de matiere de composition différente de celle de ce milieu (caractérisée par Ayu) donne nais-
sance & une fluctuation thermique. Comme [’équilibre des pressions est quasi- instantané par
hypothese, cela se traduit par une variation de masse volumique de la cellule qui provoque
donc une force résultante. La cellule entre en mouvement jusqu’a ce que I’équilibre mécanique
soit retrouvé. Si le milieu extérieur n’est toujours pas homogene a ce moment-la, V,, # 0,
alors la fluctuation de température recommence et le mouvement reprend et ainsi de suite.

Un mouvement macroscopique peut se mettre en place.

3.2.2 Instabilité thermique et instabilité dynamique

Une instabilité dynamique est une fluctuation de masse volumique qui, petit a petit,
amplifie le mouvement de la cellule. Nous allons voir que cette situation est reliée a une

instabilité thermique.

Equation du mouvement

Dans ce but, on écrit 'équation du mouvement d’une cellule sur la distance Ar:

82Ar_ %
Paz = IAr

Ar (3.13)
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La solution de cette équation est:

Ar = Argexp(ivipt) (3.14)
e Al P
avee vy 241y Anp = Ui 10 Vi (3.15)
r

ol Vip est par définition la fréquence de Brunt-Viisila pour le gradient de température
interne.

Pour obtenir une expression pratique de cette grandeur, on utilise 11-3.1 écrite pour
A =V et on écrit les exces de masse volumique et de température sur un trajet Ar grace

aux relations listées dans la section 11-3.1:

T
AT = 1—AVAr (3.16)
Hp
Ap = AT [AV 1 X—“vu] Ar (3.17)
PXp XT
I
et 'on obtient alors pour la fréquence de Brunt-Viisala :
Vol = B(AV L2V (3.19)
XT
avec B < Loxr >0 (3.20)
HPXp

Remarquons que si 'on suppose nulle la fluctuation de température 11 —3.16, cela signifie
qu’il n’y a pas d’échange de chaleur avec I’extérieur: le mouvement de la cellule est donc
adiabatique. On pose généralement V;,; = V,q si les cellules subissent pas suffisamment peu
d’échanges thermiques car, n’échangeant pas trop avec 'extérieur, le profil de température
de ces cellules se structurent approximativement avec V4. Cette hypothese n’est strictement

valable que si AV = 0, car d’apres I —=3.16, on a alors T;,; = Teyps.

Etude de stabilité

Etudions maintenant la stabilité des fluctuations 11 —3.14. 1l y a instabilité si I’exponen-

tielle de 11-3.14 n’est pas oscillante autour de la position d’équilibre Ar = 0, c’est-a-dire :
instabilité si v, <0 (3.21)

Si v, et v, sont mathématiquement les parties réelles et imaginaires de v;,;, elles corres-
pondent donc physiquement respectivement aux parties ”oscillante” et ”instable”. En effet,
la présence d’une partie imaginaire non nulle fait apparaitre une exponentielle réelle dans
I1-3.14, ce qui correspond soit & une amplification, soit & un amortissement exponentiel de
Ar.

Pour étudier la stabilité mécanique de la cellule, c’est-a-dire par rapport au fluctuations de
p, on peut distinguer deux sources d’instabilités. [.'une purement dynamique, c’est-a-dire une
instabilité par rapport aux fluctuations de p et I'autre purement thermique, c’est-a-dire une
instabilité par rapport aux fluctuations de T. Les équations 11-3.16 a [1-3.18 montrent que
les deux quantités déterminantes sont V,, et AV. C’est ce que 'on retrouve dans I’expression
de la fréquence de Brunt-Viisild, 11-3.19, sur laquelle repose I'analyse de la stabilité(voir
11-3.21). Les différentes possibilités ont donc été représentées dans un graphe montrant AV

en abscisse et i—;A,u en ordonnée(figure 11-3.1), lors d’un déplacement vers l'extérieur.
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Fic. 3.1 — Fluctuations de température et de masse volumique en fonction des gradients de
T et pu.

Les lignes du graphe

Etudions d’abord les différentes lignes de ce graphe.

La ligne verticale épaisse est, d’apres [1-3.16, la ligne d’adiabaticité pour la cellule. Une
instabilité qui s’y développerait ( 1,, < 0) ne pourrait étre que purement dynamique c’est-a-
dire due au V,, conformément a I’équation [I-7?. Sur cette ligne, en raison de II-3.8, Ap et
AT se compensent forcément pour pouvoir vérifier D.60. Cette ligne est encore appelée ligne
de métastabilité thermique ou vibrationnelle car elle sépare deux zones aux comportements
différents. L’une, a gauche, qui a tendance a étre thermiquement instable, et ['autre, a droite
qui a tendance a étre thermiquement stable. Montrons le dans un cas simple, lorsque Vu = 0,

car alors le développement des instabilités est purement thermique.

Dans ce cas, a la gauche de la ligne d’adiabaticité, on a AV < 0 et la quantité J_%APT de

I1-3.16 est négative pour un déplacement vers 'extérieur. On obtient donc d’apres 11-3.16
que AT > 0, alors que 'on est dans une zone ou V;;; < V. Comme la température
de la cellule est supérieure a celle du milieu extérieur, son énergie baisse car elle subit des
pertes radiatives. La température de la cellule descend donc, mais moins rapidement que
celle du milieu extérieur, compte tenu de I'inégalité entre les gradients. Finalement, 'exces
AT augmente et la cellule s’éloigne donc encore de la ligne d’adiabaticité. Le milieu est donc
instable dans ce cas.

C’est exactement la situation inverse a droite de la ligne verticale. On obtient AT < 0
alors que V. > V. La cellule percoit donc des gains radiatifs du milieu extérieur. Sa

température monte en conséquence et rejoint celle du milieu extérieur car son gradient de
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température est plus grand que celui du milieu extérieur. De ce coté de la ligne, le milieu est
stable.

” métastable ”. Elle correspond

La ligne qui sépare la zone stable de la zone instable est dite’
au critere d’apparition de la convection de Schwarchild, d’ot les inscriptions ” SCH stable ”
et 7 SCH instable 7 de part et d’autre de la ligne. Dans ce cas, on se rend bien compte que
I'instabilité de la cellule résulte d’une instabilité thermique, c’est-a-dire d’une accumulation
de chaleur (AT > 0) dans la cellule, qui peut étre due, par exemple, a une accélération des
réactions nucléaires ou a une augmentation de I'opacité.

La ligne horizontale, marquée Ay = 0, est la ligne ol le milieu est homogene (V,, = 0).
Sur cette ligne, 'apparition de l'instabilité est donc gouvernée par le signe de la quantité
Vint L Vezt. Elle sépare le graphe en deux zones. L’une qui a tendance a étre dynamiquement
instable (en haut) et 'autre qui a tendance a étre dynamiquement stable (en bas). Ces
tendances se révelent mieux si I’on se place a AV = 0 car l'instabilité est alors purement
dynamique. Dans ces conditions, on voit a partir de [1-3.17 et [1-3.15 qu’au-dessus de la ligne
de milieu homogene, 1, < 0. Le milieu est alors instable & cause du gradient de composition.
En dessous, 1a ou V,, < 0, il est stable compte tenu des mémes relations.

Enfin, la ligne oblique (notée Ap = 0) est la ligne ol I’on a équilibre mécanique, ou encore
Pint = Pext CAr Vo= 0. Cest la ?ligne de métastabilité mécanique” qui sépare le graphe en
deux zones. L’une instable ot 1, < 0, c’est-a-dire ;g—;m > AV, (en haut & gauche), et
lautre stable ott 7,, > 0, en bas & droite. Cela correspond au critéere de Ledoux pour la
stabilité des cellules, d’ou les inscriptions ” LED stable 7 et ” LED instable ” de part et
d’autre de la ligne. On voit bien ici que ce critére combine les effets purement thermique et

purement dynamique décris dans les deux paragraphes précédents.

Les différentes zones du graphe

Les différentes zones du graphe combinent les effets individuels décris ci-dessus. On s’aper-
coit par exemple que la zone 2, méme si elle se trouve du coté stable de la frontiere de Ledoux,
est naturellement sujette aux instabilités thermiques puisqu’elle est du coté gauche de la ligne
d’adiabaticité. Par ailleurs, si ’on est du coté instable dynamiquement(Ag > 0), on peut s’at-
tendre a un mouvement divergent de la cellule. Mais si ’on se place simultanément du coté
droit de la ligne d’adiabaticité, on a aussi AT < 0, ce qui entraine que "amplitude du mou-
vement de la cellule diminue. Dans ce cas, quelque soit la zone du graphe occupée a droite
de la ligne d’adiabaticité, "amplitude du mouvement diminue et I'on tend vers la stabilité
(fleche en tirets vers le bas). Inversement, si Ay < 0, si en plus AT > 0, 'amplitude des
mouvements de la cellule augmente. Dans ce cas, quelque soit la zone du graphe occupée a
gauche de la ligne d’adiabaticité, zone a priori stable, I'amplitude du mouvement augmente et
’on tend vers 'instabilité (fleche en tirets vers le haut). Ces fleches sont seulement en tiret car
I’évolution qu’elles indiquent n’est pas obligatoire. En effet, les mouvements s’amplifiant, le
mélange qu’ils provoquent devient de plus en plus important entre I'intérieur et ’extérieur de
la cellule. Les gradients de composition doivent donc étre recalculés pour prendre en compte
ce mélange et pouvoir faire une prévision fiable sur la stabilité du mouvement. Notons enfin
que sur la ligne de stabilité mécanique, des instabilités peuvent avoir lieu, suivant la valeur

de Ap car & cet endroit T et u se compensent pour vérifier D.60 (voir paragraphe 11-3.2.1).
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Résumons les comportements dans les différentes zones du graphe 11-3.1:

— dans la zone cerclée 1: le plasma est dynamiquement et thermiquement (vibrationnelle-
ment) stable. Aucun mouvement macroscopique de matiere n’a lieu, on a une stabilité

mécanique.

— dans la zone cerclée 3: le plasma est dynamiquement et thermiquement (vibration-
nellement) instable. La convection est opérante. On utilise le nombre de Peclet pour

caractériser la rapidité relative des ajustements thermique et dynamique:

def Tin lv
T dyn K

Pe

(3.22)

L’évaluation de ce nombre est donnée a partir de 11-3.4 et [I-3.6. On peut dire que
sur la frontiere verticale de ce domaine 3, la convection est adiabatique et on a donc
Pe << 1. Sur la frontiere inférieure oblique, 1’équilibre mécanique est vérifié et alors

Pe >> 1.

— dans la zone cerclée 4: le plasma est instable dynamiquement mais stable thermiquement
(vibrationnellement). Petit a petit les mouvements convectifs se réduisent pour rejoindre
le domaine de stabilité. Tout dépend ici de Ap qui n’est pas porté sur le graphe mais

peut stopper cette évolution en provoquant un mouvement continu (voir 11-3.2.1).

— dans la zone cerclée 2: le plasma, instable thermiquement (vibrationnellement) dans
cette zone, est a priori stabilisé dynamiquement par le gradient de p. Cependant, méme
si la cellule est déclarée stable par le critere de Ledoux, sa stabilité mécanique est non
déterminée a ce stade. En effet, un petit mouvement risque de ’entrainer versV, = 0,
car amplitude des oscillations augmentant de plus en plus, on tend a mélanger de
plus en plus la zone en question et les gradients initiaux de composition ne sont plus
représentatifs du milieu: c’est la semi-convection. La stabilité finale de cette zone est
a déterminer en recalculant les gradients compte tenu du mélange qui s’y déroule,
caractérisé par I’évolution de Ap. Cette zone est appelée “zone semi-convective” ou
instabilité doublement diffusive (Grossman & Taam 1996).

3.3 Instabilités et rotation

Abordons les phénomeénes de mélanges liés a la rotation des étoiles en expliquant d’abord
comment prendre en compte la rotation dans les modeles et en explicitant ensuite, sur un

exemple, les mécanismes engendrés par la rotation qui peuvent générer du mélange.

3.3.1 Prise en compte de la rotation

La plupart des codes d’évolution stellaire ne considerent pas la rotation car les forces
d’inertie qui apparaissent dans ce cas dépendent de la latitude dans I’étoile, ce qui brise la
symétrie sphérique et oblige en théorie a travailler au moins en deux dimensions. Il existe
cependant des méthodes approximatives permettant d’estimer 'influence de la rotation sur

I’équilibre mécanique (voir ci-dessous).
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Généralités
En pratique, voyons comment prendre en compte la rotation dans un code d’évolution
stellaire:
— Il faut tout d’abord rajouter une quantité pour caractériser chaque cellule du plasma: le
moment cinétique et incorporer son équation de conservation associée. Cette quantité

doit permettre de suivre I’évolution du profil de la vitesse de rotation, Q, dans toute

I’étoile et en fonction du temps, car le moment cinétique spécifique, &, vaut:

Y rna=11-G (3.23)

[y

ou [[] est le moment d’inertie. Rappelons que I’évolution temporelle de & est commandée
par le moment de la résultante des forces:
dé d

% = M(ﬁot) éf A .ﬁot (324)

— Il faut ensuite tenir compte du fait que 1’étoile tourne en rajoutant les forces d’inerties
volumiques propres aux référentiels non-inertiels dans I’équation de conservation de la

quantité de mouvement I1-1.7:

fie = LOANQAR), force dinertie massique centrifuge — (3.25)
fie = 12(QA1), force dinertie massique de Coriolis (3.26)

Si 'on décompose les quantités vectorielles en une composante parrallele et une com-
posante perpendiculaire a Q, on a en particulier 77 = 7+ 7. La quantité r  représente
donc la distance a ’axe de rotation. D’apres 11-3.25, on peut alors mettre f;e sous la

forme:
fie = Q27 (3.27)

L’équation du mouvement comprenant I’ajout des forces d’inertie peut donner naturellement
I’évolution de la vitesse angulaire. Il suffit pour cela de prendre le rotationnel de I’équation du
mouvement sous forme eulérienne (voir chapitre I1-1), en se souvenant que rot () =20
est la vorticité (Guyon et al. 1994) et en utilisant les formules d’analyse vectorielle rappelées
de F.4 & F.8. On obtient alors les différents termes qui font évoluer la vitesse angulaire, en
toute généralité:
DL (G55 L Gdiv(®) + 2rot(Fe + o) + —=Vp AP (3.28)
Dt 2 2p?
On a explicitement utilisé un ”D” pour la dérivation de €2 pour insister sur le fait qu’il s’agit
d’une dérivée lagrangienne. En comparant [1-3.28 & I1-3.23, on note que cette équation peut
se subsistuer a I’équation d’évolution du moment angulaire si I'on suppose [[] indépendant

du temps.

Approximations

La prise en compte de la force d’inertie de Coriolis oblige un passage du code & plu-

sieurs dimensions car elle entraine par définition une cellule de plasma dans une direction
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perpendiculaire a Q et 7. Mais, si on la néglige dans un premier temps par rapport a la force
d’entrainement, la multidimensionnalité n’est pas obligatoire a priori. En effet, plusieurs va-

riantes existent pour formuler le probléeme avec rotation de facon unidimensionnelle!

Cette possibilité dépend essentiellement de la loi de rotation. En effet, le critére essentiel
est: "les forces d’inertie associées a la rotation sont-elles conservatives” I' Si tel est le cas,
d’apres F.8, le terme rat(ﬁe + ﬁc) devient nul dans I11-3.28 car alors f;e dérive dans ce cas
d’un potentiel c’est-a-dire qu’il existe W;. tel que f; = VVU,,.. Par exemple, la loi de rotation
cylindrique, Q= g(7L), vérifie cette condition. Ce cas est trés intéressant car la loi de rotation
cylindrique est la seule qui est conservative et qui permet simultanément d’annuler le terme
(Q . 6)17 de I’équation 11-3.28. En ajoutant I’hypothese de I’équilibre mécanique, %{? =0. De
plus, si 'on suppose 'incompressibilité du fluide, (% = 0),0on a aussi div(¥) = 0 (voir ). En

utilisant 11-3.28, on montre alors que
VpAVP =0 (3.29)

Par ailleurs, on réécrit I’équation du mouvement (I1-1.7) en utilisant le potentiel gravitation-
nel effectif définit par ¥ = ¥, + W;., ou W, est le potentiel gravitationnel tel que ﬁkllg =7

et div(§) = 4wGp. On obtient alors a I’équilibre mécanique:
VP pVU (3.30)

La comparaison de 11-3.29 et 11-3.30 montre que P et p sont tous deux constants sur les
équipotentielles du champ de gravité effectif. Par conséquent (voir D.60) TXT X+ est aussi
constant sur les équipotentielles du champ de gravité effectif. On écrit alors les équations de la
structure stellaire non plus sur des surfaces sphériques mais sur les équipotentielles du champ
de gravité effectif (qui sont des sortes d’ellipsoides de révolution & cause des forces d’inertie)
ou les grandeurs caractéristiques sont constantes (Kippenhahn & Thomas 1970). En résumé,
un fluide incompressible a I’équilibre mécanique dont la loi de rotation est cylindrique est dit

“barotrope”: la pression peut s’écrire en fonction de p seulement.

Dans le cas ou la force n’est pas conservative, comme par exemple lorsque 'on prend
une loi de rotation, Q(P) = constante (Zahn (1992) et Meynet & Maeder (1997)), on peut
formuler les équations de la structure stellaire sur les surfaces isobares, a condition de savoir
les identifier et en suivant la méthode exposée par Meynet & Maeder (1997), qui consiste a

moyenner les quantités non constantes sur ces surfaces.

3.3.2 Rotation et mélange: un exemple

Plagons-nous dans le cas simple d’un fluide en rotation cylindrique. Selon Zahn (1975),
Zahn (1992) et Chaboyer & Zahn (1992), le mélange turbulent agit plus le long des isobares
que perpendiculairement & celle-ci. Il aura donc tendance & homogénéiser la composition sur
les isobares tant et si bien que p ne dépend que de W. Dans ce cas, en conservant ’hypothese

de I’équilibre mécanique faite au paragraphe précédent, T' ne dépend de méme que de ¥. On
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peut donc réécrire le gradient radiatif de la facon suivante:

AT, H,(®)

Vr= 5@ T(®)

geff avec Gopp=V® (3.31)

Le gradient radiatif a été écrit ici Vr pour ne pas le confondre avec 'opérateur "nabla”,
V. Le gradient radiatif, portant les effets de la rotation au travers de g.;y va donc modifier
le courant de chaleur J_;ad (voir B.1). L’équation de conservation de I’énergie peut alors étre
réécrite en prenant la divergence du courant de chaleur radiative pour obtenir le flux d’énergie
(voir 11-1.2 avec = ¢q4)-

Si on cherche I’équilibre thermique local de ’étoile en posant ddrag — 0, on obtient I’équa-

dt
tion:

div(Jraq) = p(0)0,0q(P) (3.32)

ol les quantités qui dépendent seulement de W sont dans le membre de droite. C’est le cas
pour 0,44 car la production radiative d’énergie s’identifie en fait & €,,. L €, (voir section 11—
1.2.1) qui dépendent seulement de p(¥) et T'(¥). Ce n’est par contre pas le cas pour J,q4 car,
d’apres sa définition (voir B.1), cette quantité fait intervenir Vr et donc Geys- Or la gravité
effective n’est pas constante sur une équipotentielle mais dépend par définition (I1-3.31) de
leur resserrement . Le probleme de I’équation 11-3.32, c’est qu’elle ne peut pas étre satisfaite
sur une équipotentielle car elle égalise des quantités constantes avec des quantités qui ne le
sont pas: c’est le théoreme de Von Zeipel (Von Zeipel 1924). L’équilibre mécanique, faisant
partie des conditions d’obtention d’un fluide barotrope (voir la section 11-3.3.1) et ’équilibre

thermique ne peuvent pas exister simultanément dans une étoile en rotation.

En conclusion de cet exemple, la situation ne peut pas étre stationnaire. Il doit donc exister
un courant de matiere (% # 0) qui transporte I’énergie cinétique de rotation pour rétablir
I’équilibre thermique perdu. Il s’agit bien d’un terme d’advection, c’est-a-dire que la chaleur
est transportée par un courant de matiere, appellé circulation méridienne, schématisé sur la
figure [1-3.2. Elle a été dérivée par Eddington (1925) et Sweet (1950). Dans ce cas, comme on

n’a plus hypothese de I’équilibre mécanique, P ne dépend plus seulement de I’équipotentielle
considérée et le fluide n’est plus barotrope mais devient barocline par définition, c’est-a-dire
que la pression ne peut plus étre fonction de ¥ seulement, mais elle dépend de deux variables
géométriques. Parmi les conséquences (Schatzman & Praderie 1990):

— le processus est non linéaire: le mélange va changer la loi de rotation qui ne sera plus
cylindrique comme au départ. Au contraire, le transport de matiere plus profonde,
plus dense vers la surface va modifier le gradient de p et donc ’apparition ou pas
d’instabilités comme la circulation. Les effets essaient de compenser la cause.

— le produit vectoriel vitesse linéaire par vitesse angulaire étant non nul, le force de

Coriolis va produire de la rotation différentielle.

3.3.3 Conséquences ”turbulentes” de la rotation

Le paragraphe précédent était destiné a montrer que les conséquences de la prise en

compte de la rotation dans I’évolution de 1’étoile ne sont pas que structurelles. Nous avons
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Fic. 3.2 — Circulation méridienne dans une étoile en rotation, extrait de Rose (1998).

terminé le paragraphe précédent en constatant que, dans certains cas particuliers, une étoile
en rotation devait développer des mouvements macroscopiques, ce qui induit du mélange.
Voila qui rejoint le centre d’intérét de ce travail de these. Nous devons donc nous demander
maintenant quels peuvent étre les différents mélanges induits par la rotation, puis sélection-
ner ceux qui pourraient étre efficaces a la phase AGB. Ces mélanges sont particulierement
importants puisqu’ils se produisent en dehors des zones convectives.

D’apres Heger et al. (2000), Schatzman & Praderie (1990) et Kippenhahn & Weigert (1990)

citons les principales sources de turbulence et leurs criteres d’apparition:

Circulation méridienne

Résumons apparition de la circulation en faisant se concurrencer deux tendances: le profil
de O qui la favorise, et les courants de p qui la freine. Kippenhahn (1974) et Pinsonneault

et al. (1989) expriment les vitesses correspondantes comme suit:

Vad x5l [ 2 2 3
re Vel’t L Vint ng2mz lr ¢ m 47Tr3p ( )
X
o Hpr(l, Lmye,) 5V (3:34)
g gmz Vel’t 1 Vint ’

Endal & Sofia (1978) basent alors le critere d’instabilité sur la vitesse résultante ot vitesse
d’Eddington-Sweet. Ils demandent:

d
ves 2 |vg| Lv.| > 0 (3.35)
Cela revient a dire qu’il n’y a de la circulation que si les gradients de poids moléculaire
(initiaux ou déplacés suite a de la circulation) ne I'inhibe pas.
Cisaillement

Dans un milieu visqueux, ou la rotation ne peut donc pas étre homogene sur plus de 7,,,

(voir section 11-3.4), la friction entre les couches ayant des vitesses différentes entraine un
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transfert de matiere perpendiculaire aux surfaces ayant des vitesses constantes. En effet, les
gradients de quantité de mouvement provoquent une diffusion de celle-ci, qui entrainent la
matiere. Toutefois, ce mélange apparait a condition que I’énergie nécessaire au déplacement

(travail contre les forces) soit au moins fourni au cours du déplacement. Le travail nécessaire

au déplacement par unité de longueur vaut AAI;V = f = g% = p U, (voir la szection 11—
3.2.2) et I’énergie échangée par unité de longueur de ce déplacement vaut p (i%) (Maeder

1995). Dans cette expression, le gradient de vitesse fl—;f caractérise le cisaillement. On obtient

le critere de stabilité de Richardson :

cdef Ut o1
Ri® 2 S Ri=< 3.36
"7 Wajdr? T T (3:36)

La valeur limite, Ri., étant donnée par Miles (1961).

Perturbations axisymétriques

Ce paragraphe traite de la stabilité de perturbations perpendiculaires a ’axe de rotation,
c’est-a-dire dr) uniquement (perturbations axisymétriques). Si ces perturbations grossissent

jusqu’a une échelle macroscopique, on a alors apparition de turbulence.

Une approximation consiste & considérer que la conductivité thermique du milieu propage
les fluctuations de température ”instantanément” et que, par conséquent, méme si le milieu est
stable par rapport a ces perturbations de température, il ne pourra pas stabiliser I’éventuelle
instabilité axisymétrique. Cela revient a ”découpler” les criteres d’instabilité: ”le thermique”
n’influe pas sur ”le mécanique” ou encore 7y, << Tupy OU Togy est le temps caractéristique
de propagation de ér; . Une instabilité thermique est impossible avec cette hypothese si une
instabilité axisymétrique se développe déja. Le critere de stabilité est le suivant pour cette
instabilité dite de Goldreich-Schubert-Fricke (GSF) (Goldreich & Schubert (1967) et Fricke
(1968), puis Kippenhahn (1969), Kippenhahn (1974) et Tassoul (1978)):

do dQ2
—>0 et =0

i an = (3.37)

Cela veut dire que le moment cinétique doit croitre vers l'extérieur et que le champ de
vitesse angulaire doit étre cylindrique. La premiere condition permet d’expliquer que lors
du déplacement d’une cellule vers ’extérieur, son moment cinétique est inférieur au moment
cinétique ambiant. La force centrifuge étant par conséquent, elle aussi, inférieure au milieu
ambiant, le mouvement vers 'extérieur va étre décéléré: le milieu est stable. La deuxieme
condition revient a dire que la force centrifuge doit étre conservative (Heger et al. 2000). Elle
est conséquence de la prise en compte de la force d’inertie de Coriolis dans I’équation du
mouvement (théoréme de Taylor-Proudman, voir Schatzman & Praderie (1990)). Elle revient
a imposer une forme a la distribution de vitesse angulaire telle que la force de Coriolis qui
en résulte ne puisse pas rendre le milieu instable alors qu’il est stable d’apres la premiere

condition.

Echange de matiére

On teste ici la stabilité d’un échange de matiere dans différentes directions: c’est I’instabi-

lité de Solberg-Hoiland. Cet échange de matiére provoque un échange d’énergie avec le milieu
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car il faut travailler contre la force totale résultant de la gravité, de la force d’Archimede et
des forces d’inertie. Si 'on se déplace dans la direction de la somme des forces, le moment
cinétique est conservé car, en vertu de 11-3.23, on a alors d& = di" A ﬁot = 0. Si ’échange
de matiere a lieu sur ’axe de rotation par exemple, le moment cinétique étant nul, 'insta-
bilité revient a tester si ’échange de matiere libere assez d’énergie pour créer une instabilité
thermique: on doit retrouver le critere de Ledoux. Le triple critere de stabilité associé est,
pour une fluctuation dans la direction 2 (voir Kippenhahn & Weigert (1990) Zahn (1974) et
Tassoul (1978)):

def ) 1 do?

do? | do” (3.39)
dry = dez — '

. . ds

Gets Cagr > 0 (3.40)

ou Viye est la fréquence de Brunt-Vaisala calculée avec g.sf, €, un vecteur unitaire dans
la direction z, et s, ’entropie spécifique. La premiere inégalité montre que, quand le milieu
est stable par rapport a la convection, il ne peut y avoir d’instabilité que si ¢ décroit vers
I'extérieur. Si le milieu est déja instable par rapport & la convection ( 4, < 0), un moment
angulaire croissant avec r; peut quand méme provoquer l'instabilité de Solberg-Hoiland.
L’instabilité demande aussi que 'entropie et la gravité effective varient en sens inverse le long
de la direction choisie (troisieme équation) et que le gradient de moment angulaire soit plus
faible dans cette direction que le long de r; (deuxiéme équation). Si justement, on choisit
une direction perpendiculaire a I’axe de rotation, on retrouve bien le critere de Goldreich-
Schubert-Fricke, a condition de ne pas considérer 'influence de v;,;, comme supposé dans le
critere d’apparition de 'instabilité GSF du paragraphe précédent. De plus, si on est sur 'axe

de rotation, x = r| et & = 0 et on retrouve bien le critere de Ledoux.

3.3.4 Résumé dans le plan (V,,; — V., i—;vu)

En reprenant la représentation de la figure 11-3.1, on peut porter les frontieres d’instabili-
tés de rotation. Ceci est fait dans la figure 11-3.3. Pour cela, on réécrit les critéres de stabilité
de la facon suivante:

Pour la circulation:

g s | v (3.41)
XT
Bs O, 2enue 2
avec VS = Vg — 0T ( fue | =) 33 ) (3.42)
X/)Hpg(lf’ 1 mréu) lr’ my arr p
Pour le cisaillement:
2
Xu 1 [du
AV, L == — | — 4
Vint XTV“>4B (dr) (3.43)
la constante B étant donnée en 11-3.19.
Pour I’échange de matiere:
1 do?
AV LMY, > L ? (3.44)

XT Bri dry
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Valeurs de AV = vint - Vext

+inf

WHES

Valeur: Av
de

X 0

)

%, M

_AV 7
ES|
Vi

-inf

Fic. 3.3 — Domaines des différentes instabilités de rotation.

Les droites vgg = 0, Ri = 1/4, Rsgy = 0 ont été tracées. Les zones hachurées correspondent
aux zones ol la circulation apparait, lorsque le gradient de poids moléculaire nést pas assez
fort pour I'inhiber. La partie & gauche de la ligne Ri = 1/4 est la zone ou le cisaillement
génere de la turbulence. [’analyse de stabilité peut se faire de la méme facon que pour les
instabilités thermiques. Par exemple, si le milieu est homogene, on doit étre a droite de la

1 (du

ligne verticale AV = iB (E

est pris en compte, cette droite devient la ligne Ri = 1/4, ce qui signifie que la zone cerclée

)2 pour avoir stabilité. Or, lorsque le gradient de composition

5 n’est plus instable mais a été stabilisée par le gradient de composition (zone grisée). Par
analogie avec le cas thermique, Maeder (1997) appelle cette zone une ”zone de cisaillement
semi-convectif”. Elle tend vers la zone de mélange semi-convectif thermique quand fl—;f — 0.
Le méme raisonnement peut s’appliquer pour I'instabilité GSF qui provoque de la turbulence
a gauche de la ligne Rgsp = 0. La zone cerclée 6 devient alors une zone d’instabilité par

échange de matiere stabilisée par le gradient de composition.

3.4 Turbulence et limitations

La notion de convection abordée a la section 11-3.2 se range dans la catégorie des phéno-
menes turbulents. On peut définir un phénomene turbulent comme un mouvement aléatoire
macroscopique descriptible statistiquement par des quantités moyennes et dont les méca-
nismes générateurs, les instabilités, et I’évolution doivent étre trouvés (Schatzman & Prade-
rie 1990). Dans les milieux stellaires ou le champ magnétique est négligé, la turbulence est
générée a la suite de deux sortes d’instabilités. Tout d’abord les instabilités thermiques (ou
de Rayleigh-Bénard) présentées a la section 11-3.2 qui donnent naissance par définition a la

convection. Les autres mécanismes générateurs sont les instabilités associées au mouvement



iapitiCo g T L LULEDoUS UL HHCIAllg e 1T

de rotation de I’étoile. C’est ce que nous avons vu a la section 11-3.3. Nous allons discuter ici

les difficultés engendrées par ’apparition de phénomenes turbulents.

3.4.1 Viscosité turbulente

Le but de ce paragraphe est de montrer que les mouvements turbulents sont non linéaires
et, de facon équivalente, source de viscosité. Dans I’équation du mouvement générale, I1-1.7,
un terme a été négligé, c’est le terme de viscosité qui s’écrit: nA#. En lincorporant et en
redérivant I’équation d’évolution de la vitesse angulaire Q, I1-3.28, comme indiqué dans la
section 11-3.3, on trouve qu’'un terme nAQ doit étre rajouté . Dans un cas simple (fluide
barotrope, voir 11-3.3), on obtient:

dQ

= pAQ 3.45
7 (3.45)

La viscosité tient compte macroscopiquement des pertes d’énergies microscopiques dues aux
collisions non élastiques dans le plasma. Elle sont modélisées dans le cadre de la théorie
cinétique des gaz par un traitement statistique de marches aléatoires. La viscosité peut étre
calculée pour chaque composante indépendante du plasma. Son expression est 1, = p <l >,
vy (Guyon et al. 1994) ot < [ >, est le libre parcours moyen des particules donné par la

théorie classique de la cinétique des gaz: < [ >,= —L—= (n, est la densité numérique et

N
o7 la section efficace) et v." est la vitesse thermique définie par %m ( V,th)2 = %kT.

Son effet principal est de provoquer une non linéarité directe. En effet, la viscosité couple
le profil de Q & son évolution temporelle, créant ainsi une sorte de rétroaction caractérisée
par une équation de diffusion, I1-3.45. Au bout d’un temps suffisamment long, une solution
stationnaire est atteinte (AOm_)ega = 0). Dans le cas simple de I’équation 11-3.45, on voit
que ’état stationnaire est atteint au bout d’un temps 7,  estimé en ordre de grandeur en
utilisant 11-3.3 et en remplagant les dérivées par des grandeurs caractéristiques: 7,  ~ ek

n
~ 10%2s et 7" ~ 10185, ce qui est tres grand

is s

Pour les ions et les photons, on obtient 7;,,.
devant le temps caractéristique d’évolution stellaire.

Par contre, si I'on considere comme ”particules” élémentaires les mouvements macro-
scopiques de matiere (turbulence) enclenchés par des instabilités, on peut aussi calculer la
viscosité associée. Elle n’est pas du tout négligeable et 1’on obtient alors: 7., ~ 10%s avec
un libre parcours moyen de l'ordre de Hp (voir annexe D), une vitesse égale au centieme de

OJ_4

la vitesse du son et des valeurs de p et 1" typique d’une enveloppe convective, 10+%g em*! et

30000K.

Donc, & un mouvement turbulent, on peut associer une viscosité qui, suivant la nature
des instabilités génératrices, n’est pas négligeable et peut provoquer ainsi une non linéarité.
Plus généralement, Guyon et al. (1994) montrent que seul un fluide parfait conserve un profil

de © constant, quel qu’il soit au départ.

3.4.2 Anisotropie et incompressibilité

Parmi les conséquences du paragraphe précédent, ou les effets de viscosité turbulente (ou

macroscopique) sont quantifiés de fagon similaire aux effets microscopiques, on note qu’un
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profil de vitesse angulaire initialement inhomogeéne devrait tendre vers un profil homogene
puisque 11-3.45 est une équation de diffusion. C’est effectivement le cas pour une viscosité iso-
trope, comme supposé dans la théorie classique de la cinétique des gaz. Or, dans une étoile, les
mouvements turbulents (comme la convection) sont entretenus par un flux de photons radial,
une gravité radiale et une force d’Archimede radiale elle aussi. On peut donc s’attendre & une
forte anisotropie de la viscosité entre les directions verticale et horizontale mais aussi entre
un mouvement dirigé vers 'extérieur ou vers le centre: tout dépend de I'intensité relative
des différentes forces mises en jeu. Lorsqu’on en tient compte dans le calcul de I’évolution
du profil de rotation, Biermann (1951) a montré que la viscosité favorise alors la rotation
différentielle.

De plus, dans la plupart des cas, le fluide est considéré comme incompressible. La levée de
cette hypothese est de nature a provoquer aussi une anisotropie, car I’évolution de p est alors

sensible aux gradient de pression et forces volumiques a travers la divergence de la vitesse.

Plusieurs essais ont été fait pour prendre en compte certains des effets d’anisotropie.

Donnons deux exemples:

— dans la théorie classique de la longueur de mélange, Forestini (1994) considere un fluide
compressible et prend en compte 'anisotropie résultante en séparant le flux convectif

en un flux vers le haut et un flux vers le bas.

— Zahn (1992) remarque que la circulation méridienne entraine un cisaillement horizontal
qui lui-méme peut provoquer un transport de matiere horizontal pendant le déplace-
ment des globules convectifs (Talon & Zahn 1997), dominant par rapport au transport

vertical.

3.4.3 Spectre

Un phénomene turbulent est caractérisé par trois sortes d’échelles (Schatzman & Praderie
1990):
— les gros tourbillons, alimentés en énergie par les instabilités, ont la longueur caractéris-
tiques la plus importante.
— les échelles dissipatives, les plus petites, ou la dynamique dépend de la dissipation due
a la viscosité. L’énergie y est dissipée sous forme de chaleur.
— les échelles intermédiaires, ol les effets non linéaires dominent, transférant I’énergie aux

petites échelles.

En fait, ’énergie n’est pas seulement incluse dans des globules de taille [ comme la MLT le
suppose, mais il existe un spectre complet d’énergie défini comme suit pour une turbulence

isotropique en régime stationnaire:

B(k) ARk (Cud) = 144 (3.46)
/ E(k)dk = %<v2> et <v>=0 (3.47)
0

—

Cii(d) = <wv(Ftyv(F+d,t) > (3.48)
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Le spectre d’énergie est donc défini comme la transformée de Fourier de la matrice de cor-
rélation des vitesses microscopiques. La dépendance trouvée en le nombre d’onde, k, et en
le taux de dissipation massique de I’énergie, €, est la loi de Kolmogorov (Schatzman & Pra-
derie (1990)). Les théories qui veulent décrire I’apparition de la turbulence dans les étoiles
devraient donc prendre en compte aussi le spectre complet de la turbulence qui peut varier
fortement suivant si I’on est au coeur de I’étoile pour le brillage de I’Helium ou dans une zone
d’ionisation partielle de 'Hydrogene. Canuto & Mazzitelli (1991) puis Canuto (1998) ont
formulé une version de la MLT ou ils tiennent compte du spectre complet de la turbulence.

La premiére a été rediscutée par Lydon et al. (1992).

3.4.4 Critere d’apparition

La turbulence n’est pas un phénomene continu mais se développe & partir du moment ou

une instabilité a lieu. Cela donne donc lieu a un critere et plusieurs difficultés y sont rattachées:

— dans le cas de ’instabilité thermique, la frontiere convective est définie comme le lieu ou
la fluctuation de masse volumique est nulle, Ap = 0, ce qui implique f;or = gAp =0 ou
encore une accélération nulle pour la matiere s’y trouve. La vitesse veon, a la frontiere
étant, elle, non nulle, la matiere va tout de méme franchir cette frontiere et passer du
coté stable ol la convection, selon le critere, ne doit pas apparaitre. Comme on se trouve
justement du coté stable de la frontiere, cette fluctuation est vite amortie, avec le temps
caractéristique ( 14,,)t! (voir 11-3.14). Cependant, sur une certaine distance d, ~
Veonv Vine, du mélange a eu lieu et doit étre pris en compte pour calculer la structure de
I’étoile. La distance de pénétration dépend fortement de la structure thermique et en
composition des couches (AV,,; et V). Ce phénomene de dépassement de la frontiere

de stabilité est appellé "overshooting”.

— de plus, ces criteres d’apparition de la turbulence sont locaux. Or les couches adjacentes
sont en théorie couplées par différents processus: transfert de masse, de composition, de
moment angulaire, de quantité de mouvement ... Dans le traitement de ’overshooting
par exemple, la distance exacte de pénétration dans le milieu stable demanderait de
calculer le point d’annulation de la vitesse. Ce point dépend de la valeur de ’accélération
ou du freinage dans toutes les couches traversées par la cellule. Sa valeur ne peut pas
étre calculée localement. De méme le critere d’instabilité thermique demande le calcul
de AT ou Ap. Or, ces quantités sont moyennées sur une distance Ar (voir 11-3.2) qui,

certes introduit une non localité mais, surtout, est tout-a-fait arbitraire.

Pour ces raisons, 'ajout de 'overshooting dans les calculs d’évolution stellaire est pour le
moment effectué de fagon paramétrique ou sur base de simulations hydrodynamiques (Herwig
et al. 1997).

3.5 Diffusion et traitement du mélange

Comment traiter le mélange une fois qu’un critere établit qu’il doit existerl’ Voila la

problématique de cette section.
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La diffusion microscopique est un phénomene bien connu: les particules ont chacune un
mouvement qui semble erratique et en moyenne nul mais statistiquement, les particules se
dispersent d’autant plus que le temps s’écoule. Etudier la diffusion microscopique des parti-
cules revient a étudier les déviations par rapport au comportement moyen. Cela se traduit
par un formalisme mathématique particulier: ’équation de diffusion microscopique. Si un
traitement statistique de la turbulence (macroscopique) est adapté au probleme, on peut se
ramener aussi, par analogie, a une description mathématique diffusive de la turbulence. C’est
le traitement qui a été introduit pendant ma these dans le code STAREVOL. Aussi, un rap-
pel des équations de diffusion sera fait ici, puis une description des coefficients de diffusions

intéressants a tester a la phase AGB.

3.5.1 Equations de la diffusion
Notations

On s’intéresse a un plasma multicomposante comme pour I'équation d’état . On utilisera

dans cette section la concentration et la densité de 'espece x, définies par:

def Ty
L 3.49
g S (3.49)

pr = pCx (3.50)

On s’intéressera a la diffusion d’une espece z, c’est-d-dire au mouvement d’un type de par-
ticules, x, par rapport au mouvement global moyen du milieu. On décomposera pour cela la

concentration et la vitesse d’une particule en une partie moyenne et un écart a la moyenne:

diff

¢ =<c>+c, (3.51)
Uy =< v >4 v (3.52)
ol on a:
<e> 2 N =1 (3.53)
<v> Y Zciﬁ} = vitesse macroscopique (3.54)

7
L’équation de diffusion

On écrit une équation du type II-1.2 pour la conservation de la masse de 'espece z
dans laquelle on incorpore un terme de création/destruction pouvant symboliser les réactions

nucléaires par exemple:

dp, ,
% + div(py0y) = 0pps (3.55)

Une sommation sur les especes z redonne ’équation de conservation de la masse totale:

d
d—’g +divlp<T>)=<0o>p (3.56)
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avec
def
p =D (3.57)
<o> Z Y o (3.58)

On soustrait 11-3.56 de 11-3.55 pour faire apparaitre les grandeurs concernant la diffusion,

c’est-a-dire les écarts a la moyenne. En utilisant 11-3.58, 11-3.53 et 11-3.54, on obtient:

diff
dp ¢, aifs

- +div(p &) =p o, (3.59)

Par comparaison avec 1I-1.2, on identifie le courant de diffusion:

j;‘“ff = q};‘“” (3.60)

Par ailleurs, d’apres les relations 11-1.15, on voit bien que le courant de matiere dépend
de trois facteurs: le gradient de température, les forces extérieurs appliquées (ou gradient
de pression d’apres [1-1.7 & I’équilibre mécanique) et des gradients de concentration. Dans
I’approximation ou le gradient de composition domine (c’est la loi de Fick), le courant de

diffusion de la masse peut s’écrire:
J4 = 1DV (py) (3.61)

ol D est le coefficient de diffusion. En comparant 11-3.60 et [1-3.61, on obtient une expression

pour la vitesse de diffusion:
—di D =
o = 1=Vp, (3.62)
p

On remarquera que, méme si 'on a un plasma a une composante ou p, = p, la vitesse de
diffusion est non nulle car I'espece va migrer, a masse volumique moyenne constante, pour
réduire les gradients de masse volumique. En introduisant 'expression 11-3.62 dans 11-3.59,
on obtient la forme générale de ’équation de diffusion de la masse causée par les gradients

de concentrations:

diff
dp ¢, aifs

= div(DVp,) + p o, (3.63)

Le coefficient de diffusion

L’expression du coefficient de diffusion peut s’obtenir en faisant simplement le bilan de
passage de la masse dii & la diffusion (donc & la vitesse @, ”’’) sur un axe particulier choisi.
On quantifie alors ce bilan en estimant les courants de matiere f_|_ et J| dans les deux sens
en un point d’abscisse yo, & partir de deux positions yo + I, et yo L [.. On obtient (Guyon

et al. 1994),
1
D:§<v>l$ (3.64)

le coefficient 1/3 venant du fait qu’en moyenne, seulement un tiers des particules se dirigent
le long de 'axe étudié dans un espace a trois dimensions. Cette hypothese sous-tend une
condition d’isotropie. Si 'on veut traiter le mélange convectif de facon diffusive, on prendra
alors: D.ony = % < v > [, la vitesse moyenne des cellules convectives étant donnée par II-B.6

et [ = aHp étant la longueur de mélange.



10O J.0 LJHiUsivil ©b bl LCHICH L U U HICIall 5 e

3.5.2 Choix des coefficients de diffusion pour STAREVOL

Parmi toutes les instabilités rotationnelles possibles, nous avons choisi de tester deux coef-

ficients de diffusion susceptibles d’aider a I’apparition du troisieme dredge-up a la phase AGB.

Overshooting

L’overshooting est le plus naturel puisqu’il s’agit d’une ”prolongation” de la zone de
mélange jusque dans la zone radiative stable située en-dessous de 'enveloppe convective. Des
simulations hydrodynamiques ont été menées par Freytag et al. (1996) sur des modeéles de
naines blanches qui subissent un tres fort overshoot a tel point que la zone mélangée est
environ 300 fois plus importante en masse que la zone d’instabilité. La dispersion verticale
des particules autour du mouvement moyen a différents endroits dans I’étoile a été calculée
en fonction du temps. La figure 11-3.4 montre le logarithme de cette dispersion (1 o) en

kilometres pour plusieurs altitudes dans ’étoile en fonction du temps.
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Fic. 3.4 — Dispersion du mouvement vertical des particules a différents endroits dans Uétoile,
d’aprés Freytag et al. (1996).

zo = 0 km correspond & la frontiere convective et zg < 0 a la zone d’overshooting. En
moins de 0.5 s, la dispersion atteint un régime de croissance en /2. De plus, la variation
radiale de cette dispersion donne la variation du coefficient de diffusion en fonction de la

dispersion des vitesses. Freytag et al. (1996) obtient comme ajustements satisfaisants:

0.(2,t) = 2D, (2)t (3.65)
avec Dy (2) = Tiur 0, (3.66)

Il donne aussi une formule générale pour le coeflicient de diffusion permettant de le calculer



iapitiCo g T L LULEDoUS UL HHCIAllg e 1xJ

sans avoir les résultats des simulations:

zlzconw
2 glzdzcony)

DOU(Z) = Vconv(Zconv)Tture Hy (367)
ou les quantités indicées "conv” se rapportent a la frontiere convective, 74, est le temps
caractéristique de mélange dans la zone (indépendant du rayon d’aprés les simulations) et
H, est la distance caractéristique de variation de la vitesse. Cela revient a choisir pour la
dispersion des vitesses la loi: 0, = v(z)e”  Hv mais les arguments expérimentaux ou sta-
tistiques permettant de supposer cette forme analytique ne sont pas explicités.

Herwig et al. (1997) reprend ces simulations pour introduire un coefficient de diffusion d’over-

shooting sous 'enveloppe convective a la fin d’un pulse thermique. Il pose:

2 (ZJ-Zcon'u)

DOU(Z) = Dconve Ho (368)
H, = fHp (3.69)
Dconv =  Ueconv ltur (370)

Deux problemes se posent alors:

— ’expression choisie pour Dy, méme si qualitativement [1-3.70 et 11-3.66 sont équiva-

lentes car v ~ i“”, est-elle valable alors que Freytag et al. (1996) mentionne explicite-
tur

ment que cette forme analytique pour D,, ne permet pas de trouver un bon ajustement
des courbes de la figure 11-3.41

— quelle valeur de f prendre pour adapter le coeflicient de diffusion & la phase AGB alors
que Herwig et al. (1997) rappellent bien que cette valeur dépend des parametres de
I’étoilel” Le choix qu’ils ont fait a été d’ajuster la séquence principale des modeles de
Schaller et al. (1992) calculés avec un overshooting instantané, fixé a d,, = 0.2Hp.
Le résultat, f=0.02, peut étre modifié d’un facteur 2 sans changer qualitativement les

résultats.

Ce coeflicient de diffusion a été implémenté tel quel, pour pouvoir comparer les résultats

obtenus par Herwig et al. (1997) avec les notres.

Cisaillement

Un autre processus de mélange tout-a-fait adapté pour faciliter le troisieme dredge-up
est le cisaillement. En effet, le troisieme dredge-up étant la descente d’un milieu convectif de
composition majoritaire en Hydrogene dans un milieu ayant subit le brilage de 'Hydrogene
puis la nucléosynthese du pulse thermique, les différences de masse volumique et de composi-
tion favorisent la rotation différentielle et donc le mélange radial. Récemment, Maeder (1997)
a revu le traitement du cisaillement en tenant compte du fait que ce phénomene physique
peut se développer dans une zone déja instable, thermiquement par exemple. Comme rappelé
a la fin de la section 11-3.3, I’étude des zones de cisaillement semi-convectif se réduit a celle
des zones semi-convectives "standards” quand le cisaillement est nul. L’étude de ces zones

particulieres permet donc de coupler semi-convection (et donc convection) avec cisaillement.

Tout d’abord, mettons en évidence qu’un profil de vitesse ”cisaillé” contient une certaine

énergie. En effet, moyennant quelques approximations (voir section 11-3.3), le cisaillement
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va provoquer un mélange radial qui va se répercuter sur le profil de vitesse jusqu’a ce que
le cisaillement soit nul et le mélange stoppé. Bilan de 'opération: le cisaillement contenait

forcément I’énergie nécessaire au mélange qu’il a provoqué.

Maeder (1997) a résumé I’apparition d’instabilité de cisaillement, en milieu turbulent ou

non, comme suit:

— dans un milieu non turbulent, c’est le cisaillement qui doit fournir I’énergie nécessaire a
créer la turbulence et & I’entretenir. Comme turbulence signifie mélange, le cisaillement
doit donc posséder comme énergie minimum celle nécessaire a effectuer le mélange.
C’est le critere de Richardson, Rt > i, qui permet de quantifier cette condition, méme
si une barriere de composition existe.

— dans un milieu turbulent (convectif ou semi-convectif), I’énergie contenue dans le ci-
saillement peut donner naissance sans condition a du mélange car la turbulence est
déja maintenue par un autre processus. La fraction de matiere mélangée, f, sera une
fonction croissante de la fraction d’énergie du cisaillement, fs5,, disponible pour le mé-
lange. Ainsi, on a mélange partiel de la zone a cause du cisaillement méme si Ri < i.

En appellant §Ap la variation d’exces de composition Ap au cours d’un déplacement,
Maeder (1997) dérive:

= e (3.71)

dif (SA—,u _ X_TVznt Lvextﬂ_hHPXp (d_v)Q
o A,u Xy VM 4 XMVM

Pour avoir le coefficient de diffusion associé & ce mélange, on va utiliser la relation 11-3.64 et

on a donc besoin de < v >, la vitesse d’un globule convectif ou semi-convectif de cisaillement.

Pour obtenir cette quantité, on utilise I’équation générale de I’exces de température donnée

par Kippenhahn & Weigert (1990) sur une distance donnée:

dAInT
Ttn =" exces de température cumulé L pertes radiatives cumulées”
3.72)
vy, AlnT (
= 77 Vel’ L Vad 1
HP( ! ) Tth

et I'on va exprimer la dérivée temporelle de AlnT" par ailleurs.
En combinant I’équation du mouvement des globules, 11-3.13, la relation thermodyna-
mique D.60 avec Iapproximation dInP = 0, ’hypothése Pe << 1 (c’est-a-dire que les

dérivées temporelles de la vitesse sont négligeables devant celles de la température) et en

n’oubliant pas la définition de la vitesse, v, = dﬁr, on obtient
dAInT A%
aams _ &_“UM (3.73)
dt xt Hp

ce qui donne, en associant a ’équation 11-3.72 et en posant que les vitesses de propagation

de §Ap et Ap sont les mémes:

B Hp X SAp
AV + ;g—;m XT HTih

(3.74)

Un

ol 7y, est donné par 11-3.4, MT“ = fu%, Ay est défini par 11-3.18 et f, par 11-3.71. En

supposant que Ar ~ d, ce qui est raisonnable car cela équivaut a une longueur de mélange
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dans la théorie de la MLT (voir annexe B), et en utilisant B.9, on obtient I'expression du

coeflicient de diffusion:

(3.75)

4K dv\ 2 r
D=""lfipl—=) L—BAV,
. [fhp(dr) T +1 Vad

Cette équation contient trois inconnues: I', V., (dans I/a;) et D. On doit lui adjoindre deux

autres équations contenant ces variables pour les obtenir toutes les trois.

La deuxieme résulte du calcul de I' & partir de sa définition B.9,(Maeder 1995), et de la
définition de D, 11-3.64:

D = 2Kl (3.76)

Et enfin, la derniére équation découle de la prise en compte dans le transport de ’énergie
emmenée par le cisaillement (Maeder 1995), qui est un transfert radial d’énergie. On fait donc
apparaitre le gradient de chaleur dans cette direction. On a respectivement pour la luminosité

de cisaillement, la luminosité transmise par transfert radiatif et la luminosité totale:

def 5 AQ
L, = 4 [— 3.77
o a2 3.77
e T
Lrad d:f 47Tr2Jrad = 47TT‘2A—V59575 (378)
Hp
. T L,
Ltot d:f 47Tr2Jtot = 4777‘2A_V7’ad = Lrad 14 h (379)
Hp Lyoq

On calcule Ly en utilisant I' (voir B.9) et AQ = ¢pAT. Puis on calcule son quotient avec

L,4q pour pouvoir l'introduire dans L;.s; ce qui donne la troisieme équation:
612
Viad + (I-I-—F) Vad
612
(1+#)

La résolution couplée de 11-3.75,11-3.76 et 11-3.80 aboutit & une équation du troisieme

Vel’t =

(3.80)

degre en I':
12p, % 4+ (24 2p,, L 6p )% + (6 +2p, Lp, )L Lp, =0 (3.81)
ol 'on a défini:
Vy
y = —-— 3.82
P Vad L v7’ad ( )
Vi
= —" 3.83
Pe Vad L v7’ad ( )
V. = (% : (3.84)
T e \dr '
V, = vy, (3.85)
XT

Maeder (1997) donne un critére pour choisir la solution physique dans le domaine ot les solu-
tions peuvent étre multiples. Nous ’avons utilisé sous la forme suivante en dérivant ’équation
I1-3.81:

or| 617 +T+1
Ipul,,  36p L% +2(2+ 2p, L 6p)T + (64 2p, L pu)

>0 (3.86)
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3.5.3 Traitement Numérique

Juste un petit paragraphe pour préciser quelques points concernant la méthode numérique

qui permet de résoudre I’équation 11-3.63 avec les coefficients de diffusion appropriés:

I’équation est résolue par la méthode des éléments finis (Le Pourhiet 1988). Cette mé-
thode robuste permet de tester des coefficients de diffusion variant tres rapidement sur

plusieurs ordres de grandeurs.

le calcul du coefficient de diffusion ayant une rétroaction sur le gradient de tempéra-
ture dans le cas du cisaillement (couplage I', D, V), ce coefficient est calculé & chaque

itération de la structure.

la procédure de diffusion est découplée du calcul de la structure pour étre effectuée
séparément en découpant le pas de temps de structure en n ”sous pas de temps de

diffusion”. Nous avons choisi n = 50 pour les calculs réalisés a la phase AGB.

dans le cas de overshooting, la frontiere convective pouvant varier d’un modele a
I’autre de plusieurs dizaines de couches alors que le coefficient de diffusion n’a un effet
significatif que sur quelques couches, les profils d’abondances résultant présentaient
des pics non physiques confirmant que la diffusion n’opérait pas de maniere continue.
On impose donc dans la région située en-dessous de I’enveloppe convective et jusqu’au
maximum de la couche en fusion d’Helium, un critere de masse maximum des couches
tres faible dans la gestion de la discrétisation spatiale, pour assurer un grand nombre

de couche (> 100) dans la région d’overshooting.

dans le cas du cisaillement, le coefficient de diffusion a été calculé avec fg, = 1 pour
avoir un effet maximum. De plus, lorsque le cisaillement tend vers 0, p, aussi et on
obtient une solution évidente, I' = 0. Ce sont les deux autres solutions qui déterminent
alors ¢’il y a du mélange ou pas. En effet, si elles sont complexes, la seule solution
restante est I' = D = 0. Une difficulté numérique qu’il faut surmonter est le profil,
tres piqué, de V,, qui demande a étre lissé. D’autre part, le cisaillement a été estimé
d’apres un modele d’une étoile de 3 masses solaires calculée dans le code de Geneve
avec suivi du moment angulaire, apres la combustion centrale de 'Hélium. Tout ceci
est en phase de calcul & Grenoble. A terme, il est prévu de suivre le moment angulaire
dans STAREVOL pour pouvoir calculer la diffusion de facon cohérente avec I’évolution

de la structure de ’étoile.
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Que se passe-t-il entre le moment ou le rayonnement traverse ’atmosphere terrestre et
celui ol la raie tant attendue apparait enfin sur ’écran de la salle de contréle” Quelles
informations recueillir & partir de ces raies et avec quelle précisionI’ Les deux questions sont
étroitement corrélées: seule une bonne connaissance des techniques d’observation permettra
d’optimiser 'information que "on peut retirer des raies obtenues. Voila le centre de discussion

de ce chapitre.

4.1 Spécificités du domaine radio

Rappelons que le rayonnement radio est caractérisé par les longueurs d’ondes supérieures
a environ A = 100pm. L’habitude est de parler en fréquence dans ce domaine du spectre élec-
tromagnétique. Nous dirons donc que le rayonnement radio est celui des fréquences inférieures
av =c/A~ 3000GH:z. Nous allons présenter dans cette section les différentes températures

caractéristiques utiles pour la suite et la physique de I’émission de ce rayonnement.

4.1.1 Températures caractéristiques

Une grande habitude dans ce domaine de fréquence est de parler des intensités en unité de
température. Pourquoi est-ce possiblel’ Que représente la température obtenuel’ Nous aurons
besoin d’utiliser 'intensité spécifique (qui sera introduite en détail au chapitre 11-5) et la
notion d’équilibre statistique pour répondre a ces questions. Nous pourrons alors établir tout

un jeu de températures importantes en radio.

Equilibre statistique

Lorsqu’on consideére un systeme & plusieurs composantes (eL, v,... ), le Hamiltonien contient

toute la physique microscopique de ce systéme et la fonction de partition Z (voir le chapitre

153
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11-2) tous les états accessibles (électroniques, rotation, vibration...). On dit que ’équilibre sta-
tistique est atteint lorsque les particules du systeme sont réparties sur les différents niveaux
pour former la configuration

la plus probable. Cet état ...

— est le plus probable au sens statistique: il minimise ’entropie
statistique, S = LkIn(P), ou P est la probabilité de la configuration.

— est stationnaire dans le sens ou il minimise I’énergie (le grand potentiel exactement,
voir Couture & Zitoun (1992)). En effet, le minimum d’entropie cherché et calculé a
énergie totale et nombre de particules donné, ce qui implique en fait de minimiser le
grand potentiel. Le systéeme ne peut donc évoluer qu’en échangeant avec 'extérieur: cet
échange modifiera les états accessibles et changera I’état le plus probable vers lequel

tendra alors le systeme.

— est caractérisé par Z mais aussi par deux parametres, T' et y; (i variant sur toutes les
composantes du plasma) qui ont une signification statistique. C’est le jeu de parameétres
unique décrivant le systeme dans I’état le plus probable. Ce sont des parametres qui
permettent de minimiser S & énergie totale et nombre de particules constants. Tous les
autres parametres thermodynamiques découlent de ces trois grandeurs (voir chapitre
11-2).

La remarque primordiale pour définir les températures utilisées en radio est que cet état

d’équilibre peut concerner tout ou partie du systeme.

— en effet, prenons un premier exemple dans lequel les différentes composantes du systeme
sont dans des états d’équilibre statistique séparés. Dans une enceinte remplie de pho-
tons et de gaz, ces deux types de particules n’ont pas forcément d’équilibre statistique
commun. Cela signifie que les interactions entre les deux composantes ne sont pas assez
fortes. Le hamiltonien du systeme peut se décomposer en deux hamiltoniens et la fonc-
tion de partition du systeme est un produit de deux facteurs décrivant chacun un sous
systeme. On peut donc calculer séparément les jeux de parametres (7', pu;) caractérisant
les équilibres statistiques des photons, du gaz et du systeme complet. Dans ce cas tous

ces parametres sont différents.

— dans un deuxieme exemple, les différents degrés de liberté du systeme peuvent ne pas
étre a I’équilibre statistique simultanément. On peut considérer I’équilibre des degrés
liberté de translation sans tenir compte de ceux de rotation/vibration. La configuration
la plus probable de répartition sur les états de translation est caractérisée par une
température qui n’est pas forcément celle donnant la répartition la plus probable sur
les états de rotation. Le hamiltonien est alors une somme de hamiltoniens décrivant
chacun un degré de liberté et la fonction de partition s’écrit comme produit de fonctions
de partition. Cela signifie que les degrés de liberté ne sont pas couplés statistiquement.
La connaissance de I’état de translation ne contraint pas 1’état rotationnel dans lequel
se trouve la particule. On peut donc trouver des équilibres pour chacuns des degrés de
liberté.

— enfin, un seul endroit du systeme peut vérifier cet équilibre. Cela signifie que la tempé-

rature caractérisant I’état le plus probable de tout le systéme (tous les degrés de libertés
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et toutes les composantes) n’est valable que localement. Les gradients de température
et de potentiels chimiques vont tendre a uniformiser la situation en déclenchant des
courants de diffusion (voir I’équation 11-1.15). On parle alors d’ETL (Equilibre Ther-

modynamique Local).

Retenons de cette discussion que la température, par définition la température statistique ou

thermodynamique, est caractéristique de ’atteinte de ’équilibre thermodynamique.

Rayonnement et température effective

L’intensité spécifique est une mesure de ’énergie par unité de temps, de surface, d’angle
solide et de fréquence (voir section 1I-5.1). Cette quantité I, change au fur et & mesure des
interactions avec la matiere. Un cas particulier intéressant est le corps idéalisé dit ”corps
noir”: il a la propriété d’absorber tout le rayonnement électromagnétique qui lui parvient
et de le 1é émettre en intégralité. Cette définition, "entrées” ="sorties”, est caractéristique
de I’équilibre thermodynamique. Cette propriété macroscopique demande que les collisions
entre particules microscopiques soient treés nombreuses pour que ’énergie soit rapidement
transmise uniformément a travers tout le corps noir. Au bout de ce temps d’atteinte de
I’équilibre, 741, le corps noir sera dans un état stationnaire ou il ne sera caractérisé que par
une seule température. On montre alors (Balian 1982) que 'intensité émergente de ce corps

noir ne dépend que de sa température au travers de la fameuse loi de Planck:

B 2h3 1

Br(v) (4.1)
et que le flux émergent vaut F, = ¢7* ol la constante o est définie dans ’annexe F. Le corps
noir est en équilibre thermodynamique global.

Ce résultat permet donc raisonnablement, a tout flux recu, d’associer une température

dite “température effective”, telle que:
F
Teppd = 7” (4.2)

Cette température n’a de signification statistique ou thermodynamique que si le systeme

observé est a I’équilibre complet (éventuellement local).

Translation et température cinétique

Lorsqu’un grand nombre de particules subissent des collisions aléatoirement dans le temps
et ’espace, on peut caractériser le milieu par la distribution statistique des énergies cinétiques:
une moyenne, < F. >, et un écart type, o... Dans un cas extréme, chaque particule a
une vitesse différente des autres et les valeurs sont réparties uniformément entre Loo et
+00. Apres un temps caractéristique de variation de la température, 74, les particules ont
subi des collisions et transféré leur énergie les unes au autres, si bien que certaines auront
perdu de I’énergie, d’autres en auront gagné. Globalement, les énergies cinétiques vont se
resserrer autour d’une valeur moyenne. L’autre cas extréme est celui ol les particules ont
toutes la méme énergie cinétique, c’est-a-dire I’équilibre thermique parfait, on 'on a < F, >=

E.(7) pour toute particule i. Dans le cas de particules indiscernables et quasi-classiques, la
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distribution d’équilibre sur les états de translation est donnée par la distribution de Maxwell-

dpmgzzi%eL@%>2(ii)2d(gi) (4.3)

Elles est tres piquée en v, = 4/ % et d’écart type o, =< v? >= % donnant < F. >= %kT.

La quantité kT ayant la dimension d’une énergie, on peut toujours définir une température

Boltzman :

cinétique par:
Thin = -———— (4.4)

Mais la température cinétique n’est donc la température usuelle (thermodynamique) que si
I’on est "suffisamment proche” de ’équilibre statistique des degrés de liberté de translation

et que les états de translation domine I’équilibre du syteme total: % < 1.

Température de brillance

Lorsque ’on est a I’équilibre thermodynamique local, le milieu émet localement 'intensité
I définie par 11-4.1 ou la température T est toujours par définition la température statistique-
ment significative de I’équilibre, mais localement. Si cette température et la longueur d’une
onde considérée dans ce milieu sont tels que hv < kT, alors on peut faire un développement

limité de 'exponentielle en 2—;, ce qui donne la loi de Rayleigh-Jeans:

2kTv? . hy
— st — K1 (4.5)

Br(v) c? kT

Remarquons que pour les ondes radio, il faut que la température du milieu, supposé en
équilibre thermodynamique (du moins localement), vérifie: 7' > %’ et Vpar ~ 3000GH z,
donc T > T4 ~ 150K, ce qui est le cas si on ne va pas "trop loin” dans I’enveloppe
circumstellaire. Cette approximation, valide dans le domaine radio, donne l'idée de définir
une température caractéristique du systeme observé, a partir de I'intensité spécifique mesurée.
Comme ’équation [1-4.5 est dimensionnellement toujours vraie, on peut toujours définir une
température de brillance associée a I'intensité I par:

dey Ic?

o, 1) € 20 (4.6)

Cette température ne sera thermodynamiquement significative que si les conditions suivantes

sont réalisées:

ey ey (4.7)
<E > kT ‘

On utilise aussi pour les procédures de calibration des radio-télescopes la température radia-

tive effective:

1S Ty By = L (4.8)
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Température d’excitation

Si ’on considére un systéme de particules indiscernables et quasi-classiques (forte densité
d’état dans l'espace des phases), I’équilibre statistique sur les niveaux d’énergie du systéme

est donné par la statistique de Boltzmann:

vy Loy

Ny _ 951z (4.9)
Ni g
ol les énergies des niveaux sont écrites F, = hv,, v, étant une fréquence caractéristique du
niveau x considérés, les g; sont les poids statistiques des états quantiques et 1" est le para-
metre décrivant ’équilibre statistique atteint. L’équation 11-4.9, toujours dimensionnellement

valable, encourage a définir la température d’excitation par:

ef hv; N
T() e iy (20 (4.10)
k Gi+1Mi41

Elle est une mesure de I’écart a I’équilibre statistique. En effet, plus T,, est grande et plus
le rapport % est grand. Pour I’équipartition, g;n; = g;n;, on a T, = 0. Une inversion de
population est donc signalée par T., < 0. En général, la température n’a une signification

pour tout le systeme que si 'on a

T1T., <1 e dn;
_ e
T dt

=0 (4.11)

Si les collisions dominent par rapport aux processus radiatifs pour peupler les niveaux, on

aura a ’équilibre statistique,Ti, = Tes-

Température résistive équivalente

Les électrons d’un conducteur & une température 7" subissent ’agitation thermique, c’est-

a~dire des petits mouvements produisant des courants dont la moyenne, < 7 >, est nulle

2 > est non nul et dépend de la température. Or la puissance

2

mais dont I’écart type, < ¢
moyenne macroscopique dans une résistance est P =< Ut >= R < ¢ >. Le conducteur
en question fournit donc de I’énergie et d’autant plus que la température est grande, tout
comme [l'agitation augmente avec la température. Une analyse de cet écart type par une
méthode statistique de type "marche aléatoire”, donne pour la puissance: P ~ kT (Rohlfs &
Wilson 1996). On définit donc la température de bruit par la température a laquelle serait
une résistance dont la puissance fournie due a 'agitation thermique serait la puissance du

signal observé sur le domaine spectral Av:

ef 1
Jy!—/ Pv)dv (4.12)
kAl/

C’est le bruit thermique résistif équivalent de la source. Cette température n’est la ”vraie”
température de la source que si les observations sont bien des mesures du bruit thermique

d’une résistance. On en reparlera dans le processus de calibration des radiotélescopes.

4.1.2 Emission

Le rayonnement radio peut étre produit par différents moyens. Il peut s’agir d’un rayon-

nement continu thermique ou non ou d’un rayonnement discontinu (raies). Le rayonnement
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continu le plus évident est le rayonnement thermique d’un corps a une certaine température.
D’apres ’équation 11-4.1, le longueur d’onde du maximum d’émission d’un corps noir, A4z,
vérifie (loi de Wien): A4, 7 = 2898um K. Pour le rayonnement radio, on aura donc 7' < 29K.
Ces températures correspondent au milieu interstellaire et a I'extréme périphérie des enve-
loppes circumstellaires, a condition qu’il y ait équilibre thermodynamique, et au rayonnement
cosmologique (2.3K). Les sources continues non thermiques sont de type synchrotron et né-
cessitent la présence de forts champs magnétiques ou de particules tres énergétiques.

Mais le rayonnement radio le plus fécond pour 'observation des enveloppes circumstel-
laires est discontinu. L.’énergie associée aux fréquences des ondes radio est petite: £/ < F,q» =
hViar ~ 12.4meV . Les phénomenes reliés aux électrons d’un atome ou d’une molécule ayant
des énergies caractéristiques de I’ordre de Iélectron-volt (voir figure 11-2.9), une énergie aussi

petite sera reliée & des phénomenes de plus basse énergie: rotation ou vibration des molécules.

Niveaux d’énergie d’une molécule

Les possibilités d’interactions d’une molécule avec les photons environnants reposent
toutes sur le calcul de ces niveaux d’énergie. En rappelant brievement la méthode et la
physique sous jacente pour cette tache, nous essaierons de dégager les approximations et

donc les facteurs qui influencent la position des niveaux d’énergie.

La molécule est décrite dans le centre de masse de ces composants (noyaux et électrons)
qui se réduit a celui de ces noyaux compte tenu de la masse négligeable des électrons. On
IL

o1 ’ . My Ja N . .
utilise alors la masse réduite p = E—m’ pour caractériser le systeme. Le Hamiltonien de ce
7 T

systeme s’écrit généralement comme suit:

H= Z +ZT+U (4.13)

“ 2

Les indices et “n” désignent les électrons et les noyaux, les opérateurs cinétiques s’écrivent:

2 2 . . . 7 .
Ti= %VQ. Le terme d’interaction (coulombien) peut se décomposer comme suit:
k3

Z]rm Z Uanng—l— Z Z/{elHeg —I—ZUeHn (4.14)

n1,m2 <N e1,e2<e1
olt U(i < j) est I'interaction entre les particules i et j. La méthode de résolution (Bransden

& Joachain 1994) est la suivante:

— résoudre ’équation de Schrédinger indépendante du temps pour les électrons, les posi-

tions r, des noyaux étant fizées:
[H (7, 7e) L Ec(F)ll¢e (7 7e) > =0 (4.15)

Les états d’énergie et les fonctions d’ondes électroniques, E. et |¢. >, trouvés dépendent

donc parametriquement des r,.

— sur la base orthogonale formée par les solutions électroniques |¢. >, on décompose la

fonction d’onde totale de la molécule dont les composantes sont alors W.:

| T‘n, e Zq} rn |¢e T‘n, e) (416)
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Les composantes W, (7,) sont considérées comme des fonctions d’ondes décrivant 1’évo-
lution du systeme en fonction des positions des noyaux avec une configuration fixée des
électrons.

— on projette ensuite sur { ¢, } I’équation de Schrgodinger indépendante du temps construite
avec le Hamiltonien 11-4.13 pour le systeme complet, dans laquelle on décompose la

fonction d’onde totale selon 11-4.16:

<Ol (HLE)W>= 3 < ey (7 T [(H L E)We, (7o) 66, (P 7) > =0 (4.17)
€2

— on fait approximation de Born-Oppenheimer qui consiste a négliger les variations de
¢ avec les {r,} devant celle de ¥.: |V, ¢.| < |V,, V,.|: la fonction d’onde globale de
la molécule dépend plus des positions relatives des noyaux que de celles des électrons.

Cela permet d’évaluer ’action de 7,, dans 11-4.17.
— dans le cas d’une molécule diatomique ({r,} = {R}), on décompose ¥, en une partie
radiale, 1., et une partie angulaire (harmoniques sphériques). La partie angulaire de
I'opérateur cinétique peut s’écrire en fonction de 'opérateur moment cinétique et fait

donc apparaitre les valeurs propres, h?.J(.J 4 1), des harmoniques sphériques:

(R
Vesm,; = %)}J,MJ(O@) (4.18)
2 2 L
Vi = Vn(R)J_—hQR? (4.19)
Dans le cas d’une molécule diatomique cela conduit a:
R0 J(J+1)

1L— L FE, LFE 7| VYers= 4.2

[QH(dRQ R? )+ (B) L Ees| Yews =0 (4.20)

ol ’on attend pour les niveaux d’énergie et les fonctions d’ondes au moins un nombre quan-
tiques pour les électrons, un pour la rotation et un autre pour la vibration (respectivement
e,J,v) 1l reste ensuite & poser une forme pour I’énergie des électrons lorsque R varie. On
utilise souvent 'approximation parabolique autour de I’état d’équilibre de la molécule, Ry:
1 9°F,

F, ~ F, —
(R) ~ E(Fo) + 5 |

(R L Ry)? (4.21)

ol une variation de R correspondant a une vibration de la molécule. Lorsqu’on calcule I’éner-

gie de I’état stationnaire de I’équation 11-4.20 en Ry par rapport a F.:

e I
Y By LEAR)) = Ey = ——J(J +1) (4.22)

E(R -
(Ro) 21R}

I’éventuelle énergie résiduelle trouvée ne peut étre due qu’au degré de liberté de rotation. On
identifie donc E(Rg) a Ej, a ’énergie de rotation. D’apres 11-4.22, on écrit alors de facon

plus générale lorsque 'on est pas a la position d’équilibre:

Eews = Ec(Ro)+ Ey+ Ey (4.23)
1
w Fy = hB 1 B=—— 4.24
ouw Ej J(J + 1), Sl (4.24)
1 1 /1 0%E,
t E, = h ), owo= — (- 42
e Vg (U + 2) wo o7\ 1 dR? A (4.25)
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F, est trouvée en résolvant 11-4.20 dans laquelle on a utilisé 11-4.21 et 11-4.23. On reconnait
alors une équation avec potentiel harmonique dont I1-4.25 est une solution bien connue. B
est appelée constante rotationnelle de la molécule est dépend de son moment d’inertie a la
position d’équilibre, Iy = “hﬁ‘ Elle vaut typiquement entre 3 et 3000G'H z, ce qui est tout a
fait le domaine radio défini plus haut avec par exemple Boo = 57.86G H z. 1g est la constante
vibrationnelle. Elle vaut typiquement entre 9000 et 150000G H z, ce qui est correspond au

domaine infrarouge et non radio.

Approximations

Dans le rappel du paragraphe précédent, plusieurs approximations ont été faites qui re-
streignent la portée des résultats trouvés
— La molécule a été considérée comme diatomique. La levée de cette hypothese est im-
portante car le moment d’inertie change en fonction de la répartition de la masse, et la
constante rotationnelle définissant les niveaux d’énergie en dépend. De facon générale,

Townes & Schawlow (1975) exprime le hamiltonien rotationnel non perturbé par

H _ ! Jap 4.26
rot—§ %’;Iap ( . )

L’indice “ap” désignant les axes principaux de 'opérateur moment d’inertie. Ainsi,

suivant la géométrie de la molécule vont apparaitre des constantes rotationnelles sur
chaque axes de la molécule: A, B, ', avec les nombres quantiques qui correspondent.

— On a supposé que ’énergie de rotation pouvait étre déterminée a la position d’équilibre
de la molécule, c’est-a-dire quand ’énergie de vibration est nulle: c’est I’hypothese du
“rotateur rigide”. Cela signifie que degré de liberté de rotation et de vibration sont dé-
couplés. On pourrait imaginer par exemple que les états d’énergie de rotation dépendent
du nombre quantique v de vibration. C’est ce que 'on appelle les effets de distorsion
centrifuge. Ils doivent étre pris en compte dans le Hamiltonien comme un terme per-
turbatif et modifient les énergies avec des nombres quantiques supplémentaires.

— On a pas tenu compte des moments angulaires orbitaux ou de spin éventuellement non
nuls des électrons qui peuvent démultiplier des niveaux: c’est la structure fine (Gordy
& Cook 1970). On pourrait aussi prendre en compte les moments angulaires des noyaux

(strucure hyperfine)...

Nous retiendrons de cette section que ce sont les raies de transitions rotationnelles dipolaires
électriques des niveaux fondamentaux électroniques et vibrationnels qui produisent les raies
observables en radio et que la modélisation qui permettra de simuler les raies observées devra
choisir la physique a incorporer parmi un ensemble qui peut vite mener a une résolution

purement analytique tres complexe.

4.2 Le “télescope”

Si des guillemets ont été mis au mot télescope, c’est que la physionomie de cet outil
astronomique est bien loin de la classique image du télescope optique. Il ressemble le plus

souvent & une gigantesque antenne. L’objectif de cette section est de définir les grandeurs
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fondamentales définissant un radio télescope pour les utiliser a bon escient dans la phase de

dépouillement des données.

4.2.1 Meécanismes de I’émission-réception
Théoréme de réciprocité

Ce théoreme qui découle des équations de Maxwell (Rohlfs & Wilson 1996), s’apparente
donc au principe de retour inverse de la lumiere. Il s’applique entre un récepteur, R, et un
émetteur, E, d’onde électromagnétique.

Si le milieu propage identiquement la méme onde de R & E ou de E a4 R, alors la puissance
mesurée dans R avant d’échanger R et E sera la méme apres cet échange: Up_gpIr = Ug_rlg
Ot U;_,; est la tension provoquée par ¢ sur j et I;, I'intensité circulant dans j. Ce théoreme est
fondamental car il explique que 'on s’intéresse indifféremment a la réception ou a I’émission
pour établir les caractéristiques d’une antenne donnée. Sa justification tient dans le fait que

le processus de création ou de réception de courant est symétrique dans un conducteur.

Rayonnement

En quelques lignes, on peut expliquer le processus d’émission-réception:

Dans un conducteur, les électrons peuvent se déplacer. Lorsqu’on soumet le conducteur
a un champ électrique périodique variable interne, les électrons sont soumis a une force
(de maniere équivalente, a une accélération) périodique variable et entrent dans un régime
d’oscillations entretenues. Les électrons sont chargés et accélérés: ils rayonnent donc !
Réciproquement:

Dans un conducteur, les électrons peuvent se déplacer. Lorsqu’on soumet le conducteur
a un champ électrique périodique variable externe, les électrons sont soumis a une force
périodique variable et entrent dans un régime d’oscillations entretenues. Les électrons sont
en mouvement: ils créent donc un courant dans le conducteur !
Les deux situations sont parfaitement symétriques et peuvent étre quantifiées en lisant par

exemple Jackson (1975).

4.2.2 Lobes de ’antenne

L’énergie emportée par une onde électromagnétique vérifie une équation de conservation
du type I1-1.2 obtenue & partir des équations de Maxwell (voir annexe G). Sous forme ma-

croscopique pour un volume V', on a:

dE I L
—V—|—/E-dS:J_/E-JdV (4.27)
dt s v

La variation temporelle d’énergie (puissance) dans un volume V' (’antenne par exemple) est
donc le bilan entre un terme échangé avec 'extérieur, issu du courant d’énergie électroma-
gnétique (vecteur i) ou vecteur de Poynting, défini par G.13 et un terme de destruction
(conversion en chaleur par effet joule). Cette écriture n’est pas tout a fait macroscopique car
les quantités décrites dans cette équation oscillent a une fréquence typique de 50Hz qui n’a

rien de mesurable. Ce sont les quantités moyennes qui nous intéressent. Retenons ici que la
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puissance rayonnée dans une direction k caractérisée par (6, ¢) est par définition:
def = =
P(0,0) =< / Y-dS > (4.28)
S

La puissance rayonnée dépend évidemment fortement de la surface d’intégration, c’est-a-
dire de la surface de I'antenne. Cette valeur doit ensuite étre calculée en suivant les étapes

suivantes :

— Pour toutes les grandeurs oscillantes, on utilise un vecteur complexe oscillant de la
forme X (7,t) = X (F)et™t.

— Calcul du potentiel vecteur retardé a partir des sources de champs: o et J en tous points
de I’antenne (voir G.18). Les conditions les plus simples a I’extérieur, |J_;xt| =0eto =0.
On utilisera aussi I'approximation de Fraunh’ofer qui suppose que l'on s’intéresse au
champ loin de I'antenne: |7 L & ~ |F] L % T

— On calcule les champs loin de antenne en utilisant la définition de B en fonction du

potentiel vecteur, G.8, et I’équation G.6 pour E (voir annexe G).
— Calcul de par G.13 et de sa moyenne temporelle (Rohlfs & Wilson 1996).

Remarquons que cette démarche est un calcul classique de diffraction. Pour ’antenne la

plus simple (surface finie plane), on obtient la fonction caractéristique (Jackson 1975) P
, 2

(%) . Les figures I1-4.1 et 11-4.2 montrent cette fonction en coordonnées cartésiennes et

polaires. On voit apparaitre les “lobes” de I’antenne. On remarque le lobe principal (MB pour

Pui ssance rayonnee

-10 -5 o 5 10
theta

Fic. 4.1 — Répartition angulaire de puissance dans une antenne en coordonées cartésiennes

Main Beam), celui ou I'intensité maximum est émise, dans la direction 6 = 0. Il est souvent
défini par sa largeur & mi-hauteur (HPBW pour Half Power Beam Width). On remarque
aussi des lobes secondaires, c’est a dire des maximums locaux pointant vers des directions
autres que # = 0. Cela signifie que si 'antenne doit émettre (recevoir) une puissance totale,
P = f47r P8, ¢)dQ, elle la répartira différemment dans les différentes directions de I'espace,
suivant la taille de ces lobes.

Cela se quantifie par la quantité normalisée:

P.(0,¢) = (4.29)
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Pui ssance rayonnee Pui ssance rayonnee
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F'1G. 4.2 — Schéma polaire général de la répartition de puissance d’une antenne (a droite) et

détail des lobes secondaires (a gauche).

4.2.3 Caractéristiques du rayonnement regu
Caractéristique des lobes

Pour 'observation astronomique, il est évident que ’on veut sélectionner au maximum la
puissance provenant de la direction de pointage du télescope et éviter de superposer au signal
une source proche méme si son intensité est plus faible. Il est donc primordial d’avoir un
lobe principal le plus développé possible. De plus, il faut séparer le signal venant de "avant,
qui provient du ciel, de celui provenant des 27 stéradian arrieres, c’est-a~dire du sol! Cela se

mesure par les parametres suivant:

Qp = /PndQ (4.30)
4am
Qr = / P,dQ (4.31)
2mavant
Qup = / P,dQ (4.32)
MB
def QumB
bery = 04 (4.33)
def QF
feff = m (434)

La quantité €2, représente ’angle solide moyen couvert par la partie 2 du lobe, pondérée par
la fraction de puissance qu’elle capte. €24 vaut 47 si la puissance est répartie uniformément
dans toutes les directions. Ainsi, f.ys représente la fraction d’angle solide couverte part le
lobe principal ou le rendement du lobe principal et b.;; représente la méme chose pour la

partie “avant” du lobe.

Températures mesurées

La température recue par le télescope est exprimée en température résistive équivalente,

dite température d’antenne. Elle s’obtient facilement en exprimant le signal provenant de la
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source d’étendue Q, sous la forme suivante:

(4.35)

max
ol les ’ signalent que la quantité a été modifiée par "atmosphere. On a alors la température
d’antenne par une convolution du signal recu et de la fraction de puissance prélevée dans
chaque direction (Kutner & Ulich 1981):

de . Sy Palw LT, (w)dw
Ta(07¢) :f nATmax e QA

(4.36)

Le coeflicient n4 représente les pertes d’énergie a travers ’antenne. Plusieurs températures
sont utilisées pour caractériser la puissance recue. La température corrigée des effets d’atmo-

sphere est la suivante:

def o (Bax Ti)a.

TS = T = AT, (4.37)
Q4

u (P, « Ty)q, est le produit de convolution sur I’étendue de la source et A, 'opérateur
contenant I'influence de ’atmosphere.
La température qu’aurait mesurée le télescope si la méme puissance avait été répartie

dans le lobe avant uniquement est définie par:

I OO (4.38)

a
def
Fepp = mafess (4.39)
Enfin, la température qu’aurait mesurée le télescope si la méme puissance avait été répartie

dans le lobe principal uniquement est définie par:

¢ Y T.By; (4.40)

def
Bery = mabeyy (4.41)

Les quantités Fiys et B.ys sont les efficacités du lobe principal et du lobe avant. Elles tiennent
compte des pertes dans ’antenne et leur rapport vaut:
def Beyy

(4.42)
Feyy

N"MB

Résolution

La forme du lobe principal est souvent approximée par une gaussienne (Downes 1989) et

dans ce cas, on a:

Qup ~ 1.13362, (4.43)
A
avec O, = 1.225 (4.44)

ol 8, est la largeur & mi-hauteur de la gausienne et D la taille physique de I"antenne. Si la
répartition de l'intensité de la source peut étre approximée par une gaussienne de HPBW 4,

alors I'intensité observée aura elle aussi une répartition gaussienne de HPBW:

0> = 0%, + 62 (4.45)
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C’est le résultat des propriétés de convolution des gausiennes. Si une source a une taille
angulaire inférieure a celle du lobe, alors la totalité de son intensité sera moyennée (convoluée)
dans le lobe principal. La source est dite “non résolue”. Par contre si la taille angulaire
de la source est supérieure a celle du lobe principal, la température d’antenne mesurée va

dépendre de la ligne de visée rencontrant la source. La source est dite “résolue”. Dans le
be
0o
indicateur de résolution. Ce rapport tend en effet vers 1 si la taille du lobe est tres petite

cas d’approximation par des gaussiennes, le facteur § = 7= (facteur de dilution) est donc un
devant celle de la source et vers 0 si c’est 'inverse. Dans un cas général, facteur de dilution

ou facteur de remplissage du lobe principal est défini par:

dif (Pn * Tn)QS
QuB

3 (4.46)

Notons que si les températures d’antennes sont des températures résistives équivalentes, la
température “main beam”, T}, est la température du corps noir équivalent (Rohlfs & Wilson
1996). Elle est reliée directement a la température de brillance par 11-4.40, 11-4.37 et 11-4.46:

Ty = 5T (4.47)

4.3 Méthode de réception

Ici, nous allons suivre rapidement le signal apres sa pénétration dans I’antenne. Il va passer
successivement dans deux types d’appareillages électroniques. Les “front end”, récepteurs
(filtres) adaptés a la fréquence observée et les “back end”, analyseurs capables d’extraire
I'information désirée (un spectrographe pour des raies, dans notre cas). Nous allons détailler
dans la suite les processus de filtrage nécessaires et les incertitudes liés aux méthodes de

réception.

4.3.1 Le filtrage

La tres forte amplification nécessaire a la réception du signal (80 & 100dB) entraine une
tres grande sensibilité a la fréquence du signal. Plus la fréquence est haute et plus une légere
fuite de puissance peut entrainer des oscillations de fortes amplitudes (Rohlfs & Wilson
1996). C’est pourquoi, apres son arrivée au foyer, le signal est envoyé dans un mélangeur,
élément électronique a réponse non linéaire, qui va combiner le signal d’entrée a la pulsation
w;, avec un signal stable local de pulsation wg. Ainsi, le signal de sortie aura une intensité

proportionnelle & la somme des amplitudes au carré. Soit:

Lowt ~ [Einsin(wint + 8:) + Fosin(wot 4 50)]? (4.48)
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Le calcul de cette intensité en utilisant quelques formules classiques de trigonométrie fait
apparaitre 5 composantes:
B+ B

2
2

I
L 2”1 sin(2wint + 26, + 7/2)

2 (4.49)
1 708in(2w0t + 200 + 7/2)

Iout ~

+ FiEosin((wip, L wo)t + 6 Lwo + 7/2)
L EanOSZn((wzn + wo)t + 5271 +wo + 77/2)

Si l'on applique ce traitement a la fréquence w,, la pulsation de sortie w, | wy est dite
pulsation intermédiaire, wyp, c’est-a-dire le signal d’entrée voulu mais abaissé en fréquence par
Ioscillateur local. Les fréquences w. et wg étant connues, la fréquence intermédiaire, wyp, est
connue par avance aussi. Le calcul 11-4.49 montre qu’un signal d’entrée et un oscillateur local
donnés se décomposent en plusieurs composantes en fréquence. Le figure 11-4.3 schématise ce
petit calcul. On a porté en haut les fréquences d’entrée et leurs bandes passantes associées

(pointillés) et en bas les fréquences de sorties.

(6))
wo W, in
0
W, - (L)O 200, W+ W 2@0 mout
Aw . ?

Fic. 4.3 — Entrées-sorties du mélangeur

Ce qu’il faut bien comprendre, c’est que la fréquence locale est fixée alors que la fréquence
d’entrée est incluse dans une bande passante Aw;,. En général, seule une petite zone de la
bande passante nous intéresse, dw, autour de la raie que ’on souhaite observer en w;, = w,.
Cette portion du spectre se retrouve en sortie autour de wyp. Cependant, le petit calcul
précédent montre que d’autres fréquences d’entrées peuvent se retrouver en wyr a la sortie
et se superposer au signal souhaité (voir aussi Warin (1990) pour une autre approche). C’est

le cas pour les fréquences suivantes:
f
Wip =W, = Wyt wiF (4.50)

Wip =w; = wo Llwrp (4.51)
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dites fréquences ou bandes “signal” et “image”. La bande ”signal” porte son nom car on a
ws = Wy, et c’est donc normal qu’elle se trouve en wyrp a la sortie. La bande “image” va crée
un terme sin(Lwrr +...) dans la formule 11-4.49 qui peut se transformer en une contribution
négative Lsin(wrr + ...) en wrp, moyennant un déphasage différent.

Le but de cette étape est donc de choisir la fonction de transfert du filtre et la fréquence wg

telles que

— la bande de fréquence en sortie ne contiennent pas les 3 autres fréquences issues du
mélange de w, et wp.

— wg soit proche de w, pour éviter la multiplication d’harmoniques se superposant en wyg.

la fréquence image soit filtrée, & moins que la superposition des deux fréquences en

sortie puisse permettre 'observation de deux raies simultanément par exemple...

baisser suffisamment la fréquence du signal pour pouvoir 'amplifier.

On dit travailler en SSB (Single Side Band) si l'on filtre la bande image et en DSB (Double
Side Band) dans le cas contraire. La prédominance de chacune de ces bandes dans le signal
de sortie est quantifiée par deux gains G; et (G5 dont la somme est normalisée a 1. Le mode

SSB correspond donc en pratique a G;/Gs < 1.

4.3.2 Incertitudes

Parmi les incertitudes liées au principe de détection, on en distingue ici deux principales.

Le pointage peut étre une source d’erreur. Méme si ’antenne est pointée avec une précision
finie (comment faire autrement!), celle-ci est juste suffisante: ~ 3 d’apres Wild (1995) pour le
30m de 'IRAM. La précision de pointage dépend des contraintes mécaniques sur la structure
de télescope, de la force du vent, de la position de pointage,... La seule solution est donc
de vérifier le pointage régulierement en s’assurant que la ligne de visée utilisée est bien celle
qui donne 'intensité maximum (si la source est non résolue) pour en tenir compte dans les
intensités mesurées et leurs incertitudes.

Une autre source d’incertitude est le bruit parasite généré tout autour du signal observé.
On peut faire baisser ces sources d’incertitude en utilisant des méthodes qui permettent de
séparer les contributions respectives de la source et du bruit. C’est cette derniere source

d’incertitude que nous allons détailler maintenant.

Sources de bruit

On en distingue principalement trois. Le fond du ciel, caractérisé par T4, et la cabine
du télescope, caractérisée par T,.,.p, sont deux causes “naturelles”. Les récepteurs produisent
la troisieme source de bruit: le bruit électronique (bruit de lecture, bruit thermique, courant
d’obscurité...) caractérisé par T,.., mais incluent aussi le signal! La température “systéeme”,

T,ys est la somme de tous ces signaux.

Diminuer le bruit

On diminue le bruit tout d’abord en stabilisant les récepteurs:
A la sortie d’un récepteur, les coups enregistrés sont convertis en température résistive équi-

valente avec une relation de passage de la forme T, = G+ N;. D’apres 11-4.12, la puissance
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détectée alors fournie en sortie du récepteur pointant sur une source est:
Wsou = k(Tsou + Tsys)GoutAV (452)

Si Gyt n'est pas stable, la puissance de sortie va étre modifiée et on va 'interpréter comme
une variation de Tj,, telle que:

AT AGou
Tsys B Gout

(4.53)

La procédure de correction de cette effet consiste a pointer alternativement la source et une

source de chaleur résistive de valeur T,. Ainsi on a:

Wiou LWy = k(Toou L T5)GourAv (4.54)
AT AG101L7,‘ Tsou L Ts

t = 4.55

‘ Tsys Gout Tsys ( )

Dans le meilleur des cas, si T, L Ts = 0, la variation de gain n’influe plus sur la mesure de

T'! On dit alors que le récepteur est “équilibré”.

Il y a d’autres facons, plus évidentes, de faire diminuer le bruit. Parmi elles:
— Augmenter le temps d’intégration 7 (voir Rohlfs & Wilson (1996)) dans la bande pas-

sante Av car:

AT 1
= (4.56)
Tsys vV TAV

— Refroidir les détecteurs pour minimiser leur émission propre.

Les bruits constitués de "atmosphere et de la cabine ont pour effet d’augmenter ’émission de
fond. Cela revient a vouloir détecter ~ 0.1K de signal (dans un cas favorable) sur un signal
de 273K environ. Ces sources doivent donc étre soustraites avec la plus grande prudence pour

ne rien pas modifier du signal de la source. C’est I’objet du paragraphe suivant.

4.3.3 Extraction du signal

La problématique de ce paragraphe est de s’affranchir de ’émission du fond de ciel. Deux
types de méthodes sont principalement utilisées, I'une reposant sur une position de référence

et 'autre sur un traitement du signal observé.

Position switching et Wobbler switching

Ces méthodes consistent a choisir une position de référence dans le ciel et & intégrer le
signal en provenant pendant le méme temps que celui provenant de la source. La différence
des deux spectres obtenus élimine le bruit de fond de ciel. Le “position switching” dépointe
le télescope sur la position de référence et le repointe sur la source. Le “Wobber switching”
utilise un miroir secondaire oscillant sans cesse entre deux positions. Dans un premier temps,
il oscille entre la source et une position de référence décalée de 42 secondes d’arc, et dans un
deuxieme temps entre la source et une position de référence décalée de Lz secondes d’arc.
Cette méthode permet de bien moyenner le bruit et donne donc des lignes de bases bien plates.

Pour cette raison, et le fait qu’on évite un mouvement de dépointage, le “Wobbler switching”



iapivi e 1 WUUBCL VA LU TalliUMHHIHHTCUHIGUCS UD falCs (HHUICLUIali TS 1T

est préféré au “Position switching” quand la source est moins étendue que 'amplidute de
loscillation maximum du mirroir secondaire (240" maximum au 30m de 'IRAM). Par contre,
ces deux méthodes imposent de passer la moitié du temps d’intégration sur la position de
référence, ce qui implique d’intégrer deux fois plus longtemps pour obtenir le méme rapport

signal sur bruit.

Frequency switching

Cette méthode consiste a observer deux fois la source pendant §t, dans deux bandes de
sortie en fréquence Aw,y et Aw, , correspondant & deux fréquences différentes de oscillateur
local: voy, et I/é)L. La procédure utilisée est alors de soustraire le signal des deux bandes en
affectant le poids L1 & 'une et la poids +1 a 'autre pour annuler I’émission de fond de
ciel. Le spectre obtenu contient donc deux fois la raie souhaitée, une fois en émission a la
fréquence vrp et une autre fois en absorption a la fréquence I/}F. Si le décalage en fréquence
de Dloscillateur local est choisi de telle maniere que le spectre de référence en absorption
soit dans la bande passante du récepteur, on peut renverser et sommer la raie en absorption
avec celle en émission et éviter de perdre la moitié du temps d’intégration. C’est un des
avantages de la méthode. De plus, elle ne nécessite pas de position de référence dans le ciel
car le décalage en fréquence peut se dérouler suffisamment rapidement pour pouvoir éliminer
les fluctuations atmosphériques. Un inconvénient par contre est que les lignes de bases sont
dégradées (ce ne sont plus des droites) a cause par exemple de la réponse des récepteurs,
différentes suivant la fréquence d’observation, ou des variations de bruits de fond de ciel a

deux fréquences différentes...

4.3.4 Calibration

La calibration du signal, c’est-a-dire l'opération qui consiste a faire correspondre une
température d un nombre de coups détectés, est effectuée en deux parties. Pour cela, il fau-
dra premierement estimer I'influence des récepteurs a ’aide de températures de référence et
deuxiemement déterminer 'influence de la traversée de I'atmosphere a ’aide d’un modele de

celle-ci.

Sources de températures

On utilise deux sources de température, une froide et une chaude caractérisées par leurs
températures de brillance Ty et 7', . Cette méthode est dite méthode “Chopper weel”. La
détection se quantifie comme suit a partir des températures de brillance des sources si le

récepteur est linéaire:
No = Nogs + Gt (Lo + Tre) (4.57)

ot Nyt est le courant d’obscurité, le nombre de coups détecté en ’absence de signal, et G'7,

le gain a l’entrée du récepteur. Pour pouvoir quantifier le nombre de coups recus dis a la

source, il faut estimer la température de bruit du récepteur, T,... En écrivant 11-4.57 pour

les deux sources de températures, on obtient:

7. - Ty (N1 L Nopy) LTy (Ny L Nogy)
Ny L Ny

(4.58)
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Alors que la température des sources est connue, le nombre de coups correspondant est altéré
par une partie provenant du reste de la salle des récepteurs. Cette quantité parasite, qui
crée un 61,.., dépend du récepteur et de la fréquence observée; elle doit donc étre évaluée.
Pour cela, on utilise (Kramer 1995) deux sources de températures externes supplémentaires,
une froide (piece absorbante dans de I’Azote liquide) et une chaude (piece absorbante a
température ambiante) dont les températures sont celles de 'azote et de la piece et qui

permettent d’évaluer 67,...

Température de calibration
On souhaite déterminer une température de calibration telle que:

T* — Tc Nsou J—]Vatm

a 4.59
a IN+J_Natm ( )

Ainsi, les températures sont mesurées a partir du niveau “zéro” constitué par ’émission de
l’atmosphere (voir les méthodes d’extraction du signal détaillées ci-dessus) et calibrées par
rapport a la source chaude. Le principe est de mesurer la température de calibration de
“temps en temps” en utilisant 11-4.59 en sens inverse, puis de s’en servir pour obtenir 7 le
reste du temps. En omettant le courant d’obscurité, en utilisant le signal des deux bandes et

les températures radiatives effectives (voir 11-4.8) , [1-4.57 donne:

Ny = GGty (vs), +Gid7, (vi) + Three]
Natm = Gl Gs[Fef T (vs) + (1L Fepg) I, (vs)] +
GilFef s Tam (Vi) + (1L Fegg) 1,0 (vi)] + Trec}
Noow = GinlGsdr,,,[Vs) + Gidr,,, (Vi) + Trec]

ol le signal de I’atmosphére a été décomposé en une partie réellement atmosphérique pro-
venant de I'avant et une partie venant de la cabine, en provenance de I'arriere. Des mesures
atmosphériques sont faites pour permettre de déterminer 'opérateur d’influence de 'atmo-

sphere:

Tatm = FeffTatm + (1 J—Feff)Tcab (464)
Tatm = GiTatm (Vz) + GsTatm(Vs) (465)

Les températures de brillance de "atmosphere dans les deux bandes sont ajustées avec un
modele d’atmosphere utilisant les gains des bandes image et signal, la température de brillance
du ciel, la pression et la température locales mesurées sur place et dont le parametre libre est
le pourcentage de vapeur d’eau. Une fois cette quantité ajustée, les opacités au zénith dans
chacune des bandes, 7;/,,peuvent étre calculées et 'opérateur de modification atmosphérique

prend la forme:
Aijs = T4 (4.66)
ou A est la masse d’air traversée suivant la hauteur A de la source:

A(h) = — (4.67)
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A partir des équations 11-4.60, de la définition 11-4.38, on suppose que Jr(v;) = Jr(vs) pour
tout 7', que le récepteur est en mode SSB et que I'on a Jr,,,, = Jr,,, (1 L A) + Jp, A (voir
le chapitre [1-5) pour obtenir la température de calibration (voir Kramer (1995) et Ulich &
Haas (1976)):

N—I— L Natm

Tl = 55—
: GinGsFeff-As

(4.68)
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L’objectif de ce chapitre est de faire le lien entre les régions de 1’étoiles modélisées par le
code d’évolution stellaire, qui se situe a une profondeur optique paramétrée a 7 = 0.005, et
les régions ou est émis le rayonnement qui va étre détecté par les radiotélescopes, apres la
traversée de ’enveloppe circumstellaire. Il s’agit donc de transfert radiatif dans un milieu se
situant a des températures inférieures a 3000K environ et composé par conséquent d’atomes,
de molécules et de poussieres. Les observations menées lors de ce travail de these en radio
ont demandé, pour pouvoir étre interprétées, l'utilisation et le développement d’un code de
transfert radiatif initialement écrit par Robert Lucas (IRAM). Nous allons donc rappeler
I’équation de transfert radiatif, puis la facon dont elle a été implémentée dans ce code. En
particulier, nous serons amenés a préciser la nature des interactions matiere-rayonnement

prises en compte et la géométrie de I'intégration.

5.1 Caractéristiques du transfert radiatif d’énergie

Un retour sur la méthode générale d’établissement de I’équation de transfert est nécessaire
a plusieurs titres. Il permet notamment, par comparaison avec le cas idéal, de savoir quelles
approximations faire dans le cas qui nous intéresse, en toute connaissance de cause. On
connait ainsi mieux les forces et faiblesses du modele utilisé. On en profitera aussi pour faire

des rapprochements avec la physique utilisée dans les chapitre I1-1 et 11-4.

173
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5.1.1 Parametres de la propagation
Description du faisceau

On s’intéresse a la propagation de I’énergie radiative contenue dans un faisceau schématisé
sur la figure 11-5.1. Le faisceau est émis a partir de la surface dSp du milieu émetteur E,
localisée en 7. Il est recu au point 7p du milieu récepteur R sur une surface dSg. Le milieu
de propagation est quelconque, mais on ne considerera pas dans ce chapitre les états de
polarisation de la lumiere.

Etablissons les caractéristiques minimum nécessaires a décrire ce faisceau. L’énergie dF

Emetteur Récepteur Lol

Fic. 5.1 — Propagation de Uénergie d’un faisceau lumineux émis en E jusqu’en R.

est émise pendant un temps dt, avec un vecteur d’onde moyen k, dirigé vers le récepteur, tel

que:
FY Za, (5.1)
c
L def AT
avec Uy = (5.2)
| AF]
L def =
et A7 = TplTg (5.3)

D’apres la définition du vecteur d’onde, sa variation dic correspond a un angle solide df2 et a
clf|

une bande de fréquence dv autour de la fréquence v = ——.

Caractéristique géométrique.

Pour concrétiser la situation, ’émetteur et le récepteur ont été matérialisés par des objets
physiques grisés sur la figure 11-5.1. On peut tres bien aussi s’intéresser a la propagation d’un
faisceau dans le vide ou un milieu matériel sans frontieres. On doit alors discuter du roéle
joué par les surfaces infinitésimales dSg et dSp. En effet, elles n’ont de définition possible
que si elles sont sou tendues par une frontiere physique, et dans ce cas, la donnée de ¥ est
équivalente a la donnée de ds moyennant la connaissance de la forme de 'objet. Par exemple,
pour un plan horizontal, dg(f") = dS1i, et pour une sphere, dg(r_‘) = dSi,. Si, d’une part,
la définition de ces surfaces élémentaires est impossible a 'intérieur des milieux émetteur et

récepteur et que, d’autre part, a la frontiere extérieure de ces milieux, la connaissance du
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vecteur position et de la forme de 'objet émetteur ou récepteur permet de déterminer ces

surfaces élémentaires, alors quel est le role, I'intérét de ces surfaces pour le transfert radiatifl’

En fait, les surfaces sont importantes pour délimiter la proportion de flux sortant de E
qui va rentrer en R. C’est en quelque sorte une mesure du "nombre de rayons” qui vont relier
E et R. On comprend que plus le nombre de rayons est important, plus I’énergie transportée
est grande. Mais ce n’est pas tout a fait la surface qui est importante dans ce but, ce sont
deux quantités dérivées que nous allons définir maintenant:

(1) La surface "effective”, c’est-a-dire tenant compte de 'orientation de la surface par
rapport a R. Si la surface est orthogonale a Ig, le flux aura du mal a étre non nul! On définit

la surface effective par:
sy aSy -, (5.4)

(2) La surface "apparente” traduit le fait qu’une surface donnée soit loin ou pas . Plus
elle est loin et plus il sera difficile ”de viser” pour que les rayons passent entre les deux point

E et R. Ce renseignement est contenu dans ’angle solide:

a0 def dSEff i ng-ﬁk
ETOAR T Ay

(5.5)

Retenons que ce ne sont pas les surfaces qui sont les quantités indispensables pour définir
la géométrie du faisceau. L’information qu’elles peuvent transporter est contenue de fagon

équivalente par ’angle solide et la surface effective.
Les remarques quant a I'information transportée par les quantités ”surface apparente” et
?angle solide” amene a définir I’étendue géométrique du faisceau:

dGpr < dQgds:!! (5.6)

Cette grandeur, exprimée en sr-m? dans le systéme international (S.1.), permet de quantifier
le ”nombre de rayons” dans un faisceau: elle contient donc toute 'information géométrique de

la propagation. Une autre propriété importante de I’étendue géométrique est que la quantité:
n2dG = const (5.7)

est constante au cours de la propagation (voir par exemple Terrien & Desvignes (1972) pour
une démonstration), o n, est 'indice de réfraction du milieu. En conséquence, dans un milieu
homogene, I’étendue géométrique est constante lors de la propagation. De plus, le principe
de retour inverse de la lumiere est alors vérifié, c’est-a-dire que la propagation est supposée

indépendante du sens‘ de propagation, et elle vérifie donc dGpr = dGRrg.
s . Sd = , . .
En définissant Iabscisse d5 </ dsil pour repérer ’avancement d’un point dans un fais-

ceau, on peut donc écrire que les trois quantités {dt, dlg, d§} définissent le faisceau car elles
sont indépendantes et si I'une d’entre elles change, I’énergie du faisceau changera en consé-

quence.
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5.1.2 Energétique du faisceau
Intensité spécifique

Compte tenu de la définition du paragraphe précédent, on peut réécrire la dépendance

générale de I’énergie du faisceau car la donnée de ket 3 est équivalente & celle de v et G
dE o< dtdvdG (5.8)

Ce qui conduit & définir une quantité appelée “intensité Spécifique”, de dimension [E]- L12

et exprimée en W - Hz11 . spt! . m12 dans le systeme international (S.1.):

- dif dFE
N e (5.9)

On suppose simplement que le faisceau infinitésimal choisi est tel que de nombreux rayons s’y

trouvent car on souhaite définir [, comme une grandeur macroscopique. On a donc besoin

de dt > vt! et de dS > 2. L’intensité spécifique pour unité le W - m*2? . Hzt1 . grtl,
L’intensité spécifique permet de retrouver toutes les grandeurs photométriques utiles, et

en particulier:

- e dF
Le  flux, F,(t,v, i, 7g) = mﬁk en Wmt Hz''  (5.10)
d'ot F, = ﬁk/lyﬁE-ﬁdeE (5.11)
e dF
La densité d'énergie, w,(t,v,7g) ot Wnds en (5.12)
1
dovw wu, = — | I1dQg (5.13)
Cl/
’. L R def 1
L'intensité moyenne, J,(t,v,7g) = gy 1,dQg (5.14)
T Jar
ou l'on a écrit le volume balayé par le faisceau en dt:
dVy = dSeffCl,dt (5.15)

et ou ¢, est la vitesse des photons dans le milieu considéré, reliée a l'indice de réfraction du

milieu par la relation:

cyny, =c¢ (5.16)

Conservation de ’énergie

L’intensité spécifique est reliée a I’énergie. On peut donc s’attendre a ce qu’elle vérifie
une équation de conservation du type II-1.2. En partant de la définition de u, [1-5.12, en
introduisant successivement 11-5.15 et 11-5.4, on obtient une expression qu’il est facile de

relier & [1-5.10 pour obtenir une relation générale:

= 4 d N R L d N
F, = pu,é, avec ] Up -, et &, ] c Uk (5.17)

Dans cette équation, @ est le vecteur normal a la surface émettrice. En comparant avec 11—

1.2, on se rend compte que la quantité générale p[x] définie dans 1’équation 11-1.2 s’identifie
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a u, énergie volumique, et que I est alors le courant de densité d’énergie associé a u, ce qui
est confirmé par son écriture du type “quantité” x “vitesse” (voir I11-5.17). De plus, pour des
photons, il parait normal que ce ne soit pas la quantité massique = qui soit définie, mais la

quantité volumique pz, puisqu’ils ont une masse nulle! Ces observations permettent de poser:

du,,
dt

+ div(F,) =0, (5.18)

ol o, est le terme source d’énergie. Ein dérivant cette équation par rapport a €2, en utilisant
les relations 11-5.10, 11-5.12 et en développant certains termes, on obtient:
di I,de, ¢,

I + div(pé, 1) = ¢, S, + o + o wuVe, (5.19)

S, est le terme source d’énergie ; son contenu physique sera décrit dans le paragraphe suivant.

L3 . srtl en S.I. Dans cette équation, on a

Il est de dimension [1,]- L*! et s’exprime en J - m
regroupé dans le membre de droite toutes les dérivées de ¢, car elles s’annulent si le milieu
est homogene, comme c’est le cas la plupart du temps. Ainsi, ces termes sont assimilés a
des termes sources supplémentaires de I’équation de conservation de I,. L.’équation 11-5.19
peut s’obtenir rigoureusement dans ’espace des phases des photons en utilisant une équation
de Boltzmann (Collins 1989). La cohérence entre les différentes dérivations de ’équation de
conservation de I’énergie électromagnétique est totale lorsqu’on s’apercoit (Rutily 1992) que
les quantités u, et F, sont les moyennes macroscopiques des quantités microscopiques ¢ et
Y définies en G.12 et G.13, ces dernieres vérifiant elles aussi une équation de conservation,
II-G.11, découlant des équations de Maxwell. C’est encore ’équation 11-5.18 qui, sous une

forme simplifiée, décrit le transport de I’énergie radiative dans le chapitre 11-1.

5.2 Le couplage matiere-rayonnement

Dans tous milieux, I’énergie peut étre émise ou absorbée, réfléchie, réfractée, diffractée
ou dispersée, dissipée ou encore diffusée. Cela se traduit par des variations dans I’énergie
disponible au cours du temps, dans son spectre, ou dans la géométrie de la propagation.
Toute cette information se retrouve dans le terme source de 1’équation 11-5.19. Examinons
certaines contributions possibles (Rutily (1992) et Cox & Giuli (1984)):

5.2.1 Emission pure

On distingue deux contributions en émission dans le terme source:

— P’émission de photons par des sources dites primaires, c’est-a-dire qui ne dépendent pas

du champ radiatif ambiant I,,. On écrit cette contribution,
Sepp(t, 7 k) = pe, (5.20)

L’indice “epp” rappelant qu’il s’agit du terme source d’“émissivité pure primaire”. €,,

I’émissivité primaire massique, a la dimension [1,]M*'L? et s’exprime en J - kgt! - srt!

en S.I.
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— P’émission de photons par des sources dites secondaires, c’est-a-dire qui dépendent du
champ radiatif ambiant, [,,. Elles tirent leur énergie de "absorption d’énergie du champ

électromagnétique. On exprime cette contribution:
Seps (£, 7, k) = pju (5.21)

oil j,, ’émissivité secondaire massique, a la dimension [1,]JML1L? et s’exprime en .J -
kgtl.sril en S.1. L'indice “eps” rappelle qu’il s’agit du terme source d’“émissivité pure
secondaire.

La physique sous-jacente a I’émission des photons comprend:

— L’émission thermique, fonction de la température uniquement et qui suppose donc
I’équilibre matiere-rayonnement atteint (voir section 11-4.1, équation 11-4.1).

— La désexcitation entre deux niveaux quantiques liés de la matiére (“bound-bound”).
Elle est fonction des populations des niveaux et des probabilités de transition entre eux
. Si elle est spontanée, c’est un processus primaire, si elle est induite, ¢’est un processus
secondaire.

— L’association radiative (recombinaison électronique, formation moléculaire...) qui dé-
pend des abondances des particules qui se regroupent et des taux de collisions. Ce sont
des transitions entre états quantiques libres et états quantiques liés (“free-bound”) .

— Le rayonnement Brehmstrahlung, ou rayonnement de freinage, fonction de I’énergie et

des abondances des particules chargées (“free-free”).

5.2.2 Absorption pure

L’absorption de photons par la matiere est fonction du nombre de photons disponibles.

On I’écrit par conséquent:
Sap(t, 7 K) = Lpk, I, (5.22)

L’indice “ap” rappelle qu’il s’agit du terme source d’“absorption pure”. k, est 'opacité
(M*1L2). On utilise parfois le coefficient d’absorption o, = pk, (L11). Les processus phy-
siques s’y rattachant sont les symétriques des précédents:

— L’excitation radiative

— La séparation radiative (ionisation, dissociation...)

— Le Brehmstrahlung inverse (accélération).

5.2.3 La diffusion

On définit le processus de diffusion radiative comme un phénomene de collision mettant
en jeu un photon, dans lequel, soit il cede une fraction non nulle de son énergie en direction
des autres particules (sans étre absorbé), soit il gagne toute ou partie de I’énergie des autres
particules. Le gain ou la perte se fait en modifiant v ou en modifiant . Les valeurs initiales de
fréquence et de direction des photons sont donc “redistribuées” vers d’autres valeurs. A chaque
“transition de diffusion” (v,Q) — (¢/,'), on associe une probabilité notée Ry (v, Qv Q)

appellée fonction de redistribution. Elle vérifie évidemment la relation :

/ / / / Ry 7 (v, ;0 Q)dQ dv'dQdy = 1 (5.23)
4r J4rn JO 0
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car on est siir, en intégrant sur les domaines de définition des variables, que les deux couples
de valeurs s’y trouveront. Elle s’exprime en H2%? - sr+? dans le systeme d’unité S.I. Notons
que la fonction de redistribution peut étre tres complexe car elle contient toute la physique des
collisions, parfois simples (2 corps), parfois multiples, impliquant des objets aussi différents
que des électrons (diffusion Thomson) ou des molécules (diffusion Rayleigh) etc.

En utilisant la fonction de redistribution, I’énergie perdue par diffusion pour les photons

caractérisés par le couple (v, ) est donc le terme:
Sad(t, 7,0, Q) = po, 0, (t, v, Q)d, (5.24)
avec ¢ = / / Ry (v, Q0 QYdQ dV' (5.25)
4w

ol l'on integre sur tous les “canaux de sortie” possibles. La probabilité ¢, s’exprime en
Hzt - srtl dans le systeme S.1. et le coefficient de diffusion o, a la dimension L-T+'ML! et
s’exprime en m?-H z-sr-kg*'. L’indice “ad” rappelle qu’il s’agit du terme source d’“absorption
par diffusion”.

De méme, I’énergie gagnée par diffusion pour les photons caractérisés par le couple (v, Q)

s’écrit:
Sed(t, 7,0, Q) = po,dy (5.26)
avec ¢y = // Ry (v, Qv Q)L (¢, 7,0V, Q)dY dv' (5.27)
4

ol ¢4 est de dimension [1,]- T et s’exprime en W - Hz1% . spL2 . ;12 dans le systéme S.1.

L’indice “ed” rappelle qu’il s’agit du terme source d’“émission par diffusion”.

5.2.4 Réfraction

Pour aborder le cas des milieux non homogenes, considérons un faisceau qui, le long de
son parcours, passe d’une couche d’épaisseur Ar et d’indice n, a une couche de méme taille
Ar et d’indice n!,. Lors du passage d’un milieu a un autre, les différentes fréquences vont étre
déviées de facon différente. On isole ici le phénomene de réfraction des autres interactions
présentées ci-dessus, et en particulier, supposons que I’énergie contenue dans le faisceau est
conservée: il peut y avoir dispersion mais pas dissipation: dE’ = dFE.

La définition 11-5.9 permet d’écrire:
IAVAVAG = T, AtAVAG (5.28)

A partir de ¢, « At’ de la relation Av = ¢, de la propriété de I’étendue géométrique 11-5.7

et de ’équation 11-5.16, on peut écrire:

nAG = const (5.29)
tvoo t (5.30)
A T cons .
c,At = const (5.31)
n,Av = const (5.32)
En utilisant ces relations sur 11-5.28, on obtient :
1,
— = const (5.33)

2
ny
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La prise en compte de la réfraction peut donc étre faite de deux facons différentes.

(1) Soit on incorpore des termes de source S, et S, qui utiliseront une fonction de
redistribution tout comme la diffusion.

(2) Soit on garde les mémes termes sources et on remplace [, par i—; Dans ce cas la,
I'indice de réfraction doit évidemment étre calculé de facon cohérente aVVeC la physique du
terme source: c’est-a-dire que si la diffusion par les poussieres est prise en compte dans le

terme source, on doit, a priori, calculer I'indice avec l'influence de ces poussieres etc.

5.3 Quels choix faire?

5.3.1 Un probleme complexe!

Rappelons finalement le résultat général pour le terme source mais en se placant tout de

suite en milieu homogene:

dl, .
—r + div(pel,) = ¢(Sepp + Seps + Sed + Ser L Sap L Sad L Sar) (5.34)

Remarquons que, d’apres la physique sous jacente au terme source (voir paragraphe 11-5.2),
cette décomposition nécessite le calcul des populations des états d’énergie Ig, calcul directe-
ment couplé a la matiere présente (interactions matiere-rayonnement). Cependant, ce calcul
dépend aussi des interactions matiere-matiére (collisions). En effets les interactions matiére-
rayonnement qui font évoluer le champ électromagnétique sont fonctions de la population des
niveaux quantiques de la matiere, qui sont eux-meémes peuplés ou dépeuplés aussi par interac-
tion avec la matiere. Ce couplage oblige théoriquement a calculer les populations de tous les
niveaux quantiques de toute la matiere présente dans le milieu, en tenant compte des proces-
sus radiatifs (matiere-rayonnement) et des processus collisionnels (matiere-matiere). Comme
le lieu et I'instant de I'interaction sont importants dans 1’équation 11-5.34, cela nécessiterait
aussi par exemple la résolution des équations de transport des abondances et de la quantité
de mouvement, de la dynamique des particules, la connaissance de ’équation d’état de la
matiere (Rutily 1992)... Notons enfin que la gravité pourrait aussi étre considérée comme
une interaction & prendre en compte dans le terme source, dans le cadre de la relativité gé-
nérale. Tout un programme! On comprend donc qu’il soit nécessaire de faire des hypotheses
simplificatrices! Les hypotheses recensées pour simplifier cette équation se rangent en deux

classes.

5.3.2 Simplifications physiques

On peut tout d’abord négliger ou découpler certaines classes de processus physiques. Par

exemple:
— On identifie le terme d’émission pure primaire, ¢,, & I’émission thermique, ce qui n’est
vrai qu’a 'ETL. L’émission induite, j,, vérifie alors (Rohlfs & Wilson 1996):

Jv =k, By (T) (5.35)

Cette équation rend compte du bilan détaillé, c’est-a-dire de ’égalité entre les gains et

les pertes d’énergie. ¢, et j, sont alors indépendants de .
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— On fait des simplifications sur la fonction de redistribution en ne considérant que cer-
tains types de collisions. Par exemple (Collins 1989):

(1) Diffusion cohérente: le photon est dévié sans changer d’énergie.
Ry (v, 0 Q) = Ry, (; Q)6 (v L V) (5.36)

(2) Diffusion isotrope: le photon est redistribué de facon inconnue en fréquence mais
équiprobablement en direction. La fonction de redistribution ne doit donc pas dépendre
de I'angle solide. Quelque soit la direction de provenance ou la direction d’émergence
du photon, il sera redistribué en fréquence de la méme facon. On moyenne donc R sur

les directions:

Rti"(”v Q; Vlv Q/) = Rt,f"(y; V/)

:/ / Ry 7 (v, Qs v, Q) dQdY
4r J4n

(3) Diffusion incohérente. On devrait plutot écrire diffusion “non corrélée en fréquence”:

(5.37)

les photons ont perdu la mémoire de la fréquence a laquelle ils étaient avant de diffuser.
Toutes les valeurs de v sont donc équiprobables et alors la condition de normalisation
I1-5.23 ne peut pas étre satisfaite sur tout le domaine de définition de k. La probabilité
d’obtenir une fréquence donnée serait nulle! On se restreint donc & un domaine fini en v
que 'on suppose suffisamment grand pour ne pas en sortir pendant les collisions (sinon,

a nouveau, R n’est plus normalisée) et 'on moyenne R sur ce domaine. On a alors:

Ry (v, Q0 Q) = Ry 7 Q)
(5.38)
/ / Ry (v, Qv Q)dvd)
Av JAY

(4)Diffusion multiple. Elle est traitée en supposant que le photon initial de caractéris-
tiques (v, Qo) peut passer n fois par un état intermédiaire (v;,€2;) avant d’arriver dans
Iétat final (v,41,Q2n41). On réalise donc des produits de fonctions de redistribution et

on integre sur tous ces états intermédiaires possibles. Pour n > 1, on a:

RZ;(Voy Qo; V1, Qn-l—l) = / e /H Rt,F(Vn Qi viq1, Qi+1)d92 o dSQpdyy L dyy

(5.39)

5.3.3 Simplifications “mathématiques”

On peut aussi restreindre le domaine de validité de I’équation en jouant sur les conditions

temporelles ou spatiales de I'intégration. Exemples:

— on cherche un état stationnaire pour I,. Toutes les quantités utilisées sont alors indé-
pendantes du temps et en particulier ddlt” = 0. Les résultats obtenus ne seront alors
valables que lorsque le temps caractéristique d’atteinte de cet état sera écoulé.

— on souhaite pouvoir simplifier le terme de divergence dans I’équation 11-5.34. Celui-ci
s’écrit:

—

div(ul,@) = pl,div(@) + pé- VI, + 1,&-Vu (5.40)
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C’est possible de plusieurs facons. Voici deux exemples:

(1) En intégrant Péquation de transfert (donc & k fixé) dans un repére ol @}, soit vecteur
de base. Ainsi les dérivées spatiales de ce vecteur s’annulent.

(2) En alignant le vecteur k sur un des axes de symétrie des sources car, 8’il en existe, les
quantités dépendant des sources (/) possedent les mémes symétries (Sivardiere 1994).
Ainsi, on peut restreindre la dimension de I'espace dans lequel on travaille et les opé-

rateurs de dérivation se simplifient.

5.4 Les choix effectués

Le probleme pratique qu’il faut résoudre est celui du transfert de rayonnement aux lon-
gueurs d’onde radio-millimétriques d’une raie de rotation émise par une distribution quel-
conque de molécules autour d’une étoile. Cette section va donc consister a choisir petit a
petit les simplifications judicieuses dans ce cas. Ces dernieres concerneront la complexité du
terme source utilisé, I’écriture de I"équation de transfert et le découplage des différents do-
maines de la physique dans I’enveloppe... tout ceci pour arriver a dresser "organigramme du

code de transfert qui est utilisé.

5.4.1 Hypotheses physiques pour le terme source
Composantes

Dans un premier temps, la poussiére qui est présente dans 'enveloppe est négligée. Diffé-

rents arguments permettent de justifier ce choix:

— Les coeflicients d’absorption et de diffusion d’un mélange de grains de silicates et de
carbone ont été évalués par Wolfire & Cassinelli (1986). Il apparait que le coefficient
d’absorption chute de deux ordres de grandeur entre 100um et 1000pm alors qu’il est
déja trois ordre de grandeur en dessous de sa valeur & 0.1um. Le coefficient de diffusion
a une chute encore plus vertigineuse puisqu’il est trois ordre de grandeur en dessous de

K, a seulement 10um et que la différence s’accroit avec A.

— Des rapports “masse gazeuse sur masse de poussiere” ont été évalués par Olofsson et al.
(1993b) et Groenewegen et al. (1998). Ils se situent entre 200 et 700. Ce deuxieme
argument n’est valable que pour négliger I'influence des poussieres sur la dynamique de
’enveloppe. Cette remarque est nécessaire car nous verrons (voir section 11-5.4.4) que

la dynamique doit, a priori, étre couplée a I’équation de transfert.

Nous supposerons ensuite que les seules especes moléculaires présentes dans ’enveloppe sont

I’espece observée, notée X, et Hs, qui nous servira de référence pour les abondances:

nx
Ix =— (5.41)

ny,
Ceci est justifié par le fait que Hjy est supposé majoritaire dans I’enveloppe. Les especes ato-
miques ne sont pas prisent en compte. En effet, elles n’ont pas d’influence importante compte
tenu des températures au sein des enveloppes circumstellaires. De plus, elles n’émettent pas

dans les longueurs d’ondes qui nous intéressent.
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Interactions matiére-rayonnement

Les différentes hypotheses faites sont les suivantes :

(1) On ne prend pas en compte la diffusion. Il faudrait pour cela avoir des particules dont
la taille serait du méme ordre de grandeur que les longueurs d’ondes utilisées (~ ¢¢ mm),
ce qui n’est pas le cas.
(2) On modélise le rayonnement cosmologique de “fond de ciel” par un spectre de corps noir
a2.7K.
(3) Nous utilisons des valeurs de flux infrarouge mesurées sous forme de table pour interpoler
la contribution de rayonnement de 1’étoile de ’AGB supposée au centre de ’enveloppe. Les
mesures couvrent le domaine [1um, 100um].
(4) Les molécules observées absorbent le rayonnement mais pas Hjy. En effet, son moment
dipolaire est nul a cause de la symétrie de la molécule.
(5) On traitera uniquement les degrés de liberté de vibration et de rotation des molécules
car les transitions électroniques et celles entre états translationels sont bien sir en dehors du
domaine radio. De plus, d’aprés les hamiltoniens de rotation/vibration des molécules données
par Gordy & Cook (1970), les transitions millimétriques correspondent aux transitions rota-
tionnelles entre niveaux vibrationnels peu excités, les niveaux d’énergie étant supposés non
perturbés (voir chapitre 11-4). On prevoie donc de pouvoir calculer les niveaux d’énergie de
N, niveaux rotationnels sur N,; niveaux vibrationnels.
(6) L’énergie produite localement est exprimée en terme de température d’excitation. Cela
ne comporte pas a priori d’approximations et figure dans ce paragraphe pour bien insister
sur ce point. On ne suppose pas I’équilibre thermodynamique, méme local, entre les degrés
de liberté de rotation et les degrés de liberté de translations. On ne fera que supposer plus
tard (voir paragraphe 11-5.5.2) I'atteinte de I’équilibre de chacune de ces composantes a priori

indépendamment.

5.4.2 Ecriture retenue pour I’équation de transfert

Dans cette section, on se limitera le plus possible a des approximations mathématiques
pour éviter maintenant de restreindre la portée physique de ’équation de transfert. On re-
cherchera donc un €tat stationnaire et, pour écrire une équation simplifiée utilisable dans une

géomélrie quelconque, on choisit d’aligner le repere utilisé sur le vecteur k.

Formulation intermédiaire

La divergence devient ainsi une dérivée “le long de la direction de propagation du photon”
et la distance parcourue devient "abscisse s. On obtient, dans un milieu ou ’on prend dsS Lk
et en utilisant les définitions 11-5.20, 11-5.21, 11-5.22, 11-5.24, 11-5.26:

dI,
Pl pey + po,dyr Lpr, I, Lpo, 0,01 (5.42)
s

[’émission induite, 7,, a été groupée, comme c’est 'usage, avec 'opacité du milieu. En défi-

nissant la profondeur optique (sans dimension) suivant ’axe de propagation:

dr, = Lpk,ds avec k, f Ky + 0,01 (5.43)
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I’équation 11-5.42 devient:

dl, =S, LI, avec S, = M
Tl/ kl/

(5.44)

Solution de I’équation

En utilisant une méthode de variation de la constante, on peut obtenir la solution de
I’équation 11-5.44 (Mihalas 1970). On a:

7 (R)
I(Fr L 7g) = / - S, () et Bl gr 4 1, (7)) et () L7 B)] (5.45)

La figure 11-5.2 permet de visualiser la signification des différents termes de cette solution.
L’intensité en R est la somme de I'intensité arrivant en E, atténuée par la traversée complete
du milieu, et des émissions de tous les points du milieu, atténuées lors de leur parcours pour

en sortir.

\

atténuation

atténuation = exp(- AT)

Fic. 5.2 — Signification physique de la solution a Uéquation de transfert

Un cas particulierement utilisé est celui ou 'on integre dans un corps noir, c’est-a-dire avec

S, = By, en prenant 'origine des profondeurs optique a ’entrée du corps (7, (F) = 0):

1,(7Fr L 75) = B, (T) + (I, (Fg) L B, (T))et™F) (5.46)

A partir de cette équation, on peut définir 7" = In (gff%)) L 1). Dés que 7, > 7l e

rayonnement émergent est un spectre de corps noir; il est alors indépendant de 7,.

5.4.3 Formulation spécifique en radio

Pour plus de commodité, on va maintenant réécrire la solution de I’équation de transfert
en utilisant la définition de la température de brillance 11-4.6.

7u(R)
T(v) = / (&) T, (r,) e R dr (7) 4 T, (7, () ) TR AP (5.47)
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On identifie la température de brillance T, (7,) associée au terme source a la température
d’excitation locale dans ’enveloppe. D’autre part, pour isoler le rayonnement de la source
de celui du fond de ciel (voir chapitre 11-4), le télescope fait deux observations successives.
Une sur la source, T} et Pautre sur le fond de ciel, T-. Sans prendre en compte I'influence
du télescope, qui ne changera pas entre les deux positions, et celle de "atmosphere, qui est
soustraite au moment des observations, on a:

7 (R)

Trp(v) = Tl:" 1 TUJ— — / ) Tegg(Tl,)eJ‘[T"(R)J‘T"]dT(F) + TU(TU(E))(eJ_[’TD(R)J_’TV(E)] 11)
T (E

(5.48)

Sur la ligne de visée choisie, si 'on integre en direction de I'observateur, alors la température
au point origine, I/, est la température de brillance du corps noir cosmologique, Tp,. De
plus, on suppose que ’enveloppe est optiquement épaisse a ce rayonnement, c’est-a-dire que
pour tout v, on a L(7,(7r) L 7,(7r)) < 1. On peut alors faire un développement limité de
I’exponentielle et faire entrer la température en facteur de cette exponentielle dans I'intégrale.

On obtient finalement:

7 (R) )
Ty(*) = Tmb(V) = / - (Tex 1L Tbg)(F)eJ-[TV(R)J-TV(T)]dT(F) (5.49)

5.4.4 Découplage

En vue d’obtenir un organigramme pour calculer les quantités entrant dans I’équation
I1-5.49, nous sommes amenés a analyser les relations entre les différentes quantités physiques
requises. Nous devons savoir quelles sont celles qu’il faut calculer en premier, puis celles qui
en découlent et ainsi de suite... Cette analyse mene petit a petit a la figure [1-5.3! Cette
section est donc destinée a explorer petit a petit cette figure et les relations y figurant, et a
discuter les approximations physiques faites lorsque 'on résout ’équation de transfert seule,

isolée du reste de la physique se déroulant dans I’enveloppe.

Généralité

Les hypotheses du au couplage matiere-rayonnement étant faites, la figure montre les
relations entre les différentes grandeurs restant a calculer. L’impression de complexité qui
s’en dégage reflete bien la réalité. Et rappelons que tous les processus liés a la poussiere ne
figurent pas sur ce schéma car nous avons choisi de le négliger! Tout d’abord, une fleche de
A vers B doit s’interpréter comme: “A a besoin de B pour étre calculé”. Ainsi, en partant
du haut, 'obtention de la température “main beam” de la source demande de connaitre
le profil de puissance de I’antenne (voir chapitre 11-4) et la température de brillance de la
source. Mis a part les choix d’origine, le calcul de T, (%) par la formule 11-5.49 demande de
connaitre la température de brillance du fond de ciel, T;(bg), la profondeur optique au début
de I'intégration, 7o = 7,(7g) et la température de brillance de I’étoile. Le tableau I1-5.1 donne
un glossaire dans 'ordre alphabétique des notations utilisées dans la figure 11-5.3.

Une fleche en pointillés indique que la relation de dépendance a été négligée dans le

programme. Un cadre rouge pour une grandeur signifie qu’elle est une grandeur d’entrée.
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= f(rg,t)

Fic. 5.3 — L’imbrication des paramétres physiques dans l'enveloppe
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Aij Coeflicient d’Einstein pour I’émission spontanée
B Constante rotationnelle de la molécule X, voir 11-4.24
Ci; Taux de transition collisionnel ¢ — j
D Diametre de antenne réceptrice
Dy Taux des réactions chimiques mettant les molécules x et x’ en jeu

L Energies

€os Donne pression et énergie interne en fonction de p, T et la composition
F,(bg) | Flux du rayonnement cosmologique
F,(x) | Flux de I’étoile centrale

fx Abondance de la molécule x par rapport a Hs
frot Abondance de la molécule x a la frontiere rg et au temps t
g Poids statistiques
g Champ de gravité
) Nombres quantiques des niveaux rotationnels considérés
M Perte de masse
Ny, Abondances volumique de I’Hydrogene moléculaire
nJ Abondances volumiques des différents niveaux de rotation
ot Abondances volumiques de la molécule observée X

P(8,¢) | Profil de puissance de ’antenne réceptrice
T coordonnée d’un point de ’enveloppe
Repy Rayon effectif de ’étoile centrale
R;; Taux de transition radiative
Ty(bg) | Température de brillance du rayonnement cosmologique
Thy Température du fond de ciel cosmologique (égal & T}(bg)
car les conditions [1-4.7 sont vérifiées)
Ters Température effective de I’étoile centrale
Ter(vi;) | Température d’excitation de la molécule X pour la transition ¢ — j
Ti(z) | Température cinétique de la molécule X
Top Température de brillance mesurée par antenne réceptrice
Ts Température de brillance du terme ”source” (posée égale a T.;)

T, (%) | Température de brillance provenant de la source

X La molécule étudiée
Verp Vitesse d’expansion de ’enveloppe

v Vitesse macroscopique totale d’un point de I’enveloppe
Vgur Vitesse turbulente

o, Coefficient d’absorption volumique, o, = pk,

08 Probabilité d’échappement

i Moment dipolaire électrique pour la transition ¢ — j

p Masse volumique

o5 Taux de collisions pour la transition ¢ — j

To Profondeur optique a l'origine de 'intégration, sur la ligne de visée.
T, Profondeur optique.

0y Profil de raie

TAB. 5.1 — Glossaire de la figure 11-5.3
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Enfin, les fleches vertes signalent un processus itératif. Les numéros autour de T,, 'ordre
dans lequel calculer les grandeurs dont elle dépend. Une boite jaune indique que ces valeurs
sont des conditions aux limites & 'intérieur de I’enveloppe. On n’a pas détaillé ici les conditions
a Pextérieur.

Toutes ces relations de dépendance vont par la suite étre explicitée dans la section 11-5.5.
Nous voulons juste nous attarder ici sur le découplage des différentes parties de la physique

de I’enveloppe.

Chimie

En haut a droite de la figure, on peut observer des lignes pointillées partant de f, la
fraction numérique de molécule observée X, relativement a Hsy. En effet, au cours du temps
et en fonction du rayon, la fraction f peut changer a cause notamment des processus chimiques
se déroulant entre X et le reste des molécules de I'enveloppe (méme si on les a négligés par
ailleurs) ou entre X et les photons (dissociations par exemple). Pour mettre en SSuvre ces
calculs, il faudrait idéalement introduire les abondances au centre de 'enveloppe de facon
cohérente avec la nucléosynthese de I’étoile au cours du temps et la faire évoluer en suivant la
température du milieu avec des taux de réactions chimiques, d’ionisation... par des formules
du type de 11-1.18. Ce serait donc éventuellement la levée de I'hypothese de I’équilibre entre
chaque espece, puisque chaque composante peut étre décrite par une distribution de vitesse
différente. On voit apparaitre un processus non linéaire entre les abondances, qui dépendent

des taux (donc de p et T'), et les taux, qui dépendent de p et T.

Masse

A propos de p, la figure 11-5.3 nous indique par quel chemin elle est calculée. Elle dépend
de Uepp, T et M, de maniére A respecter I’équation de conservation de la masse (version

macroscopique, voir chapitre I1-1, équation 11-1.3):

dd—]\f + S,m?exp dS =0 (5.50)
Les travaux visant a produire de la perte de masse dans les enveloppes étant tres récents (voir
par exemple Andersen et al. (1999) ou Hoéfner (1999)), il est d’usage de la paramétrer, ce qui
est cohérent avec le traitement utilisé dans le code d’évolution stellaire. Mais pour vérifier
I’équation 11-5.50, on a encore besoin de connaitre la vitesse d’expansion et la géométrie de

’enveloppe (7). Comment les obtenir[' C’est I'objet du paragraphe suivant.

Thermodynamique

En bas de la figure, les fleches pointillées représentent le couplage des grandeurs méca-
niques au travers d’une équation du mouvement. C’est cette équation qui permet d’obtenir
la position et la vitesse des différents éléments de fluide dans ’enveloppe. La résolution de
I’équation du mouvement demanderait de calculer la gravité du milieu pour avoir les forces
volumiques a prendre en compte et ’équation d’état pour obtenir la pression. Notons qu’a
priori, s’il n’y a pas ETL, chaque composante du milieu a une équation d’état distincte repré-

sentée par un couple (p,T") différents: les photons en interaction avec les niveaux rotationnels
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Grandeur | Désignation Traitement
Niveaux d’énergie
Nyot, Nyip | Nombre de niveaux rotationels et vibrationels | Paramétrés
E; Energies des niveaux Calculées
g Poids statistiques des niveaux Calculés
o5 Taux de collisions Données interpolées
I Moment dipolaire Donné
Structure de ’enveloppe
Vgur Vitesse turbulente Paramétrée
Verp Vitesse d’expansion Paramétrée
7 Géométrie de I’enveloppe Fixée, sphérique
Tomin Rayon interne de ’enveloppe Paramétré
Tmax Rayon externe de I’enveloppe Paramétré
M Perte de masse Paramétrée
Chimie
fx Abondances relative a Hy Paramétré
T Température cinétique Paramétrée
Termes fixes
F, (%) Flux de I’étoile centrale Donnée interpolée
Repy Rayon de ’étoile centrale Paramétré
d. Distance de ’étoile Paramétrée (donnée)
Ty, Température du fond de ciel cosmologique Donnée
Convolution par ’antenne
P8, ¢) Profil du lobe de 'antenne Calculé
D Diametre de 'antenne Paramétré

TAB. 5.2 — Paramétres de calcul pour le code de transfert radiatif

des molécules d’une part et les molécules en interaction avec elles mémes au travers des col-
lisions. De cette maniere, il ne manquerait plus qu'une équation de conservation de I’énergie
pour calculer ’énergie volumique locale avec une équation du type E = Ej, + E,,; + U(X),
ol ces termes représentent respectivement 1’énergie volumique totale, cinétique, potentielle
et interne. La “boucle est bouclée” car cette énergie locale constitue une contrainte pour le
terme source de I’équation de transfert, noté T's (que nous avons supposé égal a T.;). Cette
partie “dynamique” a été approximée en supposant que la gravité était négligeable et qu’un
état stationnaire était atteint dans lequel pression gazeuse (représentée par T}) et pression

de radiation (représentée par T, et Tesy) s’équilibrent.

5.4.5 Organigramme - paramétrage

Résumons en disant que les équations du mouvement, de conservation de ’énergie et
d’évolution des abondances n’ont pas été résolues de maniere cohérente avec 1’équation de
conservation de la masse et du transfert radiatif. Les parametres du programme sont regroupés
dans le tableau 11-5.2.
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Dans le programme de transfert radiatif, tout parametre peut étre décrit par une loi affine
ou une loi de puissance dont le ou les points fixés sont quelconques. L’organigramme résultant

de la figure 11-5.3 simplifiée est donné dans la figure 11-5.4.

[Température initiale ]

CPopulations initiales)
'

[Chauffage stellaire et cosmologique )

y

[ Niveaux d’énergie ]

y

i+1

C Choix de la couche )
v

[ Extraction des taux de collisions )

[Discrétisation de l’enveloppe]

'

[ Population des niveaux

i [Taux des transitions colhslonnelle

[ Fonction source j

C Probabilités d’ echappement

\@

[ Taux des transitions radlatlves

[ Equation de tranfert j

y

[ Taille du lobe ] [Calcul des populations )

'

Précision atteinte

1 /\)\

J Derniere couche | (

[ Profil émergent J

Fic. 5.4 — Organigramme du programme de transfert radiatif

5.5 Implémentation du code de transfert radiatif

A partir de ’équation qui a été obtenue sous sa forme définitive, nous allons décrire
Porganisation et les différentes “rubriques” du programme de transfert. Celles qui ont été
développées durant ma these sont incluses. Elles comprennent une révision du calcul des taux
de collisions, un calcul de la profondeur optique moyenne dans la raie et une amélioration du

calcul numérique des abondances quand le milieu est dense.

5.5.1 Structure de ’enveloppe

La figure I1-5.5 schématise ’enveloppe circumstellaire. On peut faire plusieurs remarques:

— Cadran inférieur gauche (caractéristiques mécaniques): I’enveloppe choisie est main-

tenant considérée sphérique. Cela facilite grandement la recherche des lignes d’égales
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Fic. 5.5 — Caractéristiques de Uenveloppe modélisée.

vitesses projetées, v,. La symétrie de I’enveloppe permet d’exprimer le probleme a une
seule dimension (r). Les caractéristiques de cette enveloppe sont le profil de p, de M,
un rayon extérieur, Re,¢, €t un rayon intérieur, R;,;.

— Cadran supérieur gauche (caractéristiques chimiques): le rayon externe de cette enve-
loppe est en fait le rayon a partir duquel la molécule observée soit n’émet plus, soit a
disparu parce qu’elle a été dissociée par les UV provenant du milieu interstellaire. Ce
rayon dépend donc de la molécule considéré et doit étre en cohérence avec les modeles
réalisés de chimie des enveloppes (voir Mamon et al. (1988) pour C'O par exemple).
Chaque molécule est donnée par un profil d’abondance relativement a Hy: f,,,;. Les
populations des niveaux rotationnels sont quantifiées par la donnée du profil de la tem-
pérature d’excitation, T.,. Un profil de température cinétique caractérise par ailleurs
I’agitation thermique dans I’enveloppe.

— Cadran supérieur droit (mouvements dans ’enveloppe) : le repere utilisé pour décrire
’enveloppe est muni d’un axe (coordonnée z) le long de la ligne de visée, orienté de 1’ob-
servateur vers ’étoile et d’un axe perpendiculaire (coordonnée p). Les coordonnées véri-
fient donc: r? = p? 4 2%. On utilisera aussi le parametre g = 4/1 L (1;_9)2 = LZ = cos(#).
On rappel dans le cadrant supérieur droit que, compte tenu de ’expansion de ’enve-

loppe, une raie subit un décalage Doppler-Fizeau:

Av 5@
ar_vc (5.51)

v c?
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C’est ce qui est schématisé en dehors du cadran, dans le graphe I(v).

L’enveloppe a un mouvement d’expansion. Le gaz est donc animé d’une vitesse vegp (7).
Dans le cadre de ce mouvement macroscopique de matiere, il est raisonnable de supposer
que la dispersion des vitesses a un endroit donné de d’étoile est négligeable: o, () ~ 0.
Les profils de raies dans le référentiel du photon, ¢, et dans celui de 'observateur, ¢,

sont donc:

Pp(v) = (v L) (5.52)
bo(v) = v L (vo+ Av)] (5.53)

Ou Av est donné par 11-5.51. Comme on suppose que la vitesse d’expansion ne dépend
que de r (géométrie sphérique), on a alors:

Uzlp Ur 10

Av(v,) = =1 5.54
vvs) = 0= Ol (5.54)
On peut réécrire 11-5.52 pour un profil de raie général:

Go(Ve Lv) = ¢p(vo Lv) avec v.=wvy+ Av (5.55)

Si ’on choisit une vitesse d’expansion constante, les lignes d’égales vitesses projetée, v,,
sont les rayons de 'enveloppe. Chaque rayon de I’étoile contribue donc a la raie mais
a des fréquences observées différentes. Les photons émis par les bords de la surface
apparente de ’enveloppe proviennent d’un milieu ayant une vitesse projetée nulle et
contribuent par conséquent au centre de la raie a la méme fréquence d’émission que
dans le référentiel des photons. Vers le centre de la surface apparente de ’enveloppe, la
vitesse projetée est maximum. Les photons contribuent donc en bord de raie. Dans ce
cas, pour obtenir le profil de raie dans le référentiel de ’observateur, il faut sommer tous
les profils ¢, de 11-5.55 pour toutes les vitesses projetées possibles dans I’enveloppe,

c’est-a-dire de v, = 0 sur les bords, & v, maximum (v, = vey,) au centre et renormaliser:

f(;/emp ¢0 (Uz)dvz

Prot = fovew dv

(5.56)

Cadrant inférieur droit (vitesse locale turbulente vy, ). On peut raisonnablement intro-
duire une vitesse locale turbulente dans I’enveloppe car son principal effet, ’asymétrie
dans les raies, est incontestablement observé. Les molécules X ont toujours un mou-
vement d’ensemble du a ’enveloppe mais que c’est un mouvement moyen. De petites
fluctuations existent autour a cause de 'agitation thermique ou d’un processus de tur-
bulence. Le profil de raie dans le référentiel du photon ¢, est inchangé mais dans celui
de P’enveloppe en expansion, les raies ont une certaine largeur décrite par ¢.. Si les
molécules sont a I’équilibre cinétique, la distribution des vitesses dans le référentiel des
photons est maxwellienne, centrée en v = 0 en vitesse ou ¥ = vy en fréquence et d’écart
type oy relié & la largeur & mi-hauteur de la maxwellienne, < v? >. Le profil de raie

associé a cette distribution de vitesses dans le référentiel de I’ enveloppe est gaussien
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(Léna 1996):

1 J_Augur
Pe(v) = e (5.57)
o\ 2T
128 < Utzur >
T 5.58
ot c 2 ( )
Avpyr 2 vy = Gtur¥o (5.59)

— Dans le référentiel de "observateur, les lignes d’égales vitesses radiales sont en moyenne
les mémes que sans vitesse turbulente. Fn fait, elles sont élargies pour constituer des
zones dans lesquelles la probabilité d’avoir v(7) = v, diminue exponentiellement (comme
la valeur de vyy,,). La distribution maxwellienne des vitesses est centrée en v = v, en
vitesse ou v = v, = vg + “=% en fréquence, mais toujours avec le méme écart type: oy,
Le profil observé pour une zone de vitesse radiale constante n’est plus seulement piqué
et décalé, il est élargi et décalé:

1 ADJ_UZDTO

Go(V) = ———==€" *7tur? (5.60)

ot 'ona Av =v L vy = "2(v, + vy )-

Pour avoir le profil de raie final, on choisit la forme de la distribution de vy, en prenant:

<l >=0vl, car < vy, >=0 (5.61)

En combinant 11-5.61, I1-5.60 et 11-5.58, on obtient finalement le profil de raie utilisé dans

ce programme:

c n ’UJ_21}Z 2
o(v) = o (5.62)

Le profil de raie a pour effet d’étaler I'intensité spécifique émise en fréquence. On définit

I'intensité sur la raie par:

<I>= /000 Lo(w)dv ou /000 o(v)dv =1 (5.63)

Un autre effet du champ de vitesse va étre de changer les probabilités d’absorption d’une
fréquence donnée a un endroit donné. Cet effet s’apparente ainsi a celui d’un processus de
diffusion et Mihalas (1970) le prend en compte dans la fonction source de I’équation du
transfert radiatif. Ce méme auteur montre alors que les profils d’absorption et d’émission
sont les mémes. Nous avons choisi d’introduire I'effet du champ de vitesse dans le calcul de

la profondeur optique en utilisant le profil de raie.

5.5.2 Calcul des populations

Dans toute la suite de ce chapitre on utilisera comme indice les lettres ”ul” pour les
transitions d’un niveau haut (Upper level) de nombre quantique de rotation J + 1 a un

niveau bas (Lower level) de nombre quantique J.
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Bilan d’un niveau

L’évolution des abondances des niveaux rotationnels est régie par le comptage des peuple-
ments et dépeuplements causés par les photons (cas radiatif) ou le gaz (Hg, cas collisionnel).
Cas radiatif

Pour les transitions radiatives, on va utiliser les coefficients d’Einstein pour ’absorption,
Bi, 'émission induite, A,; et ’émission spontannée, B,;. A,; ne dépend que des caractéris-

tiques intrinseques de la molécule. Son expression est (Lang 1999):

64mt 5
AUI = 3he3 Vul|luul| (564)
J+1
avee |uyl = w5y (5.65)
J+1
e il = w5 (5.66)

ou l'indice “ul” indique une transition w — [, u représentant le niveau le plus haut (” up
”) et [, le niveau le plus bas (7 low 7). Il n’est pas étonnant que ce coefficient dépende du
moment dipolaire électrique p de la molécule puisque c’est cette derniere quantité qui, si
elle n’est pas nulle, domine les interactions avec le champ électromagnétique (comme dans
le cas classique) et "met en mouvement” la molécule (la fait changer d’état quantique de
rotation). De fagon similaire, dans le cas de I’émission spontanée, la molécule interagit avec
les fluctuations d’énergie du vide qui créent des photons. Les expressions des coefficients des
transitions induites sont aussi reliées au moment dipolaire mais le champ électromagnétique
avec lequel 'interaction a lieu ne peut pas étre précisé par avance. Pour pouvoir faire le bilan
des transitions radiatives entre états, on utilise I’énergie intégrée dans la raie Uy, définie

comme [;,; dans 11-5.63. L’effet du champ sur le niveau J est le suivant:

Ry = LN;<U>)> By LNjAjn (5.67)
k
RY = ) NiBpy<U> (5.68)
k

ol Rj et R}' sont respectivement les taux de transitions peuplant et dépeuplant le niveau de

nombre quantique J.

Cas collisionnel

Pour les transitions collisionnelles, on a:

Cy = LN;jY Cx (5.69)
k
Ch = Y NiCiy (5.70)
k
Cu = ny <ov> (5.71)

ol C’j est le nombre de transitions collisionelles dépeuplant 1’état de nombre quantique .J,
C}' est le nombre de transitions collisionelles peuplant I’état de nombre quantique J et Cy

est le taux de collisions u — [. L’expression des taux de collisions et bien sur la méme que
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pour I’évolution des abondances nucléaires dans le code d’évolution stellaire (voir chapitre
II-1, équation 11-1.18.

Bilan global
Le bilan final, prenant en compte collision et radiation pour le niveau .J donne donc:

dN
d—tJ =RY+CT LR LCH (5.72)

Cas limites

Examinons les cas limites de ’équation 11-5.72.
Si Deffet d’évolution des transitions radiatives est plus important que celui des transitions

collisionnelles, alors la recherche d’un état stationnaire du systeme donne:
RY = R5 (5.73)

En utilisant alors 11-5.12 et 11-5.14, on constate finalement que

4
Uy = 21, (5.74)
C

Or,dans le cas particulier ol ’on est a I’équilibre thermodynamique , le champ de rayonnement
est celui d’un corps noir (voir équation 11-5.46) qui est isotrope. En introduisant 11-5.74 et
11-4.1 dans 11-5.73 pour deux niveaux seulement on peut exprimer Ny/N; en fonction de B,
et des coeflicients d’ Einstein. En comparant a leur répartition d’équilibre donnée par 11-4.9,

on trouve:

Au = —3 YU B, (5.75)
9B = guBu (5.76)
T, = Ty (5.77)

ou 1T} est la température de brillance du corps noir. Les deux premieres relations, mettant
en jeu uniquement la nature des molécules, sur laquelle on n’a pas fait d’approximations, est
donc générale.
Dans autre cas limite, ce sont les collisions qui dominent I’équation d’évolution 11-5.72.
Lorsqu’on cherche la solution stationnaire, on arrive a:
Cy
—L =1
CJ
NyCyy (5.78)
NyCyp
Np  Cyy
Ny Cyp

Supposons maintenant que 'on fasse la statistique des états de translation uniquement. On
partirait de la méme équation d’évolution des niveaux, 11-5.72, mais pour les niveaux trans-

lationnels (notés p et p’) et en ne prenant en compte que les taux de collisions. La condition
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d’équilibre cinétique (sans que globalement il y ait ETL, ce qui comprendrait I’équilibre avec
les états rotationels), donnerait 1’équivalent de 11-5.78:
N/ C/
_r _ PP (5.79)
Np Copr
On sait alors que les vitesses auraient une statistique Maxwellienne et les niveaux de transla-
tion une répartition de Boltzman paramétrée par T3 par définition de 1’équilibre statistique

(voir 11-4.3). Cela donnerait donc pour deux niveaux (principe udu bilan détaillé):

hv
Cp'p gp’ 1 p'p
- = —¢€
Cop' p

R (5.80)

Revenons au cas qui nous occupe. Si l’on suppose que (1) les collisions dominent les processus
radiatifs et que (2) ’équilibre cinétique est atteint, alors les équations 11-5.80 et 11-5.78
sont vérifiées. Les taux de collisions sont les mémes dans ces deux équations car ils sont
indépendants de la nature des niveaux qu’ils peuplent, s’exprimant d’ailleurs en em?st!. De
meéme, si les taux de collisions peuplent les états de rotation, ce sont les nombres quantiques
de rotation qui doivent apparaitrent dans [1-5.80. En utilisant 11-5.80, [1-5.78 et la définition
de T.., 11-4.10, on obtient une distribution de boltzman pour les populations d’équilibre des

niveaux rotationnels dans laquelle:

Tew = Ty (5.81)

Equation maitre et résolution

On généralise ’écriture de 11-5.72 & un nombre quelconque de niveaux. Cela se traduit

par une ”équation maitre” vectorielle qui prend la forme:

AN .
- = 1N (5.82)
1] = [C]+]A) (5.83)
[Cl,;, = Cy st j#i (5.84)
[Cly = L) Cu (5.85)
ki
[R]ij = B <U> s j<i (5.86)
[R]ij = B]‘Z' < U > —|—AJ‘Z’ S ] > 1 (5.87)
Rl = LY (Ax+ B <U>) LY (Ba<U>) (5.88)
k<t k>t
ot N = (Ni,..., Ny ) est le vecteur population. On note que la matrice des transitions

radiatives dépend de < U > qui n’est pas encore connue puisqu’on cherche a déterminer les
populations précisément pour calculer la température d’excitation du systeme et ensuite sa
température de brillance (intensité spécifique). C’est ce constat d’un phénomene non linéaire
qui oblige une résolution itérative de I’équation des populations. On cherche I’état stationnaire
des populations, soit:

(7]

s N=0 (5.89)
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ot 'on a pris la notation [T]y pour montrer que [T] dépend de N. On utilise pour résoudre
cette équation la méme méthode que celle employée pour les équations de la structure stellaire,

une méthode Newton-Raphson (voir le chapitre I1-1). L’équation résolue itérativement est:

[E]- 6N = F (5.90)
F = L[T]g-N' (5.91)

_ ATy N e v . A
7] = =L —(N) =1+ ¥ = (5.92)

Des difficultés séveres de convergence sont survenues, notamment dans les enveloppes optique-
ment épaisses (fort taux de perte de masse ou enveloppe dense). Une méthode d’accélération
de la convergence a été mise en oeuvre pour la résolution (voir chapitre I1-1). Il s’agit ici
tres simplement de 'ajout d’un coefficient «, qui jusque la n’existait pas, pour éviter une
évolution trop forte lors des corrections sur les abondances. Cela a suffit pour pouvoir faire

converger les populations dans les enveloppes "récalcitrantes”.

Révision des taux de collisions

Alors que le calcul des taux de transitions radiatives sera groupé avec celui de la profondeur
optique dans la prochaine section pour des raisons qui s’éclairciront & ce moment la, nous
allons aborder ici le calcul des taux de collision, qui a été mis au point pendant cette these. A
priori "calcul” est un bien grand mot. Les taux nécessitent le calcul de deux quantités (voir
[1-5.71): I'abondance de particules incidentes ( ny ) et les quantités < ov > Mais nous allons
voir que le calcul de la seconde quantité n’est pas si évident que cela.

La premiere est calculée de facon a respecter ’équation de conservation de la masse,
compte tenu des lois paramétrées prises pour M et Vegp (taux constants), et de la géométrie

choisie (sphere). En utilisant ces éléments dans 11-5.50, on obtient:
Anr2 poeg, = M (5.93)

La quantité inconnue, la masse volumique, peut s’écrire de fagon générale (voir le chapitre
11-2):

_ P,
p_ NH2

(5.94)

Le numérateur contient la quantité cherchée, la densité numérique, reste a évaluer le déno-
minateur, "'abondance massique (dans le méme volume que celui utilisé pour le numérateur).
Comme on ne suit pas la chimie de ’enveloppe, les fractions relatives d’éléments au cours du
temps restent constantes. Nous avons supposé que la molécule d’Hydrogene était majoritaire

. . d .1
et donc si l’on prend une certaine masse de gaz M 2 Mx + My, ~ My . On utilise donc:

dgef Nby,  Nb.™ N N N
2 M~ Mmol T pgmol H2m0’

Ny (5.95)

ott A est la constante d’Avogadro et My""' la masse molaire de Hy. En combinant 11-5.93,
I1-5.94 et 11-5.95, on obtient:
M
ny = N ~ 1.5-10"(cgs)

mol

= 2
AT Veppr? My, Vegpl

(5.96)
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La deuxieme quantité entrant dans les taux de collisions n’est pas vraiment a calculer.
Les valeurs de < ov >, les vitesses de réactions, sont tabulées (Green & Chapman 1978)
ou ajustées (Albrecht 1983) dans des articles spécialisés. Cependant, les difficultés de calcul
inhérentes & ces quantités sont encore nombreuses (choix du potentiel d’interaction en par-
ticulier) et 'on ne trouve pas forcément ce que I’on souhaite. Les trois parametres de ces

vitesses de réactions sont:

— Les vitesses de collisions sont définies pour des particules incidentes et cibles données.
Celles qui ont été incorporées concernent les collisions entre "2C160 et Hy d’une part
et 12C32S et H, d’autre part. Malheureusement, les molécules >C160 et 3 C32S ne sont
pas disponibles dans la littérature et les taux de '2C32S ne le sont pas non plus pour
toutes les conditions de température. Les facteurs < ov > dépendent de la géométrie
des molécules (~ section efficace) et de la vitesse des particules dans le repere du
centre de masse de celles-ci. On peut donc supposer que lorsque 'on remplace un des
atomes des molécules diatomiques citées ci-dessus par un de ses isotopes, la géométrie
de la molécule ne change pas beaucoup et que I'on doit corriger le taux de collision
d’un facteur égal a la racine carrée du rapport des masses de I’atome substitué et de
son isotope (Green & Thaddeus 1976). En effet, on peut évaluer cette dépendance en
considérant ’équilibre des niveaux translationnels dans le repere du centre de masse de
deux molécules isotopes I'une de 'autre, x et x’, avec une troisieme, y. La relation 11-4.3

2T

donne pour la vitesse la plus probable la valeur v, = - ou fi .y est la masse réduite
Y

du systéme (z,y). Le taux de collisions étant linéaire en la vitesse puisque C' x< ov >,

Cijlw,y) = Cy(a’, y),/% (5.97)
a:7y

On obtient donc les taux de collisions pour toutes les molécules isotopiques nécessaires.

on écrira:

On a utilisé la méme méthode pour calculer les taux de collisions C'S L Hs en fonction de
ceux de C'O 1 Hy quand ceux-ci n’ont pas été trouvés. C’est justifiable par un argument
principalement: la différence majeure entre 12C'6Q et 12C32S réside dans leurs masses.
En effet, leur structure électronique est la méme et 'on peut donc supposer que les

forces induites par les moments de ces deux molécules seront équivalentes.

— le domaine des transitions calculées dans les taux de la littérature sont a prendre en
compte: quels AJ sont calculés, pour quels états de vibrationsI' Bien souvent, les taux
(Schinke et al. 1985) sont donnés pour une transition 0 — J ou, plus généralement pour
des transitions ne nous intéressant pas (cela dépend du nombre de niveaux rotationnels
et vibrationnels choisis). Deux relations permettent d’obtenir le taux C; a partir du
taux Cpy. On a d’une part la relation 11-5.80 et d’autre part une relation tirée de

Varshalovich & Khersonskii (1977):

Cpy = ;leJJ/@J'(EJJ'EJ')kT J>J (5.98)
J+J! , 2
J S
Crp = gJ’Z Cos J'>J (5.99)
JLJ 000

ol la matrice présente dans la formule est un coefficient ”3 J”. Les relations qui per-
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mettent de le calculer sont les suivantes (Brink & Satchler 1994):
b
a c_ < abaflc Ly > (5.100)
a B v (L1)atbbry/2¢ 4+ 1

ou < abaf|c L~y > est un coefficient de Clebsh-Gordan dont I'expression générale est
donnée par (Brink & Satchler 1994):

< abanlc Ly >=

S(a+ B L) A(abe)

Vet Da+a)(aLa)(b+ 3 LA et ) (cLy)!
Z(J_l)”[(aJ_aJ_I/)!(CJ_b—l—oe—l—l/)!(b—l—ﬁJ_I/)(CJ_aJ_ﬁ—I—I/)!I/!(a—I—b—I—C—I— 1)!]

. _Jla+b+)llatcLb)l(b+cLa)
ol A(abc)_\/ PR

(5.101)

Dans la somme ci-dessus, v prend toutes les valeurs possibles ne donnant pas une

factorielle négative. En combinant les équations 11-5.98 et 11-5.99, on obtient:

By LlEp U+l U S L ’
Cui = gre” ¥7T Z Cos (5.102)
LU 0 0 O

Cette méthode de calcul est recommandée par Green & Chapman (1978).

— Une autre caractéristique des vitesses de collision est le domaine de température dans
lequel elles sont valables. Si les interpolations sont toujours nécessaires, des extrapola-
tions sont parfois a faire aussi. Elle peuvent étre basées par exemple sur des formules
d’ajustement comme celle données par Varshalovich & Khersonskii (1977) reprise par
Albrecht (1983) pour les transitions Cog présentes dans 11-5.99:

Ts L7
Cos(Ty, Ey L Es) = ASMT—Se T (5.103)
k

ou T} est la température cinétique de Hj. La dépendance en Fy L Fg ~ S(S + 1) est

incluse dans Ts:

In(Ts) = 1.7+0.13z + 0.392* (5.104)

r = In(S(S+1)) (5.105)

La dépendance en les nombre quantiques des transitions calculées sont dans le coefficient
Ag:

AZL = (0285 L 1.87)% +0.73] 101 %m> 51! (5.106)

AZ = [(0.3S 1 1.62)% +0.28] 10+ %m3s (5.107)

De Jong et al. (1975), a partir des données de Green & Thaddeus (1976) utilisent une

forme un peu différente:

) E. L En . [E.IE,
Cyj=aliLj)Z (1 + ]TTJ) IV =T (5.108)

ol a et b sont ajustés sur les données de Green & Thaddeus (1976).
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Résumons les différents taux utilisables et les méthodes avec lesquelles sont calculés dans le
programme de transfert radiatif dans le tableau 11-5.5.2. Par exemple, la premiere ligne de
code ” FLO 7 concerne les interactions entre 12C'®0 et H, (premiere colonne). La source
des taux de collisions est Flower & Launay (1985) (deuxiéme colonne). Les températures
auxquelles sont données les taux sont dans la troisieme colonne pour toutes les transitions
entre niveaux de J indiqué dans la derniere colonne. La deuxieme ligne indique ensuite que
les taux aux autres températures et aux autres niveaux sont calculés en interpolant et en

extrapolant jusqu’a 3000K et jusqu’a J=30.

Code | Molécules ‘ Référence ‘ Température (K) ‘ Niveaux
Méthode de calcul

FLO | 12C°0 ~H, | Flower & Launay (1985) | 10,20, 40,60, 100,250 |J=1...1
Interpolations et extrapolations — T = 3000K et — J = 30
13C150 —H, | Flower & Launay (1985) | 10,20, 40,60, 100, 250 |J=1...1
Interpolations, extrapolations et correction 11-5.97 par rapport a 2C!¢Q

SCH | 2C'°0 ~H, | Schinke et al. (1985) | 10,20, 40,80 |J=0...5

Interpolations et extrapolations — T = 100K

| | 100,300, 600, 1000, 1500,2000 | J =0 — 1 ... 20

Transformation par 11-5.102 et interpolations

12150 ~ M, | Schinke et al. (1985) | 10,20, 40,80 |J=0...5

Interpolations, extrapolations et correction 11-5.97 par rapport a 2C!¢Q

| | 100,300,600, 1000, 1500,2000 | J =0 — 1 ... 20

Transformation par I1-5.102, interpolations et correction 11-5.97 par rapport a 12C'¢Q

ALB | 12C*S —H, | Albrecht (1983) | [0~
Ajustements puis transformation par 11-5.102
130528 —H, | Albrecht (1983) | [0~
Ajustements, transformation 11-5.102, correction 11-5.97 par rapport a 12C32S
GRE | '2C%2S —H, | Green & Chapman (1978) | 10, 20,40, 60,80, 100 | J=0...12
Interpolations
‘ Schinke et al. (1985) ‘ 100, 300, 600, 1000, 1500, 2000 ‘ J=0—=1...20
Interpolations, transformation I1-5.102 et correction par rapport & 12C60
130328 ~ [, | Green & Chapman (1978) | 10,20, 40, 60,80, 100 | J=0... 12
Interpolations et correction 1I-5.97 par rapport a 2C328
‘ Schinke et al. (1985) ‘ 100, 300, 600, 1000, 1500, 2000 ‘ J=0—=1...20

Interpolations, transformation 11-5.102 et correction par rapport a 2C*€0

TAB. 5.3 — Les différents tauz de collisions utilisables dans le code de transfert radiatif.

5.5.3 Meéthode de calcul de la profondeur optique

Pour pouvoir calculer la profondeur optique nécessaire & intégrer la température de
brillance (voir 11-5.49), I'idée est de calculer les coefficients d’absorption et d’émission la
définissant (voir 11-5.43) en fonction des coefficients d’Einstein déja définis (voir 11-5.64). On

écrit donc la variation de I’énergie due aux interactions avec la matiere en tenant compte du
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profil de raie (sans diffusion):

ds?
dE(vw) = hwy(ngAw LniBr, < U > 4ny By < U >)q§(1/)dle/th (5.109)

ol les n minuscules indiquent une abondance volumique. En utilisant la formule 11-5.109 avec
I1-5.15 et les définitions 11-5.9 et 11-5.74, on obtient:

dl, B huy, hig
PRl (nyBu L miBr,)1,¢(v) L = Ny A1 (V) (5.110)
En comparant a 11-5.34, on obtient:
thu
K, = (Buiny L Brn)o(v) (5.111)
pe
PRI (5.112)
v = T Ny Ayl Py .
J . !

Si on utilise les relations générales 11-5.75 et 11-5.76 dans 11-5.111 en se rappellant de la

définition de 7, 11-5.43, on trouve finalement:

2 / /
N, N
dr, = C—zAulgunX (—“ L —l) ¢ (v)ds (5.113)
87Tl/lu Gu gi
de .
ou les N/ 2 % sont les fractions d’abondances dans 1’état de rotation J et nx la densité

numérique de la molécule X . Cette relation est générale et ne suppose donc pas 'ETL. 1l nous
reste a I'intégrer pour obtenir 7. La figure 11-5.6 montre comment va se passer I'intégration.

Pour calculer 'opacité dans la raie a une vitesse Vy;,, on localise dans I’enveloppe une zone
ol Viin L5Viy, <V, < Viip + 5Vyyr ce qui assure de couvrir la majeure partie de la gaussienne
[1-5.62. Puis pour chaque rayon a p = const, on integre 11-5.113 par une formule de trapeze.
On obtient donc 7, (Vine, p). La température de brillance intégrée sera ensuite calculée sur ces

mémes lignes.

Probabilités d’échappement

Résumons les résultats des derniers paragraphes. Pour calculer la température d’excita-
tion, on a besoin a la fois des populations et de 7. Or, on vient de montrer que 7 dépend
des populations. On est tenté alors de déterminer d’abord les abondances. Oui, mais voila,
les abondances dépendent du champ électromagnétique local au travers de < U > dans II-
5.82. Et c’est précisement T,,., dépendant des abondances qui va nous permettre de trouver
ce champ en intégrant ’équation du transfert! La méthode Newton-Raphson mise en place
devrait donc a priori comprendre le calcul de < U >, c’est-a-dire la résolution de I’équation
de transfert & chaque itération nécessaire au calcul des abondances. La figure 11-5.3 montre

que ce n’est pas le cas dans le programme. Deux solutions sont envisageables:

— Supposer que 'on est a ’équilibre thermodynamique local et alors les fractions de po-
pulation dans les différents états de rotation s’expriment en fonction de la température
cinétique (voir le paragraphe de 11-5.80) qui est une entrée. On a plus besoin alors
d’itérations, ni méme d’ailleurs de calculer les abondances pour avoir 7, qui dépend
directement de T}. L’hypothese de 'ETL revient finalement intégrer une loi de tempé-

rature cinétique que 'on entre nous méme!
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P V,+5V,

ur

Prax (V)

(V)

Fic. 5.6 — Méthode de calcul pour la profondeur optique.

— La méthode intermédiaire, évitant le couplage de I’équation de transfert aux itérations
cherchant les populations, est la méthode dite des ”probabilités d’échappement” ou
“LVG” pour Large Velocity Gradient”. Elle a été crée par Sobolev (1947) et développée
ou réutilisée par Castor (1970), De Jong et al. (1975), Rybicki & Hummer (1978),
Sobolev (1985) ... C’est celle qui a été employée dans le programme de transfert radiatif

et que nous allons décrire sommairement maintenant.

Cette méthode consiste a exprimer simplement, moyennant quelques hypotheses, les taux
de transitions radiatives entre niveaux rotationels sans utiliser explicitement les grandeurs
décrivant le champ électromagnétique.

Le terme ”probabilité” présent dans cette méthode est du au raisonnement suivant: un
photon créé en un point M de ’enveloppe par une particule a d’autant plus de chance de
s’échapper de cette enveloppe que la matiere est transparente a sa longueur d’onde. Cela se
traduit par une probabilité locale, §3,(7), pour que le photon de fréquence v s’ échappe ou

pénetre dans une zone. Lamers & Cassinelli (1999) donne:

. 1 1 1L 17
s g [ = (5.114)
2 11 7—lfo
ef 1 [11Letm™
R (5.115)
2 w* Ty

(5.116)
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ol 3, est la probabilité d’échappement hors de I'enveloppe a partir du point r et 3 la
probabilité de pénétration au point r du rayonnement extérieur (celui de I’étoile centrale, du

rayonnement de fond de ciel ... ). g est la fréquence émise dans le référentiel de I’émetteur

et pi. = cos(0,) = 4/1 L (%)2 I’angle entre la direction radiale et le bord de la surface de
I’étoile centrale.

Le terme ”Velocity”, lui, vient du fait que I’enveloppe a un champ de vitesse et que
les capacités d’émission et d’absorption des particules sont considérablement changées par
celui-ci. Ainsi, au lieu d’échanger des photons a la fréquence vg, les molécules de ’enveloppe
circumstellaire peuvent échanger sur tout leur profil ¢p(v) a des fréquences données par 11—
5.51 dépendantes de leur vitesse. A priori, cela diminue fortement les chances du photons de
s’échapper de 'enveloppe.

Les hypotheses fondamentales de cette méthode sont les suivantes:

— 1l existe un fort gradient de vitesse dans le milieu. Ainsi, lorsqu’on parcours une distance

Ar, la vitesse a variée de j—ﬁAr. [1-5.51 donne alors Ar = yAl;i . Cela signifie que, si le

gradient de vitesse est fort, la distance au bout de laquelle Aol/drdevient égal a la largeur
de la raie, rg est tres petite. En dehors de cette zone, la raie qui se forme localement
ne peut plus interagir avec le photon qui la traverse. Or, sur le chemin d’intégration de
la profondeur optique et de la température de brillance, on a r = \/m ou p est
fixé. Cette premiere hypothese nous permet donc de dire que la zone de variation de
la fonction r est tres piquée autour de zg. Cela conduit a faire des développements en
puissance de la fonction source, de la profondeur optique ...

— Les coeflicients d’émission et d’absorption sont constants dans le profil de raie, nuls
ailleurs. Cela permet de simplifier 'intégrale de la fonction source notamment, dans
laquelle on n’integre plus que le profil de raie.

Les hypotheses ci-dessus permettent d’estimer par avance en chaque point de la ligne d’in-
tégration ce que sera la profondeur optique intégrée. Comme elle simplifient aussi 'intégrale
[1-5.45 et que les profondeurs optiques sont estimées, le calcul de I'intensité moyenne est
possible et celui des taux de transitions radiatives en découle. Castor (1970) donne pour des

enveloppes circumstellaires:

7, (r, 2)

T(p) = m (5.117)
1 1J_e$p(%%l) ; .
o= [ ! (5.118)
uco
17,(r,2)
1 [t 1 1Lexp T .20
fe = 5/ 7'((7’2)# ) d’u (5'119)
112w ”MQ—U
B dlan_1 ,_dlnv_l_1 (5.120)
7 T dhr 7= dnr ’
1 r?
W = 3 1L 1J_r_2 (5.121)

ou 7,(r, z) est donné par 11-5.113, 3 et (. sont les probabilités d’échappement, o, I'indice des

vitesses et W, le facteur géométrique de dilution de I’étoile centrale (fraction d’angle solide
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couvert par celle-ci). Les taux de transitions sont alors donnés par:

Ru = AuguN.(B+ R) L N/R] (5.122)
R = (F,(bg)+ B.F, (%) (5.123)
Notons que les dérivées des probabilités d’échappement doivent étre calculées car elles sont

nécessaires a la convergence de la méthode Newton-Raphson calculant les abondances (voir
équation 11-5.82).



Troisieme partie

Les résultats obtenus
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Une fois les moyens mis en place, plusieurs campagnes de calculs et d’observations ont
été lancées. Pour la partie observationnelle, deux campagnes d’observations ont été menées
sur les themes respectifs des rapports isotopiques d’éléments lourds (Chlore, Soufre et Sili-
cium) et des rapports isotopiques des éléments C,N,O dans les étoiles oxygénées. La premiére
campagne sera présentée au chapitre I11-1, la deuxieme ne le sera pas car elle n’a pas encore
été dépouillée. Par ailleurs, une campagne d’observation sur les étoiles de type J (riches en
Carbone 13) a été dépouillée et analysée grace au programme de transfert radiatif présenté
au chapitre 11-5. Elle fera I’objet du chapitre I11-2.

Par ailleurs, en utilisant le code d’évolution stellaire de Grenoble revu comme cela a été
décris aux chapitres II-1 et II-2, nous avons aussi réalisé des calculs complets d’étoiles de
1 a 6 masses solaires qui ont été menés de la phase PMS (pré séquence principale ou Pre
Main Sequence) jusqu’a la phase AGB. A cette occasion une grille (M, Z) jusqu’a la fin de la
séquence principale a été réalisée avec M € [0.1,7] Mg et Z € [0.01,0.04]. Pour la premiere
fois, des comparaisons sont possibles entre le code de Grenoble et les tracés existant dans la
littérature pour les faibles masses. Notons que c’est aussi la premiere fois que des étoiles de
faible masse traversent le flash central de ’Hélium avec le code de Grenoble. Ces nouvelles
possibilités du code de Grenoble seront présentées au chapitre I11-3. Enfin, sur un pulse de
référence choisi produisant un troisieme dredge-up, différents tests ont été menés concernant

I’apparition du dredge-up. lls seront exposés au chapitre 111-4.
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Chapitre 1

Mesure du rapport isotopique du
Chlore

Sommaire

1.1 Intérét de cette observation . .. ... ... ... ... ....... 209
1.2 “New isotopicratio determinations in the enveloppe of IRC+10216

and s Process” . .. . it e e e e e e e e e e e e e e e e e e e e e 211

Dans ce chapitre, un article publié¢ dans Astronomy & Astrophysics, Kahane et al. (2000),
est présenté. Il analyse le rapport isotopique **C1 /37Cl du Chlore obtenu & partir des mesures
des intensités des raies de transition rotationnelles des molécules AIP7Cl, AI**Cl, Na3"Cl et
Al*5Na dans I’enveloppe circumstellaire de CW Leo. Cette source, encore appelée IRC410216,
est I’étoile de ’AGB carbonée la plus observée a cause de sa luminosité élevée. Nous discu-
terons tout d’abord de 'utilité de cette mesure, clairement reliée au processus “s”, et de la

démarche employée, avant de présenter ’article lui-méme, .

1.1 Intérét de cette observation

Pour montrer P'intérét de cette observation, nous exposerons d’abord les facteurs qui
influencent la nucléosynthese des especes dont les rapports isotopiques sont mesurés. Ensuite,
nous en déduirons une démarche de comparaison des prédictions avec les observations. Enfin,
nous montrerons en quoi le rapport isotopique du Chlore est une contrainte importante par

rapport a tous les autres rapports isotopiques mesurables.

1.1.1 Les facteurs d’influence

Pour savoir ce que cette observation peut nous apporter, nous devons réfléchir a I’in-
formation transportée par le rapport *>Cl /37Cl, c’est-a-dire aux facteurs qui influencent sa
valeur. D’apres le chapitre 1-3, le Chlore fait partie des éléments synthétisés par processus
de capture de neutrons dit ” processus s”.

Trivialement, le taux de réaction du processus “s” produisant ces isotopes du Chlore
dépend de ’abondance des neutrons, de ’abondance des noyaux cibles et de la quantité <
ov >. En remontant aux dépendances de ces trois quantités, on peut dire que les abondances
de 3*Cl et 27Cl dépendent:

— de la nature et de ’abondance de la source de neutrons qui est activée. En effet, suivant

209



L1y 1.4 £H0CLCL UE LELLE UUDEL Vauliuil

la source invoquée, la température d’activation de la production des neutrons sera
différente. De plus, sans tenir compte de 'abondance des protons, plus ’'abondance de

la source de neutrons sera grande, plus les neutrons seront produit en grande quantité.

— de I’abondance des protons injectés dans l'intercouche par le troisieme Dredge-up. En
effet, celle-ci va augmenter le nombre de neutrons produits par la source de neutrons
(voir chapitre [-3).

— des conditions physiques de la capture de neutrons (température, masse volumique). En

effet, ces quantités influent directement sur les probabilités de rencontres des especes.

— de I’abondance des noyaux cibles, issus de tous les épisodes de nucléosynthese précé-

dents.

Toute incertitude empéchant de prévoir précisément ces quantités engendre donc une incerti-
tude sur le rapport **Cl /37CL. Or, ces quantités sont toutes influencées par 1’évolution de la
structure de I’étoile, notamment en température. Comme dans toutes les étoiles, celle-ci est
définie en premier lieu par la masse. A la phase AGB, trois parametres spécifiques controlent

les quantités décrites ci-dessus et par conséquent le processus “s”:

— la masse initiale de I’étoile

— ensuite, le traitement adopté pour le dredge-up. En effet, sa profondeur commande
directement la localisation de la poche de '3C servant ensuite de source aux neutrons.
Or, celle-ci est liée & de nombreux choix numériques ou physiques discutés par exemple
dans Straniero et al. (1995), Frost & Lattanzio (1996) ou Mowlavi (1999). Le chapitre
I11-4 permettra d’évaluer 'influence de ces choix de maniere cohérente, c’est-a-dire au

sein d’un méme code d’évolution stellaire.

— enfin, la prescription utilisée pour le taux de perte de masse (voir chapitre 1-3). En
effet, la perte de masse influe directement sur la température des zones de brillage ainsi

que sur Pextension et l'intensité des pulses thermiques.

1.1.2 Démarche employée

Le schéma d’analyse adopté dans Particle qui va suivre est donc de réaliser des modeles a
(Z\Z7 DU P) choisis (fixés) pour comparer leurs prédictions de rapports isotopiques aux obser-
vations. Les prédictions dans ce cas ne dépendent plus que de la masse de I’étoile et de son
age, cette derniere quantité étant remplacée par exemple par la masse de coeur puisqu’elle
croit de facon monotone avec le temps. On vérifie ensuite les incertitudes liées aux couples

(M, DUP) choisis.

1.1.3 Spécificité du rapport isotopique du Chlore

Tous les rapports isotopiques ne sont pas équivalents pour contraindre les modeles. En

effet, la valeur d’un rapport isotopique donné en surface, est sensible a priori:

— au nombre et a la nature des réactions qui le modifie. En particulier, pour les étoiles de
I’AGB , les réactions a examiner sont nombreuses. En effet, les étapes de mélanges subies
par les couches ol se déroule la nucléosynthese permettent d’obtenir au méme endroit

protons, neutrons et «, ce qui augmente la taille du réseau des réactions possibles.
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— a ’endroit ou cette activation a lieu car la température et la masse volumique influent
sur le taux de réaction. A la phase AGB, les lieux possibles sont nombreux: couche en
fusion d’Hélium, couche en fusion d’Hydrogene, intercouche (production de neutrons),

pulse thermique et enveloppe convective (en cas de HBB).
— a la quantité de matiere mélangée par le DUP3 pour enrichir 'enveloppe convective.

Ainsi, les éléments jusqu’au Néon, fortement abondants, présents dans tous les sites de
nucléosynthese, réagissants aux températures les plus basses, sont-ils les plus sensibles & tous
Ces Processus.

Les éléments lourds, du Fer au Plomb, ne pouvant se former que par les processus de
capture de neutrons, sont davantage associés au bas de I'intercouche et au pulse thermique.
Par contre leurs faibles abondances et leur tendance a se condenser sur les grains de poussieres,
les rend difficiles & observer.

Les éléments intermédiaires, du Néon au Fer réalisent un bon compromis entre les abon-
dances élevées des éléments légers et les sections efficaces élevées des éléments lourds. Il sont
sensibles a des températures plus élevées que les éléments légers et seront donc produits en
plus grande proportion par les neutrons libérés par le Néon 22 et au sein des pulses ther-
miques. Ces derniers sont donc plus “sélectifs” que les éléments C,N,O par exemple.

Parmi les rapports de ces éléments “intermédiaires”, le rapport isotopique du Clhore
étant celui qui dépend le plus fortement de la masse de 1’étoile, c’est naturellement celui dont

I’observation contraint le plus les modeles d’évolution stellaire.

1.2 “New isotopic ratio determinations in the enveloppe of
IRC+10216 and s process”

1.2.1 Résumé

Dans DParticle qui suit, les comparaisons entre observations et prévisions ont été faites
avec les modeles calculés par le code FRANEC (voir Straniero et al. (1997), Gallino et al.
(1998) ou Vaglio et al. (1999)). L’avantage est qu’il suit précisément ’abondance de neutrons

9 o9
S

en incorporant le calcul du processus dans sa partie nucléaire. L’inconvénient est qu’il ne

comprend pas de physique capable d’effectuer de maniere consistante 'injection, a travers la

frontiere convective, des protons nécessaires au processus ”’s”

lors du troisieme dredge-up. La
quantité de protons injectés dans l'intercouche est donc paramétrée. Cela rajoute une source
d’incertitude supplémentaire dont il faut vérifier I'influence.

Apres avoir présenté les observations et les précautions prises pour dériver le rapports
35C1 /37Cl, les effets des différentes incertitudes (paramétrage de la quantité de protons in-
jectés dans 'intercouche, taux de perte de masse adopté, ... ) sont discutés. Il est ensuite
montré que la précision de la mesure de ce rapport permet de donner une contrainte sur la

masse de CW Leo:
M, < 4Mg (1.1)

Dans la derniere partie de Iarticle, cette contrainte sur la masse de CW Leo établie grace a
la nouvelle mesure de *Cl /37Cl est discutée & la lumiere des valeurs des rapports isotopiques

des éléments CNO données dans la littérature.
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1.2.2 Article
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Abstract. We present an improved determination of the chlo-
rine isotopic ratio in the circumstellar envelope IRC+10216.
This determination is the first clear evidence that in this cir-
cumstellar envelope elements heavier than the CNO do show
deviations from the solar isotopic ratios, thus allowing a de-
tailed comparison with quantitative model predictions. We have
compared these data, together with other measurements for Mg
and CNO isotopes, with predictions of AGB stellar models of
solar metallicity and initial masses 1.5, 3 and 5 M, computed
with the FRANEC evolutionary code. The comparison shows
excellent agreement for the results of a low mass AGB model
and remarkable disagreement for those of the 5 Mg, star. We
briefly discuss the impact that model uncertainties can have on
our conclusions.

Key words: nuclear reactions, nucleosynthesis, abundances —
stars: AGB and post-AGB - stars: individual: IRC+10216 —
stars: circumstellar matter — radio lines: stars

1. Introduction

In advanced asymptotic giant branch (AGB) evolutionary sta-
ges, H and He burning occur in two shells. The He-rich zone
between them (hereafter defined as the He intershell) is period-
ically swept by convective instabilities induced by He-burning
runaways (thermal pulses, TP), where 12C is synthesized by par-
tial He burning. In these layers heavy elements are built up by
slow neutron captures (s process) on seed nuclei, driven by the
13C(,n)'®0 and the ??Ne(a,n)?°Mg reactions, as will be dis-
cussed in Sect. 4. After a few TPs, at the quenching of a thermal
instability the H shell is inactive and the convective envelope
penetrates in the upper region of the He intershell, bringing to
the surface newly synthesized '?C and s-processed elements.
This recurrent phenomenon is known as third dredge up (TDU)
(e.g., Busso et al. [1999).

Send offprint requests to: C. Kahane
(claudine.kahane @obs.ujf-grenoble.fr)

Laboratoire d’ Astrophysique de 1’Observatoire de Grenoble B.P. 53, 38041 Grenoble Cedex 9, France

Dipartimento di Fisica Generale, Universitd di Torino, Via P. Giuria 1, 10125 Torino, Italy
Department of Mathematics, Monash University, Clayton 3168, Victoria, Australia

In AGB stars of mass lower than M ~ 3 M, , the maximum
temperature at the bottom of the convective instability barely
reaches T = 3 x 10® K in advanced TPs. At this temperature the
22Ne neutron source is marginally activated. On average, about
1% of 22Ne nuclei are burned, and rather small neutron fluxes
are generated. The bulk of the neutron flux for the production of
the heavy elements comes instead from the 'C neutron source,
whichis activated at 7' < 1 x 108 K and consumes all 3C nuclei
in radiative conditions during the interpulse period (Straniero et
al.[1997). In contrast, in intermediate mass AGB stars (M =5
to 8 M, ), the bottom temperature in the convective TPs reaches
a peak value of 3.5 x 10® K and the 22Ne(a,n)?Mg reaction is
efficiently activated (Iben[1975)). Here, on average 30% of 22Ne
nuclei are consumed in the He intershell. On the other hand,
in intermediate mass AGBs the mass of the He intershell is an
order of magnitude lower than in AGB stars of lower mass, and
the duration of the post-flash dip is shorter. Thus the '3C pocket
is expected to be comparatively less efficient (Vaglio et al.[1998;,
Straniero et al. 2000).

The s-process isotopes synthesized by the two neutron
bursts described above belong to heavy elements from Sr to
Pb (e.g., Truran & Iben [1977; Iben & Truran |1978} Gallino et
al. [1998). Observationally, evidence of this dates back to the
measurement of Tc in S stars (Merrill [1952)). At the s-process
efficiencies typical of S and C (type N) stars in the galactic disc
the s-elements at the Zr or Ba abundance peaks are enhanced
by up to one or two orders of magnitude (Busso et al. [1995).
Unfortunately, this cannot be verified here, as no spectrocopic
analysis is possible for the photosphere of CW Leo, the central
object of the very dusty source IRC+10216.

In contrast, all nuclei lighter than Fe, though capable of
capturing up to 50% of the available neutrons and hence to act
as filters, or poisons for the neutron captures, reach only small
enhancements, below 10 — 50 in the He intershell and below 2 —
3 in the envelope (Lugaro et al.[1999)). This is so because of their
high initial abundance and small neutron capture cross sections
(the heavy isotopes beyond A = 90 have cross sections that
are larger by up to three orders of magnitude). Despite this fact,
intermediate mass nuclei from Ne to Fe can be used as indicators
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Table 1. Telescope and spectra characteristics for the observed lines.

Line Frequency n  HPBW ov T J Trpdv Veap

(MHz) (arcsec) (kms™1) (K) (K kms™1) (kms™1)
Na**Cl (7-6) 91169.796 (0.065)  0.80 26 1.03  0.048 (0.013) 0.399 (0.024)  13.763 (0.220)
Na®7Cl (7-6) 89219.640 (0.122)  0.81 27 1.05 0.018(0.007) 0.164 (0.022) 13.208 (0.428)
AIPSCI(15-14)  218560.583 (0.068)  0.48 11 0.43  0.226 (0.029) 4.670 (0.193)  13.709 (0.094)
APTCI(15-14)  213428.448 (0.064)  0.49 11 0.44 0.104 (0.027) 2.010 (0.068) 14.046 (0.089)

of the s-process conditions. Indeed, their final concentration is
sensitive to the activation of the 22Ne neutron source, hence to
the maximum temperature achieved in the convective TPs. The
Cl isotopic ratio shares this property. In particular, the neutron
magic 3"Cl is relatively enhanced by the s process while the
lighter 35Cl, whose neutron capture cross section is a factor
of 5 larger than that of 37Cl, is depleted. Also the Mg isotope
ratios are of interest. Both 2?Mg and Mg are enhanced in the
He intershell as a combination of a-captures on 2?Ne and of
neutron captures, while 2Mg remains almost untouched.

Thanks to the properties outlined above, the measurement of
relative isotopic abundances of intermediate mass elements in
the circumstellar envelopes of enshrouded AGB stars appears a
powerful tool for studying the details of the s processing during
thermal pulses, in particularly constraining the progenitor stellar
mass.

Except for the lightest elements, isotopic shifts of the atomic
lines are smaller than the thermal linewidths so that isotopic
abundances are mainly derived from molecular lines, for which
isotope shifts are easily resolved. The molecular rotational tran-
sitions of circumstellar molecules, observed in the radio mil-
limeter range, have proved to be extremely useful for such de-
terminations. In particular, towards the high mass-loss stars be-
longing to the end of the AGB phase, the optically thick dusty
envelopes prevent any optical observation of the photospheric
molecules, but the circumstellar molecules provide intense radio
emission. Up to now, systematic measurements of the silicon,
sulfur and chlorine isotopic ratios have been performed in a
single circumstellar envelope, the carbon-rich IRC+10216. The
central star, CW Leo, is a long period Mira-type variable, near
the end of its AGB stage (Skinner et al.[1998)) with a high mass
loss rate of ~ 1.5 x 107° My, yr—!. The luminosity is rather
low, between 1.1 and 1.9 x 10* Lo (Groenewegen et al. 1998
Weigelt et al. [1998)), depending on the precise value adopted
for the distance, which is estimated to be in the range 130 to
170 pc (Le Bertre [1997; Winters et al. [1994). From models of
the circumstellar emission, a C/O ratio ~ 1.4 and a total mass
below 2 M, were estimated (Winters et al.|[1994). However, if
we accept for the distance a value close to the maximum allowed
limit (170 pc), the derived luminosity might imply a more mas-
sive star, up to 4 — 4.5 Mg (Weigelt et al. [1998). This higher
mass estimate was found by Guélin et al.|1995|to be compatible
with some of the observed isotopic ratios. On the basis of new
measurements for Cl isotopes and of a reanalysis of published
data for other species, we plan to readdress here the problem of
the progenitor mass of IRC+10216.

The chlorine isotopic ratio derived from the previous 2mm
survey showed a quite large uncertainty. Additional observa-
tions have been performed and are presented in Sect.2. The
chlorine isotopic ratio, based on a careful compilation of all ex-
isting measurements, is derived with better accuracy and ana-
lyzed in Sect. 3, together with those of other intermediate atomic
mass elements. Sects.4 and 5 present an analysis of the enve-
lope isotopic composition of intermediate mass elements, as
expected from AGB nucleosynthesis models, to be compared
with the observed ratios. Finally, Sect. 6 summarizes the main
results of this research.

2. Observations and data reduction

The NaCl and AICI data presented here were obtained with the
30m IRAM telescope in Pico Veleta, Spain between Nov. 29,
1997 and Dec. 1, 1997. The telescope was equipped with three
SIS receivers (two in the 3mm range and one in the 1 mm range)
operating simultaneously, tuned in single side band (SSB) mode.
The image sideband rejection was measured to be high (from
20 dB to 30 dB). The antenna temperature scale was calibrated
every 10 minutes by the cold load technique. The main beam
temperatures, 1;,, reported here are related to the antenna tem-
perature scale, 1%, by T.,;, = T'4/n where 7 is the ratio of the
main beam to the forward efficiency, as listed in Table 1. The
absolute calibration accuracy was estimated to be of the order
of 10%, from comparison with standard calibration spectra and
from day to day line intensity variations. The antenna point-
ing was checked approximately every hour using the 115 GHz
continuum receiver on a nearby bright quasar taken from the
standard IRAM catalog. The typical pointing drift during one
hour was 3", significantly smaller than the telescope beam sizes
(HPBW) given in Table 1. The signal from each receiver was
sent to a filter bank with 256 channels of 1 MHz and to an auto-
correlator with a resolution of about 80 kHz for the 3mm range
lines and about 300 kHz for the 1mm range lines. The weather
conditions were good, with typical SSB system noise temper-
atures between 250 and 300K in the 3mm range and between
550 and 700K in the Imm range.

The observed NaCl and AICI spectra are shown in Fig. 1
and Fig. 2. The NaCl spectra have been smoothed to a velocity
resolution (dv) of about 1 km s~ to increase the signal to noise
ratio, whereas the AICI spectra show their original resolution
of about 0.44kms~!. Only linear or parabolic baselines have
been subtracted from the spectra.

In order to derive the line characteristics, the observed pro-
files have been fitted to model profiles, which are, as usual for
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Fig. 1. NaCl (7-6) isotopomers lines observed towards IRC+10216
with the IRAM 30m telescope. The source position is a(1950)
=09h45m14.8s and §(1950) = 13°30’40". The spectral resolutions are
1.03 and 1.05kms ™, respectively. Only linear or parabolic baselines
have been subtracted and the solid lines represent the model profiles
fitted to the lines.

spherical uniformly expanding envelopes, truncated parabolas,
with positive or negative curvatures. The results and 1o error-
bars of the fits (frequencies, intensities at the line center, T,
integrated intensities, [ 7,,,,dv, envelope expansion velocity,
Vexp) are reported in Table 1, and the fitted profiles are plotted
in Fig. 1 and Fig. 2.

The line profiles are quite rectangular, as expected for un-
resolved, optically thin, expanding envelope. As already men-
tioned by Cernicharo et al. (1987), the expansion velocities de-
rived from the linewidths are smaller than the terminal velocity
of 14.5km s~ ! derived for most molecular lines in IRC+10216,
indicating that the lines arise from inner layers of the envelope,
where the terminal velocity is not yet reached.

3. Results for the isotopic ratios

Assuming (i) that the lines are optically thin and (ii) that both
isotopomers have the same excitation conditions (this is most
likely, because their abundances are very similar), the deriva-
tion of the molecular abundance ratios from the integrated in-
tensity ratios is straightforward: only a frequency correction (in
v~1) has to be applied to take into account the frequency de-
pendence of the line strengths (Kahane et al. [1988};[1992). The
rms 1 o errorbars on these ratios include two statistically inde-
pendent uncertainties: a 10% calibration uncertainty and a “fit
uncertainty”. The results are reported in Table 2. We have also
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Fig.2. The same as Fig. 1 for the AIC] (15-14) lines. The spectral

resolutions are respectively 0.43 and 0.44 kms™*.

included in this table the molecular isotopic ratios obtained by
Cernicharo et al. (1987) and two of the four ratios derived by
Cernicharo et al. (2000) in the 2mm survey (two ratios based on
tentatively detected lines have been ruled out). The five mea-
surements appear to be compatible and no systematic difference
between NaCl and AICI (which would indicate an unlikely iso-
topic fractionation effect) can be seen. We conclude that these
molecular abundance ratios reflect the elemental *>Cl/37Cl ra-
tio. Using weightings inversely proportional to the individual
errorbars, we derive an average 3*Cl/37Cl ratio of 2.30 & 0.24,
significantly smaller than the solar value of 3.13. With the sig-
nificantly reduced errorbars provided by the new data (the av-
erage of the previous data was 2.4 + 0.4), we have been able to
bring the first observational evidence that the AGB circumstellar
envelope IRC+10216 presents deviations from the solar system
isotopic composition that are not limited to the well known CNO
isotopes. Furthermore, the accuracy of our °C1/37Cl isotopic
ratio measurement allows now a meaningful comparison with
theoretical predictions.

In Table 2 we have also reported the silicon and sulfur ratios
derived from the 2mm survey (Cernicharo et al. [2000), which
represent a significant improvement compared to previous es-
timates (Kahane et al. [1988) and, to our knowledge, the most
accurate existing measurements of silicon and sulfur isotopic
ratios in an evolved AGB star. We have further included the iso-
topic composition of C (Cernicharo et al.2000), N (Kahane et
al.[1988), O (Kahane et al.[1992)), and Mg (Guélin et al.[1995)).
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Table 2. Observed isotopic ratios towards IRC+10216.

Ratio Value lo Ref?® Solar®
Na3>Cl/Na®"Cl (7-6) 233 050 (1)

AIP°CI/AIPCI (15-14) 215 033 (1)

Na®’CI/Na®"Cl (8-7) 1.78 059 (2

AIPPCI/AIPCI (10-9) 3.17 079 (3

AIPSCI/AIR"CI (11-10) 240 076 (3)

35¢C1A7C1e 230 024 (1) 3.13
2e/sc 45 3 (3) 89
LAN/SN > 4400 4) 270
160170 840 200 (5) 2610
160/180 1260 280 (5) 499
24Mg/**Mg 760 1.1 (6) 7.94
24Mg/*5Mg 650 0.7 (6) 7.19
298i/39si 145 0.13 (3 1.52
288i/298i4 > 154 3) 19.8
34g/338 555 031 (3 5.62
32g348 218 26 (3 22,5

& the references are the following: (1) this paper; (2) Cernicharo et al.
1987} (3) Cernicharo et al.[2000; (4) Kahane et al.[1988} (5) Kahane et
al.[1992} (6) Guélin et al.[1995

b from Anders & Grevesse [[989

¢ average value derived from the above ratios (see text)

4 due to the non negligeable opacity of the 2®Si bearing lines, only a
lower limit could be derived.

4. Comparison with AGB model predictions

We used TP-AGB models obtained with the FRANEC evolu-
tionary code for solar metallicity and initial masses 1.5, 3 and 5
Mg , adopting the Reimers’ parameterization (Reimers [1975))
for mass loss (np = 0.7, 1.5 and 10, respectively). In the 1.5
and 5 Mg models, mass loss was actually accounted for in a
post-process calculation, after computing the series of thermal
pulses from a model with constant mass (Gallino et al.|[1999).
TDU was found to start at the 11th (1.5 My ), 8th (3M, ) and
4th (5 Mg, ) thermal pulse, and the parameter \ was on average
0.24, 0.26 and 0.38 in the three cases. The model details are
described elsewhere (Straniero et al. 1997 Gallino et al.|[1998;
Vaglio et al.|[1998; Straniero et al.[2000).

In the most massive stellar model discussed here (the 5 Mg,
star), the temperature at the base of the convective envelope dur-
ing the interpulse never exceeds 50 x 10% K so that a negligible
Hot Bottom Burning (HBB, i.e. burning at the inner edge of the
convective envelope) occurs, without affecting the CNO nuclei.
With FRANEC, efficient HBB is currently found in models of
6 and 7 M and solar metallicity. The minimum mass for its
activation decreases with decreasing metallicity (Lattanzio &
Forestini |1999} Straniero et al.[2000).

As recalled in the introduction, in TP-AGB stars two neu-
tron bursts are released in different conditions, by the 13C and by
the 22Ne neutron source. The effectiveness of the '>C neutron
source requires the penetration of a limited amount of protons
from the envelope into the He intershell zone at every TDU.
This allows the formation of a tiny 3C pocket in the top lay-
ers of the He intershell at H-shell burning reignition. Subse-
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Fig. 3. Structure vs time of a AGB star model of 1.5 My evolving
trough the interpulse - pulse cycle illustrated in Table 3. The zero of
the temporal scale in abscissa corresponds to to = 1.28 x 10® yr after the
start of core He burning. M, is the mass coordinate in M, . The upper
line (labelled Mcr) represent the bottom of the convective envelope,
the middle line (labelled My ) indicates the H/He discontinuity, and the
bottom line (labelled Mpy.) indicates the He/C-O core discontinuity.
The zone comprised between the two last lines is the He intershell.
The insert is an enlarged view of the 25*® convective pulse, which
precedes the 15" TDU episode. The shaded region corresponds to the
layers of the 3C pocket. For sake of clarity, this region was shifted
somewhat downwards from the H/He discontinuity left by the TDU
episode. There, a certain amount of protons are assumed to penetrate
in the radiative He intershell (the proton pocket, corresponding to the
area below TDU, not shaded). Immediately before H reignition protons
are captured by the abundant *2C , giving rise to the formation of a
Bc pocket. Before the next TP, all 13C nuclei are consumed so that
the *C pocket changes into an s pocket, before being ingested by
the next growing convective instability. This structural scheme can be
considered as representative of all AGB models with TDU, apart from
numerical details. The bracketed numbers illustrate where and when the
abundances reported in the corresponding column numbers of Table 3
were calculated.

quently, the 3C nuclei are fully consumed by «a-captures in
radiative conditions already in the interpulse phase (Straniero
et al.[1997). Though some successful models of the 3C -pocket
formation have been presented, the details are still a matter of
debate (see for instance Herwig et al. 1997} Langer et al.[1999))
and the amount of 13C burnt per nucleosynthesis episode must
be assumed as a free parameter of the model. However, this
remarkable source of uncertainty does not affect much the re-
sulting abundances of the nuclei discussed here, which mostly
depend on the activation of the 22Ne source, hence on the max-
imum temperature at the base of the TP convective zone, which
in turn depends on the stellar mass. In order to illustrate this,
in Fig.3 we show the temporal evolution of the stellar struc-
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Table 3. Enhancement factors with respect to initial abundances at the 25" pulse of the 1.5 Mo model, Z = 0.02.

N; He intershell  '3C pocket  He intershell ~ He intershell ~ Envelope
End 24th TP Start 25th TP End 25th TP C/O = 1.3
Mg 1.048 1.662 1.072 1.048 1.002 (1.002))
Mg 56.60 20.12 22.61 62.04 1.110 (0.972)
26Mg 2.974 6.008 2.103 3.196 1.050 (1.037)
285 0.966 0.952 0.984 0.963 0.999 (0.999)
29g;i 1.514 0.974 1.176 1.556 1.013 (0.994)
30sj 1.679 0.774 1.216 1.754 1.016 (0.994)
32g 0.907 0.674 0.940 0.901 0.997 (0.999)
333 2.660 1.124 1.585 2.686 1.049 (1.006)
343 1.267 1.599 1.142 1.292 1.007 (1.002)
363 8.999 51.32 7.982 9.347 1.236 (1.205)
351 0.779 0.154 0.853 0.769 0.994 (0.996)
37C1 12.94 51.56 9.367 13.40 1.350 (1.216)
1509m 166.14 1270.08 164.41 172.11 5.866 (5.733)

* In brackets: test case with the 2?Ne source switched off.

ture during an interpulse - pulse cycle from our 1.5 M model,
while in Table 3 we present the enhancement factors with re-
spect to solar of relevant isotopes across the same cycle. This
corresponds to the interval between the 14th and the 15th TDU
episode.

The phases shown include the end of the previous thermal
pulse (24th, whose relevant abundances are listed in Column 2
of Table 3), the s processing through radiative burning inside
the tiny *3C pocket during the interpulse (Column 3) followed
by dilution of the highly s-enriched pocket by a factor 20 in
mass when the 25th convective TP spreads over the whole He
intershell. Here the pocket is mixed with material composed at
50% of H-burning ashes and 50% of s-processed material (in
the lower part of the He intershell) from the previous TPs. The
composition after this dilution is shown in Column 4. Further s-
processing occurs through partial 22Ne burning in the TP. This
occurs when the convective instability reaches its maximum
extension, and lasts for about 6 yr. The final composition in the
He intershell after the 25th TP is listed in Column 5.

From a comparison between the various columns one can
understand which phases are dominant in the production of the
various isotopes. Species lighter than Fe are controlled by 22Ne
burning, hence by the pulse temperature. In particular, for Mg
and 3" Cl the 22Ne burning episode increases the previous abun-
dance in the He intershell by a factor ~ 1.5, and 2> Mg by a factor
2.7 (see Columns 4 and 5). The last column of the table gives the
enhancement factor in the envelope after the 15th TDU episode,
when C/O equals 1.3. Owing to dilution by TDU episodes with
the original envelope, the surface enrichment with respect to
solar at this stage is rather low, amounting to 11% and to 5%,
respectively, in the case of 2Mg and Mg, and to 35% in the
case of 37Cl. Conversely, the most abundant isotopes Mg and
35Cl in the envelope are left about unchanged.

In the last column we also show (in brackets) the envelope
enhancement factors resulting by the computation of a test case
in which the ??Ne(c,n)?>Mg reaction was switched off. By com-

paring the two numbers in Column 6 for each isotope one can
see how much of the production factor in the envelope has to be
ascribed to the 2Ne source.

In the last row of Table 3 we have also included the heavy
s-only isotope °°Sm, in order to better state the difference be-
tween the heavy neutron-rich species and the lighter nuclei stud-
ied here. This last row shows that the abundance of *°Sm is
almost the same for the two cases of Column 6, since its pro-
duction is dominated by the '3C neutron source.

The observational results for Mg and Cl isotope ratios in the
circumstellar envelope are compared in Fig.4 with envelope
predictions from the mentioned AGB models of two different
initial mass and for different choices of the '*C amount in the
pocket (for silicon and sulfur, the measured and predicted ratios
are compatible but will not be discussed here since the present
observational errorbars are too large to provide any constrain
on the models). Cases labelled ST correspond to the models
defined as standard in Gallino et al. (1998) for stars up to 3
Mg , and in Vaglio et al. (1998)) for intermediate mass AGB
models. The other two are obtained by scaling the '>C amount
downward by a factor of three (d3), or upward by a factor of
two (u2) (see Busso et al. [1999; Lugaro et al.[1999). In Fig. 4
each dot corresponds to a TDU episode; open symbols refer to
the late TP-AGB phases where C/O > 1.

The mass of the envelope is progressively eroded by stel-
lar winds and in a minor way by the growing of the H-burning
shell. The TDU mechanism ceases to operate when the enve-
lope mass approaches 0.5 Mg, . This corresponds to the last
representative point shown in Fig. 4. There the photospheric ra-
tios C/O and 2C/*3C reach 1.4 and 63, respectively, for the 1.5
Mg model, 1.1 and 103 for the 3 M5 model, 1.3 and 122 for
the 5 M model. From then on the envelope composition does
not change anymore, while the star will eventually encounter
a phase of superwind (e.g., Iben & Renzini [1983) blowing off
the remaining envelope. The cause of this phenomenon may be
identified in a dynamical instability driven by radiation pressure
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Fig. 4.a Computed isotopic ratios of 2*Mg/**Mg vs 2*Mg/**Mg during
the TDU phases in the envelope of AGB stars of solar metallicity, initial
masses 1.5, 3, and 5 My and for different choices of the 13C amount
(d3, ST, u2, see Busso et al.[1999) as compared with measured isotopic
ratios (full symbol). Large open symbols are for C-rich envelope, dots
are for O-rich conditions. b The same as panel a for the ratio *"C1/**Cl
plotted versus '>C/'3C.

right at the bottom of the envelope when the luminosity exceeds
a critical value (Sweigart[1998}; Straniero et al. [2000).

The results shown in Fig. 4 make clear that model predic-
tions are almost independent of the amount of '3C consumed in
the pocket (see Lugaro et al.|[1999|for a detailed discussion of
the behaviour of Si isotopes). From Fig. 4 it appears that the 1.5
and 3 Mg models are both compatible with the observed Cl and
Mg isotopic ratios, whereas the 5 M model predicts too high
values for the 3"Cl/35Cl and 2%-26Mg/?*Mg ratios with respect
to the observations.

Let us discuss the above result in the more general context
of AGB modelling. The final Cl and Mg abundances in the
envelope might in principle depend of the choices for TDU and
mass loss as well as on the efficiency of the 22Ne neutron source
during the TPs. As it is well known the lack of a reliable theory
for stellar convection and the difficulty of evaluating a suitable
mass loss rate may substantially affect our comprehension of
AGB evolution. The models here adopted have been computed
by using the Schwarzschild criterion for convection, without
allowing for any extramixing. This likely provides a minimal
efficiency for TDU. We have also used the Reimers’ formula to
account for the mass loss rate. Other stellar evolutionary models
make use of various diffusive or overshoot prescriptions for
TDU (e.g., Frost & Lattanzio[1996; Herwig et al.|1997), and of
different mass loss criteria.

We can have hints on the effects that a more efficient TDU
in the first TPs may have on the predicted isotopic ratios by con-
sidering how these last vary from pulse to pulse. For the 1.5 Mg,
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model the abundance by mass of 3”Cl in the He intershell varies
from the 15.th TP (5.th with TDU) to the 25.th TP by a factor
1.5. This increase is related to the slight progressive increase
of the peak temperature at the bottom of the TPs, from 2.78 x
108K at the 15.th TP to 2.99 x 108K at the 25.th TP. Other
factors are involved, such as the decrease with pulse number of
the mass of the He intershell and of the overlap factor among
adjacent pulses (e.g., Gallino et al.|[1998)). All these structural
chacteristics are quite general in low mass AGB stars, being
governed by the relatively low value of My at the first TP with
TDU (e.g., Gallino et al.[1998)). In models with a more efficient
TDU since the first TPs, and a lower number of pulses on the
AGB so that about the same final carbon enrichment in the en-
velope would result, the 37Cl abundance in the envelope might
achieve a slightly lower surface enrichment than we do. How-
ever, because of dilution with the envelope the effect is not large
and our general conclusions would not change. In the case of the
5 Mg model, the value of My at the first TDU is already 0.88
M , and the various structural and physical characteristics in
the He intershell, among which the temperature history in the
TPs, remain almost the same from pulse to pulse (Straniero et
al. 2000). Thus the abundances of Cl isotopes in the He inter-
shell reach asymptotic values very quickly, so that any choice
for TDU and mass loss would lead to a too high 37C1/35Cl ratio
at the stellar surface to be compatible with observations. Similar
considerations hold for the Mg isotopes.

We therefore argue that, as for the constraints derived from
Cl and Mg isotopes, a higher mass estimate for CW Leo is
possible only from models where the temperature in the pulses,
the temporal evolution of the mass of the He intershell and
overlap between adjacent TPs, or the rate of the ??Ne(«,n)?°Mg
reaction (i. e. the fundamental structural parameters in the TP-
AGB phase), are substantially different than in our model. Whe-
ther these differences are possible is something that deserves
scrutiny in another context. In any case, the precision of the
new Cl measurement allows us to reduce the ambiguity on the
initial stellar mass, showing that this last has to be low enough to
keep at low efficiency the 22Ne neutron source. With the models
presently adopted this actually requires a mass below 3 Mg, .

A further comment concerns the luminosity. Our 1.5 Mg
model reaches a maximum luminosity at the tip of the TP-AGB
phase of 1.15 x 10* L, which fits in the range deduced by
observations. On the contrary, our 5 M, is too luminous (4.15
x 10* L). This is another argument in favour of a low initial
mass.

5. Constraints from CNO isotopes
5.1. The 12C/*3C ratio

In Fig.4 we plotted the envelope Cl isotopic ratio versus the
12C/13C ratio, with two different initial ratios at the beginning of
the TP-AGB phase: (12C/*3C);,,; = 12, or 24, as representative
of low-mass AGB stars (M < 2 M, ) or of higher mass stars,
respectively. This important point needs to be elucidated.
IRC+10216 has a 2C /'3C ratio of 45 + 3 (see Table 2).
This value, which is typical of C (N-type) stars with measured



iapitic Lo VIO UIC Ud [ap/pPul b U0y UC Ud UHIULEC Ll1lJ

C. Kahane et al.: Isotopic ratios in IRC+10216, the progenitor mass and the s process

C/O = 1 (e.g., de Laverny & Gustafsson [1998} Lambert et al.
19865 Jorissen et al.[1992) may appear a bit small in the case of
IRC+10216, if we accept for it the value C/O = 1.4 inferred from
circumstellar modelling (Winters et al. [1994). The estimated
C/Oratio is reasonable in the lights of the advanced spectral type
of CW Leo (C9.5, see Olofsson et al.[1982)) but cannot be trusted
at the same level of confidence as the other (observed) ratios
discussed here. Therefore, independently of the precise C/O
value, we shall simply try to explain how a C-rich atmosphere
with the observed *2C /'3C ratio can be formed.

It is known that in the red giant phase the 12C /13C ratio is
modified by the first dredge up, where a photospheric value ~ 20
— 25 is predicted by canonical models. This implies that later,
on the TP-AGB, mixing of pure 12C by TDU would increase
this isotopic ratio to values around 100. However, in red giant
stars of low mass 12C /*3C values lower than the canonical one
have been measured spectroscopically (Gilroy [1989)). For stars
on the red giant branch and initial masses below ~ 2 Mg, , an
appropriate value for the 2C /*3C ratio appears to be between
10 and 15. This indicates that some kind of extramixing, or “cool
bottom processing” (CBP) phenomena are at work (Charbonnel
1994] [1995; Wasserburg et al. [1995; Charbonnel et al. |1998)),
possibly driven by rotational shear (Sweigart & Mengel[1979).

From Fig. 4b it results that CBP, simulated by adopting a 12C
/13C value of 12 on the red giant branch, chosen as appropriate
for a low mass model, is indeed required to explain the observed
carbon isotope ratio in the circumstellar envelope of CW Leo.
We notice thatin the case of the 1.5 M5 model we predict for this
ratio the value of 45 when C/O equals unity (i.e. slightly less than
the C/Oratio estimated for CW Leo), at a somewhat earlier phase
than the AGB tip. However, in view of the above discussion on
C/O this cannot be considered as critical. It would be sufficient
in our models to change the 1 parameter of mass loss, increasing
it slightly, to obtain C/O = 1 and 12C /'3C = 45 at the very end of
the sequence. Another possibility is to choose a slightly higher
progenitor mass, resulting in a somewhat larger dilution of He-
intershell material with the envelope. In the absence of a precise
measurement for the C/O ratio in CW Leo, all we can say is that
our 1.5 Mg AGB model can provide a C-rich envelope with the
observed 2C /13C ratio. Conversely, in AGB stars of M > 2
Mg , this is not possible, as the observational evidence excludes
the operation of CBP. In stars with M > 2 M, the 2C /'3C
ratio reaches about 100 already at C/O = 1.

Thanks to CBP, the same low mass star holds to explain
the high value of the **N/'5N ratio (Boothroyd et al.[1995), for
which only a lower limit exists. In principle, the predicted *2C
/13C ratio in the AGB phase might be kept low also for higher
stellar masses, but only if a moderate HBB occurs, consuming
some of the 12C in the envelope (Guélin et al.[1995; Weigelt et
al.[1998).

5.2. The Y50/270 and 1°0/*80 ratios

Another crucial constraint comes from the oxygen isotopes, and
this is a further decisive argument in favour of a low initial mass.
Indeed, as shown by Boothroyd et al. (1995)) and Lattanzio &

675

Boothroyd (1997), the low value of 150/170, and the high value
of 150/'80 measured in IRC+10216 (see Table 2) cannot be ex-
plained by HBB, even of moderate entity. When represented in a
3-isotope plot displaying the '80/160 ratio versus the 170/160
one, the data (see Fig.2 of Wasserburg et al. [1995) falls in a
region that cannot be reached by model curves from HBB calcu-
lations. The same authors show instead as those isotopic ratios,
which are not accounted for by the canonical first dredge up,
are a natural result of CBP. This fact again necessarily implies
a low initial mass.

As a final comment, it can be noticed that our conclusion
about a low initial mass for CW Leo places it in the already
known family of dust-enshrouded low-mass carbon stars. This
was indirectly recognized through high precision isotopic mea-
surements in presolar SiC grains recovered from meteorites
(Zinner|1997; Hoppe & Ott[1997), while comparisons with nu-
cleosynthesis models similar to the one performed here demon-
strated that indeed these grains condensed in the circumstellar
envelopes of low-mass carbon stars (Gallino et al.|[1997).

6. Conclusions

New observations of four transitions, belonging to two chlorine
bearing molecules, have allowed to derive an accurate and re-
liable measurement of the 3°C1/37Cl ratio towards IRC+10216,
the circumstellar envelope of the carbon-rich AGB star CW Leo.
It represents the first observational evidence for a significant
deviation from solar of an isotopic ratio of elements heavier
than the CNO in this circumstellar envelope. The high accu-
racy of the new data presented here for Cl, combined with the
carbon and magnesium isotopic ratios previously measured in
IRC+10216, allow nucleosynthesis models to constrain the ini-
tial stellar mass better than previously possible (Guélin et al.
1995;, Forestini & Charbonnel |1997). The inferred mass is low,
M <2 Mg, as often assumed in IRC+10216 envelope model-
ling. Our results are obtained with the Reimers (1975) choice
for the mass loss rate and with the TDU efficiency provided by
the Schwarzschild criterion inside the FRANEC evolutionary
code. We have argued, from the dependence of Cl isotope abun-
dances on the pulse number, and from independent constraints
provided by carbon, magnesium and oxygen isotopes, that our
results for the stellar mass remain valid independently of sev-
eral details (mass loss prescriptions, TDU) of the specific stellar
code adopted. A dedicated check from s-process calculations in
different evolutionary codes would be clearly useful.
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Chapitre 2

Rapports isotopiques du Carbone
dans les étoiles de type “J”
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Afin de souligner le contexte scientifique de ’article en cours de soumission a Astronomy
& Astrophysics qui sera présenté & la section I11-2.2.3, nous allons exposer 'intérét des
observations effectuées en rappelant les derniers travaux sur ces objets, les avantages et les
difficultés liés a D’interprétation des mesures du rapport isotopique du Carbone. Ensuite,
nous insisterons sur la méthode utilisée pour ajuster les modeles présentés dans Darticle aux
observations; cette étape est critique car les valeurs en découlant ont une grande influence

sur ’analyse réalisée ensuite en terme d’évolution stellaire.

2.1 Intérét de la mesure

2.1.1 Petit historique

Les étoiles de type J sont carbonées rapport (C'/O > 1) et présentent un rapport 12C /13C
faible (entre 3 et 9) par rapport aux autres étoiles carbonées pour lesquelles le rapport
12¢ /13C est plutdt compris entre 30 et 80 d’apres les observations photosphériques (Olofsson
et al. 1993a). Parmi les étoiles de type “J7, trois d’entre elles, RY Dra , T Lyr et Y CVn ,
ont fait 'objet de plusieurs mesures indépendantes. En particulier, depuis 1996, deux équipes
utilisant des observations analogues s’opposent sur la valeur des rapports 12C /13C qu’elles
en déduisent. Récemment, une série d’articles est en partie consacrée a la valeur du rapport
12C /13C mesuré dans ces étoiles: Ohnaka & Tsuji (1996), de Laverny & Gustafsson (1998),
Ohnaka & Tsuji (1998), de Laverny & Gustafsson (1999) et Ohnaka & Tsuji (1999). Alors
pourquoi refaire cette déterminationl’

Tout d’abord, le Carbone est le deuxieme élément le plus abondant apres I’'Hydrogene
dans les enveloppes circumstellaires. Il parait donc normal que le rapport 12C /13C soit dans
les premiers rapports a déterminer. De plus, le Carbone étant sensible a tous les épisodes de

nucléosynthese et de mélange se déroulant au sein de 1’étoile, la connaissance de ce rapport
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isotopique permet de contraindre les épisodes de DUP3 et de HBB subis par I’étoile (voir les
chapitres [-3 et 111-3), ce qui est un des objectifs de cette these.

Enfin, les travaux mentionnés ci-dessus utilisent des moyens optiques ou infrarouges et
les valeurs obtenus dans les travaux cités ci-dessus s’excluent les unes les autres. L’idée est
d’utiliser sur ces sources les différents avantages des observations radiomillimétriques listés
au chapitre 1-2. Cela aura comme conséquence en particulier de simplifier ’analyse de ce
rapport. Une détermination du rapport 12C /13C & partir d’observations moléculaires radio a
déja été effectué par Jura et al. (1988). Cependant les détecteurs ont fait depuis des progres
considérables et ils permettent maintenant d’améliorer le rapport signal sur bruit. De plus,
I’originalité des mesures proposées réside dans I’analyse simultanée de plusieurs transitions

de plusieurs molécules.

2.1.2 Difficultés d’interprétation pour les étoiles de type “J”

Globalement, les parametres obtenus a partir des observations moléculaires permettant
de caractériser les étoiles de type “J” discutées ici sont les valeurs de 2C /13C, M et C/0.
Leur interprétation mene a trois hypotheses:

(1) L’analyse de nos observations conduit & un rapport 12C /1*C comparable & la valeur
d’équilibre du cycle CNO, qui vaut ~ 3.5 d’apres Clayton (1983). Si les barres d’erreurs
rendent possible la valeur d’équilibre, on peut supposer que ces étoiles subissent le HBB et

qu’elles ont par conséquent des masses supérieures ou égales & 5 Mg, .

(2) Ces étoiles sont aussi carbonées. Elles montrent des rapports C/O (voir Forestini &
Charbonnel (1997)) compris entre 1.1 et 1.3 (Lambert et al. 1986). Ce fait est, a priori,
incompatible avec la présence de HBB car ce dernier, transformant le Carbone en Azote,

empéche I’étoile d’étre carbonée tant qu’il opére. Or, le HBB cesse & deux occasions:

— au moment de ’extinction temporaire de la couche en fusion d’Hydrogéne apres un pulse
thermique, pendant le troisieme dredge-up. A ce moment la, la quantité de Carbone
apportée par le DUP3 fait croitre le rapport C/O, mais pas assez pour expliquer les
valeurs de Lambert et al. (1986).

— une fois que la perte de masse cumulée a été assez importante afin de faire baisser suf-
fisamment la température a la base de I'enveloppe convective (Boothroyd & Sackmann

1992). Dans ce cas, le rapport C/O remonte petit a petit jusqu’a des valeurs compa-
tibles (Forestini & Charbonnel 1997) avec celles de Lambert et al. (1986).

(3) Les taux de perte de masse observés pour ces étoiles ont des valeurs tres faibles:
entre 4-104% Mg, -yrilet 7.1018 Mg, -yrt!(Olofsson et al. 1993b). Ces valeurs sont incompa-
tibles avec un rapport C'/O > 1 dans une étoile de M, > 5 Mg d’apres Frost (1997) car la
luminosité atteinte par ces étoiles engendre un taux de perte de masse de plusieurs ordres

de grandeurs supérieur aux valeurs données dans Olofsson et al. (1993b) (voir le chapitre 1-3).

On le voit, ces trois hypotheses ne sont pas compatibles les unes avec les autres: ¢’est un
facteur de plus en faveur d’une détermination précise et cohérente du couple (12C /13C,Z\’4)7

comme le permettent les observations radio (voir le chapitre 11-5).
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2.2 “Constraints on stellar evolution by modelling the obser-
ved 2CO/¥CO ratios in three J-type stars”

2.2.1 Des rapports d’intensité aux rapports atomiques

Les deux questions générales qui se posent pour I'interprétation des rapports isotopiques
vont étre examinées successivement.
Tout d’abord, les rapports d’intensité des raies sont-ils représentatifs des rapports d’abon-
dances des molécules observées?

Les différents facteurs permettant de répondre & cette question sont les suivants:

— La température du rayonnement du fond du ciel. En effet, comme elle s’additionne a
I'intensité émise dans les deux raies, elle modifie le rapport d’intensité de ces deux
raies. Pour que les rapports des intensités des raies observées soient comparables aux
abondances des molécules, il faut donc, soit que l'intensité du rayonnement ambiant
soit négligeable par rapport aux deux intensités des raies, soit en tenir compte pour ”

déconvoluer ” le rapport.

— Les conditions d’excitation des deux raies observées. Une raie peut tres bien étre plus
intense que 'autre uniquement parce que la fréquence du rayonnement ambiant est
plus proche de la température d’excitation de cette transition que de 'autre. Pour que
les rapports des intensités des raies observées soient comparables aux abondances des
molécules, il faut donc, que les conditions d’excitation des molécules (températures et

rayonnement excitant) soient comparables.

— La profondeur optique des deux raies observées. La valeur de la profondeur optique est
primordiale car une raie peut étre peu intense soit parce que la molécule est tres peu
abondante (optiquement fine) soit parce qu’elle est tres abondante et donc tres absorbée
(optiquement épaisse). De la méme fagon, l'intensité dépendra aussi de I'opacité de la
molécule qui rentre dans la valeur de la profondeur optique. Une modélisation soignée
de la profondeur optique est donc nécessaire pour interpréter les rapports d’intensité
en terme de rapports d’abondances moléculaires ; les deux rapports n’étant équivalents
sans 7 déconvolution ” de 'effet de profondeur optique que si les deux transitions sont
optiquement fines.

— La répartition géométrique des molécules observées. Supposons en effet que la molécule
observée dans la raie au dénominateur du rapport soit répartie dans une coquille beau-
coup plus étendue que celle observée au numérateur. Toutes autres choses égales par
ailleurs (abondances, profondeur optiques...), l'intensité observée pour le dénominateur
sera donc plus importante mais non pas a cause d’une abondance plus élevée mais a
cause d’une extension géométrique plus importante ; faussant ainsi 'interprétation du
rapport d’intensités en terme de rapport d’abondances. Il est donc nécessaire que la
répartition spatiale des deux molécules observées soient les mémes.

La deuxieme question qui pose pour remonter aux rapports d’intensité atomiques est la

suivante:

Les rapports d’abondances des molécules sont-ils représentatifs des rapports d’abondances

des espéces atomiques?
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Les différents facteurs permettant de répondre a cette question sont les suivants:

— Le fractionnement chimique. Cette réaction chimique influe sur les rapports d’abon-
dances moléculaires et atomiques car, sur I’exemple du monoxyde de carbone, elle fait
intervenir a la fois les isotopes des molécules et ceux des atomes:

12016() +4 13(1 4 13(116() +412(+

Cependant cette classe de réaction n’est privilégiée dans un sens ou dans un autre qu’a
des températures tres basses qui correspondent en général a I'extérieur des enveloppes
circumstellaires, 1a ot les molécules sont dissociées.

— La photodissociation sélective. Cet effet consiste a la prise en compte des interactions des
molécules avec les rayons ultraviolets environnant qui vont les dissocier et changer ainsi
leur répartition spatiale. Ces interactions dépendent de "importance du rayonnement
UV et aussi de 'abondance des molécules ; une effet d’écran permettant aux molécules
les plus abondantes de se protéger des UV.

Pour pouvoir identifier le rapport d’abondance moléculaire au rapport d’abondance atomique,
il faut donc que le fractionnement chimique et que la dissociation sélective soient inopérants

dans 'enveloppe.

2.2.2 Méthode d’ajustement des modeles

Les observations effectuées consistent en la mesure de l'intensité de trois transitions rota-
tionnelles différentes pour quatre molécules différentes. AJ =110, AJ =211et AJ =312
pour les molécules 12C'60 et 13C1%0 et AJ =211, AJ=3L2et AJ =514 pour les
molécules 12C32S et 13C32S . Pour RY Draet Y CVn , 12 raies sont donc modélisables contre
seulement 6 pour T Lyr , trop peu lumineuse pour permettre la mesure des transitions de
la molécule C'S. Grace au programme de transfert de rayonnement détaillé au chapitre 11-5,
nous sommes en mesure d’ajuster avec un méme modele physique le taux de perte de masse
et le rapport 12C /13C avec une bonne précision, compte tenu du nombre important d’obser-
vations et de leur diversité.

Si ’on fait le compte des parametres libres du programme de transfert de rayonnement qui
sont donnés dans le tableau I1-5.2et si on ajoute quelques hypotheses supplémentaires, on
obtient une série de seulement 11 parametres:

M7 Rco, Res, f12007 f13007 f12057 f13057 Trnin = Tk(Rmin)7 Vel’p7 Viur, Visr

Les différentes hypotheses permettant de réduire I’ensemble des parametres du tableau
I1-5.2 & ces 11 parametres sont les suivantes:

— on fixe R.pp = 103em (le rayon de la source infrarouge modélisant ’étoile) et R,,;, =
0.510%%cm (le rayon interne de I’enveloppe) aprés avoir vérifié que cela n’a pas beaucoup
d’influence sur les résultats et on suppose que la chimie dans 'enveloppe est telle que
Rispg ~ Rizpg et Rispg ~ Rizpqg, ce qui est réaliste d’apres Mamon et al. (1988).

— on fixe N,,; = 30 et N;; = 2.

— on prend une loi de puissance pour la température d’exposant ey = 10.7. compatible
avec les résultats de Larsen & Olofson (1999) et Schéier & Olofsson (2000) qui prennent
en compte la résolution de ’équilibre thermique de ’enveloppe et non pas une loi had-

hoc.

La figure 111-2.1 présente la démarche suivie pour ajuster les 12 raies.
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Vexp, Vtur
fixées grace a une raie de CO peu bruitée

i .
[ 204 [ f(*co) e}

fixé a sa valeur photosphériqu

3 raies V- , AT
3 parametres @‘

R M
. 3 CO .
ajustés sur deux raies

v
la troisieme raie est-elle ajustée 7| 10N

oul

\

13CO

3 raies
1 parametre

ajuster f("co)

#

12~ pour les mémes T etM
3 raies ajuster f("cs) R,
2 parametres

ajuster f("cs)

13CS

3 raies
I parametre

Fic. 2.1 — Méthode suivie pour Uajustement des 12 raies observées par source.
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Elle se résume comme suit:

les vitesses sont fixées pour toute la suite de la procédure en utilisant la raie de 12C'60
possédant le plus fort rapport signal sur bruit.
I’abondance relative de 12C'6Q est fixée & sa valeur photosphérique, donnée par Lambert

et al. (1986)

commence ensuite un processus itératif qui consiste a choisir une température, puis a

ajuster le couple (Fiz ), M) sur deux raies fixées. La température est modifiée jusqu’a ce
que les trois raies de 12C160 soient correctement ajustées par le triplet (7,5, Rizqos M)
en conservant le jeu de parametres trouvé, on ajuste alors fis sur les 3 transitions de
13160y

puis, en relachant la contrainte sur le rayon, le couple (g, fizng) est ajusté sur les
raies de 12C32S . En effet, 'abondance plus faible de CS ’empéche de se protéger aussi
efficacement que CO des UV interstellaires par effet “bouclier” décris dans Mamon
et al. (1988). Cela a pour conséquence de diminuer le rayon auquel la molécule va se

dissocier.

enfin, on ajuste fiscg sur les 3 transitions de 13¢6Q |

Pour réaliser chaque ajustement, le calcul du y?, quantifiant la différence entre le modéle et

la raie observée, a été incorporé au programme de transfert radiatif. L’ajustement est accepté

quand le y? est minimum.

2.2.3

article
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Abstract. Key words: stars: carbon — stars: circumstellar mat- A comprehensive study of the carbon, oxygen and nitro-
ter — stars: abundances — stars: mass loss — radio linesc-maden abundances towards 30 bright carbon stars has been per-
ular: circumstellar — nuclear reactions, nucleosynthedian- formed more than ten years ago by Lambert et al. (1986), from
dances high resolution infrared spectrocopy of CO and CN vibration
We have performed a multitransitions analysis of the moleotation bands. Among this sample, Lambert et al. foundr sta
ular emission of fouf?C -rich sources, using the several ropresenting remarkably loi¢C /'*C ratios,~ 4, i.e. an order of
tational transitions of2CO ,12CO ,!2CS ,!3CS observed magnitude lower than the average ratio of the sample(3€C
with the JCMT and the 30m IRAM telescopes. We have dé!*C < 70). From radio observations of the (J = 1-0) rotational
rived for each envelope the mas loss rate, the source size kinels of CO isotopes, performed with the IRAM 30m telescope,
the molecular abundance ratisCO /3CO and!2CS £3CS Juraetal. (1988) derived also very I6%C / 1 3C ratios towards
both from a straightforward line intensity analysis andniro three of these extrem@C -rich stars (Y CVn, RY Draand T
a radiative transfer analysis. We conclude in particulat th Lyr ). They even suggested that theC / '?C ratios could be
such low mass loss rate envelopésl(~‘M.yr~'< M < aa factor 2 smaller than previously believed. However, &s th
3-107"Myr—1), isotopic abundances ratios simply derived froesult was based on alementaryanalysis (assuming negli-
the CO and CS line intensities provide reliable estimateb@f gible line opacities) of aingletransition of isotopomers of a
elemental'’C /'3C isotopic ratio. We derivé’C /*3C iso- singlechemical species, bias due to radiative transfer, chem-
topic ratios ranging from 2.1 to 2.6, i.e. significantly steal ical fractionation and selective photodissociation effeal-
than the CNO equilibrium ratio and very difficult to conctiéa though probably small, could not be definitely ruled out. On
with predictions of single star evolution scenarii for suotv  the other hand, derivation 6fC / 13C from optical measure-
mass loss rate objects. ments of the photospheric lines relies on non straightfaiwa
analysis and modeling technics and discrepancies larger th
a factor two may appear [see the long lasting controversy be-
tween Ohnaka & Tsuji (1996, 1998, 1999) and de Laverny &
Gustafsson (1998, 1999)]. These uncertainties repreasead-a
) ditional argument to revisite théC / '*C determination from
1. Introduction a significantly larger set of molecular radio lines.

When studying the mecanisms that influence the composition To be able to improve, test and discuss the reliability of
of the matter expelled by AGB stars, thtC / 12C ratio play the '?C / '3C ratios derived from molecular transitions, we
a crucial role because it is sensitive to every process oggurhave performed with the IRAM 30m telescope and with the
in the burning regions of the star. Hot bottom burning, mixin James Clerk Maxwell Telescope (JCMT) multi-transition ob-
dredge-up: all these phenomena have to be considered tosgtvations of the isotopomers of CO and CS towards the three
plain the value of this ratio and the spectral type of a star liightest envelopes ¢fC -rich stars (Y CVn, RY Dra and T
the sequence M-MS-S-SC-C. In particular, J-type carbars stayr ). In addition, we have also obtained CO(2-1) observatio
does'nt match very well this scheme because they show végyards the fourth?C -rich star, WZ Cas, which had not been
little 12C / 13C ratios which could be too low to be explained@bserved previously in molecular radio emission. Thesembs
by the equilibrium value of the CNO cycle. The uncertaintiegtions are presented in Section 2. To take into accouna+adi
on the mesurements and the sensitivity of the model usedtiug transfer effects, we have modelled the observed tiansi

derived these ratios are thus very important in this context The model and its results are described in section 3. Compar-
ison of the'2C / 13C ratios obtained from CO and CS obser-

Send offprint requestst&.Dufour vation provides informations on chemical fractionatiod ae-




Rt Ui vl el v UL o ovbdiavr LY UIUWLIULL UJ JJJUUC111115 v W0 L L ¥V UL L/\_// S LU 1l vl Ul

228 J-type stars”

2 E. Dufour et al.: Precise determination of carbon isotogiios in J-type stars: radio molecular line analysis.

lective photodissociation effects, as discussed in Sedti©ur central position). These small maps allowed us both to mea-

results are then compared to previous radio and opticalmeesisure the brightness distribution maximum, even in casegtiis|

ments and discussed in terms of stellar evolution in Se&ion mispointing of the envelope center and, when the molecular
source happened to be resolved by the telescope beam,-to esti
mate its size. The full width at half maximum (FWHM) of the

2. Observations and data reduction molecular brigthness distributions, assumed to be gaussid

. . convolved from the gaussian telescope beam, is reparted i
CO an CS obsrvations have been performed with the IRAg)gble 2 whenever it could be measured.

30m telescope and with the JCMT. The telescopes main char-

acteristics (antenna half power beam width HPBW, efficiency

ratio », receiver temperatures) and the observing conditiodS jcoMT Observations
(date, typical zenith opacity) are summarized in Table 1 and

detailed below. To check the relative calibrations of the JCMT and the IRAM

30m telescope, we have compared the intensities of standard
2CO (J=2-1) spectra observed towards the carbon-rich enve-
lope IRC+10216. The CO source in this envelope is extended

The selected stars are the four most extreme J-type stars @2ugh notto suffer from beam dilution effects with these tw
served by Lambert et al. (1986) : according to optical and pIzéntennas and we expect to observe the same main beam bright-
vious radio measurements they shtiC / '3C ratios of the N€SS temperature with both telescopes. The spectra oldserve
order of 4 or less. Observations of CO (J=1-0 and J=2-1) affih Poth telescopes show exactly the same shape, which is
of CS (J=2—-1, J=3-2, J=5-4) were carried out with the IRAR good indication that during each observation the antennas
30m telescope, at Pico Veleta (Spain). Most observatione w¥/€ré accurately pointed towards the envelope centef;,in
performed in September 1996 and completed by a few spedfFBts' the JICMT refe.rence spectrum is 1.30 times stronger th
obtained in March 1988, after a careful check of the relatijg® IRAM spectrum ; as this difference appears larger than ex
calibrations of both sets of data. The CS (J=5-4) obserna,tiopeCted from calibration uncertainties (less than 15 % oh suc
which show a poorer signal to noise ratio than the spectra §¥2!l studied envelope), we have decided to apply a systéeact
tained with the JCMT (see below), will not be analyzed in tHeorrection factor of 1.3 to the JCMT spectra before modeling

following, except in comparison with the JCMT observation&1€m together with the ”3AM 30m spectra. We can check this
both as a check of the lines relative calibration and to @eaiv Correction factor with thé*CS (J=5-4) lines observed towards
estimate of the molecular sources sizes. IRC+10216 with the same telescope. In this case, the molecu-

The telescope was equipped with 3mm and 1mm SIS jar source is not !arge.enlouglh to n_eglect bea.m dilution effec
ceivers, operating simultaneously in single sideband j$&B Assumlng gaussian d|str|but|ons, if the full width at haléxa
de. The antenna temperature scale was calibrated everyit0 dfium of the CS source is denotedthe JCMT HPBWb and
utes by successively observing a cold load, a room tempéi2€ IRAM 30m HPBWc¢, the intensity ratio of the CS lines
ture load, and the sky. The temperatures reported in the tBRE€rved with both telescopes is
and the figures are main beam temperatufgg, they are re-
lated to equivalent antenna temperatures above the atm@sph 2 32 2,2
T%, by T,y = T%/n, wherer is the ratio of the main beam to T (30m) [ Ty (JOMT) = (a” 4+ 67)/(a” +¢7) (1)
the forward efficiencies. The observations were made in wob- Without relative calibration correction, the IRAM 30m spec
bler switching mode, i.e. the secondary mirror was wobblgdim appears 1.3 times stronger than the JCMT spectrum. If
every 3 sec, with an amplitude of 240”. This technique préhis difference is attributed to a beam dilution effect,dtre-
vides very flat baselines. The focus and the receivers abgihmsponds, with the HPBW values reported in Table 1, to a CS
were checked at each frequency change by observing plangisirce diameter of 42, significantly larger than observed (see
The pointing was checked every hour on planets or a nearlycas et al. 1995, who derived a CS source radius of the order
continuum sources and was found to remain accurate withigf12 " from interferometric observations). In contrast, if a cor-
to 5" (rms) in one hour intervals. rection factor of 1.3 is applied, the “corrected” intensio is

In 1988, spectra were obtained only with a low resolution7, which corresponds to a more reasonable source diameter
backend (a filterbank of 512 channels 1MHz wide). In 1996f 26" .

we used simultaneously an autocorrelator, providing atsgec
resolution of 80 kHz.
The telescope main characteristics (antenna half powen b2#. Line fit
width HPBW, efficiency ratioy, receiver temperatures) and the
observing conditions (date, typical zenith opacifyare re- Except in the few cases where only 1 MHz spectra were avail-
ported in Table 1. able, we have smoothed all the spectra to the same velosity re
For most transitions, in addition to the central positioe, wolutionof 1.1 km s!, to increase the signal to noise ratios. Lin-
have observed a few offset positions (generallyf®m the ear baselines have been substracted to the spectra. Te theriv

2.1. IRAM 30m observations



iapivli o 24— fvapJpPpul e ULUPIHUCS UUd Ual DULC Ualls 1o CLULICS UT Ly o

LLd

E. Dufour et al.: Precise determination of carbon isotogatos in J-type stars: radio molecular line analysis. 3

Table 1: Observations summary and telescopes charaicterist

Transition

Frequency
(MHz)

Star

Telescope

Date

HPBW;

(arcsec)

Trec T

(K)

2CO (1-0)
(2-1)

3-2)

CO (1-0)
(2-1)

3-2)

2¢cs (2-1)
(3-2)
(5-4)

¥cs (2-1)
(3-2)
(5-4)

115271.204
230537.990

345796.000

110201.370
220398.682

330588.100

97980.968
146969.049
244935.606

92494.299
146969.049
231220.000

Y CVn, RY Dra, T Lyr
T Lyr, WZ Cas

Y CVn, RY Dra
Y CVn

T Lyr

RY Dra

Y CVn, RY Dra, T Lyr
T Lyr, WZ Cas

Y CVn, RY Dra
Y CVn, RY Dra

T Lyr

Y CVn, RY Dra

Y CVn, RY Dra

Y CVn, RY Dra
Y CVn, RY Dra

Y CVn, RY Dra

Y CVn, RY Dra

Y CVn, RY Dra
Y CVn, RY Dra

IRAM

IRAM
IRAM

JCMT
JCMT
JCMT

IRAM

IRAM
IRAM

JCMT
JCMT

IRAM

IRAM

IRAM
JCMT

IRAM

IRAM

IRAM
JCMT

sep 96

mar 88
sep 96

jun 94
feb 94
jan 95

sep 96

mar 88
sep 96

dec 94
feb 94

sep 96

sep 96

sep 96
jan 96

sep 96

sep 96

sep 96
jan 96

20.8

12.0
10.4

171
171
171

21.8

12.5
10.9

17.9
17.9

245

16.3

9.8
24.1

25.0

17.2

12.4
255

0.79

0.50
0.48

0.62
0.62
0.62

0.81

0.50
0.48

0.62
0.62

0.81

0.58

0.42
0.62

0.75

0.58

0.48
0.62

904

230
160

??7?
?2??
?2??

010.1

230
160
???
??7?

180

150

270
??7?

110

110

180
?2??

A

4

5

.06
4

.08

2

2

.03

A

(N}

line characteristics, we have fitted the observed profiléh wi
truncated convex or concave parabola, as usual for spherloges superimposed to the observed spectra.

The fitted profiles are plotted in Figures 1 to 4, as dashed

uniformly expanding shells. The observed spectra and the fit
ted profiles are plotted in Figures 1 to 4. The fit parametegs ar
reported in Table 2 t;,, is given by the model profile central
velocity, v.., is half the model linewidth (deconvolved from2 4. Sources size
the spectral resolution];,., and [ 7,,,dv are respectively the
central and the integrated model line intensities. Therbais

reported in Table 2 are only fit uncertainties. To take into 8Eor most of the transitions observed with the IRAM 30m tele-
count the instrumental uncertainties, they have to be @trad

ically added to the calibration uncertainties (20
spectral resolution (1.1 knTsin most cases, respectively 1.
and 1.4 km s! for the'2CO and'3CO (J=2-1) line to-
wards WZ Cas and T Lyr, for which only 1MHz filterbank wasg,,

available).

5

%) or te ﬂ] cope, we have obtaineq §ma|l maps, usua!lyfive pointsoss
ncluding the central position and four positions offset$in
%ight Ascension of in Declination. Fitting a 2D-gaussias-di
tribution to the observed integrated intensities gives st e
ate of the molecular source size, convolved with the tele-
scope beam. The deconvolved Full Widths at Half Maximum
(denotech) are given in Tabl@?. It appears that the molecular

The dispersion between the expansion velocities derivedurces are hardly resolved by the 30m telescope beam, which
from different transitions of the same molecule or transisi is coherent with the line shapes. Sizes derived fté80 and
belonging to different molecules is within the errorbarbu¥ '3CO do not show significant differences and we conclude
there is no kinematic indication that the lines could arieef that both species are likely to be similarly distributedia en-
very distinct envelope layers. For two lines showing pogr sivelope. In contrast, sizes derived from (1-0) transitiqopsears
nal to noise ratio'®CS (J=2-1) in Y CVn and in RY Dra ), larger than sizes derived from (2-1) transitions. This|gassi-
the fits have been done with fixed expansion velocities. It cptains as an excitation effect : (2-1) transitions requighbr
also be noticed that the expansion velocities are, excepi foexcitation conditions and arise from more internal layéemnt
Lyr, significantly weaker than the average values measured(1-0) transitions. This effect is systematically obserf@din-
carbon rich envelopes (typically 15 km's see for instance stance in the atlas of CO(1-0) and (2-1) maps published biy Ner
Loup et al., 1993, hereafter L93). Most of the lines presett flet al. (1998). The size of the CS brightness distributioratals
top shapes, as expected for optically thin unresolved éonissY CVn is the same as that of the telescope beam and we con-
from spherically expanding envelopes.

clude that this molecular source is completely unresolved.
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- We have estimated the mass loss rates and the photodisso-
Table 2: Parameters of the model line fits . e . . .
Star Line I Vier Veap 0 T 0 [ Impdo o ClALION radii from an numerical resolution of equations @ an
7 (kms™) (mK) (K kms™!) ForTLyr,Y CVnand RY Dra, the observed CO(1-0) inten-
WZCas'2CO 2_110 —258 29 0.2 770 20 3.25 0.20Sities have been used. For WZ Cas , we have assumed that the
3CO 2-111-257 3.10.2 330 40 1.71 0.13CO(1-0) intensity was 2.5 times smaller than the CO(2-1) in-
tensity, as observed for Y CVn and RY Dra. All the abondances

TLr 'CO 1-0 7612702 63 5 176 0.11relative tof; have been fixed to the photospheric values given
2-1 9 6313403 325 30 7.12 0.27py Olofsson et al. 1993 (herafter 093). The parameters and th
3-2 78116 01 205 18 4.32 0.13regqylts of this calculation are reported in Table 3.
Bco 1-0 7812804 27 1 0.69

The mass loss rates of the four J-type stars range betzeen
7-107% and 710~ "My yr~!, i.e. significantly smaller than the
rates observed in most AGB starsi(® " to 10~*Myr~'according
RYDra 2CO 1-0 9 —-53 9301 515 43 965 023 t(_) L93)s. _The CO photodissociation radii show a small disper

29_1 6 —5.0 830.1 1217 116 19.93 0.36Sion ranging from 50! to 810*cm. These values fa¥/ and

2—-1 6 6114103 118 11 2.81 0.12
3-2 9.113201 58 10 1.35

39 —46 9502 999 87 14.99 0.44rco are consistent with the results of Neri et al. (1998) for Y
¥Co 1-0 —-49 9901 188 15 3.75 0.08CVn, which have used an overestimated distance of 340pc for
2-1 —5.110.4 0.1 464 39 9.34 0.30this source. It can be noticed that, for Y CVn and RY Dra ,
. 3-2 —59 9503 226 28 3.66 0.25the corresponding angular sizes are very close to the CP(1-0
CS 2-1 —4.111.001 157 18 236 0.15(jstribution radii at half maximum derived from the obsetve
3—-2 —-46 7301 479 47 6.43 0.14 "mini-maps” (see Table 2).
5—4 -5.0 8506 160 18 1.96 0.10
Bcs 2-1 -58 9500 31 4 053 0.06
:;:i :g:g ?é 8:; gz 1; ééz 8_’82 2.6. Molecular abondance ratios

YCVn 2CO 1-015 211 7.80.1 817 69 11.44 0.16The most straightforward analysis of the molecular lines in
2—-1 9 208 7.70.12059 178 25.49 0.38terms of molecular isotopic abondances ratios concludss th
3-2 20.7 7.0 0.2 1040 116 12.80 0.42the molecular abundance ratio simply equals the isotopésli
¥CO 1-013 201 7901 359 32 574 0.llintensityratio, corrected by a frequency dependant fachich
2-1 6 213 7701 797 741115 0.24rganges from~! to »~3 when the source size compared to the
ies ;:? . ;2-2 Zg 8-; ‘2%3 gg g-gg 8-12tel_escope beam varies from fully resolved to fully unreedlv
5y 22'0 7'9 0'2 627 55 7'06 0'12 This result relies on a qumber of conqmons: .
. : Db ' "~ (1) the background radiation at both line frequencies shbal

5—-4 206 6.80.3 261 30 2.68 0.09 . L.
130 9 1 234 7700 35 4 043 006 negligible compared to the molecular gas emission.

3_9 221 7003 156 20 1.77 0.09(2) bothlines should be optically thin.
5_ 4 222 7802 74 10 0.71 0.04 (3)bothisotopes should present identical excitation daors.

(4) both isotopes should show the same spatial distribution

2.5. Mass loss rate and photodissociation radii Assumption (1) is not a strong constrain but assumptions

(2) to (4) are much better satisfied when the molecular lines a
Based on the works of Mamon et al. (1988), hereafter M88, (fifiaak j.e. are emitted by low abundance molecules and when

ted by Planesas et al.,1990) and Knap and Morris (1985), L8, isotopes show similar abundances. They have thus been
have used a system of two self-consistent equations in @vdeg,ensively used to derive the rare isotopes of oxygenusulf
provide the couplé M, rco), which can be written for the a gjjicon, chioride (see Kahane et al 1985, 1992). Applicatib
telescope of dmmete;‘r)(:;)T: this method td2CO and'3CO is much more questionable in
o _gVerp® dmb 4 1 particular in particular of the usually non negligible opgof
M = 2451075 s I (reo) Meyr @ the isotopic lines.
v 0.58 10\, o o5 However, Jura et al. (1988) have argued that it should pro-

73.105 (10—6) ( - ) (W) em(3)  vide reliable CO abundance ratios in the low mass loss rate J

Verp type stars.One of the purpose of this paper is to check this co
where M, Verp, d, Tmi, 7co @nd z are respectively the massclusion from a comparison of a simple line intensity ratib ca
loss rate (/- yr~1), the expansion velocity ( knTs), the dis- culation with the abundance ratios required by a multititeors
tance of the star (kpc), the main beam temperature at thercenadiative transfer calculation (see section 3).
of the CO(1-0) line (K), the photodissociation radius of G® (  From the line central intensities and integrated inteesiti
cm) and the abondance of CO relativeH@. The non linear reported in Table 2, we derive the intensity ratios repoited
term F(rco) (figure 2 of L93) expresses the changelgf, Table 5: the CO ratios are corrected by a' factor since the
with r¢o. molecular sources are resolved as discussed above, an&the C

rco
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Table 3: Parameters and results of the numerical mass lesand photodissociation radii calculation.

Source | 1ims(1 —0) Veap x(CO) d rco M

(K) (kms™!) (107%) (pc) (10°cm) (107 Mgyr!)
T Lyr 0.06 12.7 5.2 633 55 58
RY Dra 0.52 9.3 6.9 488 79 6.8
Y CVn 0.82 7.8 6.6 218 52 3.0
WZ Cas 0.32 2.9 20. 787 58 0.7

ratios are corrected by a3 factor which applies for unre- each molecular species. The star mass lossMrate assumed
solved sources. It appears that: to be constant. The gas density (that of the dominant species
— the integrated intensity ratios are marginally weaker th&te), and expansion velocity are assumed to present spherical
the central intensity ratios, which suggests weak opacf{stributions ; their radial dependances are parametearel
effects (the optical depth is minimum at the center of a lif€lated by the matter conservation equation :

emitted by a spherical and uniform envelope). V = dnrlpV 4
, A : M = 471" pVeap 4
— the intensity ratios derived from each of the three observed
transitions are fully consistent both for CO and CS. The kinetic temperature distribution, also assumed to hersp

— theintensity ratios derived for CS are marginally largairth ical, is parameterized by a power law :
those derived for CO.

The first two conclusions suggest that line opacity only iyeak T = 1%, (L) (%)

affects the derivation of the abundances ratios, and theg 0b i

the observed line shows anomalous excitation effects. ik t For each molecular species the abundance relative is H

one might suggest that excitation and/or chemical biaisdcowssumed to be constant between the inner and the outer.radius

affect somewhat differently CO and CS species. These points The envelope is expanding with a constant and uniform ve-

will be discussed in Section 4 on the basis of a comparisdm wibcity V. .,. Thus, the region which contribute at the same fre-

the abundances ratios derived from the lines radiativestean quencies in the line are the radii of the enveloppe, wherialrad

modeling. velocity is constanty. ., (#) =const, iff is the angle of aradius
with the line of sight. In addition we have introduced a turbu
lent velocity, which extends the region of emission conttiitog

3. Molecular line modeling at the same frequency in the line around a given radiusd{i.e.

wjth a gaussian probability law whose ecart type depends on
Except for WZ Cas, for which a single transition was observet‘d d P Y yp P

for 12CO and'3CO we use a simple radiative transfer code @ local value of the turbulent velocity.

to simultaneously model the three transitions observeddoh

molecular species. This modeling is not self consistersii®e 3.1.2. Integration of the envelope emission

the mechanical quantities are parameterized, and no caupli

with chemistry or grain formation is taken into account. Blev The envelope is divided into 100 shells, defined by a logarith
theless, itis likely to improve the derivation of the&C /*C ra-  mical mesh. To compute the emergent intensity with the radia
tio, compared to the very elementary analysis previouségustive transfer equation, we need to compute the excitation te
and to help to identify the bias that may affect such an elemaserature which is defined in term of populations by

tary analysis. After a short summary of the characteristics

this code (initialy written by R. Lucas), we describe thestr Tw = hv In (”J“) (6)
egy we used to explore the paremeters space and comment the k nj
results. In each shell, the equilibrium populations are computed us-

ing an iterative method which improves an initial populatio
iteration by iteration. The initial excitation temperatgrare as-
sumed nul for each transition and the equilibrium is suppose
| to be reached when the relative change of populations batwee
dwo iterations is less than 18. The populations evolves be-
cause of collisional and radiatives transitions which tdlde-
tailed below.
The emergent intensities are integrated along the line of
3.1.1. Envelope physical parameters sight and the resulting line profiles are computed with a ve-
locity resolution of 1.1 km s! to be easily compared to the
The envelope, assumed to be spherical, extends between aoliserved ones. The regions which contribute at each (Jadial
ner radius #, and an outer radius.t;, which may depend on velocity Vj in the line verifyV}, — 5V < Verp < V) +5Viu,-

3.1. The radiative transfer code

Details about the radiative transfer code used for the nliode
can be found in Dufour (2000). Only the main characteristi
are stated hereafter.
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3.1.3. Radiative rates — 2(!2C0) is assigned to his photospheric value, as given by

Olofson et al (1993): respectively 616, 6.210~* and
The radiative transition rates are computed with the Lovoyel 5.210~% for Y CVn, RY Dra and T Lyr . This value is of
ity Gradient hypothesis (LVG) which avoids the ETL assump- crucial importance for the derivation of the star mass loss
tion and the escape probabilities (Castor, 1970) whichirequ  rate but of relatively weak influence on th&C / 13C ratio.
optical depths knowledgement. Their values take into attou \When multiplying or dividing thé>CO abundance by 100,
a central source and a background emission. The central starthe '2C / '3C ratio obtained after fitting the lines changes
emission is modeled by an infrared source of radiug/inose only by 30%.
flux is interpolated in a set of observed values (Harten et al— We consider that the photodissociation effect responsible
198&_3). However, we check that for our purpose thg addmon of for the value of f,; for each molecule leads to negligi-
this infrared source doesn’t change the modeled lines.dirad  ble differences for two isotopes of the same molecule. This
tion, to simulate the cosmic radio emission, a background flu assumption is suggested by our molecular source size es-
of a 2.7 K blackbody has been added. Finaly, the influence of timates, which do not show any systematic difference be-
the dust is not taken into account into this computation. tween'?C and'3C bearing molecules. In contrast, as the
molecular envelope is likely to be limited by photodisso-
ciation and not by gas expansion, we expect very different
outer radius for CO and CS (hereaftetrand i-s).

. : — The distances used for the three sources are based on Hyp-
For each molecular species, we take into account only the two
parcos parallax measurements (Perryman et al., 1997).

lowest vibrationnal levels with 31 rotationnal levels ea©mly
collisions with H; are considered.

The CO lines are computed with collision rates given by 5 5 Fitting algorithm
Flower et al. (1985), depending in J afidl, extrapolated with

the formulae given by De Jong et al (1975). In order to esémator Y CVn and RY Dra, the 10 remaining parameters to be fit-
the effects of the choice of collision rates, we have tested tied on the 12 observed lines are thus: the star systemicityeloc
rates of Schinke et al (1985) using one well fitted model Witvhsr. the enve|ope constant expansion Ve|0@;i$yp and con-
the Flower’s one. The intensity changes induced are aroufigint turbulent velocity,.,,., the molecular outer radii-o and
10%. After performing the fit with these new collision rates, ., the kinetic temperature at the envelope inner radiys
the set of parameters of the model is only modified within 4%he constant mass loss rdt'é, the abundances relatively tg H
without improving notably the quality of the models. ,2(*3CO ), z(*2CS ) ande(**>CS ). For T Lyr there are no CS
For '?CO and isotopes of CS, we use the same ratesdfta ; there are thus 6 observed lines and 7 parameters to fit.

for *2CO , but corrected by a scaling factor depending on the The following procedure has been used to fit the observed
reduced mass of the system: lines:

3.1.4. Collisionrates

coll coll Lo — First, the values of the three velocities.,, vi;» and v,
[R]x/Hz = [R]CO/H2 E @) are iteratively adjusted on the highest signal to noise-spec
tra, from initial values given by the line fits, i.e. the vadue
wherey, is the reduced mass of the system x-Hhis method reported in Table 2 and the constraint, + vy, = 0.5Av,

is justified for CS because this molecule has the same externayhereAv is the average of widths at zero level of the ob-

electronic configuration as CO and is consequently likely t0 served lines. It expresses that the turbulent velocityltgsu

have the same interaction with, H in an increase of the linewidths (it also results in a slight
asymetry of the line profiles as discussed below).

— Then, we fix an arbitrary inner kinetic temperature (typi-
cally between 1000 to 4000 K) and adjust the valuesifor
andrco to reproduce at least two of the thré€O lines.

If the third line is not well fitted, we change the temperature

— We have checked that the valuesrofandr;,, have very ~ and iterate.

3.2. Modeling strategy

3.2.1. Fixed parameters

little effects on the molecular lines, as longias< i, < — WhenM, T}, andrco are determined from the best fit to
rout. We have adopteg, = 10'3cm andr;,, = 0.510%%cm. the three'?CO lines, we adjust(**CO ) to fit the three

— The index of the kinetic temperature power law is fixed o CO lines.
a = —0.7. This value is fully consistent with more elabo- — The same kinetic temperature and mass loss rate are as-

rated radiative transfer codes which also compute the ther- SUmed to compute CS emissiar{: ’CS ) andrc.s are de-

mal equilibrium (see for example the model of U Hya given "ved from the threéCS lines.

in Schoier et al. 2000). — Finally, the'*CS lines provide the('3CS ) relative abun-
— As m ention above, we assume thatandv.,, are con- dance.

stants, which results in a density power law-iT¥ accord- We use the reduceg’ factor, which is computed for each line,

ing to equation 4. as a criterion for the quality of a line fit, but we do not affect
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the same weighting to all the fits, depending on the quality i&f always difficult to determine more precisely the locatadn
the observed line, as discussed below. a line edge than in an interval of 2 channels, i.e. 2.2 kh's
Thus, with a more realistic uncertainty &fv.,, ~ 4 kms™*,

the modelled and fitted velocities match very well.
3.3. Results

The computed emission lines are shown in figures 1, 2 and 3
(dotted lines) and the corresponding characteristics et
velopes are presented in table 4. 3.3.3. Mass loss rates and source sizes

3.3.1. Global behaviour
The uncertainties on the mass loss rate and the abundaiwce rat
Globally, the observed lines are well modelled. have been estimated by changing the intensiti¢sGD by

For Y CVn , the CO computed lines show a double peak(7) = +20%, which corresponds to the typical observation-
profile slightly assymetric which is also detected in the olmal uncertainty on these values. To obtain a good fit, we have
served spectra (see for example CO(2-1) lines). For CO, odychange the parameters by the following percentages:
one line doesn't match its observationnal counterpart:8© A (17) = (+33%, —27%) andA [z:igg” = (+29%, —20%)
(1-0) one. For CS, taking into account the noise of tH@S We can note that:

(2-1), the discrepancy (factor 2) beetwen the modelleddirek 1A [x(”CO)} a're of the same order as those deduced from
the observed one for this transition is not so important.-Cog — Le(?C0) ] , _

sistently with the fact that the CS(5-4) lines give a higlaior the mtegra_ted |_nten5|ty ratios (see Table 5). _

than the other transitions in table 5, the modetié@s (5-4) (2) A(M) is slightly larger thant20%, as would naively be
line is too low compared to the observed one. expected from equations 2 and 3. _

In the case of RY Dra , a symetric double peak profile i‘ghls last remark can pe und_erstood as follows: flrst, the r'ela
also clearly reproduced by the modeling for CO. Differencd©" betweelrill“@b andz is not Imea_r as can be seenin equation
beetwen modeling and observations are always within thog erf- Lmbs < . Moreover, equation 2 takes into account the
bars except fot?CO (3-2). Indeed, the ratio of the central infctor F(rco), which depends om and M through equation
tensities of the modelled CO(3-2) lines results in a loW@o 3+ and consequently is an other source of non linearity.

/*3CO value than for the other transitions. On the contrary, the Compared with the mass loss rates of table 3, derived from
value reported in table 5 from the observed lines is higher fthe observed lines with equation 2, the modelled mass less ar
the 3-2 transition than for the others. The same behavioulasver by a systematic factor betzeen 2 to a factor 3. This dis-
noticable for CS(5-4). It could be argued then that thisaffecrepancy can easily be explained by the fact that equation 2,
could be related to calibration uncertainty beetwen IRANMN30o0riginally established by Knapp & Morris (1985) for a 7m an-
and JCMT telescopes. tenna has been scaled by a fagtir/7)? to apply to the CO(1-

For T Lyr, two lines are badly reproduced by the modelin@) spectra observed with the IRAM 30m telescope. This sgalin
2CO (3-2) and'*CO (1-0). The latter is not very significantfactor which implicitely assumes that the molecular sousce
because the line is very noisy. FGICO (3-2), we note in table unresolved in the telescope beam, results in an overestiofiat
5 that the abundance ratio deduced from the observed CO(3H2&) mass loss rate given by equation 2 if the source is pgsrtial
lines is higher than the same quantity derived with the oleser resolved as here. Moreover, L93 reported that equatione2 is r
CO(2-1) lines. Like for RY Dra , the modeling gives exactlyiable for 10-¢ < M < 10-*Mgyr~'. Outside this domain,
the opposite result: according to the modelled lines, thie rathe computed values have to be considered as upper limits.
derived from the CO(3-2) lines should be smaller than thie rat

X The agreement between the CO source sizes derived from
derived from the CO(2-1) ones.

the line modeling and the CO photodissociation radii iskstri
ing. This good agreement strengthen also our assumption con
cerning the identity of thé?CO and*3*CO molecular source
sizes. Indeed, we have determined the photodissociatibin ra

12 13 H T H H
The values derived from the modeling for the expansion velo®f ~CO and"CO with figure 7a of M88, considering that

ties are in general good aggrement with the ones resultimg frthe photodissociation radius is achieved when the molecula
the fits. abundance has dropped to 5% of its value in the inner part of

the enveloppe. We have found a relative difference between t
two values lower than 10%. That is negligeable compared to
the other sources of uncertainties described above.

3.3.2. Velocities

However, we can note that tlkrementionned in table 2 for
the velocities under-estimate the uncertainties, asafregn-
tionned in section 2.3. Indeed, for one of the best definez|in
12CO (2-1)in Y CVn, the difference beetwen the fitted and Our modeling also concludes that the CS sources are unre-
the modeled.., is aboutbo | We can observe in the spectrasolved with the 30m telescope beam, which is fully consisten
that, because of the finite resolution (1.1 kmi sand noise, it with our observations.
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Table 4: Parameters of the radiative transfer modeling ftolamn 4 to 10. Column 1k based on equation 3(M88); the range of values
arises from the uncertainties éd andz reported in section 3.3.3.

Star d P |veap Visr Viwr T0 M Molecule r..:  z(**C) z(**C) 4.
(pc) (days) (kms™) (K) (107" Mg yr™) (10" cm) @)
TLyr 633 129 7.0 0.5 3000 2.9 Cco 52 5210 2.010°" 55
RY Dra 488 200| 9.3 -54 1.0 3000 29 CO 67.5 6.910 2710 9.2
Cs 10  1.310° 4110° 1.4
YCvVn 218 157| 7.2 205 1.5 1300 1.0 CcOo 48 6.610 2.810* 14.7
CS 5 1.310° 4.010° 15
4. Derivation of 12C/13C effectively to the region where the collision rates domérize-
causel™* ~ T., (see Rohlfs & Wilson, 1996).
Derivation of the elemental isotopic ratiéC / '3C in the mate- The comparison of ouf’ with the two models detailed
rial expelled by the star from the radio molecular lines émit in Schoier et al (2000) shows that we find values 3 to 6 times
by the circumstellar gas requires to main stages : larger than their authors. Is it a characteristic featuré-nfpe

stars ? Otherwise, the three main physical improvementseof t
gchbier models which could be imply are the computation of
— to examine how faithfully the molecular g&&C / *3C ratios the thermal equilib_rium, the descrjption of the molecul?zi_ar .
reflect the elementafC / 13C . tive abupdapces with an exponentlal law and the approanatl
of the diffusion by the dust. Finaly, let us also mention fifiat
To derive the molecular abundances we have used two mefie-lines show a double pic, the temperature is criticalrpara
ods : (i) a very straightforward calculation which simpljies  eter to reproduce it. On the contrary, if their is no double pi
on the lines intensity ratios but assumes several strondi€ono be reproduced, this parameter doesn’t constraint veighmu
tions and (ii) a radiative transfer modeling of the obsetirees. the fit. For example, for T Lyr , using¥, = 900K instead of
Comparison of the molecular isotopic ratios provided byhbotr* = 3500 K only changes the quantities o, M andz(*3CO
methods will allow to conclude on the reliability of the silap ) of 20%, 15% and 5% respectively.
method.
Several effects may prevent the molecular isotopic ratios t
be identical to the elemental isotopic ratios : chemicaiticm- 4.1.2. Optical depths and isotopic ratios
ation, selective photodissociation, selective condémsanto
grains. They will be discussed with the help of the comparis@\s mentionned previously, the good agreement between the

— to analyze the lines intensities in terms of molecular abu
dances

of the'?C /13C ratios for CO and CS molecules. central line intensity ratios and the integrated intensityos
suggests that these lines are not strongly affected by typaci
effects.

4.1. Radiative transfer effects This conclusion is consistent with the CO line opacities

derived from the radiative transfer calculation, which egp
For each modelled line, excitation temperature and opdigath  weak for each transition dfCO and'3CO in the low mass
have been computed by the radiative transfer code. An exdoss rate enveloppes of these J type stars.
ple is given in figure 6. The averaged optical depths have been The agrement between the CO isotopic abundances ratios
computed over the lines, including beam effect, and are derived from the transfer modeling and simply deduced from
ported in table 6. the lines intensity ratios is remarkable. In contrast tchiigder
mass loss rate enveloppes where strong opacity effects on CO
lines require careful modeling or observations of less dbah
4.1.1. Temperatures and population inversion molecules to derivé?C/13C, it appears that this ratio may be
derived very easily from the CO line intensity ratios in low
All the modelled lines show an inversion population [such amass loss rate enveloppes such as J type stars envelopies stud
observed at+1.410'%cm for'2CS (3-2)inY CVn, see 6]. It here.
can be understood has a consequence of the competition befor CS, the optical depths derived from the line transfer
tween the collisionnal and radiative processes. For the fiimodeling appear somewhat higher, in particular for RY Dra .
all the rates are equal within a facter 3 whereas, for the Such a conclusion is also suggested by the slight discrgpanc
second, the rates depend of. Thus, an inversion popula-observed between the central and the integrated intergsity r
tion occurs when a level is slowly depopulated by collisioris (see Table 5). However, these line opacities effectaie
and rapidly populated by radiative spontaneous emissiam frweak and a comparison of the abundance ratios derived from
higher levels. When compared with the excitation tempeeatuline modeling and line intensity ratios allows to conclubiatt
we can say that the inversion population region corresporidghese low mass loss rate enveloppes'#@S /3CS abun-
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Table 5: Molecular isotopic ratios
Star Molecule  Line Molecular isotopic ratio$C /' C
Line fitting Line modeling
intensity ratios area ratios abundance ratios
WZ Cas cO 2—1 2.2 (405,-04) 1.8 (40.4,—0.4)

T Lyr CcO 1—-0 2.2 (+05,—0.4) 2.4 (+0.6,—0.5)
2—1 2.6 (4+07,-0.5) 2.4 (4+0.5,—0.4)
3—2 34 (409,-07) 3.1 (40.7,-0.6)
average 2.5 (+0.4,—0.3) 2.6 (40.3,-0.3) 2.6
RY Dra CcO 1—0 2.6 (+08,—0.5) 2.5 (+0.6,—0.4)
2—1 2.5 (4+06,—0.5) 2.0 (+0.5,—0.4)
3—2 4.2 (41.1,-09) 3.9 (40.9,-0.7)
average 2.8 (+0.4,—0.3) 2.5 (40.4,—0.3) 25
CS 2—1 43 (+11,-09) 3.7 (40.9,—0.7)
3—2 4.6 (412,-1.0) 4.6 (+1.1,-0.9)
5—4 3.6 (+1.0,—0.7) 3.2 (+0.7,—0.6)
average 4.1 (+0.6,—0.5) 3.6 (+0.5,—0.4) 3.2
Y CVn CcO 1—-0 2.2 (+05,—0.4) 1.9 (40.4,-0.3)
2—1 2.5 (40.6,-0.5) 2.2 (40.5,—0.4)
3—2 24 (406,-0.5) 2.4 (40.5,—0.4)
average 2.3 (+0.3,—0.3) 2.1 (40.3,-0.2) 2.4
CS 2—1 55 (+15,-12) 4.7 (+1.2,—0.9)
3—2 34 (409,-07) 3.4 (40.8,-0.6)
5—4 2.9 (408,-0.6) 3.2 (+0.7,—0.6)
average 3.4 (+0.6,—0.4) 3.5 (40.5,—0.4) 3.3

12¢/13C ratio. Their work also shows that this cancellation

Y CVn RY Dra TOyr depends on the mass loss rates. In enveloppes with the lowest
AJ 10 21 32 10 21 32 10 21 32 Mass loss rate, some little deviations (about 10%) of the rat
6O 0.05 017 015 004 020 017 003 015 0.24%an occurin the inner parts of the enveloppe. However, such
1500 001 007 006 0.01 0.08 006 002 005 0090w deviations are lower than the uncertainties given far th

Table 6: Optical depth of the modelled lines.

AJ 21 32 54 2-1 32 54 modelled ratios.
I2CS 021 066 130 048 125 221 The same studies for CS doesn't exist. It would be interes-
"CS 0.08 0.33 041 0.11 0.37 0.36 sant to know

— if chemical fractionnation is significant for CS. Indeedsth

) ) _ o reaction involves the io*C* in the following equation:
dance ratio can reliably be derived from the central linerint

sity ratio and that the use of line transfer modeling is n@tne PS4 Ot =B o541 ot (8)

essary. As CO is the most abundant molecule, all the requifec™

for CS fractionnation could be used in CO fractionnation so
that CS fractionnation could be negligible.
— if chemical fractionnation occurs, does it cancel the selec
tive photodissociation effect as for CO ?

4.2. Molecular effects

It can be seen in Table 5 that abundance ratios derived from . . . .
CO or CS are compatible but just within the error bars for RY Anyhow as _the mol_ecular |sot0p|c_ ratios d_enved from .CO
Dra and Y CVn . If confirmed by further measurements, thfjsjf'fj CS on!y slightly differ, Pfth SPecies are_llkely 1o i
small difference should be explained, which requires a—calrgl'abIe estimates of thé /' *C: elemental ratio.
ful analysis of selective photodissociation effects anehaical
fractionation in CS.

M88 have computed the abondances'®€0O and'*CO
in a circumstellar enveloppe, taking into account selegivo- 5.1. Comparison with previous measurements
todissociation and chemical fractionnation. It appeass the
first effect roughly cancels the second one, soth@D /*CO The table 7 presents different values'é€ /'*C ratios and
is almost constant in the enveloppe and faithfully reflebts t A/ derived from radio or optical observations by various au-

5. Discussion
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thors. Our!?2C /'3C ratios appear compatible with and sigfew 10~*Myyr=1, i.e. significativly higher than the values de-
nificantly more accurate than the ratios derived by Jura.et aved here. HBB could also be temporarly “switched off” dur-
(1988),herafter J88, from the observation of a single C@-traing a third dredge-up phase but, in this case, even if we tempo
sition in each envelope. The generaly lower values deriyed tarly get a higher C/O, the ratiéC /'3C increases because of
J88, using the same wavelengths, is partly explained becatise'?C dredged in the enveloppe.

their sources was unresolved. Consequently, they haveesdppl

a correction factor iw=* whereas we have used '. Their ra- (2) If the mass of the stars is less than 5SMHBB can not

tio scaled with/~* are reported in parenthesis. Basically, thesgecur and extra mixing scenarii like cool bottom processing
corrected values and ours are compatible, taking into atco(CBP) suggested by Boothroyd et al. (1995), might account fo
the error bar which were probably larger in 1988. the equilibrium value of2C /'3C . Wasserburg et al. have

In addition, for each star, our values lie between those sifiown that it is possible with double streamed deep cirarat
Lambert et al., hereafter L86, and Ohnaka et al., heraft& O8urrents to obtain low carbon isotopic ratie 4, at the AGB
Taking into account the error bars, the values derived byethgphase together with C/&1. These processes require a deeper
two authors excluded each other but our ratios are closeeto third dredge-up than those generally modelled in stellahev
results of 099 and less compatible with the values derived tign. Thus, theoretically, the (numerical and physicalyva
L86. This is a critical result because the values derived & L obtain deeper third dredge-up must be improved and, observa
allow for an interpretation in term of equilibrium ratio di¢ tionally, it would be useful to obtain nitrogen abundancas f
CNO cycle, whereas the values derived by 099 and us are these stars because CBP transform large amouht®f lo-
low for this explanation. cated in the enveloppe i1 V.

Mass loss rates derived from very different data (rotaténn
transitions of CO and CS, vibrationnal transitions of CO, CN (3) J type stars could be binary stars composed of a dwarf
andC';) and analysis (radiative transfer, fit of chemical modeland a RGB star (Wood, private communication). The C/O en-
simple analytical models, atmosphere models) are repantedichment and the low?C /'*C would be due to the abondance
Table 7 and have been corrected by a factof“irin order to pollution by the previous AGB phase of the dwarf, and the low
be compared. We find mass loss rate showing a quite low disass loss rate would be consistent with the RGB status of the
persion (factor 2.9) but from 3 to 6 times larger than those eémpagnion.

093. As it can be see, it's quite difficult to concile the values of

Finally, it may be mentionned that our CS modeling is in=C /'3C , M and C/O for J type stars. Table 8 sum up the ba-
compatible with the low photospheric abundances given 81 L&sic facts for low mass and intermediate mass AGB, compared
we require abundances from more than 3 times to almost {30RGB stars. The use of this table will help us to clarify an
times larger. O93 reaches an even drastic conclusion, ass@fier interpretation for these objects. In J type stars, &0
ing CS abundances 100 times larger than L86. It has been cgig mass loss rate are comptatible with low masses whét€as
firmed recently by Larsen et al. (1999, private communiegtio /'3C < 10 is compatible with intermediate masses. Various ev-

idences now exists of turbulent mixing at the RGB Bump (see

ref). So, instead of testing the influence of slow mixing pro-
5.2. Constraints on stellar evolution models cesses at AGB phase, from "standard” RGB models, an other

way to proceed should be to compute consistenly RGB and
Until now, three interpretations have been used in ordexto eAGB models with the same appropriate physics. Consequently
plain the low!?C /**C observed in the J type stars: J type stars could be quanlitatively explained as low mass st

if the initial models of AGB stars would exhibit loW#C /'3C

(1) These stars are intermediate mass stars and should(stead of 20/25 in the standard models) due to slow mixing
velopp Hot Bottom Burning (HBB). In this case, low values foprocesses acting on the star along the RGB. Such comptgation
12C ['3C are explained by CNO cycle equilibrium. have to be performed to be able to make a choice between what

The problem is that HBB prevents the stars from becominge can call "non standard coupled RGB-AGB evolution” and
carbon rich, by transforming Carbon into Nitrogen. Thiseca®ne of the three scenarii presented above in the contexioof "'n
is consequently inconsistent with a photospheric ratio YO standard AGB evolution” (non standard is defined by the use of
like these of J type stars, except if we assume that an oxygetixing processes).
rich star enveloppe could exist together with a carbon-stein
photosphere (099 have made such an assumption for the sili-
cate J-type stars they analysed) and in this case, a there§ conclusion
explanation as to be found (chemical modeling, dust aggrega
tion...).

To get a C/O ratio upper than 1, we can supposed that H%_g
has stopped because the end of the AGB has been reached.
However, according to computations by Forestini et al. 7)99 - the lines are opticaly thin and consequently, the abundance
such stars would only reacRC /'3C ~10 andA/ tends to a ratios can be reliably derived from line intensity ratios.

e analysis of CO rotationnal lines in low mass loss rate en-
ppes show that:
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Table 7: Comparisons of our results with previous mesureés&eferences: DOO referes to this work, 099 is Ohnaka €1899), L86,
Lambert et al. (1986), J88, Jura et al. (1988), 093, Olofeta@i. (1993) and C87, Claussen et al. (1987). The mass ltessneported in the
table are corrected with a facttd poo /dauner )*.(*) For WZ Cas , the value given in the column DOO is the intgnstio '2CO (2-1)}°CO
(2-1).

12C /'3C ratios M (10" "Mgyr 1)
Stars DO 099 L86 J88 D00 093 c87
Radio CO,CS Optical CN Optical CN,CO; Radio CO| Radio CO,CS RadioCO 60n
T Lyr 2.6+ 0.3 3.2t05 1.4(1.6) 29 11 17
RY Dra 25+ 04 2.6t 0.5 3.6t0.5 1.9(2.2) 2.9 0.5 1.4
Y CVn 2.1+ 0.3 1.9%0.2 3.5:0.4 1.4(1.6) 1.0 0.3 1.9
WZ Cas| 2.2+ 0.5(*) 4.0 4.5:0.5 0.6

Table 8: Main characteristics of RGB and AGB stars
Low mass | Intermediate mass

RGB Occurence of first DUP
turbulent mixing very efficient no turbulent mixing
(observationnal clues at the BUMP)(7ev0r << Tmiz)
AGB Third DUP (more efficient with low masses)
low luminosity and mass loss high luminosity and mass loss
no HBB HBB

slow mixing processes (more efficient with low masses):
semiconvection, overshootig or turbulent transport rotetly induced

— the photodissociation radius derived from equations 2 afthnaka, K. & Tsuji, T. 1996, A&A 310, 933

3 corresponds to the CO source size Castor, J.I., 1970, MNRAS 149, 111
— the mass loss rate derived from equation 2 is slightly ovéplaussen, M.J., Kleinmann, S.G., Joyce, R.R., Jura, M.7 188JS
estimated if the source is resolved. 65, 385

. . . De Jong, T., Shih-l Chu, Dalgarno, A., 1975, ApJ 199, 69
Thus radiative transfer calculations in low mass loss rate &ower D. R. Launay, J. M., 1985, MNRAS 214, 271

veloppes are not necessary, even for CS, where centrahtinedgrestini, M., Charbonnel, C., 1997, A&AS 123, 241
tensity ratios provide reliable abundance ratios. Green, S., Chapman, S, 1978, ApJS 37, 169

Concerning 2C /'3C in J-type stars: Harten, R. H.,Grosbol, P.,Greisen, E. W.,Wells, D. C., 1988AS

— low values are confirmed, between these of 099 and L86. 73365

— the values derived are around the equilibrium values for th'sen. F., Olofsson, H., 1998, *Cirsumstellar envelopesasbon
CNO cycle. stars”, poster at the IAU symphosium 191.

.. - . ..Knapp, G.R., Morris, M., 1985, ApJ 292, 640
— such a low abundance ratio is very difficult to concil with PP P

. . . LIoup, C., Forveille, T., Omont, A, & Paul, J.F. 1993, A&AS, 21
the low mass loss rates in stellar evolution modelsforanq\ﬂamon G. A., Glassgold, A. E. & Huggins, P. J. 1988, ApJ 328, 7

stars. These two low values could be qualitatively explingorris, M. 1980, ApJ 236, 823

by the evotution scenario of a binary star. Morris, M., Guilloteau, S., Lucas, R. & Omont, A. 1987, ApJ13888
— in order to clarify the status of J-type stars, we proposeNarri, R., Kahane, C., Lucas, R., Bujarrabal, V., Loup, (998,

new way of considering the AGB modelling as to be use in A&AS 130, 1-64

which the AGB evolution is computed consistently with th@lofsson, H., Eriksson, K., Gustafsson, B., Carlstrom 11993, ApJS

RGB one, using the same physics of mixing. 87,267
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Fig. 2: Molecular spectra observed towards RY Dra. The socoor-
dinates arev(1950) = 12"54™28.1¢, §(1950) = 66° 1552". The

. . ' histograms represent observed spectra, the dashed lirk pmofiles
histograms represent observed spectra, the dashed lintes priofiles and the dotted lines radiative transfer calculation res@n the ob-

and the dotted lines radiative transfer calculation res@n the ob- . 8
. . served spectra the velocity resolution has been smoothgd tdkm
served spectra the velocity resolution has been smoothgd tdkm |

s7i.

Fig. 1: Molecular spectra observed towards Y CVn. The socooe-
dinates arex(1950) = 12"42™47.0%, §(1950) = 45° 42'48". The
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Fig. 3: Molecular spectra observed towards T Lyr. The sooomedi-
nates arex(1950) = 18"30™36.2°, §(1950) = 36° 57'39.0'. The
histograms represent observed spectra, the dashed lirtes profiles
and the dotted lines radiative transfer calculation res@n the ob-
served spectra the velocity resolution has been smoothgd tdkm
s~ except for the'?CO and'*CO lines, observed with 1 MHz
filterbank, where the resolution is 1.3 and 1.4 km sespectively.

Fig. 4: Molecular spectra observed towards WZ Cas. The sagor-
dinates arev(1950) = 23"58™41.9%, §(1950) = 60° 0437.4". The
histograms represent observed spectra, the dashed ikt profiles
and the dotted lines radiative transfer calculation resiilhe velocity
resolution is 1.3 kms' for the'>CO line and 1.4 km's' for the
13CO line, both observed with 1 MHz filterbank.
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Chapitre 3

Une longue attente!

Sommaire
3.1 Un petit détour par les étoiles pré-séquence principale . . . .. 241
3.2 Tracés complets . . . . . . . . . . . i i i i e e 257
3.3 FlashdeP’Hélium . ... ... ... ... ... 00ueeeea... 262

Le chemin des étoiles de 'AGB est long et semé d”’embiiches” ou de “trésors” selon
les points de vue! Nous aurions pu réaliser les test voulus sur le troisieme dredge-up (voir
la section 1-1.3.2) en reprenant d’anciens modeéles et les poursuivre avec le nouveau code.
Cependant, nous avons repris les calculs & partir de la phase PMS car nous y avons vu
plusieurs avantages:

— tout d’abord, tester la validité des changements réalisés dans le code d’évolution stel-
laire. En effet, lorsqu’une étoile évolue de la phase PMS & celle de PAGB, ses diffé-
rentes couches traversent une telle diversité de conditions physiques, représentées par
les triplets (p, T',{Y;}), que 'on peut considérer que la physique du code est ainsi assez
completement testée. De plus, nous disposons aussi d’anciens tracés pour quantifier les
effets des changements opérés.

— élargir le domaine de modélisation en masse du code et évaluer a posteriori la pertinence
des choix physiques effectués. En effet, grace aux changements d’équation d’état en
particulier, le code peut calculer les tracés PMS d’étoiles de tres faible masse, M, < 0.2
Mg , alors que ¢’était impossible avant. De plus, si I’on prend en compte 'optimisation
réalisée en temps de calcul, cela rend réaliste le calcul du flash de I’Hélium pour les
étoiles qui le subissent (M, < 2.5 Mg ). Des comparaisons avec les modeles d’autres
équipes sont essentielles pour estimer la qualité de la physique utilisée.

— obtenir des modeles fiables pour faire les tests de profondeur du troisieme dredge-up,
sur base de modeles d’étoile de ’AGB issus de calculs évolutifs dont la physique est
cohérente depuis le début le début de la phase PMS.

Ce chapitre est donc destiné a exploiter les calculs des phases antérieures a la phase AGB

réalisés avec la nouvelle version du code d’évolution stellaire.

3.1 Un petit détour par les étoiles pré-séquence principale

Nous avons donc tout d’abord réalisé plusieurs grilles d’étoiles pré-séquence principale .

En effet, pour la premiere fois le code de Grenoble peut calculer des modeles d’étoiles fiables

241
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jusqu’a 0.1 Mg . Ces grilles ont donné lieu & une publication accepté pour publication dans
Astronomy & Astrophysics qui fait ’'objet de la section 111-3.1.3. Nous y montrons que les
nouveaux tracés obtenus sont compétitifs avec ceux donnés par les meilleurs équations d’état
utilisées en ce moment et avec les codes les plus modernes ou spécialisés dans ces domaines
de masse. A la section I11-3.1.1, nous montrerons pourquoi les modeles PMS permettent si
efficacement de tester une équation d’état . Un petit résumé des points clefs de ’article sera

donné ensuite a la section I11-3.1.2.

3.1.1 Les étoiles pré-séquence principale , tests pour ’équation d’état

En effet, les étoiles pré-séquence principale sont un tres bon test a passer apres les modi-
fications opérées sur le code. En particulier, I’équation d’état y est importante pour plusieurs

raisons...

Prédominance de I’équation d’état

Tout d’abord, c’est I’équation d’état qui domine la structure et 1’évolution de ce type
d’étoiles. En effet, ces objets sont completement convectifs. C’est donc le gradient adiabatique,
quantité purement thermodynamique, qui contréle en premiere approximation le transport
de la chaleur (voir I’équation 11-1.13 et 'annexe B) et donc la structure en température de
I’étoile.

De plus, ces étoiles sont en contraction et sans brilage nucléaire permanent. C’est donc
le terme source de I’équation d’état, €,,4, (voir équation 11-1.10 & I1-1.12), qui permet a la
luminosité de I’étoile d’évoluer.

L’impact de I’équation d’état sur ces deux quantités va donc pouvoir se quantifier direc-
tement dans le diagramme Hertzsprung-Russell, par comparaison avec les anciens tracés et
ceux de la littérature. Ce point sera discuté dans I'article présenté a la section I11-3.1.3 (voir

aussi le résumé a la section I11-3.1.2).

Correction non-idéales

Un exemple des conditions thermodynamiques a I'intérieur des étoiles de faibles masses
est donné la figure [II-3.1 pour une étoile de 0.2 My a métallicité Z = 0.02.

Le graphe a été tracé en fonction des couches pour permettre sur une seule figure d’ap-
précier toutes les valeurs prises par p et T. La profondeur optique a été rajoutée pour pouvoir
situer la surface de 1’étoile. Notons que la profondeur optique est limitée & 102, valeur & partir
de laquelle on ne s’intéresse plus a cette quantité physique car le milieu est optiquement épais.
Le trait vertical épais délimite sur sa droite une zone dans laquelle T < 10K et p < 103. De
telles conditions impliquent des effets coulombiens trés importants (voir la figure 11-2.2). En
regle générale, les effets non-idéaux de I’équation d’état sont surtout testés par les étoiles de
faible masse, comme le montre la figure 111-3.2. Le profil de la quantité g, = %, ana-
logue de 8 pour la pression de radiation, a été tracée pour plusieurs masses. 8. — 1 indique
P.,r — 0, les corrections non-idéales sont négligeables. Un écart a cette valeur quantifie la
fraction de pression supportée par les corrections.

Pour pouvoir comparer 'importance des corrections non-idéales dans différentes masses,

nous avons choisi comme référence le moment juste apres le brillage du ?Be ot la fraction
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Fic. 3.1 — Conditions thermodynamiques dans une étoile pré-séquence principale de 0.2

masses solaires pour t= 2.46 - 10%r, R.s; = 0.21 Ry , L = 5.97 - 1043 L .
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Fic. 3.2 — Corrections non-idéales pour des étoiles PMS de 0.1, 0.4, 0.7 et 1.0 Mg, , juste

apres le brilage du Béryllium 9 (les dges correspondants sont donnés dans le texte).

de masse de cet élément atteint la valeur 1013, Cela correspond respectivement pour les
différentes masses tracées (0.1, 0.2, 0.4, 0.7 et 1.0 Mg ) aux ages suivants: 1.6510% yr,
8.73107 yr, 7.81107 yr, 5.49107 yr et 2.10107 yr.
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Ionisation

Enfin, compte-tenu des faibles températures de surface pour les étoiles pré-séquence prin-
cipale de faible masse, la molécule de di-Hydrogene devient majoritaire et son influence se
fait sentir sur la structure par un changement de poids moléculaire moyen (en vertu de 11-2.2
et 11-2.295). La formation de cette molécule, et plus généralement I'ionisation des especes

puisque toutes sont reliées (voir la section 11-2.6.1), constituera donc un test supplémentaire.

La figure I11-3.3 montre la variation d’abondances de H, H+, H+ et H, (respectivement
en rouge, bleu, jaune et violet) dans des étoiles de 0.1,0.2,0.4,0.7 et 1.0 Mg . On retrouve
bien, comme on s’y attend une montée des abondances de Hy et H+ quand la masse décroit,

due a la température décroissante et a la plus forte dégénérescence.
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Fic. 3.3 — Variation des profils d’ionisation de I’Hydrogéne pour des étoiles PMS de 0.1, 0.2,
0.4, 0.7 et 1.0 Mg (respectivement en trait plein, tiret, pointillé, tiret-point et longs tirets)

Juste apres le brilage du Béryllium 9 (les ages correspondants sont donnés dans le texte).

La figure 111-3.4 montre, dans une étoile de 7 Mg, , les profils du gradient adiabatique,
du gradient radiatif et de 'opacité a deux moment séparés par At ~ 510° ans.

On constate trois pics d’opacité se répercutant sur le gradient radiatif (voir I’équation
11-1.19) et se situant & proximité de zones ou le gradient adiabatique a un minimum local, si
bien que de petites zones convectives peuvent se former. Ces pics d’opacités s’expliquent par

les variations de p, T et des abondances des ions.

Les figures 111-3.5,111-3.6 et 111-3.7 montrent respectivement les profils d’abondance de p
et T, H,He, et de Ne au moment correspondant a la figure de gauche de 111-3.4. Les variations

de p et T n’ont clairement pas de corrélations avec celles de "opacité. Par contre, on constate
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Fic. 3.4 — Zones d’ionisation partielle dans une €toile étoile pré-séquence principale de 7 Mg,
atn~2.27-10%r, L = 1357 Ly , Resp = 11.35 Ry
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Fic. 3.5 — Profils de p et T dans une étoile €toile pré-séquence principale de 7 Mg a t ~
2.27-10%yr, L = 1357 Lg , Ry = 11.35 R .

que chacun des pics d’opacités et donc chacune des trois zones convectives formées correspond
exactement & I'emplacement de transitions d’ionisation de ’'Hydrogene et de I'Hélium: H/H™*
a la couche 750 environ, He/He™ & la couche 635 environ et He™ /He™™ & la couche 590 en-
viron. Par contre le pic présent a la couche 500 ne peut visiblement pas étre expliqué par une

transition d’ionisation de H ou He. Apres inspection de toutes les transitions d’ionisation de
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FiG. 3.6 — Abondance des ions de U'Hydrogéne (en bleu), de UHélium (en vert) dans une étoile
étoile pré-séquence principale de 7 Mg a t ~ 2.27-10%r, L = 1357 Ls , Resr = 11.35 Rg .

C,N,O et Ne, la seule qui soit localisée a la couche 500 pour expliquer le pic d’opacité et de
V,ad st la transition Ne™/Nedt.

3.1.2 Résumé des principaux résultats
Ajustement solaire

Avec la physique du nouveau code, un nouvel ajustement solaire a été effectué, de telle
maniere a reproduire le rayon, la luminosité et la température effective solaire actuelle le plus
précisément possible. Les parametres ajustables pour cela sont «, le parametre qui exprime
la longueur de mélange de la MLT, A, en unité de hauteur caractéristique de pression, et Y,
’abondances d’Hélium. Nous avons obtenu pour le couple (L, R) une précision meilleure que
0.1% pour le jeu de parametre (v = 1.605,Y = 0.279) avec une abondance d’éléments lourds
fixée a 7=0.0249, compatible avec les observations. Les valeurs obtenues pour cet ajuste-
ment sont tout-a-fait comparables & celles obtenues par les autres codes d’évolution stellaire
modernes (voir Brun et al. (1998) par exemple). “Notre” Soleil, calculé de fagon standard,

c’est-a-dire sans aucun processus de diffusion, a les caractéristiques internes suivantes:
— au centre: T, = 1.552107K, p. = 145.7gem™> | Y, = 0.6187, n. = 11.527.

— & la base de I'enveloppe convective: Mp,se = 0.981999 Mg , Rpgse = 0.73322 R
Thase = 1.99910°K, ppose = 1.3961 10 2gem L3 .
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Fia. 3.7 — Abondance du Néon dans une étoile étoile pré-séquence principale de 7 Mg a
t ~227-10°yr, L =1357 Ls , Repy = 11.35 R .

Ces nombres sont tres proches de tous les modeles standards publiés récemment (Brun et al.
(1998), Morel et al. (1999), Bahcall & Pinsonneault (1996)) et donne la position observée de
la zone convective avec moins de 3% d’erreur. Ces caractéristiques auraient pu étre encore
plus proche des valeurs observées en incluant les processus de diffusion microscopique et/ou

turbulente, implémentés durant ma these et maintenant disponible dans notre code.

Energie gravothermale

La phase étoile pré-séquence principale est un test particulierement efficace pour I’écri-
ture de ’énergie gravothermale, €,,4,. En effet, lorsque 1’étoile possede une source d’énergie
centrale, ce terme est négligeable devant ¢€,,.. Or, a la phase PMS, I’étoile n’a pas encore de
source nucléaire stable et se trouve dans une phase de contraction ou le profil de luminosité
est donc dominé par la quantité €,.q,. Dans ce contexte, nous avons testé avec succes les
trois écritures possibles de cette quantité, rappelées dans les équations 11-1.10 a 11-1.12. Cela
implique, en particulier, que notre profil d’entropie, a partir duquel nous dérivons toutes les
quantités thermodynamiques, y compris I’énergie gravothermale quand nous utilisons 11-1.12,

est bien modélisé et correctement implémenté.

Origines des différences entre tracés

Nos tracés sont comparés avec ceux de cinq autres publications: Baraffe et al. (1998),
Charbonnel et al. (1999), D’Antona & Mazzitelli (1997), Swenson et al. (1994), Siess et al.
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(1997). Les tracés different d’un groupe a l'autre a cause de différences dans la physique
constitutive (principalement I’équation d’état et la convection) mais aussi dans le traitement
des conditions de frontiere en surface. Par ailleurs, on note deux types de différences d’un tracé
a l'autre: celles qui concernent la forme du tracé et celles qui concernent la position de celui-ci.
Les premieres sont principalement liées aux changement de physique constitutive alors que
celles rangées dans la deuxieme catégorie se rapportent plus facilement aux parametres libres
(v, Y, Z) et/ou aux conditions de surface.

A ce propos, la physique constitutive ayant été présentée dans les chapitres [1-2 (équation
d’état ), II-3 (convection) et II-1 (pour le reste), donnons les quelques indications nécessaires
sur le traitement de ’atmosphere dans le code. Les équations de la structure stellaire sont
intégrées du centre vers I'extérieur jusqu’a une tres faible épaisseur optique (7 = 0.005) dans
I’atmosphere. Dans les régions ot 7 < 10, nous prenons comme profils de température ceux
qui sont calculés dans des modeles réalistes d’atmosphere apres intégration d’une équation
de transfert radiatif (voir chapitre 11-5). Pour cela, nous avons réalisé des ajustements de
T(r) en fonction de trois parametres (Tesy, gers, Z), la température et le champ de gravité
effectif et la métallicité de I’étoile. Ils ont été calculés d’apres les modeles de Plez (1992)
pour T.rr < 3900K, Eriksson jusqu’a T.;f = 5500K (1994, communication privée, méme
physique que Bell et al. (1976)) et Kurucz (1991) pour T.s; > 5500/K. Ces ajustements
assurent une convergence rapide a cause de la régularité des profils T'(7) et de leurs dérivées.
Notons aussi que la définition de 'atmosphere joue un réle essentiel dans les comparaisons
et peut expliquer des différences de température jusqu’a 100K. On peut en effet choisir 'une

ou 'autre des définitions suivantes:

S 1/4
T = (47751(%2(7 2:/?/3)) ou Topp=T(r =2/3) (3.1)

La deuxieme expression, lorsqu’elle est utilisée dans nos calculs, donne une température ef-

fective plus faible.

Analyse des différences

L’article montre que, quel que soit la masse de 1’étoile considérée:

— la forme des tracés est tres similaire a ceux de Charbonnel et al. (1999) et Baraffe et al.
(1998). En particulier, pour M, < 0.2 Mg , les tracés de Baraffe et al. (1998) et les
notres sont quasiment superposables.

— la position en température effective de nos tracés est toujours intermédiaire entre celle
de Baraffe et al. (1998) et Charbonnel et al. (1999).

Ces deux remarques prouvent respectivement:

— que nous décrivons proprement la thermodynamique de ces étoiles, y compris dans le
domaine des tres faibles masses.

— que nos ajustements des modeles d’atmosphere sont globalement valides. En particulier,
on ne s’attend pas a des discontinuités dans les dérivées du profil (1) ajusté car un
seul fit analytique est calculé pour couvrir les domaines de définitions des trois modeles
différents utilisés (Kurucz (1991), Plez (1992) et Eriksson).

Par ailleurs, de fortes différences de forme existent pour les étoiles de tres faibles masses

avec D’Antona & Mazzitelli (1997) et Swenson et al. (1994). L’équation d’état de Magni &
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Mazzitelli (1979) utilisée par D’Antona & Mazzitelli (1997) donnant des résultats similaires
aux autres (Saumon et al. 1995), ces écarts sont plutot attribués a leur théorie de la convec-
tion, tres différente de celle utilisée par les autres codes (théorie de la MLT, voir annexe D) et
a leur hypothese d’atmosphere grise, trop approximative pour modéliser les étoiles si froides
en surface que sont les étoiles de tres faibles masses.

Enfin, plus la masse des étoiles modélisées augmente et plus les tracés deviennent simi-
laire en forme. Il reste des différences en température effective (jusqu’a 200K) que 'on peut
attribuer aux différences de composition chimique ou & . De méme, les tracés de Charbonnel
et al. (1999) ont systématiquement des T¢ ¢ plus élevées que les notres a cause de 'utilisation
d’une atmosphere grise et ceux de Baraffe et al. (1998) ont des 1.y plus faibles que tous les

autres modeles parce qu’ils n’incluent pas les éléments plus lourds que I’Hélium.

3.1.3 Article: “An internet server for update pre main sequence tracks of

low- and intermediate-mass stars”
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Abstract. We present new grids of pre-main sequence (PMS)
tracks for stars in the mass range 0.1 to 7.0 M. The computa-
tions were performed for four different metallicities (Z£=0.01,
0.02,0.03 and 0.04). A fifth table has been computed for the solar
composition (Z£=0.02), including a moderate overshooting. We
describe the update in the physics of the Grenoble stellar evolu-
tion code which concerns mostly changes in the equation of state
(EOS) adopting the formalism proposed by Pols et al. (1995)
and in the treatment of the boundary condition. Comparisons
of our models with other grids demonstrate the validity of this
EOS in the domain of very low-mass stars. Finally, we present
a new server dedicated to PMS stellar evolution which allows
the determination of stellar parameters from observational data,
the calculation of isochrones, the retrieval of evolutionary files
and the possibility to generate graphic outputs.

Key words: equation of state — stars: evolution — stars:
Hertzsprung—Russel (HR) and C-M diagrams — stars: pre-main
sequence — astronomical data bases: miscellaneous

1. Introduction

Interest in modeling of very low-mass stars (VLMS) has grown
steadily over the past decade, due to alarge amount of work, both
theoretical and observational. Brown dwarfs and very low-mass
stars are now frequently discovered and the abundant literature
in this domain attests to the vitality of this field. From these
observations, we now realize that very low-mass stars represent
a large fraction of the stellar population. However, the precise
determination of the initial mass function, and more generally
of stellar parameters and evolutionary states is still limited by
the accuracy of stellar models. It is therefore desirable that dif-
ferent tracks be available in order to understand the theoretical
discrepancies and also to estimate the uncertainties associated
with the derivation of stellar parameters.

On the theoretical side, the computation of the structure of
very low-mass stars is very challenging since it involves the
micro-physics associated with dense, cold and partially degen-
erate matter. In the interior of VLMS, collective effects due to

Send offprint requests to: Lionel Siess

large densities become important and an accurate treatment of
pressure ionization and Coulomb interactions is required. Also,
in the cool atmosphere of VLMS, several molecules form and
produce strong absorption bands that considerably modify the
emergent spectrum. As a consequence, the stellar surface cannot
be considered as a black body and stellar atmosphere models
must also be used.

Since our last grids (Siess et al. 1997, hereafter SFD97), sub-
stantial improvements have been made in the Grenoble stellar
evolution code that led us to the production of new grids of PMS
tracks. The main modification to the code concerns the equa-
tion of state (EOS) which treats more accurately the behavior
of cold and degenerate matter. In particular, we now take into
account the effects associated with the pressure ionization and
treat more carefully degeneracy conditions in stellar interior.
We also updated the opacity tables using the latest release of
the OPAL group and modified our surface boundary conditions
using analytic fits to stellar atmosphere models. The updates to
the code are described in Sect.Rlfollowed by a brief description
of the grids. Then in Sect.[d] we compare our models to grids
recently published by other groups. Finally, we describe a new
server dedicated to PMS evolution.

2. The stellar evolution code

A general description of the stellar evolution code has already
been presented in several papers (i.e. Forestini 1994, SFD97)
and only subsequent modifications are discussed. They include
updates in the opacity tables, in the treatments of the atmosphere
and the incorporation of a new formalism for the equation of
state.

2.1. Opacity tables

Athigh temperature (i.e. above 8000 K), we use the OPAL radia-
tive opacities by Iglesias and Rogers (1996) which now include
additional metal elements. The tables are interpolated in tem-
perature, density and H, He, C, O and metal mass fraction using
the subroutine provided by the OPAL group. However, for the
computation of very low-mass stars (M < 0.2Mg), we had
to extrapolate the opacity tables to logR = log(p/T3) = 4.0
but this is of little effect since the internal region concerned
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with this extrapolation (T' 2 10° K) has an almost adiabatic be-
havior. Consequently, the temperature gradient is governed by
the thermodynamics coming from the equation of state and is
nearly independent of the opacity coefficient. Conductive opac-
ities are computed from a modified version of the Iben (1975)
fits to the Hubbard and Lampe (1969) tables for non-relativistic
electrons, from Itoh et al. (1983) and Mitake et al. (1984) for
relativistic electrons and from formulae of Itoh et al. (1984) as
well as Raikh and Yakovlov (1982) for solid plasmas. Below
8000 K, we use the atomic and molecular opacities provided by
Alexander and Fergusson (1994) as in SFD97.

2.2. Treatment of the atmosphere

The stellar structure is integrated from the center to a very low
optical depth (7 = 0.005) in the atmosphere. In the regions
where 7 < 10, we constrain the atmospheric temperature profile
(as well as the radiative pressure and gradient) to correspond to
those coming from realistic atmosphere models determined by
the integration of the radiative transfer equation. More specifi-
cally, we have performed one analytic fit of 7'(7), as a function of
effective temperature 7., surface gravity g.g and metallicity Z
which agrees with the atmosphere models to within 20% or less.
The parameters of this fit are constrained by various atmosphere
models, namely (1) Plez (1992) for 2500 < Teg < 4000K, (2)
Eriksson (1994, private communication, using a physics simi-
lar to Bell et al. 1976) up to 5500 K and (3) Kurucz’s models
(1991) computed with the ATLAS 12 code above 5500 K. Un-
fortunately, the lack of atmosphere models in some regions of
the Z — gog plane did not allow us to precisely determine the
behavior of this fit at high gravity and/or non solar metallici-
ties. This can potentially affect the modeling of very low-mass
stars but considering the weak dependence of our fit on Z and
Jef compared to the one on T.g, we decided to use this unique
fit in all our computations instead of using a grey atmosphere
approximation. This fit also provides a faster convergence in
the surface layers due to the smooth profile of T'(7) and of its
derivatives. Finally, let us mention that we define the effective
temperature as Tog = (L/4moR?)'/* where L and R are esti-
mated at 7 = 2/3.

2.3. Equation of state

In order to improve the description of the micro-physics relevant
to VLMS, we have revisited the computation of the equation of
state (EOS), adopting the scheme developed by Pols etal. (1995,
hereafter PTEH). This new formalism is characterized by three
main points:

— we adopt the chemical point of view (i.e. Saumon et al. 1995)
where bound configurations (ions, molecules) are populated
according to matter-photons and matter-matter interactions,

— we use the assumption of local thermodynamic equilibrium
which allows the use of the Saha equations to determine the
ion abundances as a function of the local values of temper-
ature, 7" and number of electrons per unit mass, V.,
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— the plasma is described by three components, photons, ions
and electrons, coupled only through the photo-ionization
and photo-dissociation processes. Each component of the
plasma is represented by an independent term in the Hel-
moltz free energy (Fontaine et al. 1977). Non-ideal correc-
tions due to Coulomb shielding and pressure ionization are
treated separately in an additional term whose expression
has been fitted to the MHD EOS (Mihalas et al. 1988). This
fit allows us to treat the regime of strong coupling while
keeping the formalism of a separate additive term in the
free energy to describe non-ideal effects (as explained in
Saumon et al. 2000).

This new equation of state allows us to better take into
account the effects of pressure ionization, partially degener-
ate matter and Coulomb interactions and provides very smooth
profiles of the thermodynamic quantities since analytical ex-
pressions of all their derivatives can be obtained. Note that, as
we will see in the next section, the computation of this EOS
naturally introduces a new independent variable related to de-
generacy.

2.3.1. A new variable

The general philosophy of this new EOS is to replace the den-
sity p (or pressure P) by a new independent variable which
describes the electron degeneracy. To do so, we use the electron
degeneracy parameter 7, = (3¢, where § = 1/kT and &, is the
electron chemical potential. In this context, the density is given
by
p= M’ (1)
N, e ("ka T7 Yx )

where n., N, and yx are the number of electrons per unit vol-
ume, per unit mass and the molar fraction of a chemical element
X, respectively.

N, depends on 7, and T through the generalized Saha equa-
tions, and through the mass and charge conservation equations

N, = Z iN it )
X,i
N =N ZXG+0+  —no—Age—pxit 3
xGt+DH+ = Xi+?6 3)
N\ 2
Nu, = Zu, (H) for Hy (4)
Zy
yxNa = Y N+ forX#H 5)
i
yuN, = Nu + Nug+ + 2Nu, + Ny- forH (6)

where N ;1 represents the number per unit mass of the ¢ times
ionized atom X** (i can be negative for H™ for example), y‘*
its ionization potential, Z .+ its partition function and Ax its
atomic molar mass. A7, contains the contributions owing to the
non-ideal effects of Coulomb interactions and pressure ioniza-
tion which will be described in the following section. The use
of 7. instead of p as the input variable for the Saha equations,
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allows us to analytically derive the ionization states for all the
desired elements anywhere in the star.

The number of electrons per unit volume 7., is then obtained
in terms of 7, and T through the Fermi-Dirac integral

8t [ ydy

Ne = 13 / —_ @)
>‘c 0 eTv Me 41

where y = - = 2?2 + 2z, ). is the electron Compton wave-

length and T*=kT/m.c?. This is a general definition which
allows for relativistic electrons. In order to speed up the com-
putation of n., we use polynomial fits to this integral. These
fits have a simple form when expressed in terms of two vari-
ables, called f and g by Eggleton et al. (1973), arising from the
asymptotic expansion of Eq.[7l Following these authors,

Ne=In(f)+2x (/1+f—In(1++/1+f)). 8)

As a consequence, the variable In(f) (hereafter Inf), very well
suited to describe the degeneracy of the plasma, is our new inde-
pendent variable replacing p in the stellar structure equations.
The change of variable p (Inf, T, y;) is defined by Eqs.[dl 2]
[7] and [8l In weakly degenerate conditions, Inf can be identi-
fied with a good approximation to the degeneracy parameter 7,
while at high degeneracy f scales as 7.

2.3.2. Physical ingredients of the EOS

The plasma is always considered as partially ionized for H, He,
C, N, O and Ne. The other species are considered to be either
neutral or totally ionized. Our tests indicate that for M < 3 Mg,
the structure and evolution of the stars are almost indistinguish-
able in both prescriptions (as far as PMS is concerned). In the
more massive stars (M = 3Mg) we report that models as-
suming total ionization for the heavy elements have initially a
slightly shallower convective region but when the star reaches
the ZAMS, these differences vanish.

Non-ideal effects include Coulomb shielding for all species
and pressure ionization for H, He, C, N and O, except for H™.
Both effects have been incorporated following PTEH by means
of analytic fits to the non-ideal terms in the Helmoltz free energy.
The fit to the pressure ionization has been derived from the MHD
EOS for a mixture X=0.70 and Z=0.02. Nevertheless, they have
been used in all our computations, regardless of the chemical
composition. According to Pols (private communication), this
is a reasonable approximation since these fits give the expected
behavior of pressure ionization as a function of 7" and of the
degeneracy parameters (7). or Inf).

The computation of H, and H™ abundance is taken into ac-
count. For Hs, the partition function of Irwin (1987) is used in
Eq.Blbelow 16000 K and had to be extrapolated at higher tem-
peratures to ensure the convergence of the model. This is cer-
tainly of little importance since in this region Hs is insignificant.
It must be noted that for very low-mass stars (M < 0.4Mg),
H, becomes very abundant in the surface layers and must be
included in the computations to ensure consistency between the
atmosphere models (which include this molecule) and the EOS.
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10* 10°

Temperature from surface to center in Kelvin

Fig. 1. Profiles of H, H", H™ and H, inside a 0.1 M on the ZAMS.
The star has an age of 8.36 x 10° yr, a solar composition and is located
inthe HRD at T, = 2776 K and L = 8.2 x 10~ *Lg

For example, in a 0.1 M 50% of the hydrogen is trapped into
H; at a temperature of 11800 K (Fig.[I). Further inside the star,
this molecule cannot survive.

Due to its negative charge, the abundance of H™ derived
from Eq.[Blis proportional to exp(7. ) instead of exp(—n. ). This
different dependence of H™ abundance on the degeneracy pa-
rameter is not reproduced by the fit to the pressure ionization,
thus preventing for the moment the treatment of this effect on
this ion. This different behavior also explains why the peak of
H™ is located at the maximum of the degeneracy parameter,
around 7' = 5 x 10* K where 7. = 3.02. We also verified that
because of its small abundance in the encountered conditions,
H™ has a negligible effect on the evolution tracks, even if its
influence on the opacity coefficient can be large. Finally, in the
central region of the star, H only subsists in its ionization state
HT.

Compared to Pols et al. (1995), our EOS presents slight
modifications which mostly concern the treatment of ionization.
More specifically, now that we compute the ionization states of
C, N, O and Ne everywhere in the star, the elements for which
ionization is not followed can be considered either completely
ionized or neutral. The most recent partition function of Irwin
(1987) is used for Hy instead of Vardya’s (1960) and the pres-
ence of H™ has been accounted for in the Saha equations. Apart
from these modifications, the basic scheme and physical inputs
(mainly the treatments of the non-ideal corrections and degen-
eracy) are the same. We checked that by adopting the same
ionization treatment as PTEH (i.e. without the computation of
H™ and assuming complete ionization for all the elements heav-
ier than He), all the physical quantities derived form our EOS
are comparable to that computed by PTEH to within less than
1%. Consequently, we refer the reader to these authors for a
detailed comparison of this EOS with others. In particular, they
found that due to the use of a simplified treatment of pressure
ionization, this EOS can differ by up to 10% with the MHD and
OPAL EOS, and even a bit more in the region of the p — T plane
delimited by the 3.0 < log7T" < 4.5 and 0 < logp < 2.
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3. Pre-Main sequence computations
3.1. Initial models

Our initial models are polytropic stars that have already con-
verged once with the code. The central temperature of all our
initial models is below 10K so deuterium burning has not
yet taken place. The stars are completely convective except for
M > 6 Mg where a radiative core is already present. For solar
metallicity (Z = 0.02), we use the Grevesse and Noels (1993)
metal distribution. For different Z, we scale the abundances of
the heavy elements in such a way that their relative abundances
are the same as in the solar mixture.

3.2. The grids

Our extended grids of models includes 29 mass tracks spanning
the mass range 0.1 to 7.0 M. Five grids were computed for
four different metallicities encompassing most of the observed
galactic clusters (Z = 0.01, 0.02, 0.03 and 0.04) and, for the
solar composition (Z = 0.02), we also computed a grid with
overshooting, characterized by d = 0.2H),, where d represents
the distance (in units of the pressure scale height H,, measured
at the boundary of the convective region) over which the con-
vective region is artificially extended. An illustration of these
grids is presented in Fig.2l Our computations are standard in
the sense that they include neither rotation nor accretion. The
Schwarzschild criterion for convection is used to delimit the
convective boundaries and we assume instantaneous mixing in-
side each convective zone at each iteration during the conver-
gence process.

During the PMS phase, the completely convective star con-
tracts along its Hayashi track until it develops a radiative core
and finally, at central temperatures of the order of 107 K, H burn-
ing ignites in its center. The destruction of light elements such
as 2H, "Li and ?Be also occurs during this evolutionary phase.
Deuterium is the first element to be destroyed at temperatures
of the order of 10° K. The nuclear energy release through the
reaction 2H(p,v)>He temporarily slows down the contraction of
the star. Then, "Li is burnt at ~ 3 x 10° K shortly followed by
9Be. For a solar mixture, our models indicate that stars with
mass < 0.4 Mg remain completely convective throughout their
evolution. We also report that in the absence of mixing mech-
anisms, stars with M > 1.1 Mg never burn more than 30% of
their initial "Li.

The account of a moderate overshooting characterized by
d = 0.20H,, significantly increases the duration of the main se-
quence (MS) for stars possessing a convective core and provides
additional Li depletion during the PMS phase. More quantita-
tively, the MS lifetime of a 1.2 M star is increased by 25%, this
percentage then decreases to level off at around a 15% increase
for M 2 3 Mg,. Surface depletion of Li occurs only in stars with
0.4 < M < 1.3 for which the temperature at the base of the
convective envelope can reach 3 x 10° K. Our models including
overshooting indicates that Li is much more efficiently depleted
around 0.8 M, where its abundance is ~ 3 X 105 smaller than
in a standard evolution.

L. Siess et al.: A internet server for pre-main sequence tracks

log L/Le

Z = 0.02 , no overshooting

I . . . . I
4 3.5
10g Tefr

Fig. 2. Evolutionary tracks from 7.0 to 0.1 M for a solar metallicity
(Z=0.02 and Y'=0.28). Isochrones corresponding to 10°, 107 and 10%
(dashed lines) are also represented. This figure has been generated
using our internet server

3.3. Our fitted solar model

With the above physics, we have fitted the solar radius, luminos-
ity and effective temperature to better than 0.1% with the MLT
parameter o = 1.605 and an initial composition Y = 0.279 and
Z/X = 0.0249 that is compatible with observations. The val-
ues used for this fit are quite similar to those obtained by other
modern stellar evolution codes (see e.g. Brun et al. 1998). Our
sun, computed in the standard way, i.e. without the inclusion of
any diffusion processes, has the following internal features

— at the center: T, = 1.552 x 10" K, p, = 145.7gcm™3,
Y. = 0.6187 and the degeneracy parameter . = —1.527;

— at the base of the convective envelope: Mpase =
0.981999 My, Rpase = 0.73322Rg, Thase = 1.999 X
10 K and ppase = 1.3961072 gcm ™3,

These numbers are in very close agreement with other recently
published standard models (see e.g. Brun et al. 1998, Morel et
al. 1999, Bahcall & Pinsonneault 1996).

In our grid computed with overshooting, we found that
the 1 Mg model maintains a small convective core of ~
0.05 M@ during the central H burning phase. This would conse-
quently be the case for the fitted sun but present day helioseismic
observations cannot exclude this possibility (e.g. Provost et al.
2000).

4. Comparison with other studies

In this section we compare our PMS tracks with the compu-
tations made available by the groups listed in Table [Il These
comparisons show the accuracy of the EOS and the pertinence
of our models in the domain of VLMS.

Pre-main sequence tracks differ from one group to another
due to differences in the constitutive physics (EOS, convection),
but also in the treatment of the surface boundary conditions. In
the last decade, a tremendous amount of work has been done to
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Table 1. PMS stellar models used in the comparisons

X zZ Group Code
0.725 0.019 Baraffe et al. (1998) BCAH
0.680 0.020 Charbonnel et al. (1999) Geneva
0.691 0.019 D’Antona & Mazzitelli (1997) DM97
0.699 0.019 Swenson et al. (1994) SWo4
0.703 0.020 Siess et al. (1997) SFD97
0.703 0.020 This study

better understand the physical processes taking place in the ex-
treme regime of high density and low temperature encountered
in the interior of VLMS. Three main EOS have emerged: the
MHD EOS used by the Geneva group and by DM97, the SCVH
EOS (Saumon et al. 1995, hereafter SCVH95) used by Baraffe
etal. (1998, hereafter BCAH) and the OPAL EOS (Rogers et al.
1996) used by DM97 in the regime of high temperature. Com-
parisons between these different EOS (SCVH95, Rogers et al.
1996, Chabrier & Baraffe 1997, Charbonnel et al. 1999) showed
a good agreement within their domain of validity. For example,
the MHD and SCVH EOS gives very similar results in the mass
range 0.4 < M < 0.8Mg,.

Fig.Blshows that, the morphology of our tracks is very sim-
ilar to the BCAH and Geneva models, for all the considered
masses. This is strong evidence that we correctly follow the
thermodynamics involved in these objects. This is not surpris-
ing since, as mentioned in Sect.2.3.2] we treat the non-ideal
effects through analytical fits to the MHD EOS. In comparison,
our previous tracks (long dashed-dotted lines) were systemati-
cally too red and their paths were very different from the new
ones. This is due in part to the fact that Hy was not accounted for
in the computations and also because the treatment of the non-
ideal effects was less accurate. As a consequence, the internal
structure of our old models was less centrally condensed and
the stellar radius slightly larger compared to our new models.

At the lower mass end (M=0.10 and 0.20 M), the simi-
larity with BCAH models is striking, as effective temperature
differences are < 50 K (much less than observational uncertain-
ties along the Hayashi tracks!). In particular, this shows that our
boundary conditions (Sect.2.2)) are in reasonnably good agree-
ment with the much more sophisticated atmosphere models used
by BCAH. We see, however, that in the domain of very low
mass stars (M < 0.4 M) strong morphological differences are
present. More specifically, we observe (Fig.3) that the DM97
and SW94 tracks present a strong inflexion in their Hayashi path
which is not reproduced by the other groups. Several reasons
can be put forward to explain these differences. First DM97 uses
a convection model which differs substantially from the com-
monly used standard MLT prescription. As shown by D’ Antona
and Mazzitelli (1998), this can result in T,g differences as large
as ~ 200K along the Hayashi line (see also below). Secondly,
in this mass range the morphology of the evolutionary tracks is
particularly sensitive to the EOS and to the different treatments
of the thermodynamics. Finally, their use of a grey atmosphere
approximation is certainly not satisfactory for modeling cool
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Fig. 3. HR diagrams comparing the different PMS tracks for the models
listed in Table[T]

stars whose emergent spectrum diverges significantly from a
black body. In order to estimate the impact of using a grey at-
mosphere treatment in our stellar evolution code, we have also
computed some additional tracks for different masses. We re-
port that the non-grey atmosphere models are systematically
cooler than the grey ones, as a result of molecular blanketing
in the outermost layers (e.g. Chabrier et al. 1996). This proba-
bly also explains why the Geneva models, which use the same
treatment of convection with a similar value for MLT parameter
(o = 1.6 £ 0.1), are systematically hotter than ours.

For higher mass stars (M 2 0.6 M), the morphology of the
tracks becomes quite similar, as the non-ideal physical effects
and the molecular absorption in the atmosphere vanish. The
shifts in T, between the different tracks mainly result from
the different chemical compositions and/or values of « in the
MLT and can be as large as 200 K. In particular, the Hayashi
tracks of the BCAH models become increasingly cooler as the
stellar mass increases compared to all the other tracks. This most
probably results from their smaller value of the MLT parameter
(ae = 1), the effect of which is only significant above ~ 0.6Mg,
(Chabrier and Baraffe 1997) and is to shift the tracks towards
lower Teg. The fact that species heavier than H and He are not
accounted for in the BCAH EOS could be part of the explanation
as well. Finally, for the most massive stars (M > 1.0 M), the
morphology of the tracks is very similar. We notice however
that our models are slightly cooler than the DM97 tracks by
~ 100 K.

A comparison of the isochrones shows that our tracks are
generally slightly more luminous than those of others. Conse-
quently, for a given luminosity, the stellar age estimated from
our models will be smaller, the relative effects being more pro-
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nounced for younger stars. The discrepancy between the differ-
ent isochrones is particularly strong below 10° yr, where an age
determination remains, in any case, very misleading. This is, in
part, due to the fact that early in the evolution, the results still
depend on the initial state of the star (Tout et al. 2000).

Aside from the above-mentioned explanations for the dis-
crepancies between the tracks, other physical ingredients, usu-
ally not reported in the literature, may also affect the evolu-
tionary path of a PMS stars. Consequently, the origin of some
of the observed discrepancies cannot be clearly identified. To
illustrate this, we will now demonstrate that, even within the
ML, different prescriptions to solve the third polymonial equa-
tion for the convective gradient give rise to different degrees of
superadiabadicity and thus a different location of the star in
the HRD. Indeed, the T.g location of a fully convective PMS
stars is very sensitive to the degree of superadiabadicity in the
sub-photospheric layers which in turn depends on the prescrip-
tion used to compute the convective temperature gradient (see
e.g. D’Antona & Mazzitelli 1998). We performed a series of
tests using two different formalisms for the computation of the
convective gradient, namely the Cox (1984, Chap. 14) and the
Kippenhahn and Weigert (1991, Chap. 7) formalisms. The lat-
ter, used in our grids, leads in the superadiabatic region to a
temperature gradient ~ 20% higher than that derived from the
Cox formalism. This translates into effective temperature shifts
of the Hayashi tracks of 100 to 300 K, depending on the stel-
lar mass. The Cox solutions have systematically smaller radii
and the Hayashi lines are consequently bluer. Finally, with the
receding of the convective envelope, the degree of superadia-
badicity decreases and the temperature shift reduces to ~ 100 K.
These differences mainly result from the assumed “form factor”
used in the MLT formalism. Indeed, the shape of the convective
cells directly affects the radiative loss efficiency and a change
in the form factor can be compensated by a modification to the
« parameter. We refer the reader to Henyey et al. (1965) for a
detailed discussion of the arbitrariness of some constants used
in the MLT. Among other numerical tests, the evolution of the
structure of PMS stars does not depend at all on the prescrip-
tion used to write the gravothermal energy production rate g4
(i.e. using the internal energy, the entropy or the pressure; see
Kippenhahn & Weigert 1991, Chap. 4). This is due to our com-
pletely consistent treatment of the thermodynamics with our
EOS formalism.

Given the relatively good agreement between the different
EOS involved in this comparison, the physical and numerical
treatment of convection is certainly the most influent parameter
for the modeling of fully convective PMS. It can account for Ti¢
differences as large as 300 K. Faced with our poor knowledge
of convection, large discrepancies between the different sets of
tracks are unfortunately inevitable.

5. Internet interface to stellar model requests

The internet site located at http://www-laog.obs.ujf-greno-
ble.fr/activites/starevol/evol.html offers several services to
take advantage of our stellar model database. Among these fa-
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cilities, it is possible to compute an isochrone, to determine the
stellar parameters of a star knowing its position in the HR di-
agram, to draw a specific HR diagram and of course, and to
retrieve all the evolutionary files.

For the computation of isochrones, the user specifies the
metallicity, and ages and selects the mass tracks entering the
computation of the isochrone. The results are displayed on the
screen and can be saved in a file. We also give the luminos-
ity, effective temperature, and radius as well as the colors and
magnitudes corresponding to the location of a given star at any
specified age. We use the conversion table provided by Kenyon
and Hartmann (1995) and display the different colors in the
Cousin system. It is also possible to ask for further information
and get, for example, the surface Li abundance, the central tem-
perature or the extent of the convective envelope for the set of
stars selected to compute the isochrones.

The other facility is the determination of stellar parameters.
The user specifies the coordinates of a star in the HR diagram
using either the luminosity or magnitude and 7eg or colors and
then, the program computes the theoretical track that passes
through this observational point. This procedure allows the de-
termination of the stellar age, mass and radius assuming the star
is on its pre-main sequence track. If requested, additional infor-
mation such as surface chemical composition, central properties
or moments of inertia can also be provided.

The third facility deals with graphic outputs. In this page,
the user can plot HR diagrams in any combination of color and
magnitude. It is also possible to zoom in by stating limits, to
superpose isochrones and/or the ZAMS.

6. Conclusion

We presented new pre-main sequence evolutionary tracks for
low- and intermediate-mass stars. Comparisons of our models
with other PMS tracks indicate rather strong discrepancies in the
regime of very low-mass stars (M < 0.5Mg). Our tracks are
very similar, in morphology and effective temperature, to those
computed by Baraffe et al. (1998) and the Geneva group (Char-
bonnel et al., 1999). This similarity is a strong indicator that our
treatment of the EOS and boundary conditions is correct. Con-
versely, we report strong deviations of these tracks with those
of D’ Antona and Mazzitelli (1997), especially below 0.3 M.
For higher mass stars, the morphology of the tracks is similar
and effective temperature differences < 200 K are noted, partly
due to different mixing length parameter values and chemical
compositions. Comparisons of the isochrones, indicates age de-
termination remains, in any case, very uncertain below 10° yr.
Finally, we present our internet server which provides several
facilities to use and take advantage of our large database of PMS
stellar models.
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3.2 Tracés complets

Trois étoiles de masse intermédiaire (3 Mg , 4.5 Mg et 6 Mg ) et de métallicité solaire (Z =
0.02) ont été calculées jusqu’a la phase AGB. Les figures qui suivent présentent |’évolution
de la structure des deux étoiles de masses extrémes au cours du temps (diagrammes de
Kippenhahn) et I’évolution des rapports C'/O et 12C /13C en surface et au centre. Ces deux
rapports ont été choisis car leur grande sensibilité aux conditions de la nucléosynthese et aux
processus de mélange (voir partie I) permet, en les visualisant, de se faire une idée de toute

I’évolution de 1’étoile.

3.2.1 La 3 M,

Les figures 111-3.8 montrent la structure interne d’une étoile de 3 Mg avant son arrivée a
la phase AGB.
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F'1G. 3.8 — Diagramme de Kippenhahn d’une étoile de 3 Mg avant (a gauche) et aprés (a
droite) le premier dredge-up

On remarquera sur les figures 111-3.8:

— la phase PMS ou I’étoile est completement convective et brile les éléments comme le

Lithium ou le Beryllium.

— une phase séquence principale possédant une enveloppe convective extrémement fine et

montrant, comme attendu (voir annexe A), un brilage convectif de 'Hydrogéne.

— alafin de cette phase, lorsque le brillage de 'Hydrogene devient non central, la profonde

pénétration de ’enveloppe (premier dredge-up).

— le brillage central de I’'Hélium, qui est lui aussi convectif et surmonté d’une couche en

fusion d’Hydrogene.

— ala fin du brilage central de 'Hélium qu’un “deuxieme dredge-up” s’amorce mais n’est
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pas efficace puisqu’il ne descend pas dans les couches altérées par la combustion de
I’Hydrogene.

Le rapport C/O étant une observable classique des étoiles de ’AGB qui sert a les classer

(voir le chapitre 1-2), la prédiction de sa valeur est primordiale. Les figures 111-3.9 montrent

le rapport C'/O au cours de I’évolution de 1’étoile. En comparant les deux figures 111-3.9, on
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FiG. 3.9 — Rapports C'/O d’une étoile de 3 Mg au centre (a gauche) et en surface (a droite)

au cours du temps. L’Oxygéne est en bleu et le Carbone en vert.

constate déja tres "naivement” que les abondances au centre et en surface n’évoluent pas de
la méme facon! On voit au centre l'effet du brilage de 'Hydrogene par le cycle CNO qui
débute entre 3-10° ans et 4-10° ans (voir figure I11-3.8). L’abondance de Carbone diminue
fortement lorsque le brilage de ’'Hydrogene commence alors que celle de I’Oxygéne est encore
constante. Petit & petit, 'abondance de 'oxygene va diminuer pendant que celle du carbone
va rester constante. La légere remontée de 'abondance de Carbone visible sur le graphe n’est
due qu’a la croissance de température des zones de brillage qui influe sur les taux de réactions
et donc sur 'abondance d’équilibre. Le "grand saut” vers 3.5-10% ans correspond au premier
dredge-up. On voit bien son effet en surface ot (1) les abondances diminuent et (2) le rapport
C/O diminue. Le brilage de I'Hélium a lieu en milieu convectif alors que les abondances
de surfaces sont constantes mais que C et O augmentent au centre, produits par le brilage
de ’Hélium. Lors de la phase AGB, les abondances centrales ne sont pas modifiées car le
brilage devient non central. Cependant, il n’en est rien en surface a partir du premier pulse
avec dredge-up (apres 4.8-10% ans). Son effet est de faire remonter du carbone en surface
car, malgré la transformation partielle du Carbone et de I’Oxygene en Azote opérée dans
la couche d’Hydrogene, le dredge-up ramene aussi la matiere du pulse provenant du bas de
Iintercouche et donc riche en Carbone. Les abondances de surface montent en privilégiant le

carbone: C/O augmente petit a petit.

Le Carbone étant parmi les éléments les plus abondants et formant facilement une molé-

cule dissymétrique, CO, il est facile de "observer. Les rapports isotopiques du Carbone sont
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F'1G. 3.10 — Rapports isotopiques du Carbone dans une étoile de 3 Mg, au centre (a gauche)

et en surface (a droite) au cours du temps. Le > C est en vert et le ">C en bleu.

donc des grandeurs facilement observables et comparables a celles prédites par les modeles.
Les figures 111-3.10 montrent ce rapport 12C /13C.

Les figures ont été tracées a partir du premier dredge-up. Comme pour les abondances de
C et O, on se rend compte en regardant les figures I11-3.10 que ce rapport varie lentement
en général et qu’il subit de fortes et rapides évolutions a des moments précis correspondant
a des mélanges puissants comme le premier dredge-up. Globalement au centre, a partir de
I’allumage de I’Hélium, le rapport reste en moyenne constant. Par contre, en surface, le
dredge-up amene a la surface de I’étoile les produits de combustion de I’'Hydrogene en milieu
relativement froid (le dredge-up descend dans les couches au-dessus de la combustion de
H). Il fait donc descendre I’abondance de 12C au profit de 3C et le rapport diminue. On
remarquera, vers 4.8-10% yr, une brusque remontée du rapport du & la montée de 12C: c’est
leffet du troisieme dredge-up qui remonte en surface le Carbone amené dans l'intercouche

par le pulse thermique.

3.2.2 La 4.5 M,

La figure I11-3.11 montre une vue de la phase AGB ou 'on voit la base de I'enveloppe
convective jusqu’a la couche de brilage d’Hélium. On voit la couche d’Hydrogéne en fusion
(tres fine, en rouge) juste sous I'enveloppe et les perturbations qui s’y produisent régulierement
sont dues aux pulses thermiques. Avec I’échelle temporelle choisie, ces derniers sont tres
minces et partent du milieu de la couche en fusion d’Hélium (en vert) en remontant jusqu’a
celle de ’Hydrogene. La deuxieme figure en montre un agrandissement. Il s’agit de la petite
zone convective hachurée en bleu qui s’éleve a partir du maximum de €,,. dans la couche
en fusion d’Hélium pour aller affleurer sous la couche en fusion d’Hydrogene. On remarque

Pextinction de la couche en fusion d’Hydrogene apres la disparition du pulse.
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F1G. 3.11 — Diagramme de Kippenhahn de la phase TP-AGB d’une étoile de 4.5 Mg (a

gauche)et agrandissement d’un pulse thermique (a droite, lorigine des temps a été prise a
to = 1.5877710%r).
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F'1G. 3.12 — Diagramme de Kippenhahn d’une étoile de 6 Mg, , aprés le premier dredge-up (a
gauche), HBB et pulse avec DUP3 (a droite).

3.2.3 La 6 M,

Sur les figures I11-3.12, on montre la structure de I’étoile a partir du premier dredge-
up. On note un deuxiéme dredge-up beaucoup plus efficace que dans la 3 Mg . De plus,

on remarque sur la figure montrant le pulse thermique, la présence de HBB: le brillage de
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I’Hydrogene a lieu partiellement dans ’enveloppe convective. Cette figure détaille aussi un
pulse thermique, suivi d’un troisieme dredge-up (a partir du moment ou ils suivent un pulse
thermique, tous les dredge-up s’appellent troisieme dredge-up). On retrouve bien ’évolution

en quatre phases décrites par Frost (1997):
— l"amorcage du pulse jusqu’a son sommet pendant lequel ’énergie est libérée

— la phase descendante ou les couches se dilatent et I’enveloppe convective monte puis,
apres avoir atteint son rayon maximum, commence & redescendre et lorsque la couche
d’Hydrogene s’éteint, la franchit

— la phase éventuelle de troisieme dredge-up lors de laquelle ’enveloppe franchit la dis-

continuité H L He laissée par le pulse

— Pinterpulse, période radiative pendant laquelle les couches reprennent leurs avancées en

masse dans ’étoile.

La figure 111-3.13 montre le rapport C'/O dans la 6 Mg, .
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Fic. 3.13 — Rapports C/O d’une étoile de 6 Mg au centre et en surface

La principale différence pour le rapport C'/O dans cette étoile de 6 Mg, par rapport a celle
de 3 Mg est I'influence qu’il subit de la part du HBB & la phase AGB. Alors que le rapport
C/O monte tout au long de la phase AGB en I’absence de HBB, il oscille dans le cas ot il y en
a. En effet, le dredge-up provoque une augmentation du rapport C/O alors que le HBB, qui
reprend par la suite pendant 'interpulse, se traduit directement dans I’enveloppe par la trans-
formation du Carbone en Azote. C’est ce dernier effet qui domine ’évolution globale comme

le montrent les abondances de sufaces: les abondances de O et C diminuent et le rapport aussi.

Les figures 111-3.14 permettent de comparer 1’évolution du rapport 12C /13C par rapport
ala 3 M@ .
L& encore, la différence avec la 3 Mg n’est évidente qu’a la phase TP-AGB. Le dredge-

up aurait plutot tendance a faire monter le rapport 2C /13C car, en plus du 12C, dans la
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Fia. 3.14 — Rapports isotopique du Carbone dans une de 6 Mg au centre et en surface

région du pulse, le Carbone 13 y est détruit. Mais le HBB fait sentir son influence aussi
sur le rapport 12C /'3C, en le faisant tendre vers le rapport d’équilibre du cycle CNO (~ 3)
pendant 'interpulse. Le rapport oscille donc aussi entre deux tendances, un pic montant lors
des dredge-up et une longue redescente pendant 'interpulse, mais globalement, ’effet du HBB
est donc d’entraver la formation d’une étoile riche en Carbone a partir d’une étoile riche en
Oxygene. Cet effet ne s’annule qu’a ’arrét du HBB, lorsque la masse de I’enveloppe restante
ne suffit plus a faire monter la température assez haut en bas de la zone convective. Mais
nous ne sommes pas encore arrivé a ce stade évolutif avec ces étoiles-ci; cette conclusion vient
d’un travail antérieur de Frost et al. (1998).

On voit bien ici & quel point les rapports C/O et 2C /'3C sont sensibles & tous les pro-

cessus de nucléosynthese et de mélange successifs se déroulant dans I’étoile.

D’apres Frost et al. (1998), les phases de dredge-up se poursuivent apres I’arrét du HBB,
permettant a I’étoile de devenir riche en Carbone. Cependant, la perte de masse élevée, qui a
dépouillé I’étoile de la majorité de son enveloppe, a aussi crée une enveloppe circumstellaire si
dense que I’étoile n’est plus observable optiquement. Les commentaires des figures 111-3.13 et
111-3.14 faits au paragraphe précédent expliquent pourquoi Cohen et al. (1981) ne trouvent
pas d’étoiles de ’AGB carbonées de magnitude inférieure a -6, c’est-a-dire environ L > 23000
L (présence de HBB). De plus, le fait que 50% des étoiles de ’AGB observées en infrarouge
soient carbonnées (Van Loon et al. 1998) est cohérent avec une montée du rapport C/O apres
arrét du HBB, lorsque M est trés grand (phase AGB terminale).

3.3 Flash de ’Hélium

Deux étoiles de faible masse (1 Mg et 1.5 Mg ) a métallicité solaire ont été elles aussi
calculées. Elles n’ont pas encore été exploitées car la phase AGB a été atteinte depuis peu,

le passage du flash de I’Hélium ayant demandé toute notre attention. Les figures 111-3.15
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présentent notamment la structure de I’étoile de 1.5 Mg a ce moment-la. [’axe temporel
du diagramme de Kippenhahn a été numéroté & partir de 3.2-10° ans, peu avant le flash de
I’Hélium.
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Fic. 3.15 — Conséquences structurelles du flash de UHélium

On peut mesurer 'importance de cet évenement dans I’étoile en constatant que la zone
convective qui se développe a une masse d’environ 0.45 Mg (sur 1.5 Mg !) On remarque aussi
que ’enveloppe convective avant le flash est descendue vraiment contre la couche en fusion
de H, le premier dredge-up étant donc tres eflicace. La puissante dilation qui suit le flash
avec un facteur 10 sur le rayon effectif et surtout le développement d’une zone convective
atteignant finalement le coeur provoquent une levée de dégénérescence centrale (de 1. = 25
a 1. = 0!) qui permettra & 'Hélium de briler plus “paisiblement”. A partir de ce moment,

c’est la combustion de I’'Hélium qui devient la source de luminosité principale de I’étoile.
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Suite aux difficultés de modélisation du troisieme dredge-up, exposées au chapitre 1-3,
et aux incertitudes qu’elles provoquent sur la nucléosynthese, un des objectifs fixé pour ce
travail (chapitre I-1) est de déterminer les mécanismes facilitant le dredge-up. Nous allons
développer ici les moyens cités au chapitre I-4 c’est-a-dire déterminer une batterie de tests
a effectuer (section 11I-4.1) sur une seul et méme DUP3 de référence (section 111-4.2), tous
avec le méme code et toutes choses égales par ailleurs, pour constater 'influence de ces tests

sur la profondeur du dredge-up (sections I11-4.3 et 111-4.4).

4.1 Présentation des différents tests prévus

Les différents tests prévus peuvent se rassembler en différents groupes cohérents: la dis-
crétisation, I’équation d’état , les frontieres convectives et les processus de mélanges “non-

standards”. Ces différents groupes vont maintenant étre présentés.

4.1.1 Discrétisation

L’article Straniero et al. (1997) rapporte une grande sensibilité de la profondeur du troi-
sieme dredge-up a la discrétisation spatiale et temporelle de I’étoile. Cette sensibilité va méme
jusqu’a une quasi-annulation du dredge-up si ces résolutions sont trop basses. Deux tests se-
ront donc effectués: le premier en augmentant le nombre de couches d’un facteur deux, puis
d’un facteur trois, par rapport au modele de référence, et le deuxieme en diminuant le pas de

temps de calcul d’un facteur 10 au moins.

265
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4.1.2 Equation d’état

Pour les tests qui vont étre présentés, on souhaite atteindre deux objectifs. Le premier est
de vérifier I'influence de la nouvelle équation d’état et le deuxieme est de se rendre compte si de
petites approximations peuvent avoir de grandes conséquences, notamment sur le dredge-up.
En effet, les calculs “standards” depuis la phase PMS pour produire les modeles a utiliser a la
phase AGB ont été faits en ionisant que ’Hydrogene et I’Hélium, les autres éléments chimiques
étant considérés comme totalement ionisés. Le premier de ces tests consistera donc a ioniser
aussi les éléments CNO et le Néon. L’effet de ce changement sera de prélever une quantité
d’électrons croissante vers la surface de I’étoile. Cela se traduit par une augmentation de p,
dans ces régions et donc par une baisse de la pression et une augmentation de la luminosité.

Le deuxieme test est relié a la dégénérescence. La masse volumique, donnée par la relation
11-2.66, dépend de n.. Or cette quantité est approzimée par des polynémes d’ordre 4 (voir
partie 11-2.7.2). L’objectif est donc de savoir si les petites erreurs commises lors de cette
approximation peuvent entrainer de gros écarts sur un phénomene aussi non-linéaire qu’un
pulse thermique. Le test consiste & calculer numériquement les intégrales de Fermi-Dirac sans
approximations au lieu d’utiliser des polynémes ajustés.

Pour des systemes ouverts comme le sont les couches d’une étoile, lorsque les abondances
varient, les quantités thermodynamiques (u,s,p) varient aussi. En particulier, I’énergie gravo-
thermale doit changer, méme & température et volume constant, si les abondances changent
car de ’énergie peut étre prélevée a I’étoile par exemple pour travailler contre la gravité si des
éléments lourds sont amenés a des rayons plus grands (cas du DUP3). Les équations d’état
"standards” doivent tenir compte de cet effet et rajouter un terme spécifique a ¢4, (Wood
1981).

Dans notre cas, on s’attend a ce que les différentes expressions utilisables pour €4,
(I1-1.10, 11-1.11, 11-1.12):

— prennent toujours en compte le mélange éventuel

— soient toujours équivalentes les unes avec les autres

et, ce, sans que l'on ait besoin de retoucher quoi que ce soit dans les quantités calculées.
En effet, les quantités thermodynamiques servant a écrire ces différentes expressions (u,s,p,
P, ... ) dérivent toutes de I’énergie libre qui est décrite avec des dépendances explicites en
les abondances. Le test consistera donc a changer ’écriture de €44, de I'expression 11-1.11,

utilisée pour le model standard, a I’expression 11-1.10.

Définition des frontiéres convectives

En se placant toujours dans le cadre de la MLT, cette partie des tests consiste a évaluer
I'impact du critere de définition des couches convectives et son utilisation.

Le premier test consiste a changer le critere de Schwarzschild, utilisé par le modele stan-
dard, par celui de Ledoux, ce dernier prenant en compte le gradient de composition qui, s’il
est assez fort (voir chapitre 1I-3) peut étre un facteur d’inhibition de la convection.

Le deuxieme test consiste a homogénéiser les zones convectives a chaque itération Newton-
Raphson plutét qu’apres la convergence, comme dans le modele standard. Les gradients
définissant les zones convectives sont donc modifiés au cours de la convergence pour tenir

compte du changement de composition dii a la progression de I’enveloppe convective.
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Fia. 4.1 — Profil des gradients a la discontinuité H-He laissée par la couche en fusion de

U"Hydrogene.

Le dernier test de cette série consiste a utiliser un algorithme de recherche d’une fron-
tiere convective stable. On entend par stabilité le fait que si la frontiere progresse un peu
dans la zone radiative adjacente, elle revient ensuite a sa position initiale. C’est-a-dire que
lorsqu’on mélange une couche radiative de plus au-dela de la frontiere convective déterminée,
les nouveaux gradients radiatifs et adiabatiques, recalculés pour tenir compte du mélange
effectué, indiquent que cette couche adjacente mélangée doit étre radiative. Ce test est par-
ticulierement adapté au cas du dredge-up car on souhaite savoir si I'enveloppe convective
va descendre a travers la discontinuité de composition laissée a ’ancien emplacement de la
couche en fusion d’Hydrogene. En effet, la discontinuité du profil de I’abondance d’Hydrogene
a cet endroit agit sur le gradient radiatif, a travers s, et ce gradient présente lui aussi une
discontinuité qui rend tres imprécise la définition de la frontiere convective (Mowlavi 1999).
Les figures I11-4.1 montrent la discontinuité en composition, sa répercussion sur I'opacité et
le gradient radiatif. L’algorithme utilisé consiste a prolonger le gradient radiatif au-dela de
sa discontinuité en conservant sa pente. Si, a I’endroit ou il coupe le gradient adiabatique, on
a changé de couche numérique, on rajoute une couche radiative a I’enveloppe convective. On

exécute cet algorithme, di & Frost (1997), a chaque itération.

Processus de mélange

Cette nouvelle série de tests a pour but d’incorporer de la physique supplémentaire mo-
délisant un phénomene de mélange devant se produire en bordure de zone convective, pour

quantifier son impact sur la profondeur du troisieme dredge-up.
Les trois tests effectués concerneront la prise en compte de la semi-convection, de 'over-
shooting (paramétré) et du mélange induit par le cisaillement. Ces trois phénomeénes sont

décrits au chapitre 11-3.
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Code | Explication

Numérique

SHL | Nombre de couches multiplié par 2
SHL2 | Nombre de couches multiplié par 3
TIM | Nombre de pas de temps multiplié par 10

Equation d’état

ION | Addition de l'ionisation de C,N,O et Ne.
EGS | Réécriture de €44, avec 11-1.12

FDT | Calcul exact des intégrales de Fermi-Dirac

Frontieres convectives
LED | Utilisation du critere de Ledoux

STA Recherche d’une frontiére convective stable

MIX | Mélange convectif a chaque itération

Processus de mélange

DOV | Addition de ’Overshooting

SCO | Addition de la semi-convection

SHR | Addition du mélange induit par cisaillement

TaB. 4.1 — Les différents test menés concernant la profondeur du dredge-up

4.1.3 Tableau récapitulatif

Une description résumée des différents tests est présentée dans le tableau I11-4.1

4.2 Le pulse de référence

4.2.1 Caractéristiques

Le pulse de référence a été choisi dans I’étoile de 3 Mg & Z=0.02. 1l s’agit du cinquieme
pulse depuis le début de la phase TP-AGB. La masse de coeur est M.(ref) = .580227 Mg
et celle & la base de l'enveloppe convective ML, (ref) = .581132 avec une température a
sa base de TL = 3.4710°K. Les couches de combustion de I'Hydrogene et de I’Hélium ont
respectivement des températures maximum de T/ = 59.8 - 10°K et T7* = 143.1- 10°K.

Code | Le™ | M}, My, | AMy, 10g(Trmaz) | Mz, | AMgy,
Lo Mg Mg 1043 Mg Mg 1043 Mg,
STD | 4.75107 | .580238 || .555037 | 25.2 8.4324 579251 | 0.99

TaB. 4.2 — Tableau des caractéristiques du pulse de référence.

La masse drainée dans ’enveloppe convective est calculée comme suit:

def 35+ L
AMgy, = Mpth L Mdup (4.1)
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4.2.2 Nucléosynthese

Nous allons profiter de la présentation du pulse de référence pour montrer la nucléosyn-
these dans les différents sites d’une étoile de 'AGB .

Briilage en couche

Nous allons commenter maintenant la figure 111-4.2 qui présente les réactions dominantes
dans les différentes couches de brilage de I’étoile.

La couche en fusion d’Hélium (en haut & gauche) a une masse de 42.510+% M, , ce qui
représente entre 1% et 2% de la masse totale de ’étoile, son maximum de production d’énergie
est & T=1.2-10%K et c’est la réaction 3o qui domine I’énergétique. Cependant, sur les bords
de la couche (le sommet est & T=10%K), c’est la deuxiéme capture de particules o présente
sur la carte supérieure gauche de la figure 111-4.2 qui domine 1’énergétique: 12C(w,v)1%0.
On remarque, au centre de la couche, la présence d’une série de réactions tres attendue par
ailleurs: 12C(p, v)N(5+)13C(a, n)1%0 qui est une des sources de neutrons. La présence de
protons dans la couche d’Hélium, pour le moins incongrue, est expliquée par la présence de
réactions (n, p) ou («, p), voir par exemple la réaction 2F(a, p)**Ne, présente sur la carte en
haut a gauche de la figure I11-4.2. Le peu de protons présents réagit alors tres vite, compte
tenu de la température élevée.

La couche d’Hydrogene est caractérisée par une masse de 4-1043 Mg, (0.1% de la masse
totale) et un maximum de production d’énergie nucléaire i la température de 5.9-10"K. La
partie inférieure de la couche est quasiment isotherme car la température a sa base est de
6-107K. A cet endroit, les chaines Na-Ne et Mg-Al sont présentes (mais contribuent trés peu
a Dénergétique). Au sommet de la couche (2.5107K) se sont les chaines pp qui dominent
I’énergétique alors qu’au milieu de la couche, les quatre cycles CNO (voir annexe C)sont
visibles mais avec des flux tres différents, CNO-I étant largement dominant.

Dans ’enveloppe convective dont la base est & 3.4-10°K , on n’a bien siir aucun brillage

nucléaire mais on peut remarquer la désintégration de I’Aluminium: 26 A9 (5+)25Mg.

Pulse et intercouche

Les figures 111-4.3 contiennent des informations relatives a la nucléosynthese dans la pulse
et dans l'intercouche apres le pulse.

On remarque la structure en température du pulse: deux plateaux (2.5-108K et 3-107K)
séparés par une zone de transition tres abrupte au centre du pulse. A la base du pulse, on
peut observer (figure [11-4.3) evidemement la grande activité de la réaction 3o mais surtout
toutes les réactions supplémentaires (par rapport a la figure 111-4.2) qui se sont activées: de
nombreuses captures de o dont une des plus importantes énergétiquement est la production
de ??Ne par la série de réactions "N(a,v)'®F(87)'®0(a,v)**Ne. Cette série de réaction
permettra plus tard, dans un pulse beaucoup plus chaud, d’activer la source de neutrons
22Ne (v, n)?Mg. On remarque qu’une fleche la représentant est présente ici mais que, compte
tenu de la température du pulse, son flux est plusieurs ordres de grandeurs en dessous des
réactions dominantes. On note aussi que >C est présent dans le pulse car il était présent

dans I'intercouche et a donc été incorporé lorsque le pulse a atteint cette zone. Cependant,
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Fi1G. 4.2 — Réactions dominantes dans les couches en fusion d’une étoile de UAGB de 3 Mg,
. En haut a gauche, la couche en fusion d’Hélium. En haut a droite, la base de la couche
en fusion d’Hydrogéne. En bas a gauche et a droite respectivement le milieu et le sommet
de la couche d’Hydrogene. La nature du vert présent dans la case des éléments indique son
abondance. La répartition des niveauz de verts est effectuée sur 30 ordres de grandeur en
fraction de masse, de 1 (vert sombre) a 10+3° (vert clair). Les fléches indiquent les flux de
réaction. Leurs couleurs s’échelonnent de 1 (clair) a 10120 (sombre) et leur taille est d’autant

plus grande que la réaction participe a 'énergétique de ’¢toile.

il est présent en quantité trés limité car la majorité du '*C présent dans lintercouche briile

radiativement pendant I'interpulse (Forestini & Charbonnel 1997)

A la base de l'intercouche, la situation est tres différente. Les neutrons sont au centre
de la nucléosynthese par des (n,7) sur le Silicium, le Magnesium et le Soufre mais aussi et

principalement des (n, p), sur le 14N (et ¥F) produit dans le pulse et sur 26A19.
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F'1G. 4.3 — Réactions dominantes dans le pulse (en bas a gauche) et dans lintercouche aprés

le pulse (en bas a droite) dans une étoile de ’AGB de 3 Mg, . En haut, un graphe montre la
structure en température du pulse.

4.2.3 Discontinuités et zones convectives

On remarque juste avant le dredge-up, la présence d’une petite zone convective, juste en
dessous de la base de ’enveloppe. L’origine de cette petite zone est claire au vue des figures
II1-4.4. On constate deux discontinuités des abondances dans la zone dans laquelle descend
I’enveloppe convective.

Dans la premiere zone (figure du haut), on remarque que I’Hydrogéne diminue tres fort de

méme que le Carbone, le Néon et I’Oxygene alors que I’Hélium et I’Azote augmentent. Il s’agit
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Fia. 4.4 — Profils des abondances, des gradients et de opacité juste a Uapparition d’une petite

zone convective avant le dredge-up sous 'enveloppe.

clairement des signatures d’une ancienne zone de brilage CNO: ¢’était I’ancien emplacement
de la couche en fusion d’Hydrogene avant qu’elle ne s’éteigne. Apres étre montée avec la
dilation provoquée par le pulse, I'enveloppe convective redescend vers cette région.

La deuxieme discontinuité, autour de 0.58023M./ Mg, , est signée par une remontée du
Carbone et du Néon et une diminution de I’Hélium et des abondances constantes. 1l s’agit
en fait de 'ancienne position du sommet du pulse ol avait lieu le brilage de 'Hélium. Il est
clair que la petite zone remarquée apparait juste a la position de la deuxieme discontinuité.

En fait, le profil discontinu des abondances se répercute a I’évidence sur celui de 'opacité
et par conséquent du gradient radiatif (voir figures du bas). Or, depuis le déplacement de

I’enveloppe convective vers I'extérieur, I’étoile subit dans cette région une chute de tempéra-
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ture et de masse volumique corrélée a une montée de la luminosité. Cette chute se traduit sur
le gradient radiatif par une quasi-translation progressive de son profil vers le haut (d’apres
I’équation 11-1.19), si bien qu’a un certain moment le pic correspondant a la deuxiéme dis-
continuité coupe le gradient adiabatique et produit une petite zone convective.

En comparant un pulse suivi de dredge-up avec un autre ou le dredge-up n’est pas présent,

nous avons pu constater que:

— pour un pulse sans DUP, dés que la petite zone est apparue, T et p amorcent une forte

augmentation qui fait redescendre le gradient radiatif et supprime la zone.

— pour un pulse suivi de DUP, T et p ne cessent de diminuer. La petite zone est alors
rejointe par ’enveloppe qui descend. Les profils de T" et p continuent a descendre,
le gradient radiatif monte encore, I’enveloppe convective descends de plus en plus et

produit le troisieme dredge-up.

On doit retenir de ce paragraphe l'imbrication entre pulse thermique et dredge-up. En
effet, plus un pulse est violent et plus la luminosité va monter rapidement. Alors le profil du
gradient radiatif monte tres rapidement et la petite zone convective non seulement apparait
mais aussi est rapidement accolée a I’enveloppe convective, qui descend elle aussi a cause de la
montée de V,,q. Dans ce cas, le troisieme dregde-up a donc lieu. Par contre si la luminosité
du pulse n’est pas assez importante, alors méme si la petite zone convective apparait, la
redescente de la luminosité accompagnée de la remontée de p et T fera redescendre V, .4
et disparaitre cette zone. L’enveloppe remonte, incapable de franchir le ”puit” du gradient

radiatif visible sur les figures au bas de 111-4.4.

4.3 Tableau comparatif

Chaque test effectué a consisté a recalculer le modele de référence dans I’'un ou "autre des

cas suivants:
— soit & partir de At = 1044ans (45 pas de temps) avant I'apparition du pulse thermique

— soit a partir du modele suivant la disparition du pulse, ce qui correspond a At = 3000ans

(272 pas de temps) avant le dredge-up.

Nous avons en effet choisi de recalculer aussi le pulse pour certains tests qui nous semblaient
pouvoir modifier ses caractéristiques, notamment pour ceux concernant I’équation d’état et

les frontieres convectives, puisqu’un pulse est par définition convectif.

Pulses

Globalement, on peut faire une remarque: parmi les pulses recalculés, tous ont des carac-
téristiques tres similaires. De 0.4% & 4% de différences en luminosité et de 0.1% a 0.3% en
masse. Seul ION se détache un peu avec respectivement 9% et 0.4% de différence en L., 4, et
AM. Cela parait normal car on s’attendait justement a une augmentation de la luminosité a

cause de la perte d’électrons dans ’enveloppe de 1’étoile.
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Code || Lyper | MY, | My | AMyy, | log(Toas) || My, | AMauy
Lo Mg, Mg, 1043 Mg Mg, 1043 Mg
STD || 4.75107 | .580238 | .555037 | 25.2 8.4324 579251 | 0.99
Numérique

SHL 4.77107 | 580241 | .554983 | 25.26 8.4325 579175 | 1.07

SHL2 || 4.81107 | .580241 | .555027 | 25.21 8.4325 579190 | 1.05

TIM .H78648 | 1.59

Equation d’état

ION 5.20107 | 580222 | .554922 | 25.3 8.4343 578943 | 1.30

EGS 579193 | 1.04

FDT || 4.86107 | 580251 | .554988 | 25.26 8.4329 579167 | 1.08
Frontieres convectives

LED .580490 | -0.25 (1)

STA || 4.94107 | .580241 | .554971 | 25.27 8.4336 b76632 | 3.61

MIX || 4.85107 | .580240 | .555014 | 25.23 8.4330 H77854 | 2.38
Processus de mélange

DOV .H78268 | 1.97

SCO

SHR

TAB. 4.3 — Taubleau comparatif des pulses et dredge-up obtenus pour les différents test réalisés.

Lorsque le calcul du pulse et donc de M;h n'a pas €té fait, on a supposé M;h = M;h(ref)

pour calculer AMgyy,.

Troisieme dredge-up

Les test se rangent en trois catégories.
— ceux qui ne changent pas la profondeur du DUP3: SHL,SHL2, EGS et FDT.
— ceux qui réduisent la profondeur du DUP3 (I’annule méme!): LED.

— ceux qui augmentent la pénétration de I’enveloppe convective: ION, TIM, DOV, MIX,
STA (par ordre croissant de AMg,,).

4.4 Détails des résultats

4.4.1 Constance de la profondeur du dredge-up

Le deux types de tests n’ayant pas montré de différence pour la profondeur du dredge-up
sont la variation du nombre de couches, le changement du calcul des intégrales de Fermi-Dirac
et le changement d’écriture du €4,.4,. Nous pouvons donc retenir que
— nous ne retrouvons pas la dépendance en la résolution spatiale montrée par Straniero
et al. (1997)

— les deux écritures (avec s ou p et u) de €;,4, sont bien équivalentes et dans une situation
ou les abondances changent, ce qui démontre la cohérence de notre équation d’état et
Pexactitude du traitement du terme de mélange. La figure III-4.5 montre le profil

de €4,q0 juste apres le franchissement par I'enveloppe convective d’une discontinuité
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F1G. 4.5 — Profils des abondances et de €44, lorsque l'enveloppe convective pénetre une région

de composition différente de la sienne.

de composition. Deux pics opposés en signe apparaissent dans I’énergie gravothermale,
correspondant aux modifications de composition chimique de chaque coté de la frontiere
convective. Du coté convectif, il y a augmentation de ’abondance des lourds, contraction
et donc un €g,4, < 0 et inversement du coté radiatif de la frontiere.

— les petites erreurs éventuellement introduites par l'utilisation d’intégrales de Fermi-
Dirac ajustées ne se répercutent pas sur les calculs, ni sur celui du pulse a la base de

laquelle la dégénérescence est pourtant importante (17 ~ 0.6), ni sur celui du dredge-up.

4.4.2 Réduction de la profondeur du dredge-up

Le seul modele qui présente cette caractéristique est celui utilisant le critere de Ledoux
pour délimiter les frontieres convectives. Les figures 111-4.6 montrent tres bien que la dis-
continuité H-He est tellement abrupte que V, est piquée sur une seule couche numérique
avec une tres forte valeur. Utiliser le critere de Ledoux pour délimiter la frontiere convective
revient donc a empécher la base de ’enveloppe convective de pénétrer sous cette barriere
de p. En réalité, il convient, dans une telle situation, de traiter ce probleme en introduisant
la possibilité d’un mélange partiel dépendant du temps. Il s’agit d’un traitement diffusif de
la semi-convection. Un tel traitement constitue le test SCO. Il est actuellement en cours de

réalisation.

4.4.3 Augmentation de la profondeur du dredge-up
ION

L’influence de I’ionisation se fait sentir sur les conditions thermodynamiques régnant a la
base de I’enveloppe convective. On remarque sur la figure 111-4.7 ou p et T & la base de I’en-
veloppe convective ont été tracés, que T et p sont légerement supérieurs a leurs valeurs dans

le modele de référence. On note sur I’évolution de p et T', le moment de remontée maximum
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moyen, V,, au moment de pénétration mazimum de 'enveloppe (I'enveloppe est restée au-

dessus de la couche d’Hydrogéne).

de la base de I’enveloppe convective, juste apres le pulse, pendant lequel p et T' chutent. Les
remontées successives au-dessus des valeurs de départ sont dues au franchissement succes-
sifs des deux discontinuités correspondants a I’ancienne zone de brilage de ’'Hydrogene et a
I’extension maximum du pulse (voir la section I11-4.2.3). Cela correspond pour la frontiere
convective a une descente en ”deux fois” avec des pentes différentes dans les diagrammes de

Kippenhahn.

TIM

La figure I1I-4.8 montre la structure du pulse pour le pulse de référence et celui calculé
avec un pas de temps 10 fois plus petit. Le temps choisi comme origine de ’axe des temps
est tg = 4.83496800 - 10%yr. La premiere pénétration de I'enveloppe vers le bas est similaire
mais la deuxieme est plus importante pour TIM que pour le test standard puisqu’elle atteint
M ~ 5785 au lieu de M ~ .5790.

DOV

Les figures présentées en I11-4.9 montrent clairement I'effet de I’overshooting. Lorsque
la frontiere convective de I’enveloppe descend dans I’ancienne couche en fusion d’Hydrogene,
Iovershooting, modélisé par le coefficient de diffusion, Dy, va permettre a de ’'Hydrogene de
migrer vers l'intérieur de 1’étoile riche en Hélium, a travers la discontinuité H-He. Le début de
ce phénomene est illustré par la figure 111-4.9 (en haut & gauche) au temps t=4.834975-10%r.
La discontinuité visible sur la gauche du graphe dans I’abondance de 13C est I’ancien sommet
du pulse thermique précédent qui s’est retiré.

On remarquera de plus sur le graphe suivant de la méme série (en haut a droite) que

les protons on commencé a diffuser avec des abondances qui présentent quelques oscillations.
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de l'enveloppe convective pour le modéle de référence (en haut) et le test TIM (en bas).

Elles se résorberont en quelques itérations. Leur origine est du au profil en "marche d’escalier”
de I’abondance initiale d’Hydrogene. Comme la frontiere convective approche de la deuxieme
discontinuité, non seulement les protons diffusent mais aussi directement le 13C!

Enfin, le graphe porté au milieu a gauche de 111-4.9 correspond & un moment ou ’en-
veloppe convective s’est retirée de la zone ou l'overshooting a eu de I'influence. Elle laisse
clairement derriere elle une poche de protons et une de *C formées en seulement 300 ans
environ car t=4.834978-10%r.

La couche d’hydrogeéne se rallume ensuite 5500 ans apreés (& t=4.835033-10%r et €, ~
6000erg/g/s). Avec la montée de température résultant du rallumage, on voit nettement sur
la figure en bas a gauche que la poche de protons est briilée pour agrandir encore la poche
de 3C dans I'intercouche par 2C(p,v)13C.

Finalement, la derniere figure montre la poche de *C “prete & 'emploi” pour produire
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F'1G. 4.8 — Test TIM: diagramme de Kipphenhann du DUP3 de référence (droite) et de celui
du test TIM (gauche).

des neutrons, qui atteint la fraction de masse 10+2.

Soulignons ici que non seulement Uaddition d’overshooting a pour conséquence de créer
une poche de 3 C permettant au processus ”s” d’avoir lieu, mais que ce traitement de ['over-
shooting permet aussi d’obtenir un dredge-up plus profond. Cela démontre qu’un processus
physique et la facon de le traiter pourraient étre la solution unique & deux problemes ob-
servationnels: 'enrichissement en élément ”s” et la formation des étoiles carbonées. Parmi
les autres processus physiques pouvant expliquer le transfert de protons sous la frontiere
convective, le calcul du test SHR, utilisant le transport induit par la rotation, est en cours

de calcul.

MIX

L’algorithme utilisé a été le suivant:

— pour chaque modele, on impose de mélanger toutes les zones convectives a chaque

itérations pendant au maximum 20 itérations.
— Ensuite, les zones convectives ne sont plus mélangées jusqu’a convergence.

La conséquence de cet algorithme est que la convergence est tres difficile pendant les 20 pre-
mieres itérations puisqu’a chaque itération ol on devrait vérifier un peu mieux les équations
de la structure stellaire, on déplace les frontieres convectives et on y change la compositions.
Comme on est dans cas de figure ou la base de ’enveloppe convective descend dans une zone
radiative de composition tres différente, le modele est perturbé en cours de convergence. En
regle générale, le modele converge normalement aprés arrét du mélange a chaque itérations.

Ce procédé n’est cependant pas vain car si on compare un modele convergé avec ce procédé
et un modele qui converge sans, on va s’apercevoir qu’ils ne sont pas identiques: la structure
du modele ou lalgorithme a été appliqué a pris en compte le mélange pour évoluer. Ainsi les

frontieres convectives en particulier peuvent étre tres différentes car sans algorithme, cette
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frontiere est fixée avec des abondances locales qui sont celles de ancien modele, c’est-a-dire
celles d’une zone radiative. Par contre, si I'on mélange a chaque itération, on force le modele
a prendre en compte le mélange résultant de I’avancée de la base de ’enveloppe et on réduit
ainsi le gradient de composition a la frontiere. De modele en modele, cela permet donc a
I’enveloppe de descendre plus bas. Un futur test pourrait donc étre le couplage de LED et
MIX. Cette dépendance dans le traitement du mélange convectif avait déja été discutée en
partie par Lattanzio & Boothroyd (1997).

STA

On remarque dans le cas ”STA” une descente tres rapide (figure [11-4.11) de ’enveloppe
convective qui fait passer directement le ”fond du puit” du gradient radiatif au dessus du
gradient adiabatique sans faire apparaitre la petite zone convective discutée en 111-4.2.3.

A propos du test STA, comme pour le test MIX d’ailleurs, quelles sont les conséquence de
I’augmentation de la profondeur de pénétration du DUP3I" En fait, simplement la quantité
de matiere ramenée dans 'enveloppe va étre plus importante et les rapports isotopiques de
surface vont étre modifiés de facon plus importante. Par contre, il n’y pas de répercussion
sur le processus “s” tant que le mélange est instantané, car dans ce cas, les protons ne
peuvent pas traverser la frontiere convective pour se déposer dans l'intercouche. Ce qu’il
faudra, c’est coupler la recherche d’une frontiere stable grice a ’algorithme de STA pour
avoir une profondeur de pénétration plus importante, avec un algorithme de mélange non
standard tel que DOV. Ainsi, on se placera dans des conditions optimum de dépét de protons

profondément dans 'intercouche.
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4.5

Résumé

Résumons ici les résultats obtenus lors de ce travail de these.

4.5.1

Résultats observationels (étoiles J)

Les valeurs de la perte de masse sont faibles comparées aux valeurs courantes rencontrées
lors de la phase AGB: 11017 < M < 310L7 Mg -yrt!

Les roo trouvés sont compatibles avec les rayons de photodissociation issus des modeles
chimiques pour CO de Mamon et al. (1988).

Les profondeurs optiques des raies observées vérifient I'inégalité suivante : 7(12C>2S) >
T(13C*28) > r(12C1%0) > 7(13C00) et de plus, les valeurs trouvées montrent que les
transitions sont suffisamment optiquement fines pour que les rapports d’intensités soient

comparables aux rapports d’abondances moléculaires.

La comparaison entre les molécules CO et CS montre que les effets chimiques sont
négligeables et que les rapports d’abondances moléculaires et atomiques doivent done

étre semblables.

Les valeurs de 2C /13C, M et C'/O > 1 sont difficilement conciliables. Comme résumé

dans1

"article présenté au chapitre I11- 2, les faibles valeurs de M et C'/O > 1 sont compatibles

avec des étoiles de faibles masses alors que les valeurs trouvées pour le rapport isotopiques

du Carbone sont cohérentes avec des étoiles de masses intermédiaires.

Certes, on peut toujours supposer un phénomene de transfert de masse dans une étoile

binaire pour réconcilier ces valeurs sur un méme objet, mais une explication plus ”physique”

permettrait sans doute d’atteindre le méme objectif. En effet, la prise en compte de processus

de transport des la phase RGB pourrait modifier les abondances du rapport isotopique du

Carbone pour les abaisser significativement en début de phase AGB vers les valeurs trouvées

dans les étoiles de type J.

4.5.2

Résultats théoriques

Le code d’évolution stellaire de Grenoble est maintenant performant pour la modélisa-
tion des étoiles de PAGB , tant d’un point de vue numérique que d’un point de vue
physique.

L’influence de différents facteurs numériques ou physique ont été testés sur la modélisa-
tion du dredge-up et les résultats ont été comparés avec les différents tests déja effectués
dans la littérature. Il apparait que tous les choix de traitement du mélange influencent
la profondeur du dredge-up, que ce soit 'algorithme, la méthode ou la nature physique

du mélange utilisé.

Parmi les effets de mélange testés, ce travail montre pour la premieére fois que le mélange

diffusif influence ¢ la fois la profondeur du dredge-up et 'apparition d’une poche de

13C.
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4.6 Perspectives

Le travail engagé demande tout naturellement & étre complété, notamment par:
— La possibilité de faire directement du processus « s » sur les modeles calculés.
— L’amélioration de l'ionisation par pression dont le traitement est tres approximatif.

— La fin des tests sur le dredge-up avec notamment ’essai de mélange diffusif résultant
du couplage des instabilités thermiques et rotationnelles (semiconvection et cisaille-
ment dans le formalisme de Maeder (1997)) et ’addition de conditions numériques et

physiques favorisant un dredge-up plus profond.

— le dépouillement de la campagne d’observations des rapports isotopiques des éléments
CNO dans les étoiles oxygénées.

Cependant, ’association des résultats théoriques et des résultats observationnels conduit
a penser que l’avenir ne consiste pas seulement a réaliser les compléments techniques décris
ci-dessus. lls doivent étre associés a un changement total dans ’esprit de travail. En effet,
pourquoi invoquer des cas particuliers (transfert de masse, étoile dune masse donnée néces-
sitant I'incorporation de physique particuliere mais seulement & un moment donné,...) pour
rendre compte d’incompatibilités entre observations et théories, qui deviennent d’ailleurs de
plus en plus nombreuses dans la littératurel’ Les étoiles J n’en sont qu’un exemple.

De méme, pourquoi faire évoluer une étoile RGB sans mélange, obtenir des rapports
isotopiques initiaux en conséquence, et subitement faire évoluer ces rapports avec du mélange
car on arrive sur la phase AGBI' Il a été montré lors de ce travail de these que le mélange
influence & la fois le processus « s » (apparition de la poche de *C) et les abondances relatives
des isotopes en fonction de la luminosité de ’étoile (& travers la profondeur du dredge-up).
Certaines difficultés d’interprétation pourraient, peut étre, étre levées en prenant en compte le
mélange décrit dans cette these, de facon appropriée, des que ’étoile devient « évoluée ». Cela
demande en tout cas de s’y intéresser. C’est un changement d’état d’esprit car il nécessite:

— La volonté de ne plus faire appel a des cas particuliers pour expliquer des incompatibi-

lités entre observations et théories.

— La possibilité de calculer de facon cohérente une étoile évoluée tout au long de son

histoire, avec le méme code, et la méme physique.
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Annexe A

Résumé de quelques
caractéristiques des étoiles selon

leurs masses

La structure et ’évolution des étoiles sont caractérisées par la donnée de quelques gran-
deurs (luminosité, température, masse volumique...). Les relations entre ces grandeurs fonda-
mentales sont paramétrées par deux valeurs omniprésentes: la masse et la composition chi-
mique initiales de I’étoile. Une maniere de le vérifier est d’écrire les relations qui gouvernent
I’évolution d’une étoile (voir chapitre 1) dans des cas simples et en ordre de grandeur, unique-
ment pour estimer les dépendances. On s’apercoit alors par exemple, a partir de I’équation

de conservation de la masse et de I’équation d’état d’un gaz parfait, que ’on a:

T — pRM'M (A1)
Avec la définition suivante:
7 X
X=— A2
- (A2)

la quantité indicée “©” se réferant a la valeur solaire de X. C’est ainsi que la plupart des
caractéristiques d’une étoile tout au long de son évolution seront déterminées par sa masse.

Par conséquent, il est important d’avoir quelques reperes dans ce domaine-la.

La figure A.1 donne quelques caractéristiques des étoiles suivant leur masse initiales,
qui sont utilisées tout au long de cette these. On trouve, en rouge, des valeurs indicatives
délimitant des catégories d’étoiles en masse possédant par conséquent certaines similarités. En

particulier, les étoiles d’une méme catégorie vont subir les mémes étapes de briilage nucléaire:

— les naines brunes, notées pour mémoire, ne produisent pas d’énergie par fusion nucléaire

a cause de leur masse trop faible.

— les étoiles de trés faible masse sont celles qui sont suffisamment massives pour que la
température atteinte en leur sein permette le brilage de ’'Hydrogene, mais pas celui de
I’Hélium. Ceci est représenté sur la premiere ligne pointillée jaune. On a portée aussi sur
cette ligne la masse a partir de laquelle le brilage central de I’Hydrogene est convectif.

Ces étoiles termineront leur existence comme naine blanche a Hélium.
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— les étoiles de faible masse brilent ’'Hydrogene mais aussi I’'Hélium au centre avec une
particularité due a leur “faible masse”. Le début de la combustion de I’'Hélium s’effectue
dans un milieu dégénéré qui réagit tres fortement a la libération d’énergie nucléaire
produite. La combustion est “explosive”: elle donne lieu, entre autres, a une tres forte
montée de la luminosité de I’étoile (jusqu’a 10! Ly dans certains cas) avec des temps
caractéristiques d’évolution tres courts (quelques dizaines de secondes!). Ces étoiles

finiront leur existence comme naine blanche de Carbone et d’Oxygene.

— les étoiles de masse intermédiaire subissent les mémes phases de brilage mais le milieu
d’allumage de I’Hélium n’est plus dégénéré. Ces étoiles, tout comme celles de la catégorie

précédente, n’effectuent pas le brilage central des élements plus lourds que 'Hélium.

— les étoiles de masse élevée, par contre, se définissent comme celles qui vont allumer les

réactions de briilage du Carbone, de I’Oxygene...

Par ailleurs, en bleu, le pourcentage indiqué quantifie la fraction de masse représentée par
I’enveloppe convective pendant le brilage central de ’'Hydrogene. Enfin, on signale la masse
approximative pour laquelle la pression des photons devient égale a la pression du gaz parfait
d’ions (en marron) et deux “masses limites”: M., qui est la masse maximum pour une naine
blanche (étoile dont les électrons sont completement dégénérés) et 0.07 Mg , masse d’un
astre dont le temps caractéristique d’évolution est supérieur a celui de I’Univers. Les limites
en masse marquées “DUP2” et “HBB” indiquent les masses minimales a partir desquelles les
étoiles subissent respectivement un deuxieme dredge-up et le Hot Bottom Burning (voir la

partie I).






Annexe B

La théorie de la longueur de

mélange

Le but de cette annexe est de donner une vue générale de la théorie de la longueur de

mélange (MLT): ses hypotheéses simplificatrices et les équations a résoudre.

B.1 Hypotheses simplificatrices de la " MLT”

Dans tous ce qui suit, un indice ”int” désignera une quantité interne aux globules convec-

tifs alors qu’un indice ”ext” se réferera au milieu extérieur au globule. Par définition, I'indice

“ext” sera remplacé par “conv” pour le gradient de température.

Il existe des fluctuations de température ou de masse volumique de faibles amplitudes:

Tex J—Tzn ext L Pin
Zext — Fnt << 1 et M

Text Pext
Le mouvement du globule est sous-sonique, v < vy, si bien que 1’équilibre mécanique a

<<1

le temps d’étre atteint tout au long du déplacement du globule: P..; = FPj,;.

Les globules sont supposés étre consitués de gaz parfait de facon a pouvoir appliquer
P = #. On en déduit notamment le rapport entre les fluctutations de température
et de masse volumique: dinp = QdInT.

La distribution en vitesse des globules est un pic de Dirac.

La bulle convective se forme, évolue et se désagrege sur une distance A, la longueur de
mélange.

La distance caractéristique de variation du champ de gravité est trés supérieure a A si

bien que g = constante pendant le mouvement du globule.
Aucunes réactions nucléaires ne se produisent dans les globules.

Les globules sont supposés avoir tous la méme forme. La plus simple supposition est la

sphére, de diametre A.

La distribution des globules est telle que la distance moyenne parcourue par un globule

est A/2 partout dans la zone convective.
La moitié du travail de la force d’Archimede est convertie en énergie cinétique.

Les globules peuvent ensuite
(1) soit avoir un temps caractéristique de déplacement supérieur au temps d’ajustement

thermique, au quel cas, le mouvement est adiabatique jusqu’a ce que le globule relache
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son énergie a la désagrégation.
(2) Soit le globule rayonne un peu d’énergie (les "pertes” radiatives”) et dans ce cas, il

est considéré comme optiquement épais pour pouvoir faire I'approximation de diffusion.

B.2 Equations et inconnues

Les inconnues de la MLT sont respectivement: Fr,q,Fconv,VconvsV conv €6 Vint, ¢’est-a-dire
le flux évacué par radiation, le flux évacué par convection, la vitesse moyenne des globules
convectifs, le gradient de température correspondant a la fraction de flux transportée radia-
tivement et le gradient de température au sein des globules.

Cing équations sont donc nécessaires pour contraindre les variables décrivant le transport de
la chaleur couplé par radiation et convection. On utilise la définition de la hauteur caractéris-

. . de s . . .
tique de pression, Hp Lef J_d;ffp pour réécrire la loi de Fourier, issue de 1.15, J,qq = Arad%

sous la forme

T
Jrad = Arad—V B.1
§= Mg (5.1
Le coefficient de conductivité thermique vaut:
16013
p (B.2)
3kp
Les cinq équations sont alors:
— la définition du flux total:
Ftot = Frad + Fconv (B3)
ef FigeH
avec Va4 2 %ﬂf B.4)
— la définition de V yny:
def FradHP
Vconv = N B.5
A7’ad/T ( )

— ’expression de la vitesse convective, issue de I’égalité de I’énergie cinétique et du travail
de la force résultante (somme de la gravité et des forces de surface), Lg(pest L pint),
s’exercant sur chaque globule.

2 ngz

- conv 1 in B.
Veonv 8HP (V \Y 75) ( 6)

— Pexpression physique du flux convectif comme le produit de la quantité de matiere

transporté et de la chaleur qu’elle emporte.

Fconv = pvconvCPAT (B7)
[ T
avec AT = §(VCOM L th)H—P (B.8)

— ’expression des pertes d’énergie radiatives par les globules:

def énergie transportée ~ Veony L Vi (B.9)
- énergie perdue Vi L Vg '
pep ATV ol

JradST 6K

r

et T
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ol V, S et 7 sont respectivement les volume, surface et temps de vie du globule convectif.
. e . o - d N ;
K est la diffusivité thermique, définie par K 2] ﬁ ou A est donnée par B.2. I' est

appellé efficacité du transport d’énergie par la convection.

B.3 Solution

En adimensionnant le systeme d’équation grace a U et .S, et en les combinant, on obtient

I’équation du troisieme degré a résoudre en (:

8U
(CJ_U)3+?(C2J_U2LS) =0 (B.11)
120713 8Hp
= B.12
v cpp? A2\ Qg ( )
S = V,ywd LV (B.13)
avec Veony = Vg LU? 42 (B.14)

La solution globale est alors:

U

L | 2 r=—a— B.15
e +rx4+z° 2 aW ( )

3 19

2
avec W = (A—I—\/D) et a_ﬁ (B.16)
4 1

et A = U[§S—|— ang) UQ] (B.17)
D = A*+ (alU)? (B.18)

Trois méthodes de résolution de I’équation B.11 sont utilisées dans le code pour obtenir {
et ses dérivées. Celle de Kippenhann (Kippenhahn & Weigert 1990), une résolution analytique
reposant sur les formules de Cardan et une résolution numérique itérative du type Newton-

Raphson .






Annexe C

Especes et réactions nucléaires dans

le code

C.1 Especes nucléaires suivies dans STAREVOL

Eléments suivis dans STAREVOL

Numéro Nom Masse atomique Numéro atomique Abondance Solaire
) X Ay Zx fraction massique
1 neutr 1.00000 0. 1.00000D-50
2 proto 1.00000 1. 7.10847D-01
3 deutr 2.00000 1. 4.83392D-05
4 He 3 3.00000 2. 2.88999D-05
5 He 4 4.00000 2. 2.71513D-01
6 Li6 6.00000 3. 6.52992D-10
7 Li7 7.00000 3. 9.39820D-09
8 Be 7 7.00000 4. 1.00000D-50
9 B8 8.00000 5. 1.00000D-50
10 Be 9 9.00000 4. 1.68282D-10
11 B 10 10.00000 5. 1.07241D-09
12 B 11 11.00000 5. 4.75218D-09
13 C11 11.00000 6. 1.00000D-50
14 C12 12.00000 6. 2.99350D-03
15 C13 13.00000 6. 3.60329D-05
16 N 13 13.00000 7. 1.00000D-50
17 C 14 14.00000 6. 1.00000D-50
18 N 14 14.00000 7. 9.25395D-04
19 N 15 15.00000 7. 3.65459D-06
20 0O 15 15.00000 8. 1.00000D-50
21 O 16 16.00000 8. 8.41163D-03
22 O 17 17.00000 8. 3.40879D-06
23 0O 18 18.00000 8. 1.90065D-05
24 F 18 18.00000 9. 1.00000D-50

A suivre ...
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Numéro Nom Masse atomique Numéro atomique Abondance Solaire
) X Ay Zx fraction massique
25 F 19 19.00000 9. 4.07897D-07
26 Ne 20 20.00000 10. 1.58926D-03
27 Ne 21 21.00000 10. 4.05194D-06
28 Ne 22 22.00000 10. 1.27837D-04
29 Na 22 22.00000 11. 1.00000D-50
30 Na 23 23.00000 11. 3.33829D-05
31 Mg 24 24.00000 12. 5.12630D-04
32 Mg 25 25.00000 12. 6.73785D-05
33 Mg 26 26.00000 12. 7.72774D-05
34 Al26m  26.00000 13. 1.00000D-50
35 Al26g  26.00000 13. 1.00000D-50
36 Al 27 27.00000 13. 5.79643D-05
37 Si 28 28.00000 14. 6.51352D-04
38 Si 29 29.00000 14. 3.41697D-05
39 Si 30 30.00000 14. 2.34644D-05
40 Si 31 31.00000 14. 1.00000D-50
41 P 31 31.00000 15. 8.18763D-06
42 Si 32 32.00000 14. 1.00000D-50
43 P 32 32.00000 15. 1.00000D-50
44 S 32 32.00000 16. 4.02469D-04
45 P 33 33.00000 15. 1.00000D-50
46 S 33 33.00000 16. 3.27625D-06
47 S 34 34.00000 16. 1.89763D-05
48 S 35 35.00000 16. 1.00000D-50
49 Cl 35 35.00000 17. 3.51191D-06
50 S 36 36.00000 16. 9.53556D-08
51 Cl 36 36.00000 17. 1.00000D-50
52 Cl 37 37.00000 17. 1.18517D-06
53 heavy  38.00000 17. 1.55348D-03
54 captn 39.00000 17. 1.00000D-50
55 gamma  999.99999 99. 1.00000D-50
Fin.

Pour la signification de I’élément ”heavy”, se reporter au chapitre 1.

C.2 Leréseau de réactions nucléaires utilisé dans STAREVOL
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Réactions du réseau nucléaire dans STAREVOL

Numéro Réaction Energie libérée (MeV) Référence
X(a b)Y QX (ap)y

1 p(0~,0v)1 "H 1.442 nacre
2 1 'H(1p,07)1 "He 5.494 nacre
3 2 'H(0~,04)1 "He 23.847 nacre
4 2 2H (0v,1n)1 °He 3.269 nacre
5 1 “He (1 “H,1p) 1 'He 18.353 cf88
6 2 ‘He (0v,2p)1 'He 12.860 nacre
7 1 He (1 "H,04) 1 °Li 1.475 nacre
8 1 He (1 “He,0~)1 Be  1.588 nacre
9 3 'He (07,04)1 “C 7.275 nacre
10 1 Li(1p,07)1 Be 5.606 nacre
11 1 Li(1p,1 "He)1 He 4.018 nacre
12 1 Ti(1p,1 'He)1 'He 17.346 nacre
13 1 Ti(1 "H,1n)2 'He 15.122 cf88
14 1 Be(0 pg*0v)1 Li 0.862 cf88
15 1 Be(1p,0v)1 ‘B 0.138 nacre
16 1 Be(1 "H,1p)2 'He 16.766 cf88
17 L B(0 8%, 0v)2 'He 18.071 table
18 1 Be(1p,0v)1 "B 6.586 nacre
19 1 ‘Be (1p,1 “H)2 "He 0.651 nacre
20 1 Be(1p,1 He) 1 °Li 2.126 nacre
21 I "B(1p,09)1 "C 8.690 nacre
22 1 "B(1p,1 'He) 1 Be 1.146 nacre
23 1 "B(1p,09)1 ™C 15.957 nacre
24 1 "B(1p,1 'He)2 He 8.682 nacre
25 1 "B(1 He,1p)1C14  0.784 cf88
26 1 "C (0 p0v)1 "B 1.982 table
27 1 "C(1p,09)1 “C 17.939 db90
28 L "C(1n,09)1 ™C 4.946 oni%4
29 1 "C(1p,09)1 "N 1.944 nacre
30 1 "C(1 'He,0v)1 O 7.162 nacre
31 2 "C(0v,1 He)l *Ne  4.623 cf88
32 2 "C(0y,1p)1 “Na 2.243 cf88
33 1 "C(1n,09)1 "C 8.177 1id90
34 1 "C(1p,0y)1 "N 7.551 nacre
35 1 "C(1 He,1n)1 “O 2.216 nacre
36 1 "N(o pgYhov)1 °C 2.220 table
37 1 "N (1n,1 p) 1 °C 3.003 nacre
38 1 "N (1 v)1 "N 9.771 nacre
39 1 "C (0 6 0v)1 "N 0.157 table

A suivre ...
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Numéro Réaction Energie libérée (MeV) Référence
(‘1 b)Y QX (ap)y
40 1 "C(1n,09)1 "N 10.990 bwk91
41 1 "C(1p,09)1 "N 10.207 wgt90
42 1 "C(tp,1n)1 "N -0.626 cf88
43 1 "C(1p,1 'He)1 "B -0.784 cf88
44 1 "C(1 He,1n)1 "O -1.817 fez67
45 1 "C(1 He,09)1 O 6.227 f189
46 I "N(1n,0v)1 "N 10.833 fez67
47 1 "N(1In,1p)1 "C 0.626 bbr88
48 1 "N(1p,0v)1 7O 7.297 nacre
49 I "N (1 'He,0v)1 "F 4.415 nacre
50 I "N(1n,0v)1 "0 12.910 fez67
51 1 "N(1p,1 He)1 *C 4.966 nacre
52 1 "N(1p,0v)1 O 12.128 nacre
53 I "N (1 'He,0v)1 "F 4.014 nacre
54 1 "0(0 g50v)1 "N 2.754 table
55 1 "O(1n,1 He)1 “C 8.502 cf88
56 1 "O(1n,1p)1 "N 3.536 nacre
57 1 "0 (1n,09)1 "0 4.143 amg71
58 1 O (1p,09)1 O 3.361 nacre
59 1 "O (1 He,09)1 “Ne  4.736 nacre
60 1 "O(1n,1 He)1 "C 1.817 skk93
61 1O (1n,09)1 "0 8.044 w69
62 1O (1p,09)1 “F 5.607 nacre
63 1 "O(1p,1 He)1 "N 1.192 nacre
64 1 O (1 'He,1n) 1 *Ne  0.592 nacre
65 1 "O(1 "He,04)1 "Ne  7.353 cf88
66 1 "0(1n,09)1 "F 8.777 rac94
67 1 "O(1p,09)1 "F 7.994 nacre
68 1 "O(1p,1 He)1 "N 3.980 nacre
69 1 "O(1 'He,09)1 *Ne  9.670 nacre
70 1 "O(1 'He,1n) 1 *Ne  -0.691 nacre
71 1 "F(0 g5ov)1 O 1.656 table
72 1 "F(1n,1p)1 "0 2.438 hfesh
73 I "F(1n,1 'He) 1 "N 6.418 hfesh
74 I "F(1n,0v)1 *Ne 13.632 bk&7
75 1 "F(1p,0v)1 *Ne 12.849 nacre
76 1 "F(1p,1 He)1 O 8.114 nacre
77 1 "F(1 "He,1p)1 “Ne  1.676 cf88
78 1 “Ne(1n,0v)1 *Ne 6.761 bvw91
79 1 "Ne(1p,07)1 "Ne 5.979 nacre

A suivre ...
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Numéro Réaction Energie libérée (MeV) Référence
X(a,b)Y QX (ap)y

80 1 “Ne (1 "He,04)1 *Mg 9.311 nacre
81 1 *Ne (1 He,1p) 1 *Na -2.380 nacre
82 1 “Ne(1n,0v)1 “Ne 10.361 bk&7
83 1 "Ne(1n,1 He)1 O  0.691 cf88
84 1 "Ne(1p,09)1 “Na 6.737 nacre
85 1 “Ne (1 "He,0v)1 Mg 9.880 cf88
86 1 “Ne (1 'He,1n) 1 *Mg 2.550 nacre
87 1 "Ne(1n,09)1 “Na 9.577 bvw91
88 1 "Ne(1p,09)1 “Na 8.794 nacre
89 1 *Ne (1 'He,1n) 1 *Mg -0.481 nacre
90 1 *Ne (1 'He,0v)1 “Mg 10.612 nacre
91 1 "Na (0 8% 0v)1 "Ne  2.842 table
92 1 “Na(1n,07)1 “Na 12.418 wih78
93 I *Na(1n,1p)1 *Ne 3.624 cf88
94 I *Na(1p,07)1 *Na 11.636 nacre
95 1 “Na(1n,07v)1 Mg 12.473 bvw91
96 1 “Na(1p,1 'He)1 “Ne 2.380 nacre
97 I “Na(1p,07v)1 Mg 11.690 nacre
98 1 *Na (1 'He, 1p)1 *Mg 1.818 wfh78
99 1 "Mg (1n,07)1 "Mg 7.331 bvw91
100 1 "Mg(1p,07)1 “Mg 6.548 nacre
101 1 "Mg (1 'He,1p)1 Al -1.600 nacre
102 1 Mg (1 He,09)1 *Si  9.984 cf88
103 1 "Mg(1n,07)1 “Mg 11.093 bvw91
104 1 "Mg (1p,07)1 Al 6.078 nacre
105 1 "Mg (1p,07)1 **Al 6.307 nacre
106 1 *Mg (1 He,1p)1 Si  3.429 hfesh
107 1 “Mg (1 He,1n)1 *Si  2.654 nacre
108 1 “Mg (1 He,04) 1 *Si  11.127 hfesh
109 1 *Mg (1n,0v)1 7Al 9.054 bvw9l
110 1 *Mg (1p,0v)1 7Al 8.272 nacre
111 1 “Mg (1 He,04) 1 *Si  10.644 hfesh
112 1 “Mg (1 He,1p)1 *Si  0.817 hfesh
113 1 *Mg (1 He,1n)1 7Si  0.035 nacre
114 L *"Al(0 B 00) 1 “Mg  4.232 table
115 1 ™Al (1n,1p)1 *Mg 5.014 cf88
116 1 ™Al (1n,1 'He) 1 *Na 3.197 nacre
117 1 ™Al (1n,09)1 "Al 13.286 wfh78
118 1 ™Al (1p,09)1 "Al 12.504 nacre
119 1 AL (0 p*,0v)1 Mg 4.004 table

A suivre ...
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Numéro Réaction Energie libérée (MeV) Référence
X(a,b)Y QX (ap)y

120 L *Al (1n,09)1 Al 13.058 wfh78
121 L Al (1n,1p)1 *Mg 4.786 cf88
122 1 Al (1n,1 He) 1 “Na 2.968 nacre
123 1L Al (1p,09)1 Al 12.276 nacre
124 1 ™AL (0~,07)1 Al -0.228 vol89
125 1 "Al(1p,09)1 *Si 11.585 nacre
126 1 “Al(1p,1 "He) 1 “Mg 1.600 nacre
127 L "Al(1 "He,1n)1 Si  -2.636 nacre
128 L ®Si(1n,09)1 7Si 8.473 hfesh
129 L *Si(1p,07y)1 *Si 7.692 nacre
130 L *Si(1n,07)1 Si 10.609 hfesh
131 L ™Si(1p,0y)1 ™Si 9.827 nacre
132 L ™Si(1n,09)1 7S 6.587 hfesh
133 L "Si(1p,0vy)1 P 7.297 nacre
134 L °Si(0 g,0p)1 P 1.480 table
135 L 7Si(1n,09)1 ”Si 9.203 hfesh
136 1 "Si(1lp,1n)1 7P 0.710 hfesh
137 L Si(1p,0y)1 P 8.645 hfesh
138 L P (1n,1p)1 7Si -0.710 hfesh
139 1P (1n,09)1 7P 7.935 hfesh
140 1 P (1p,1 He)l *Si 1.916 hfesh
141 L P(1p,04)1 ™S 8.864 hfesh
142 L 7Si(0 g,0p)1 7P 0.210 table
143 1 "Si(1n,09)1 ”P 10.327 hfesh
144 1 "Si(1p,1n)1 P -0.558 hfesh
145 L "Si(1p,0vy)1 P 9.546 hfesh
146 L P (0 87,0v)1 S 1.710 table
147 1 "P(1n,09)1 7P 10.104 hfesh
148 1 "P(1n,1p)1 “Si 0.558 hfesh
149 L "P(1p,09)1 ™S 9.570 hfesh
150 L P (1p, 1 He)1 ™Si 2.454 hfesh
151 1 "P(1p,1n)1 ™S 0.929 hfesh
152 1 "S(1n,1p)1 7P -0.929 hfesh
153 LS (1n,09)1 S 8.641 hfesh
154 1 ™S (1n,1 He) 1 *Si 1.525 hfesh
155 1L "S(1p,0vy)1 ™S 7.860 hfesh
156 1P (0 5,0v)1 ™S 0.248 table
157 L P (1n,09)1 ™S 11.665 hfesh
158 L P (1p,0v)1 ™S 10.883 hfesh
159 1 *P(1p,1 He)l *Si 2.959 hfesh

A suivre ...
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Numéro Réaction Energie libérée (MeV) Référence
X(a,b)Y QX (ap)y
160 1 "P(1p,1n)1 ™S -0.534 hfesh
161 LS (1n,09)1 ™S 11.417 hfesh
162 1 *S(1n,1 "He)1 ™Si 3.493 hfesh
163 1 "S(1n,1p)1 *P 0.534 hfesh
164 1L "S(1p,0vy)1 ™S 10.636 hfesh
165 LS (1n,09)1 S 6.985 hfesh
166 LS (1p,0v)1 *Cl 6.371 hfesh
167 1 "S(0 g,0v)1 *Cl 0.167 table
168 1L "S(1n,09)1 ™S 9.889 hfesh
169 LS (1p,0v)1 *Cl 7.965 hfesh
170 L "Cl(1n,09)1 *Cl 8.579 hfesh
171 1 ®Cl(1p,07)1 heavy 8.505 hfesh
172 LS (1n,0v)1 “Cl 9.168 hfesh
173 1S (1p,0y)1 Cl 8.387 hfesh
174 L *Cl(0 87,0v) 1heavy  0.712 table
175 L *Cl(1n,09)1 7Cl 10.311 hfesh
176 L *Cl(1p,09)1 7Cl 9.529 hfesh
177 1 “Cl(1n,07)1 heavy 11.024 hfesh
178 1 “Cl(1p,07)1 heavy 10.242 hfesh
179 1 heavy (1 n,0~) 1 captn 8.221 ja89
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Fin.

C.3 Les réactions de briilage

Les scénarios non explosifs de brilage de ’'Hydrogeéne sont rappellés ici (figures extraites
de Arnould et al. (1996) pour les cycles CNO et chaines Mg-Al et Ne-Na):



F1c. C.2 — Les cycles CNO, extraits de Arnould et al. (1996)

Fic. C.3 — Les chaines Néon-Sodium et Magnésium-Aluminium, extrait de Arnould et al.

(1996)






Annexe D

Expression des quantités
thermodynamiques du deuxieme

ordre

L’objectif de cette annexe est d’établir 'expression des quantités thermodynamiques du
deuxieme ordre telles que V.4 ,cp,cy, ... en fonction des dérivées par rapport aux variables
indépendantes de deux grandeurs thermodynamiques de base: I’entropie et la pression. Les
variables d’abondances utilisées, les Y;, sont rappellées pour mémoire car les quantités ther-
modynamique en dépendent mais elles sont toujours constantes en vertu du découplage struc-

ture/composition relaté au chapitre 1.

D.1 En version (T, p,Y;)

D.1.1 Deux jeux de variables indépendantes

Pour atteindre notre objectif, nous allons utiliser deux systemes de variables thermody-
namiques pour exprimer la quantité de chaleur ¢. Les variables du systeme A sont (7', P) et
les variables du systeme B sont (7, p). Le changement de variable reliant P & p sera obtenu

en écrivant:

JdInP JdInP
dlnP = | dinT D.1
! dlnp |, et alnT‘p ! (D-1)
En définissant
InP
S (D.2)
dlnp |p
JdInP
T T 9mT ‘p (D-3)
on peut finalement écrire:
dlnP
dlnp = - 1L QdInT  avec Q= T (D.4)
Zp Zp

323
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D.1.2 Relations dans le premier jeu de variables

En se placant pour commencer dans le systeme de variables A, on exprime le premier

principe, dg = du + Pdv, de la facon suivante:

du

Ju
dT + —

P
dP 1L —dlnp
T P

En utilisant I’équation D.4, cela donne:

Ou QP Ou 1
dg=|— —\dT —| L —]|dP
I |:8TP+ PT] - |:8PT Pzp]
d’ot
o et dq Ou _I_QP
P = — = — R
or\p, 0T\, pT
Comme on a aussi dg = T'ds, on peut écrire
Ou QP P [ ou 1
ds = | — —|dnT +=|=—=| L —|dInP
i [aTP+pT] ! +T[8PT ,ozp] !
et donc,
Os B
olnT |p P
0s | _ PHouw 1
olnP|, — T |OP|;  pz

D.1.3 Relations dans le deuxiéme jeu de variables

(D.5)

(D.6)

(D.8)

(D.9)

(D.10)

En se placant maintenant dans le systeme de variables B, on écrit le premier principe de

méme:
du ou P
dg= —| d'+ —| dp L —dlnp
ory, ap | p
et alors en utilisant D.4:
du ou P
dg= —| dT —| L —=|d
I oT|, +[3pT pQ] !
On obtient donc de la méme facon
o e Oa) o
YT oar|,” or,
et
du p [ ou P
ds= —| dInT + = | —| L —|dl
oor],t +T[3pT pQ] o
Et finalement, les dérivées de ’entropie sont:
Os B
olnT |, v
Os | _ pfOul | P
dlnp|l, — T |dp|p ™ p?

(D.11)

(D.12)

(D.13)

(D.14)

(D.15)

(D.16)
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Dans ce méme jeu de variables, écrivons maintenant I’égalité des dérivées secondes croisées

de s:
d ds d ds
dlnp (dlnT) ~ dInT (dlnp) (D-17)

Compte tenu des expressions D.15 trouvées ci-dessus, cette relation devient:

T ey = e (2O
dinp V)= dmT T 9p

P
) L ,0_2] (D.18)

Aprés avoir mené a bien ce calcul en éliminant les dérivées secondes croisées de u qui s’an-

nulent, on obtient:

du
dp

P
- 2

T (1L 2r) (D.19)

D.1.4 Changement de variable

Pour finir, écrivons le changement de variables des dérivées de u en passant du systeme

B au systeme A:

ou|  du| dp

3P|, = 3plp 35|, (D.20)
du|  Ou du| 0Jp
8_TP_8_TP+8_,0T8_TP (D.21)

En utilisant I'expression des dérivées de u trouvées en D.19, D.7 et D.13 et le changement de

variable D.4, on trouve:

ou 1 Q
—| =—1—= D.22
OP|r  pz, p ( )
2
cp=cy + PQ (D.23)

La deuxieme expression n’est autre que la relation de Clapeyron entre cp et ¢y . La premiere

relation permet d’expliciter toutes les dérivées de I'entropie comme suit:

Os Os

= = D.24
dInT |p P olnT ‘p v ( )

88 PQ 88 PQ
dlnp|; T WP |, T T (D-25)

D.1.5 Conclusion
Si ’on construit la quantité suivante:
Os Os
k= — Lz, —— D.2

T dlnp|, i 81nT‘p (D26)

on peut montrer, en utilisant les dérivées de ’entropie rassemblées ci-dessus et la relation de

Clapeyron démontrée plus haut, que 'on a

k= _lz,cp (D.27)
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. Par ailleurs la relation dg = T'ds permet d’écrire
Os

dg=cpdl'+T EITYE

dInP (D.28)
T

en utilisant 'équation D.24. On en déduit 'expression du gradient adiabatique:

def olnT . PQ
dInP q_ pTep

ad (D29)

En introduisant le relation D.27 et la définition de a?nsp

dans 'expression du gradient, on
T

obtient finalement les trois relations cherchées:

k
cp = 1— (D.30)
Zp
Js
= D.31
v alnT‘p (D-31)
1 0s
od = T = D.32
Vad k Olnp|p (D-32)
D.2 En version (7,Inf,Y;)
On introduit ici un nouveau jeu de variables, le systeme C: (Inf,T).
D.2.1 Le changement de variable p(f)
Le changement de variable entre p et In f s’écrit comme suit:
dlnp =pgdinf + prdInT (D.33)
En exprimant la différentielle dIn p dans la relation D.4, on obtient pour la pression:
dlnP = PrdlnT + PsdInf (D.34)
def OlnP
avec Pr = m‘f =21+ 2,pT (D.35)
def OlnP
t Py = = D.
€ f 81Hf T Lyr prf ( 36)

D.2.2 Passage A—C et cp

En suivant la méme méthode que pour la section précédente de cette annexe, nous allons
calculer les dérivées de 'entropie. Pour cela, on écrit le changement de variable entre le

systeme de variables A défini plus haut et le nouveau systéeme C, (7,Inf):

Js Js JdInP

olnf|;, — 9P|, 9lnf |, (D.37)
%‘f N GlarfT o 81811813 . Ziii‘f (D-38)
ce qui se réécrit:
8?—118]‘ . L];—chpf (D.39)
8185T‘f = CPLi—j?PT (D.40)
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en utilisant D.24. En éliminant la quantité a?—lff‘T des équations D.37 et D.38 et en introdui-

sant D.24, on peut montrer que

ds
ds Tnf |z 9InP
= D.41
alnT‘f P alnP‘ alnT‘f ( )
aInf |7
En posant
0s 0s
K=P —— — D.42
T olf|, fGMTL (D-42)
on obtient la relation K = LPcp et I'on retient donc:
K
=1l— D.43
=1y (D.43)

D.2.3 Passage B—C et ¢y

On écrit le systeme de passage entre les systemes de variables B et C pour I’entropie (voir

aussi annexe I):

Js _ 0s dln p (D.44)
dlnfly — dlnply dlnf | ’
Js Os Os Jdln
mqw = 81T‘+81 815‘ (D.45)
ot |, ol |, nplp dInT |,
En éliminant a?lfp . de ces équations et en introduisant les relations D.24, on otient
0 7|, o1
s oInf |; dlnp
= D.4
alnT‘f v 9lnp alnT‘f (D.46)
IInf |7
En posant
S Os
K'=p —‘ Lpr D.47
T omT |, alnf |, (D-47)
on obtient la relation K’ = Lpscy et l'on retient donc:
~!
oy =18 (D.48)
Ps
D.2.4 Vers le gradient adiabatique
De I'expression D.39 pour la dérivée de ’entropie, on tire:
pT  0Os
=1 D.49
@ PPy Olnf |, ( )

On remplace cette expression de ) et celle trouvée pour cp, D.43, dans ’équation D.29 pour

obtenir la nouvelle forme du V4. Apres simplifications, on a:

_ 1 Js
K 9lnf

ad (D50)

T
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D.2.5 La vitesse du son

Dans cette partie, on calculera aussi

def OlnP
T,

(D.51)

‘ q

o [P
v & =Ty (D.52)
p

La vitesse du son demande le calcul du premier exposant adiabatique I'y et donc le calcul

pour pouvoir obtenir la vitesse du son

d’une expression de P en fonction de ¢ et p pour calculer celui-ci. On utilise ’expression de
dq en fonction de P et T (relation D.28) et le changement de variable D.4 en les réécrivant

comme suit:

pcpldInT = pdg+QPdInP (D.53)
z2,QdInT = dlnP 1 z,dlnp (D.54)

En éliminant la température de ces deux équations, on a:

1 dg dlnp
dinP —J_Vad):——l— D.55

(ZpQ cpT Q ( )
Par ailleurs, on réécrit la relation de Clapeyron D.22 en divisant par cp et en introduisant

les définitions du gradient adiabatique D.29 et du coefficient v = P On obtient: 1 =
cy
74 Vaqg Qz,. Ce qui donne pour la relation D.55 préalablement multipliée par )z,:

z z
dlnP = p—qu + Ldlnp (D.56)
yepT Y
D’ou I'expression I'y = % En remplacant maintenant cp et ¢y par les expressions trouvées au

paragrape précédent, puis en introduisant les relations D.36 on obtient ’expression cherchée:

Py K’

Y 1= (D.57)
py K
K

ry = J_K/ (D.58)

D.3 Calcul de y,
Cette quantité, définie par:
Y d;f Jdln P (D 59)
. dlnp |y, ’

trace la variation de composition des couches en fonction de la pression. Elle est nécessaire
au calcul de ’apparition d’une instabilité thermique ou non (voir le chapitre 3) par exemple

et a tous les processus de mélange en général.
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Formule générale

On écrit P et p dans les nouveaux jeux de variable C'= (InT", p, ) et D = (InT',Inf, p):

dlnP = x,dlnp+ xrdInT + x,dlnp (D.60)
= ¢sdinf + ¢pdInT + ¢ dlnp (D.61)
dlnp = prdInT + psdinf + p,dlnp (D.62)

En combinant D.62 dans D.60, on obtient:
Xu + XpPu = gbu (D63)
Par ailleurs, on peut écrire P et p en fonction de 1" et p: C'= (InT', p, p) et D = (InT',Inf, p):

dlnP = z,dIlnp+ zrdInT (D.64)
ErdInT +&,d1np (D.65)

dinp

En combinant D.65 dans D.60 et en comparant a D.64, on obtient: EKn combinant D.62 dans
D.60, on obtient:

Zy=Xp+ X&) (D.66)

La combinaison de D.63 et D.66 donne:

L
w= (1) o7

Cette formule a I’avantage d’éliminer x,, quantité difficile a calculer autrement que comme

résultat de D.66 en formalisme (Inf,InT"). En opérant le changement de variable 2.91 et en

se rappellant que p = at!, on s’apercoit que deux quantités sont connues:
Jln « dln p 11
¢ = ( ) D.68
P dlnf |\ 9Inf |, ( )
gl P| (91 H
5 = - ( ' ) (D.69)
dInf |\ 9Inf |
Les dérivées de p s’obtenant a partir de ’équation 2.66:
Jlnp dlnn, dln «a,
= D.
Olnx y 0lnx y 0lnx y (D.70)
2 2 2
0°In p _ d“n, n J° a, (D.71)
Jlnz dlny Olnzdlny = dlnzdlny
Il reste donc ¢, = %lﬁf ‘T,f et p, = SEZ i a calculer.

Calcul de ¢,

On cherche a déterminer, en formalisme (Inf,InT"), de quelle maniére peut varier P
lorsque p varie, a f et T constants! Est-ce que p varie lorsque f et T sont constantsI’ Oui,

deux couches de I’étoile ayant mémes f etT auront deux poids moléculaires moyens différents
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si leur contenu nucléaire est différent et donc une pression différente. On rend compte de cette

dépendance en écrivant u:

dlnp = J_dlnoe:J_,ud(oze —I—Zai) (D.72)

ions

= Lpd ( ac + > yx L ooy, ) (D.73)
X

dln:u(lnfvT7yX) = J—:u

do. (Inf,Tyx)+ > dyx Ld oy, (Inf,T,yx) (D.74)
X

= prdInT + psdinf + Z,uxdlnyX] (D.75)
X

On écrit P dans le méme jeu de variables:

dInP = prdInT +dsdinf +> dxdlnyy (D.76)
X

L’introduction de D.72 dans D.76 et la comparaison avec D.61 donne:

_x

Pu nx

(D.77)

Calcul des dérivées par rapport a yx

Comme oo = ¢, + ) . ; et que la relation 2.2 lie « et p, on peut écrire:

_ [ 9lnoa (D.78)
5T a Jdlhyx 5T

(Petee + Pion + Prad + Peor). La seule

dlnp Yoo Olny oy

5T o 0lny x

Olny x

. 1 _aP 10
Par ailleurs, on a ¥x = & —8lnyx‘fT =7 alnyx‘fT

composante dépendant des yx est la composante ionique. En utilisant son expression (équa-

tion 2.291) et en se souvenant de la définition de p (équation 2.66), on obtient:

) (D.79)
T

A partir de 2.157 pour a, et 2.295 pour o4, on écrit avec les notations de la partie 2.6.1:

dln «a,

Yx =
ry Ohyx

P, [ 0ln ), ay
P Olny x

Jdln o, _ oyx D 0 oy a5 (D.50)
dlny x §T O Oyx §T Oyx T

dln ), a; yx ., 0oy

—= = (X L)L 2 D.81
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Reste ensuite a obtenir les dérivées par rapport a yx de oy, oy et o, . D’apres la section
2.6.1 (équations 2.157, 2.162, 2.154, 2.155, 2.156):

0
H, = sy g 2o (D.82)
Oyx §T 2 dyx T
J ay _ bJ‘\/Z ﬁ Liﬁ (D83)
dyx |;r 2av/$ | Jyx 5T VA Oyx 1T '
b g9l psa L) (D.84)
dyx §T dyx T
Jdc o
— = 1 —_— L Sé(HLZ D.85
oux |, 1 Y G | ( ) (D.85)
8_0% — 8& 9 Qe (D.86)
Oyx §T Oyx §T Oyx T
z ZX
° 1
N . (D.87)
dyx T yx o 4
88% = Zx si totioniz (D.88)
Yx 5T
(D.89)

ou a, b, cet A sont les notations standards pour les coefficients et le déterminant de ’équation
du second degré 2.162.

Calcul de p,

En comparant ’expression de p dans le jeu de variable (Inf,InT", u) (équation D.62) avec
la combinaison de D.72 et de p en variables (Inf,InT",yx), on a pour p une formule similaire
a P
dlnp

ox
= — avec ox = D.90
p#« wx 31nyX I ( )
D’apres 'expression 2.66 de p, on a:
oln «
ox =1L —= D.91
dhny |, r ( )

Conclusion

La quantité x, est donc calculée a partir de ’équation D.67, en utilisant les expressions
D.77, D.90,D.68 et D.69 donnent les quatre termes qui la compose. Les deux premieres font
appel a trois quantités dérivées par rapport a yy: D.79, D.78 et D.91.

D.4 Dérivées Newton-Raphson

Pour la convergence, les dérivées des quantités ), cp, V,q4, 2, et zr sont nécessaires.

A partir des équations établies dans la premiere section de cette annexe, on peut écrire
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directement les dérivées de Q):

oQ dlnp s 9 oP |\t a?p
= o(x LT L
Olnx Iny @ )+ Olnx y+(81nf T) Olnzdln f dInf|p OlnzdInf
(D.92)
Les dérivées de cp et V4 sont exprimées a partir de celles de k:
ok oPr Js 09%s 0P Js 0%s
= P LPr—— (D.
Olnx y Olnx y dln f T+ T@lnx@lnf Olnx y olnT s F 9z oInT (D.93)
Ot l'on utilise la relation F.10 pour calculer les dérivées de P et Pr. On a alors:
8Cp 1 8k 1 8Pf
_ - = D.94
0lnx y r [k Olnx N Olnx y ( )
OV 44 as |\ 9% 1 Ok
Va — 1 - D.95
dlnz |, i [(alnf T) OlnzdInf  k dlnz |, ( )

Les quantités zr et z, sont nécessaires pour certains calculs liés a la convection. Elles sont
obtenues a partir des quantités Pr et Py en appliquant le changement de variable sur les
dérivées, I’équation 2.91 (ce calcul a déja été fait pour z,, voir I'équation D.69). Les dérivées

de ces deux quantités dans le jeu de variable (In f,In7T") sont alors:

L1
dzr JdPr L (8111,0 ) dP; alnp‘ (D.96)
0lnx y Olnx y dlnf|p 0lnx y olnT s
2 11 2
P, 07 Inp dln p dln p d“Inp (D.97)
OlnxzdInT = dInT s dlnf|p Olnzdln f

0z, dlnp| \ 0P P dlnp| \*' 92hnp (D.98)
0lnx y dlnf | 0lnx y / dlnf | Olnzdln f '




Annexe E

Détails de 'implémentation de la

nouvelle équation d’état

La table E donne l'organigramme détaillé de la nouvelle équation d’état . Les noms de
procédures sont notés en noir et en majuscule si la procédure fait appel & un niveau supplé-
mentaire ou en minuscule sinon. Les tests permettant ’acces aux niveaux supérieurs ont été
reportés en bleu: ils s’appliquent a I’élément indenté immédiatement inférieur. Par exemple,
tout au début du tableau, dans la procédure EOS (niveau 1): si flag vaut 1, alors une pro-
cédure de niveau 2, initpar, est exécutée. De meéme, si un des deux booléens, eosderiv ou
checkananum, est vrai, alors la procédure de niveau deux EOS_FOD est exécutée. Ensuite,
truncexpo est appelé sans conditions, alors que SAVE_QUANTITIES_FOD n’est appelée que
si printinfile#0...

333



Organigramme détaillé de la nouvelle équation d’état

EOS

flag=0
initpar
flag=0
initcons
flag=0
initnbion
flag=0 et not compavmass
initlnm

eosderiv ou checkananum

EOS_FOD

truncexpo
printinfile # 0

SAVEQUANTITIES_FOD

truncln

intchar

InnQ
DEGEN

truncln
ELECTRONIC_SOD

truncinv
chemY
compavimass

A suivre ...

=00



Organigramme détaillé de la nouvelle équation d’état

INITLNMAV

truncln

nonideal

NONPERFECT_FOD

fapprocoul ou compionpres

FAPPROX_FOD
truncinv
truncln
fapprocoul ou compionpres
ETAPPROX_FOD
DEGEN
truncln
compcoulshiel
COULOMB_FOD
truncinv
compionpres
PRESSIONI_FOD
truncinv
truncln
truncexpo
neweta_fod
ZH FOD

compH2efl et VardyaZH?2

A suivre ...
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Organigramme détaillé de la nouvelle équation d’état

TRUNCDIFF
egal
fordiffusion _fod
prininfile£0
SAVEQUANTITIES_FOD
truncln
intchar
InnQ
truncinv
truncinv
not eosderiv
EOS_SOD
truncexpo
printinfile£0
SAVEQUANTITIES_SOD
truncln
intchar
InnQ
DEGEN
truncln
ELECTRONIC_SOD
truncinv
chemY
A suivre ...

A N ITOTIPNHA ATTAA NOIT PT AN ITOTAPATTIATITIATIIIIT T OO QP13 rT . T AVATTITLS

ryelel



Organigramme détaillé de la nouvelle équation d’état
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Organigramme détaillé de la nouvelle équation d’état
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Annexe F

Petit formulaire physique et

mathématique

F.1 Unités atomiques

Si Miz est la masse du noyau de carbone 12, on a:

def 12¢

N = (F.1)
M12C
e M12

uma & =€ (F.2)
12

En combinant ces deux définitions, on obtient uma - A = 1g. De plus, en supposant que
- M, =M,=M
— et 6 M,+6 M,=M: (on néglige I’énergie de liaison du carbone 12)
la définition F.2 donne uma = M. La masse d’une "espece nucléaire” étant donnée par

My = Ay - uma , la masse molaire est My = N - My = Ayg.

F.2 Constantes fondamentales

La cohérence de 'ensemble des valeurs des constantes physiques a été renforcé en choisis-
sant seulement un petit nombre de constantes fondamentales pour exprimer toutes les autres

en fonctions de celles-ci. Le systeme d’unité choisi est le cgs. Ainsi, on a

— ¢ =2.99792458 - 10'0¢m - s1!

— G =6.67259- 10 3dyn - cm? - g*?
— k = 1.380658 - 10+1erg/ K

— h =6.6260755 - 10+%7erg - s

- N =6.0221367 - 10%°

— e=1.60217733 - 10+"%ucys

— M, =9.1093897 - 10+%3¢

On a alors pour les constantes dérivées:

— 0= 2K ~ 5.66961 - 10+ ucys
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— R= Nk ~ 8.3144538 - 107 ucgs
— Ao = g7 ~ 2.426311- 10 0em

F.3 Formules mathématiques utiles
F.3.1 Formule de Stirling;:

lim (In(2!)) = 2In(z) L 2 (F.3)

T—r 00

F.3.2 Analyse vectorielle:

On rappelle les propriété suivantes:

Ar = div(Vaz) (F.4)
V(T-§) = TArot(§)+gArot(d)+ (EV)7+ (7V)T (F.5)
rot(@AG) = (§-V)EL(T-V)F L jdiv(T) + Zdiv(i) (F.6)
rot(rot(¥)) = Vdiv(¥) L AT (F.7)
div(rot(Z)) = rot(Vy) = 0 (F.8)
F.3.3 Dérivation de 3:
Si g %, on a:
L )
dnx y N dnx
, Olnln 3
=np dnx
, 0InT
= Lnf d1nz
Yy
D’on
sl
oz |, =1nf"5(x LT) (F.9)

F.3.4 Dérivées logarithmiques

2 N e 2 . . .
97In__ 5 1 dérivée ——2—— de fait de la maniere suivante:
dlnz dlny dlnz 9 lny

Le passage de la dérivée

d Jln A _d 1 0A
dlnz (m x) ~dlnz (Z Jlny x)
1 9%4 11 94| 04
N Z@lnx@lny + A? dlna y 0lny L

D’ou la formule:

JlnA
, Olny

%A 4 0%InA L+ 0lnA
dlnzdlny Jlnzdlny  Jdlnx

) (F.10)
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, toe s 91n? N toe s 92 1n coa ’

D’autre part, le passage de la dérivée Tz oTng & la dérivée Tz oIy doit étre trés prudent
car 'ordre des dérivations devient important. En effet, si les dérivées secondes croisées sont
égales, ce n’est pas le cas pour les dérivées logaritmiques. Vérifions le:

*A DA
dlnzdlny  Jlnydlnx

y)
y)

A O0ln A _d [AdInA
y Olny |, Cdy \ z Olnz
Jln A d Jln A
dlnz (A Jlny x) ~dlny (A Jlnz y)

d

dz

d Jln A d Jln A
(A —y— | A==
xdw( Jlny x) ydy( Jlnz
d

0A | Oln A A 0%InA _0A | OlnA 0%InA
Olnx y dlny |, dlnzdlny  Jlny , Olnz y OlnydlInx
OlnA|l dlnA 0%InA _ JdlnA| OlnA L 0%InA

Olnx y dlny |, dlnazdlny  dlny |, dlnz y Olnydlnx

On trouve bien que:

2InA 2InA
0% In _ 0% In (F.11)
Jlnzdlny  dlnydlnz
Mais alors:
d Jln A o d Jln A
diny \ Olnx y ~dlnz \ 9y |,
Oln A dln Jln A _ JdlnA| dln (0InA
Olnx , 1y 0lnx y ~ Oy |, dlnz \ dlny |,
D’ou:
dlnA
8111214 . dlny . 8111214 (F 12)
dlnzdlny 9lnA dlnydlnx ’
ny .

F.3.5 Relations de changement de variables

Lorsque ’on passe de I’expression d’une quantité A en fonction de z et y, A(z,y), & une
expression en fonction de u et v, A(u,v) avec les relations = f(u,v) et y = g(u,v), la

différentielle de A doit rester la méme. On a donc égalité des deux lignes ci-dessous:

0A 0A
0A 0A
dA= —| d —| d F.14
dx v Y |, Y ( )
Les différentielles de z et y sont:
oz oz
dy dy

dy= —| du+ | dv (F.16)
u v,
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En remplacant ces expressions dans I’équation F.14, on obtient:

dA:(a—A O )du—l—(a—A
Y Jz

dz |, du
En comparant avec I’équation F.13, on obtient la relation de changement de variable:

0A

dy
—I_@_y -

» Ou

Oz

yav

0A

dy
—I_@_y =

» Ov

) dv (F.17)

v U

0A 0A| Ox dA| dy

oAl _ 04| Oz 04| dy F.1
du |, 8xy8uv dy |, Oul, (F.18)
0A _ 0A| Oz 0A| dy

o), = oz, 000, " Byl ool (E.19)

Ces relations serviront a plusieurs reprises dans le calcul de la nouvelle équation d’état .



Annexe G

Rappels d’électromagnétisme

On souhaite juste ici mettre a disposition les quelques relations de base de I’électoma-
gnétisme qui sont nécéssaires au chapitre 4. Le champ électromagnétique dans la matiere est
défini en général par plusieurs jeux d’équations.

G.1 Equations constitutives

Elles prennent en compte les propriétés de la matiere:

D = [E (G.1
B = [pH (G2
J = [o]E (G.3)

G.2 Equations de base

Les équations de Maxwell du champs électromagnétique sont:

div(B) = 0 (G.4)
div(D) = p (G.5)
- dB .
rot(L)y+ — = 0 (G.6)
dt
.o dD
t(H) L — =
rot(H) o (G.7)
Le champ est défini a partir des potentiels scalaire et vecteur de la facon suivante:
B = rot(A) (G.8)
. dA
EF = 1Vo L o (G.9)

G.3 Equations dérivées

Les relations de Maxwell contiennent toutes les informations sur le champs. En particulier:

Une équation de conservation de la charge en prenant la divergence de G.7:

d ~
d—’g +div(J) =0 (G.10)
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Une équation de conservation de I’énergie évaluant le travail F/ - J:

d - L.
d—;—|—div(2) = 1E-J (G.11)
b 1o o= o
e Y S(E-D+B- 1) (G.12)
def = =
w YOEAdA (G.13)

Les équations de propagation en introduisant dans les équations de Maxwell la définition des

potentiels et un choix de jauge:

O?A

AA L Py = Lpd (G.14)
0*® p
do -
— +epdiv(A) = 0 (G.16)

dt

Leurs solutions, les potentiels retardés, sont:

L
O(F,t) = /|m 7 (f,tL " : Y av (G.17)
. - Pz
ARt = c/|FJ_ 7T (f,tL " : 96') dv (G.18)
1
v o= (G.19)
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