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Résumé

Formation des raies dans les vents des étoiles Ae/Be de Herbig

Les étoiles Ae/Be de Herbig sont des étoiles pré-séquence principale de masse
intermédiaire (2-5 M) présentant les signes d’une activité intense et de vents stel-
laires importants. L’origine de ces phénomenes reste mystérieuse car les mécanismes
efficaces dans d’autres parties du diagramme HR sont, ici, inopérants.

Nous avons étudié la formation des raies dans les vents de ces étoiles a l'aide
d’un modele semi-empirique & symétrie sphérique, les contraintes sur les parametres
libres du modeéle étant alors déduites en comparant les spectres théoriques aux obser-
vations. Avec cette méthode, nous avons modélisé les raies de résonance de C IV et
Mg II ainsi que les raies de Balmer et les continus de ’hydrogéne, pour un échantillon
représentatif d’étoiles. Nous avons pu confirmer que ces vents ont la méme structure
générale, et notamment une chromosphére & température modérée (T' =~ 20 000 K).
Nous obtenons des taux de perte de masse en tres bon accord avec ceux déduits des
observations radio. La quantité d’énergie dissipée dans le vent a été estimée par le
calcul des pertes radiatives. Les valeurs obtenues sont supérieures a celles proposées
par les modeles faisant intervenir des disques d’accrétion ou la rotation interne de
’étoile comme source d’énergie pour expliquer 'activité. La modélisation de la raie
1240 A de N V dans le vent d’AB Aur (prototype des étoiles Ae/Be de Herbig),
observée avec le télescope spatial Hubble, nous a conduits a développer une méthode
pour simuler la présence de globules chauds (7" = 10°K) créés par des chocs, selon
un modele inspiré du vent solaire. Ce modele nous permet également d’expliquer
Pémission X observée par le satellite ROSAT. Les pertes radiatives occasionnées par
ces globules sont supérieures a ’énergie cinétique du vent, ce qui montre que d’autres
processus dissipatifs sont & oeuvre dans le vent de cette étoile. Ce travail constitue la
premiére étape vers la prise en compte des écarts & la symétrie sphérique, révélés par
la modulation rotationnelle de certaines raies du vent d’AB Aur. L’étude de la raie
He I D3 a permis de poser les premiéres contraintes sur la physique & la base du vent
d’AB Aur. Pour former une composante en émission décalée vers le bleu conforme
aux observations, il est nécessaire de considérer des gradients de vitesse et des taux
de perte de masse trés élevés. Ce résultat montre que le vent d’AB Aur est fortement
hétérogéne, y compris dans les régions ou il prend naissance. Il apparait aussi que la
composante en émission décalée vers le rouge de cette raie ne peut pas se former dans
le vent mais qu’elle est vraisemblablement le résultat d’une accrétion de matiere sur
les poles de I’étoile. Ces résultats représentent un ensemble de contraintes fortes, sur
lequel il est désormais possible de s’appuyer pour mener & bien une étude théorique
des vents des étoiles Ae/Be de Herbig.

Mots clés : transfert radiatif - vents stellaires - activité stellaire - chromospheres -
étoiles Ae/Be de Herbig - évolution pré-séquence principale.



Abstract

Line formation in the winds of Herbig Ae/Be stars

Herbig Ae/Be stars are pre-main sequence stars of intermediate masses (2-5 M) that
exhibit strong signs of activity and stellar winds. The origin of these phenomenons
remain unclear since mechanisms proposed for stars in other parts of the HR diagram
do not apply here.

We have studied the line formation in the winds of these stars thanks to a semi-
empirical, spherically symmetric model of wind. Modelling the resonance lines of CIV
and Mgll, as well as the Balmer lines and continua of hydrogen for a representative
sample of stars, we showed that the winds of these stars share the same structures,
with, for instance, extended chromospheres of moderate temperatures (7' ~ 20, 000
K). Theoretical mass loss rates are consistent with those obtained from observations.
When calculating the radiative losses in the winds, we found that they are larger
than the amount of energy available in mechanisms proposed to explain the activity
and involving accretion disks or internal rotation of the stars.

So as to explain the presence of the NV line at 1240 A in AB Aur’s wind, as
observed with the Hubble Space Telescope, we had to develop a method to simulate
the presence of hot clumps, created by shocks. As a by product we were also able to
explain the X-ray flux measured by ROSAT. Radiatives losses larger than the total
kinetic energy flux suggest that other dissipative processes are involved in this wind.
This work represent the first step towards taking departure from spherical symmetry
in AB Aur’s wind, into account.

Afterwads, the study of the He I D3 line provided us with informations on the
base of the wind of AB Aur. So as to obtain a blue-shifted emission component as
observed, we had to consider strong velocity gradient and high mass loss rates, which
shows that AB Aur’s wind is very unhomogeneous, even at its very base. On the
other hand, the red-shifted emission component of this line cannot be formed in the
wind itself but rather in accretion flows down to the stellar poles.

The results obtained so far constitute a set of strong constraints which will be
very useful to study Herbig Ae/Be stars from a theoretical point of vue.

Key words : radiative transfer - stellar winds - stellar activity - chromospheres -
Herbig Ae/Be stars - pre-main sequence evolution
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Chapitre 1

A propos des étoiles Ae/Be de
Herbig

1.1 Définition et propriétés

Les étoiles connues aujourd’hui sous le nom d’étoiles Ae/Be de Herbig (HAEBES)
ont été identifiées des 1960 par George Herbig, qui pensait qu’il devait exister des
contreparties vers les grandes masses aux étoiles T-Tauri. Par définition, il s’agit donc
d’objets pré-séquence principale (PMS), avec des masses comprises typiquement entre
deux et cing masses solaires. A cause de leur masse importante, ces étoiles connaissent
une courte phase de contraction et évoluent tres rapidement sur la séquence princi-
pale; on peut néanmoins s’attendre a ce qu’un nombre significatif d’entre elles soit
détectable a une distance raisonnable du soleil, car elles sont notablement plus lumi-
neuses que les T-Tauri. Sur ces bases, il fut alors possible de sélectionner des étoiles
candidates, en utilisant les criteres qui, depuis, servent de définition observationnelle
aux étoiles de Herbig :

1. Etoiles de type spectral A ou B, pour ne considérer que des objets de masse
supérieure a celle du soleil.

2. Présence de raies d’émission (par analogie avec les T-Tauri).

3. Les objets considérés doivent se situer dans des régions obscures : une étoile
jeune n’a, en principe, pas eu le temps de s’éloigner significativement du nuage
dont elle est née.

4. En rapport avec le précédent critere, et pour exclure les effets de projection, les
candidates doivent illuminer une nébuleuse par réflexion.

De nos jours, I'observation des raies moléculaires ainsi que les cartes réalisées dans
le continu sub-millimétrique constituent aussi des preuves du rattachement physique
d’une étoile a la nébuleuse environnante, de sorte que ce dernier critére n’est plus une
condition nécessaire.

Pour s’assurer de la nature PMS des étoiles de Herbig, de nombreux travaux ont

9
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été menés sur leur statut évolutif, qui ont confirmé que ces étoiles n’avaient pas encore
atteint la séquence principale, mais étaient situées sur les trajets de Hayashi pour des
masses supérieures 3 deux masses solaires (Strom et al. 1972, Cohen & Kuhi 1979,
Van den Ancker et al. 1997). Une telle position dans le diagramme HR indique que les
HAEBES sont dans une phase radiative de contraction quasi-statique vers la séquence
principale, et les modélisations montrent que, dans ce cas, elles ne possedent pas de
zone convective externe (Iben 1965, Gilliland 1986). Comme nous le verrons par la
suite, les conséquences de ce dernier point posent de nombreux problemes dans la
compréhension des mécanismes a la base de ’activité de ces étoiles. Récemment, les
travaux de Palla et Stahler (1990, 1991, 1992, 1993) ont montré que, si 'on prend
en compte la phase protostellaire comme point de départ dans le calcul du trajet
évolutif des Ae/Be de Herbig vers la séquence principale, cela conduit obligatoirement
& diminuer encore leur age. Cet effet, bien que moins important, est également présent
pour les T-Tauri.
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Figure 1.1: A droite : Tracé évolutif dans le diagramme HR pour des étoiles de faible masse et
de masse intermédiaire. Chaque tracé est référencé par la masse & laquelle il correspond (en
unité de masse solaire). Pour chaque masse, I’évolution commence sur la ligne de naissance
(courbe en pointillés) et se termine sur la ZAMS. A gauche : Distribution observationnelle
d’étoiles jeunes dans le diagramme HR. Les cercles pleins représentent les étoiles Ae/Be de
Herbig, les points les étoiles T-Tauri. D’apres Palla & Stahler 1993

De méme, I'existence d’un fort exces infrarouge (voir figure 1.2) s’étendant jusqu’a
100y (Thé et al. 1986, Hu et al. 1989), associée & la détection de silicates & 9.7u
(Cohen 1980), ainsi que 'observation d’une forte extinction dans 'UV (Sitko et al.
1981, Catala 1983, Thé et al. 1986) prouvent la présence de poussiéres autour des
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HAEBES, qui convertissent le rayonnement UV en IR thermique. Ce résultat confirme
la nature pré-séquence principale des étoiles Ae/Be de Herbig.
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Figure 1.2: Distribution spectrale d’énergie (SED) de I’étoile de Herbig AB Aur, corrigée
du rougissement interstellaire. L’excés infrarouge et 'extinction dans I'UV sont évidents
(Catala 1983, thése de troisiéme cycle, Université Paris 7)

La distribution spatiale de ces poussieres pose plus de problémes. Les travaux
de Hillenbrand et al. (1992) ont montré qu’il était possible de reproduire, avec un
modele de disque de poussiéres plat et optiquement épais, I’excés dans le proche in-
frarouge d’une large majorité des HAEBES de leur échantillon (30 sur 47) ; pour onze
des étoiles restantes, il a été possible de reproduire la distribution spectrale d’énergie
(SED) par des modeéles incluant, & la fois, un disque et une enveloppe, tandis que les
six dernieres étoiles, toutes avec un faible exceés infrarouge, étaient bien décrites par
un modele avec une enveloppe gazeuse (’exceés IR provenant de ’émission free-free).
Des résultats en faveur des disques ont été obtenus par de nombreux autres auteurs,
(Marsh et al. 1995, Corcoran & Ray 1998, Lada & Adams 1992,...), ce qui suggere
qu’en partie au moins, les HAEBES sont entourées de disques de poussiéres. Plusieurs
problemes se posent néanmoins. Les taux d’accrétion nécessaires pour reproduire la
SED des HAEBES sont trop grands (Mg ~ 1075 — 107%My.an"1) pour étre compa-
tibles avec l'absence de « veiling » des raies photosphériques démontrée par Bohm &
Catala (1993) ou Ghandour et al. (1994). Il faut toutefois ajouter que des résultats
récents (Catala et al. 1998), obtenus pour AB Aur durant la campagne MUSICOS
1996, montrent qu’a cette date, un certain nombre de raies photosphériques étaient
déformées par rapport au profil photosphérique normal, sans pour autant permettre
de conclure & la présence d’un «veiling ». La situation est, on le voit, quelque peu
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confuse. A cela s’ajoute que ’absence d’asymétrie pour les raies interdites [O I] (B6hm
& Catala 1994) est contradictoire avec I'existence de ces disques circumstellaires. Par
analogie avec les T-Tauri, on suppose en effet que la raie [O I] 6300.31 A se forme
dans le vent de I’étoile. Si cette étoile possede un disque de poussiéres, la partie arriére
du vent (celle qui s’éloigne de I'observateur) est cachée par le disque, la raie apparait
alors décalée vers le bleu et sa forme n’est plus symétrique. Bien que Corcoran &
Ray (1997, 1998) aient publié une liste d’étoiles Ae/Be de Herbig ayant des raies
[O I} asymétriques, il semble que la majorité de ces étoiles en soit dépourvue. Hirth
et al. (1995) ont suggéré que les raies [O I] se formaient dans une couche mince a la
surface des disques. Elles ne sont donc plus affectées par la présence de ces derniers,
mais la région d’émission doit alors étre tres étendue, ce qui est contredit par les
observations en spectroscopie longue fente de Béhm et Hirth (1996). L’existence de
disques de poussieres autour des HAEBES est donc toujours incertaine.

Par ailleurs, Hartmann et al. (1993) ont expliqué les distributions spectrales d’énergie
(SEDs) dans I'IR par des enveloppes de poussiéres (et de PAH) avec, soit des cavités
sur la ligne de visée, soit des populations de petits grains. Ce type de conclusions
a également été proposé récemment par Miroshnichenko et al. (1997) ou Lorenzetti
et al. (1996). Ces modeles, qui souffraient tous du méme défaut (le mauvais accord
de la distribution spectrale d’énergie dans le sub-millimétrique) ont été améliorés
par Pezzuto et al. (1997), en introduisant des poussiéres non cristallines dans leurs
calculs. Finalement, en observant trente étoiles avec la technique des SPECKLES,
Leinert et al. (1997) ont montré que majoritairement, ces enveloppes sont de forme
sphérique, tout au moins jusqu’a la limite de la résolution spatiale qu’ils ont at-
teinte. En deca de quelques centaines d’unités astronomiques, la présence de disques
n’est toutefois pas exclue par ces observations. Ce que confirment les résultats de
Mannings & Sargent (1997), qui, sur la base d’observations & haute résolution angu-
laire en radio-millimétrique, ont détectés la présence de structures allongées autour
de certaines HAEBES (dont AB Aur). Ces structures, qui s’étendent sur quelques
centaines d’unités astronomiques, seraient la signature de disques circumstellaires
autour de ces étoiles. Une telle différence dans les modéles invoqués pour expliquer
Porigine de ’exces infrarouge indique qu'il n’est pas possible de résoudre ce probléme
uniquement a partir de I’examen des distributions d’énergie dans I’infrarouge. La so-
lution réside plutdot dans l'utilisation de données couvrant le plus large spectre de
longueurs d’onde possible, ainsi que dans 'utilisation des techniques les plus variées:
une telle approche a été pratiquée récemment par Meeus et al. (1998) pour trois étoiles
Ae/Be de Herbig, dont les SEDs sont trés similaires, mais avec des comportements
photométriques, des profils et des extinctions circumstellaires tres différents. Leurs
résultats montrent que ces différences sont bien expliquées si I’on suppose la présence
de disques circumstellaires vus sous différents angles. Au-dela du résultat confirmant
que certaines HAEBES ont bien des disques, sans rien enlever & la pertinence de
l'autre interprétation, il faut surtout retenir la nouveauté de cette approche, qui est
tres prometteuse.
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Méme si de nombreuses questions demeurent encore sans réponse, il est possible, &
partir des informations dont nous disposons, d’établir un schéma sommaire du milieu
dans lequel une étoile Ae/Be de Herbig typique évolue. On trouve donc (figure 1.3), en
partant de P’étoile : la photosphere, le complexe vent-chromosphére(-couronne ?), I’en-
veloppe de poussieres et ’environnement & grande échelle, principalement constitué
du nuage moléculaire dont 1’étoile résulte.

Pres de quarante ans apres leur découverte, on connait environ une centaine de
ces étoiles (Thé et al. 1994); les premiers catalogues (Herbig 1960, Finkenzeller &
Mundt 1984) ont été complétés par Hu et al. (1989) & I’aide du catalogue du survey
IRAS, sur la base de spectres dans I'IR proche et d’excés de couleur dans I'IR lointain.
Thé et al. (1985 a,b) ont identifié des étoiles Ae/Be de Herbig dans des amas ouverts
jeunes, ce qui conduit & une estimation directe de I’age de ces étoiles, via celle de
I’amas. Bien que moins importante que celle des T-Tauri, la population recensée per-
met maintenant de mener des études statistiques significatives, ce qui doit, & terme,
ameéliorer la connaissance que nous avons des étoiles Ae/Be de Herbig.

Environnement a grande
echelle

Enveloppe de poussiere

Complexe
vent-chromosphere

Photosphere

Figure 1.3: Vue schématique d’une étoile de Herbig, depuis la photosphere jusqu’a l'envi-
ronnement & grande échelle

1.2 Chromospheéres et vents

En établissant leur catalogue, Finkenzeller & Mundt (1984) ont montré que les
HAEBES pouvaient étre regroupées dans trois classes distinctes, en fonction de la
forme de leur raie Ha. La premiere de ces trois classes est constituée d’étoiles ayant
une raie Ha a double-pic en émission, la seconde regroupe les étoiles dont la raie Ha
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est un pic en émission simple, la derniére enfin comprend les étoiles a profil PCygni.
Chacune de ces classes regroupe respectivement 50%, 25% et 20% de la population
totale des HAEBES, les 5% restants regroupant les étoiles dont la raie Ho a une
structure complexe. Et pour tout compliquer, on observe que certaines étoiles passent
d’une classe & ’autre en quelques mois, voire méme en quelques heures (cf. AB Aur,
MUSICOS 1996), ce qui suggere que I’appartenance & une classe donnée n’est pas liée
a un effet d’évolution, d’inclinaison ou de masse.

Dans le cas des étoiles de la classe PCygni, la présence de vents stellaires ne
fait plus de doute. Signalons néanmoins que interprétation des deux autres types
de profils peut également se faire en termes de vents, mais d’autres mécanismes
peuvent étre invoqués (formation d’un pic double dans une enveloppe en rotation par
exemple).

1.2.1 Vents

La plupart des étoiles perdent de la masse sous la forme de vents stellaires. Si le
taux de perte de masse du Soleil est d’environ 107“M.an"!, des pertes de masse
allant jusqu’d 1075My.an~* ont été observées pour les étoiles de faible masse dans
la phase AGB; toute ’évolution tardive de ces étoiles est alors dominée par la perte
de masse. Pour les étoiles massives, ce phénomeéne est important dés la séquence
principale; le taux de perte de masse des étoiles O ou B est typiquement de 10
4 107°My.an™!. Dans ce cas, c’est 'évolution globale de ces étoiles qui est affectée
par la perte de masse. On observe méme pour certaines étoiles de Wolf-Rayet, des
pertes de masse supérieures ou égales & 1075M.an"?, ce qui conduit inévitablement &
mettre a nu le coeur de ces étoiles sur des temps trés courts & 1’échelle de P’évolution
stellaire. Dans le cas des HAEBES, des taux de perte de masse variant de 10~? &
107"Mg.an™! sont couramment mesurés. Il existe plusieurs types de modeles pour
expliquer les vents stellaires dans des situations tres différentes; nous allons, par la
suite, en présenter quelques uns, sans prétendre étre absolument exhaustif, et discuter
leur applicabilité au cas des HAEBES.

Les vents dits coronaux sont engendrés par la pression thermique des électrons
chauffés dans les couronnes stellaires. Les étoiles, ayant des zones convectives sub-
photosphériques, peuvent en effet étre entourées de couronnes chauffées jusqu’a quelques
10° K. La théorie des vents coronaux est trés semblable & celle des vents chauds et
isothermes (Parker 1958, Brandt 1970), mis & part le fait que ces vents ne sont pas
strictement isothermes mais présentent une loi de température lentement décroissante
vers l'extérieur. Le gradient de température est petit et les vents restent chauds jus-
qu’a de grandes distances de I’étoile, & cause de la conduction thermique. Les taux
de perte de masse de ces modeles sont plutdt petits, excepté pour les étoiles a tres
faible gravité.

Les modeles de rotateurs magnétiques (Weber & Davis 1967, Brandt 1970) font
appel a la rotation dans le plan équatorial de I’étoile pour accélérer le vent. Le plasma
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ne pouvant s’écouler que le long des lignes de champ magnétique, la matiére située
dans le plan équatorial de DI’étoile est alors expulsée par les lignes de champ en
co-rotation avec I'étoile. Ce mécanisme convertit I’énergie rotationnelle en énergie
disponible pour I'expansion de ’atmosphére externe. Le taux de perte de masse est
déterminé par la rotation et la vitesse terminale du vent dépend de la force du champ
magnétique. Par extension, Sakurai (1985, 1990) a developpé un modeéle prenant en
compte la nature réellement axi-symétrique du vent, et il a pu ainsi établir Pexistence
d’une collimation de ces vents, qui se trouvent alors 3 la limite d’étre des jets, comme
ceux observés dans de nombreuses étoiles. Soulignons également que combinée a la
rotation, la présence d’'un champ magnétique structure le flot en une alternance de
Jets lents (par les régions de lignes de champ fermées) et de jets rapides (par les
régions de lignes de champ ouvertes), des régions en co-rotation (ci-aprés CIRs pour
Corotating Interacting Regions) (Siscoe 1976, Pizzo 1982, Burlaga 1983, Mullan 1984,
Hundhausen 1985) apparaissant aux endroits ol ces jets interagissent.

Deux autres théories des vents stellaires, utilisant la pression de rayonnement, ont
été développées.

— Dans un cas, on fait appel a la pression de radiation du continu sur les grains
de poussiéres. Ces derniers sont accélérés radiativement et, par interaction avec
les atomes, ils fournissent ’apport de moment nécessaire pour entrainer le gaz.
Cela vaut surtout pour les étoiles lumineuses et assez froides (supergéantes K ou
M) afin de permettre aux poussiéres de se former dans leur enveloppe. Pour que
ce type de vents existe, il faut nécessairement que les poussiéres soient formées
avant le point sonique; c’est pourquoi, le taux de perte de masse de ces vents
dépend de maniere cruciale de la distance a laquelle se forment les grains de
poussieres (Sedlmayr 1996). Il dépend aussi de parameétres fondamentaux de
I’étoile comme la luminosité, la masse ou la température.

— Dans le second cas, qui concerne les étoiles chaudes et lumineuses (types O et
B), les vents sont poussés par la pression de radiation sur les raies des ions
abondants, ayant beaucoup de raies d’absorption dans I'UV et 1’UV lointain
(en-dessous de 912 A); la pression de radiation dépend beaucoup de leffet
Doppler, qui permet aux ions d’intercepter du rayonnement, qui n’a pas été
absorbé dans les couches profondes du vent. Le taux de perte de masse, qui
dépend de la force exercée par le rayonnement, est donc, en retour, dépendant
du gradient de vitesse dans le vent (Castor et al. 1975, Abbot 1982, Friend &
Abbot 1986, Kudritzki et al. 1989). Le défaut majeur de ce modele reste la
prédiction de vitesses terminales trop élevées (de 40%) et de taux de perte de
masse trop faibles (Blomme 1990, Lamers & Leitherer 1993). En revanche, la
présence d’instabilités radiatives créant des chocs (Lucy 1982), qui fournit une
explication naturelle du rayonnement X observé dans ces étoiles, est cohérente
avec les observations, qui montrent que ce flux X est corrélé a la luminosité
bolométrique (Chlebowski 1989, Sciortino et al. 1990).
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La théorie des vents poussés par pulsation de la photosphére s’applique aux étoiles
de faible gravité de types Miras et AGB (Wood 1979, Bowen 1988). Lors de chaque
phase d’expansion, ’atmosphere est soulevée puis elle retombe durant la phase de
contraction de 1’étoile. A cause de la faible gravité de ces étoiles, les couches externes
de ’atmosphére retombent si lentement qu’elles sont percutées par les couches as-
cendantes de la pulsation suivante, avant d’avoir regagné leur position initiale. Ces
couches externes regoivent donc une impulsion a chaque cycle de pulsation, ce qui
entraine une lente accélération. La perte de masse produite par ces pulsations peut
étre augmentée radicalement si, du fait de la présence de poussieres, un surcroit de
pression est produit par ’absorption de rayonnement (& condition que ce soit en deca
du point critique).

La zone de convection sub-photosphérique des étoiles froides produit des ondes
acoustiques qui, en principe, peuvent engendrer un vent stellaire. Le probléme de ce
type de modeles est que, comme dans le cas des vents coronaux, ils ne produisent
que de faibles taux de perte de masse ; cela parce que 'amplitude des ondes doit étre
petite, sous peine de voir la pression qu’elles exercent diminuer par des processus
dissipatifs (Pijpers & Hearn 1989, Pijpers & Habing 1989).

Les étoiles qui ont des champs magnétiques peuvent perdre de la masse a cause
de la pression exercée par les ondes d’Alfvén, & condition qu’il y ait des lignes de
champ ouvertes ayant leurs bases dans la photosphere. Si ces bases oscillent, une
onde magnétique peut se propager a la vitesse d’Alfvén. Ce mécanisme, bien que tres
semblable a celui des vents poussés par ondes acoustiques, est beaucoup plus efficace,
la vitesse d’Alfvén étant bien plus grande que la vitesse du son. Il en résulte des taux
de perte de masse importants et des vitesses terminales élevées. Ce type de proces-
sus s’applique essentiellement aux étoiles pas assez lumineuses pour avoir une forte
pression de radiation, i.e. avec L, < 103L; (Hartmann & McGregor 1980, 1982).

Tres récemment, Drew et al. (1998) et Proga et al. (1998) ont suggéré que les vents
des étoiles jeunes massives (donc les HAEBES) pourraient étre produits dans des
disques circumstellaires plutét que directement depuis la photosphere. Plus précisément,
si le disque est optiquement épais, le flux stellaire est diffusé ou absorbé avant d’étre
ré-émis, ce qui va changer la géométrie globale du champ de rayonnement, en fai-
sant apparaitre une composante non radiale, issue du disque. La pression radiative
produite par ce rayonnement recyclé, est alors suffisante pour engendrer un vent de
disque, la matiere de ce dernier n’étant soumise qu’au champ gravitationnel réduit
du disque (et non & celui de ’étoile). La rotation képlérienne du disque est alors
un facteur essentiel, qui va contribuer & diminuer la vitesse terminale du vent et a
augmenter le taux de perte de masse (Friend & Abbot 1986). Ce modele est donc
débarrassé des deux défauts majeurs des vents engendrés par pression de radiation
dans les raies, que nous avons déja présentés.

Les modeles coronaux ont été, jusqu’a présent, peu évoqués pour les HAEBES
parce qu’elles ne sont pas censées avoir de zones convectives sub-photosphériques,
et parce que la présence d’une couronne n’était pas démontrée dans leur cas. Les
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résultats obtenus récemment avec le satellite ROSAT (Zinnecker & Preibisch 1994)
relancent néanmoins le débat, méme si en 1’état, ces modeéles prédisent des taux de
perte de masse trop faibles; les flux X observés pour onze HAEBES sur un échantillon
de vingt et une étoiles trouveraient une explication toute naturelle dans la présence
d’une couronne autour de ces étoiles. Il reste que I'emplacement de ces zones chaudes
(T > 10°K) et le mécanisme de chauffage restent & découvrir, puisque I’absence de
corrélation entre les mesures des flux X et celles de vsin: est incompatible avec une
origine stellaire (dynamo) de ce chauffage. ;

Il n’est pas possible d’écarter, par des arguments a priori, les modéles de vents fai-
sant intervenir les ondes de choc ou les ondes d’Alfvén. La détection récente d’un
champ magnétique pour I'étoile Ae de Herbig HD104237 (Donati et al. 1997) vient,
au contraire, donner un nouveau souffle a cette hypothese. Ajoutons en outre que,
dans les dernieres années, les observations ont montré I'existence d’une modulation
rotationnelle dans les raies de certaines HAEBES, ce qui témoigne vraisemblablement
de la présence d'un champ magnétique. Ce dernier confererait alors aux vents de ces
étoiles une structure azimutale marquée et forcerait ces vents & étre en co-rotation
avec |’étoile.

Le modele de vent poussé par pression de rayonnement sur les poussiéres ne peut pas
étre retenu, puisque les poussieres sont détruites par le rayonnement UV des HAEBES
jusqu’a des distances de plusieurs dizaines de rayons stellaires (Catala 1983 a).

De méme, le modeéle de vent poussé par pression de rayonnement dans les raies
n’est applicable en I’état que pour les HAEBES les plus chaudes, le mécanisme étant
inopérant en-dessous du type spectral AO (Abbot 1982) pour des vents homogenes.
En revanche, si 'on prend en compte la nature multi-composante du vent (i.e. le
fait que coexistent dans le vent plusieurs espéces ioniques différentes subissant des
accélérations radiatives différentes), il est alors possible d’obtenir des vents trés faibles
(M ~ 1071 My.an"') ; ces vents sont essentiellement composés de métaux qui, méme
dans le cas ou ils transferent toute 'impulsion qu’ils regoivent du rayonnement, ne
peuvent pas entrainer les espéces dominantes comme H ou He (Babel 1995). On
peut aussi imaginer que, combiné aux effets de la rotation ou d’un éventuel champ
magnétique, ce processus puisse étre appliqué a toutes les étoiles de cette classe. Ce
mécanisme s’avere trés prometteur dans le cadre du modele de Drew et al. (1998)
mentionné plus haut.

On le voit, la situation est extrémement confuse pour ce qui est de I'identifica-
tion d’un type précis de processus d’émergence des vents des HAEBES. Le manque
de contraintes précises, qui caractérise ce domaine, a pour conséquence parfois la
coexistence de plusieurs solutions pour le méme objet. Le développement des ou-
tils de diagnostic est donc une solution puissante qui devrait permettre de lever les
ambiguités restantes.
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1.2.2 Chromospheéres

L’existence autour des HAEBES de régions chauffées a des températures supérieures
a4 celle de la photospheére est attestée par la présence, dans leur spectre de raies,
d’éléments tres ionisés ou tres excités, qui sont normalement absents des photospheres
classiques des étoiles de méme type spectral de la séquence principale. Ces raies sont
observées aussi bien dans le visible (He I 5876 A, ...) que dans l'ultraviolet avec IUE
et le HST (C IV 1548 A, Si III 1394 A, N V 1240 A,...). De méme, on observe des
composantes en émission pour des raies, qui normalement devraient étre en absorp-
tion (Ha, Mg II 2795 A...), ce qui traduit 1a aussi leur origine non photosphérique. Le
flux ionisant issu des HAEBES étant trop faible pour expliquer ces niveaux d’excita-
tion/ionisation, on est conduit a envisager ’existence d’un phénomene de dissipation
d’énergie non radiative au-dessus de la surface de ces étoiles, donnant naissance a une
chromosphere, que nous définirons par la suite comme une région ou la température
est supérieure a la température effective de 1’étoile.

11 faut alors garder en mémoire que cette définition est sensiblement différente de
celle d’une chromosphere classique (Soleil), et donc, que ce que nous appelons chro-
mosphere peut s’en distinguer assez largement. Notamment, cette définition regroupe
sous une seule appellation des régions qui sont traditionnellement distinguées, comme
les couronnes et les « zones de transition » qui relient ces derniéres aux chromospheres.

La présence d’une chromospheére/couronne est un phénomene qui concerne presque
toutes les étoiles, quels que soient leurs types spectraux ou leurs stades évolutifs.
L’émission X des étoiles de type solaire est probablement produite dans des couronnes
4 des températures de ordre de 10° — 107K (Schmitt et al. 1990). La corrélation de
ce rayonnement X avec la rotation indique que 'origine du chauffage se trouve dans
la dynamo, via les couches convectives dont ces étoiles sont pourvues. On observe,
dans les supergéantes O et B, des phénomenes de superionisation qui indiquent ’exis-
tence, dans les enveloppes de ces étoiles, de régions portées & trés haute température.
Deux interprétations sont alors possibles : soit il s’agit d’une mince couronne 3 10% K,
génératrice de rayons X a la base des vents de ces étoiles (Cassinelli & Olson 1979, Cas-
sinelli 1984), soit c’est un chauffage global du vent qui est produit (Morton 1976). Ce
méme phénomeéne se retrouve dans les étoiles Be classiques (Doazan 1982) et il est, 1&
aussi, interprété comme résultant de la présence d’une chromosphere & 10° K environ.
L’introduction de nouveaux mécanismes de chauffage (Hammer 1982, Kudritzki et al.
1987, Pauldrach et al. 1990) et la découverte que les instabilités radiatives peuvent en-
gendrer des chocs (Lucy 1982, Owocki et al. 1988) permettent maintenant d’expliquer
la présence d’un flux X, bien que ces étoiles soient dépourvues de zone convective.
Une explication alternative de I’existence du flux X et des niveaux élevés d’ionisation
est basée sur les CIRs (Mullan 1984, Cranmer & Owocki 1996). Par contre, il n’existe
toujours pas de preuve de la présence de chromosphére/couronne autour des étoiles
A plus chaudes que les étoiles A7V de la séquence principale (Praderie & Crivellari
1982, Schmitt et al. 1985, Simon et al. 1994, Verdugo 1997). En particulier, pour les
étoiles proches du type de Vega (A0), Schmitt et al. (1995) ont montré que, si elles
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existent, les couronnes de ces étoiles sont trés différentes de celles des étoiles de type
solaire. Ces résultats sont intéressants dans la mesure oll ’on considére les HAEBES
comme les précurseurs potentiels des Be classiques et des étoiles A de la séquence
principale.

D’un point de vue théorique, les travaux sur le chauffage des chromospheres (au
sens ol nous I'avons défini) sont encore loin d’avoir abouti. Pour les étoiles ayant des
zones convectives sub-photosphériques, ce chauffage est percu comme résultant soit de
la dissipation d’ondes hydrodynamiques ou MHD, soit de processus électromagnétiques
(reconnection magnétique, chauffage « Joule»,...). Tout cela repose sur l’existence
d’un champ magnétique qui serait produit par effet dynamo dans les zones convec-
tives. La dissipation d’ondes acoustiques est également envisagée, en particulier dans
le cas des étoiles A, et ne nécessite qu'une zone convective sans champ magnétique.
Mais de fagon générale, les étoiles chaudes sans zone convective ne sont pas censées
pouvoir générer d’ondes acoustiques ni de champs magnétiques, engendrés par une
dynamo de type solaire. Il faut alors trouver d’autres mécanismes ; nous avons évoqué
les plus fréquents ci-dessus. Treés récemment, Tout & Pringle (1995) ont proposé que
Pémission X des étoiles Ae/Be de Herbig (Zinnecker & Preibisch 1994) soit produite
dans une couronne chauffée magnétiquement. Le champ magnétique serait alors pro-
duit par une dynamo alimentée via la rotation différentielle initiale de ces étoiles.
Ligniéres et al. (1996) ont proposé, pour les HAEBES, un mécanisme qui permet
d’extraire une partie de ’énergie rotationnelle de I’étoile et de la transférer dans les
couches externes ot elle est alors dissipée.

La dissipation d’énergie non radiative au-dessus de la photosphére se traduit par
un exces de pertes radiatives, par rapport & une atmosphere en équilibre radiatif. Cet
exces se manifeste dans la SED ainsi que dans la présence de raies d’éléments treés
excités, comme nous I’avons déja dit au début de ce paragraphe. Dans cette optique,
I’étude des observations disponibles par la modélisation de certaines raies, dans le
cadre d’'un modele semi-empirique, doit permettre de préciser nos connaissances de
la structure en température réelle des chromospheres des HAEBES, et de calculer
certaines contributions aux pertes radiatives, qui seront par la suite utilisées pour
contraindre les modeles théoriques.

1.3 Problématique générale de cette étude

Nous avons vu que les étoiles de Herbig étaient tres probablement des objets pré-
séquence principale, de masses comprises entre deux et cing masses solaires. A ce
titre, elles constituent une gamme importante d’étoiles entre, d’une part les T-Tauri,
et d’autre part, les étoiles jeunes trés massives observées en infrarouge (Jiang et al.
1984) ou dans les associations d’étoiles OB (Elmegreen & Lada 1977, Blauuw 1991,
Lépine & Duvert 1993). Peu des différents mécanismes proposés, afin d’expliquer I’ac-
tivité ou la perte de masse de ces derniers, sont efficaces dans le cas des étoiles de
Herbig, du fait de leur situation intermédiaire entre ces extrémes. Dans le cadre de
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I’étude de I’évolution vers la séquence principale, ces étoiles sont donc le seul terrain
sur lequel comparer modeles et observations pour les masses intermédiaires. Comme
nous le verrons tout au long de ce travail, les problemes posés par 1’étude des vents,
chromospheres et activité des étoiles de Herbig se rapprochent beaucoup de ceux ren-
contrés dans d’autres parties du diagramme HR et, notamment, de ceux concernant
les étoiles Be classiques, dont les étoiles de Herbig sont peut-étre les génitrices.

Dans le but d’affiner les contraintes sur les différents modéles proposés pour ex-
pliquer la perte de masse des HAEBES, nous nous sommes particulierement attachés
aux étoiles de la classe PCygni, pour lesquelles la présence d’un vent stellaire est
avérée. Pour mener & bien ce travail, nous avons adopté une méthode qui consiste a
construire un modele de ces vents, afin de modéliser ensuite certaines raies et de four-
nir, & partir des observations, des éléments de diagnostic sur les conditions physiques
régnant dans les régions du vent ou les raies se forment. Les observations ont montré
que les vents des HAEBES de cette classe ont une structure générale commune, ce
qui nous a autorisé a n’étudier qu’une seule étoile dans certains cas. Notre choix s’est
alors naturellement porté vers I’étoile prototype des HAEBES de la classe PCygni,
qui est aussi celle dont nous avons le plus d’observations, c’est-a-dire AB Aur (type
spectral AQVe).



Chapitre 2

Formation des raies

L’ambition de ce travail est double : d’une part, il s’agit pour nous d’étudier le
processus de formation des raies dans les vents des HAEBES, et d’autre part, de tirer
de cette étude les informations qui permettront de contraindre les modeles théoriques
de vents proposés pour ces étoiles. En particulier, nous nous sommes attachés a la
détermination de la structure physique de ces vents (lois de température et de vi-
tesse, taux de perte de masse, ...), ainsi qu’a lestimation des pertes radiatives qui s’y
produisent.

Pour mener a bien ce travail, nous nous sommes appuyés sur de nombreuses ob-
servations d’un grand nombre de raies spectrales, acquises sur une période couvrant
une quinzaine d’années, ce qui nous permet de «sonder » la structure de ces vents &
différentes profondeurs et a différentes époques. D’un point de vue technique, cette
étude nécessite la résolution de I’équation de transfert dans un milieu hors équilibre
thermodynamique local (ci-aprés NLTE) en présence d’un champ de vitesse, dans
un premier temps dans une géométrie a symétrie sphérique (pour tenir compte du
fait que ce sont des atmospheéres étendues), puis hors symétrie sphérique (pour tenir
compte des observations montrant l'existence de structures azimutales).

Notre approche s’inspire de la méthode présentée par Catala (These de troisieéme
cycle 1983), tout au moins pour la premiére étape, & savoir la construction du modeéle
pour le vent des HAEBES. Du fait de la complexité intrinséque d’une atmospheére
stellaire, nous sommes amenés & faire un certain nombre d’hypotheses, afin de réduire
le nombre de parametres & introduire. Certaines des variables & considérer étant liées
entre elles par les équations de ’hydrodynamique, cela nous permet de n’en conserver
finalement qu’un nombre restreint; ceci suppose, bien sir, que ’on sache écrire les
équations gouvernant la physique de notre probléme. Comme ce n’est pas toujours le
cas, nous avons donc choisi de travailler avec un modele semi-empirique, c’est-a-dire
que certains parametres du modele sont laissés libres, alors qu’ils auraient pu étre
déterminés par la résolution de certaines équations.

Une fois le modéle construit, il ne reste, si 'on peut dire, qu’a résoudre I’équation
de transfert afin d’obtenir le flux a la sortie de ’enveloppe dans certaines raies, com-
parer les résultats aux observations et enfin itérer jusqu’a ’obtention d’un bon accord

21
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entre spectre synthétique et spectre observé. Il faut néanmoins garder a l’esprit que
la solution a toutes les chances de ne pas étre unique; en d’autres termes, nous
aurons trouvé « une » solution au probléme, et non «la » solution. Pour crédibiliser
notre solution, nous pouvons bien sir la confronter au plus grand nombre possible
d’observables ; si le modele obtenu permet d’expliquer des raies tres différentes ainsi
que la distribution spectrale d’énergie, nous pouvons raisonnablement considérer qu’il
constitue une description adéquate de la réalité.

2.1 Hypotheses générales du modele

Nous l'avons dit ci-dessus, nous devons traiter le probleme du transfert de rayon-
nement dans des atmospheres étendues ; nous ne pouvons plus travailler en géométrie
plans paralléles, la taille de I’atmosphere n’étant pas négligeable par rapport a celle
de V’étoile. Dans un premier temps, nous avons donc considéré qu’il s’agissait d’un
probleme a symétrie sphérique. La prise en compte des écarts a la symétrie sphérique,
révélés par les observations d’une modulation rotationnelle dans les raies de certaines
HAEBES (AB Aur par exemple), fera 'objet d’un chapitre spécifique.

Nous avons construit un modele de vent stationnaire. Cette hypothése nous per-
met notamment d’éliminer le terme temporel de 1’équation de transfert (voir plus
loin), ce qui constitue une simplification notable du probléme mathématique & considérer.
Cette hypothese trouve sa justification dans le fait qu’elle peut étre considérée comme
une opération de moyenne, dans le temps, d’'un nombre important de processus non-
stationnaires. Mais comme 1’équation de transfert est non linéaire par rapport aux
champs (V(r), p(r) et T(r)), qui varient dans le temps, le résultat obtenu avec notre
modele moyen est siirement assez différent de celui que on obtiendrait en résolvant
I’équation de transfert & chaque instant, puis en prenant la moyenne des résultats
ainsi obtenus.

Comme nous l’avons vu au chapitre 1, ’existence de régions chauffées & des
températures supérieures a celle de la photosphére sous-jacente, ce que nous avons
appelé une chromosphére , est attestée par la présence, dans les spectres des HAEBES,
de nombreuses raies normalement absentes des photosphéres classiques d’étoiles de
meme type spectral. Nous avons donc introduit, dans nos modeles, une remontée
de température au-dessus de celle de la photosphere; la loi de température obtenue
passe alors par un minimum, comme observé dans le cas du Soleil, augmente jusqu’a
un maximum, avant de décroitre pour constituer une zone isotherme s’étendant sur
plusieurs dizaines de rayons stellaires autour de ’étoile. Les différents parametres,
intervenant dans cette loi de température, seront ajustés de maniére & reproduire
au mieux les observations. Les raies photosphériques observées étant généralement
en bon accord avec les modeles de photosphéres classiques en équilibres hydrosta-
tique et radiatif, nous avons donc choisi ce type de photosphéres pour représenter les
HAEBES.
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Le fait de ne considérer que des étoiles de la classe PCygni nous impose de prendre
en compte la présence d’un champ de vitesse dans ces atmospheéres. Nous avons sup-
posé que ces derniéres étaient en expansion monotone, le flot étant stationnaire. Le
raccord vent-photosphére est situé & ’endroit du minimum de température. En re-
vanche, nous n’avons pas introduit la rotation de enveloppe dans ce modéle.

Parmi toutes les théories de vents stellaires présentées au chapitre 1, aucune ne
peut étre privilégiée a priori. La loi de vitesse dans le vent ne peut donc pas étre
déterminée de facon auto-consistante et doit étre introduite comme un parameétre
libre dans notre modéle. La seule contrainte observationnelle, dont nous disposons &
tout moment, concerne la vitesse terminale atteinte par le flot. En effet, grace & notre
hypothése sur la nature monotone du flot, et en supposant également qu'’il n’y a ni
décroissance de la vitesse vers 'extérieur, ni discontinuité, nous pouvons considérer
que la vitesse maximale du vent est voisine de celle mesurée sur le bord violet des
raies dont nous disposons. Néanmoins, I'existence d’une éventuelle discontinuité ou
décroissance de la vitesse n’est en rien contredite pas les observations, ni interdite
d’un point de vue purement physique. Les raies D du sodium, formées tres loin dans le
vent, ont généralement un profil PCygni, dont la composante en absorption présente
un décalage vers le bleu inférieur & celui de Ha ou des raies h et k de Mg II par
exemple. Ces raies pourraient donc étre formées dans une région ol la vitesse du flot
est inférieure & la vitesse maximale atteinte dans les zones de formation de Ha ou
dans les raies h et k de Mg II.

Nous avons donc considéré des lois ol la vitesse croit de facon monotone jusqu’a
une valeur maximale Vys,, atteinte & une distance R(Vjs,,) de I’étoile, puis reste
constante au-dela. En pratique, nous devons fixer une limite supérieure & 1’étendue
du vent. Nous saurons que la valeur choisie, pour le rayon maximal du modeéle Ry,z,
est assez grande quand, pour un modele plus étendu, les profils des raies obtenus ne
seront pas sensiblement changés.

Notons également que la vitesse mesurée sur le bord bleu d’une raie ne peut pas
étre strictement égale & la vitesse terminale du vent, du fait de la largeur du profil
intrinseque de la raie dans le référentiel du fluide.

L’expérience a montré que pour reproduire correctement les raies de Mg II, de
C IV ou encore la raie Ha, il était nécessaire d’introduire une vitesse Doppler macro-
scoplque supersonique, qui intervient directement sur 1’élargissement des raies (Catala
et al. 1984, Catala & Kunasz 1987). Ce paramétre regroupe a la fois une composante
micro-turbulente et une composante thermique et il se définit comme :

2kgT
i 8T (r)

- (2.1)

vp(r) = vj(r)

m étant la masse d’un atome de I’espece étudiée. 11 est difficile de dire si cette vitesse

Doppler indique la présence de mouvements turbulents supersoniques (vp=45 km.s~!

pour AB Aur) ou plutét des hétérogénéités de vitesse & petite échelle, dont il est
impossible de tenir compte avec notre modele & symétrie sphérique.

La variabilité de la loi de vitesse dans le vent, suggérée par les observations, ne
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peut pas étre étudiée directement avec notre modele, qui rappelons le est indépendant
du temps; on pourrait cependant le faire en étudiant toute une famille de champs de
vitesse différents, chacun étant considéré comme stationnaire.

2.1.1 Construction du modele

Dans notre modele, 'atmosphére (au sens large) de 1'étoile est divisée en deux
parties distinctes : la photosphere et le vent & proprement parler.

La photosphere est décrite par le modele de Kurucz qui correspond aux parametres
fondamentaux de I’étoile. Elle est en équilibre radiatif et hydrostatique et plans pa-
ralleles. Le vent est la région dynamique au-dessus de la photospheére ; il est 4 symétrie
sphérique. Le raccord entre les deux régions se fait au point ou la loi de température
dans la photosphere passe par un minimum T, < T,ss choisi par I'utilisateur.

Des lors que I’on se donne une loi de vitesse dans le vent, la densité est déterminée
grace a ’équation de continuité :

M = 4xr2p(r)o(r) (2.2)

ol M est le taux de perte de masse. Ce dernier peut étre choisi arbitrairement et
on le détermine en le faisant varier (parmi d’autres parameétres) jusqu’a obtenir un
bon accord du modéle correspondant avec les observations. Il peut aussi étre calculé
de maniere auto-cohérente, si I’on se fixe une valeur pour la profondeur optique du
continu au niveau du rayon photosphérique. En effet, grace & la définition de la
profondeur optique, on a :

= °° ou(r)pl(r)dr = % 1: %dr (2.3)

o. €tant la section efficace d’absorption du continu par unité de masse (en cm?.g71),
diffusion électronique comprise. Cette relation entraine donc :

drT,

fR _”_cL_L

vh 'I‘2 7‘)

(2.4)

Puisque nous voulons imposer un raccord vent-photospheére, la loi de vitesse doit alors
vérifier :
T*

= Ryy,0pnv(Rph) (2.5)
prh rzv(r)

Py est la densité du modele de photosphére au rayon photosphérique. Si le spectre
photosphérique observé correspond bien au modele photosphérique choisi, on choisit
T« = 2/3 en r = R,,. Par contre, si le spectre photosphérique observé semble se
former plus haut dans I’atmosphére (avec, par exemple, des raies photosphériques
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asymétriques décalées vers le bleu), on doit alors prendre 7, > 2/3, la valeur choisie
étant suggérée par les observations. A ce moment 13, le probleme & résoudre est
que o.(r) dépend généralement du taux de perte de masse; il faut donc passer par
une procédure itérative. La premiére étape consiste & evaluer grossierement M en
supposant que la valeur de la section efficace d’absorption du continu dans le vent
est égale a sa valeur photosphérique, de sorte que :

4T,

MO = (2.6)

Tepn prh rzv(r)
Avec cette valeur du taux de perte de masse, on calcule la loi de densité p(r) ainsi que
les quantités n.(r), x.(r) et o.(r). Un nouveau taux de perte de masse M® est alors
calculé via I’équation (2.3) en utilisant les nouvelles valeurs de o.(r). On contrdle
alors que la relation (2.4) est vérifiée, sans quoi la vitesse au rayon photosphérique
est recalculée en posant :

M@

@)
v (Rph) 47TR hpph

(2.7)
On itere jusqu’a 'obtention d’une convergence, toujours réalisée en cing itérations
tout au plus. A la convergence, le taux de perte de masse est cohérent avec, a la fois,
la loi de vitesse et la condition selon laquelle une photosphere classique se trouve a
la base du vent.

Nous donnerons les détails des lois de température dans les chapitres suivants, oll
seront exposés les résultats de cette these. Dans I'immédiat, nous nous limitons aux
considérations les plus générales sur la méthode que nous avons employée.

2.2 Résolution de ’équation de transfert radiatif

Grace au modele que nous venons de présenter ci-dessus, nous sommes en mesure
de calculer les quantités caractérisant le milieu traversé par le rayonnement issu de
I’étoile. L'interaction de ce rayonnement avec la matiere constituant ’enveloppe, est
décrite par 1’équation bien connue :

[-1--8% + A.VI(7, 7, v,t) = n(F, 7, v, t) — x(F, 7, v, ) (7, &, v, t) (2.8)

ou I(7, i, v, t), n(F, @i, v, t) et x(7, 7, v, t) désignent respectivement 'intensité spécifique
du rayonnement, I’em1351v1te et le coefficient d’absorption du milieu au point 7, dans
la direction 72, a la fréquence v et au temps t.

L’hypothese stationnaire permet de supprimer le terme ——f’— de I’équation de trans-
fert ; tenant compte de ’hypothese de symétrie sphérique (v01r paragraphe ci-dessus),
nous pouvons récrire (2.8) sous la forme finale :

Maf(n wv)  1=p? 0l pv)

or r a/J, = n(ra s V) - X(T‘, M, 1/)_[(7" 78 l/) (29)
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avec p = cosb, 0 étant 'angle que fait la direction de propagation 7 avec le rayon
vecteur 7. En divisant les membres de droite et de gauche par x(r, u, v), il est possible
de faire apparaitre explicitement la fonction source S(r, u,v) dans cette équation, ol
I’on a, par définition :

S(ryp,v) = n(r, p,v)/x(r, 1, v) = C(r, p, v) I (1) + O(r, 1, V) (2.10)

J(r) est V'intégrale de diffusion de la fonction source. Dans le cas statique, I’équation
(2.9) est encore simplifiée car 1’émissivité et le coefficient d’absorption sont alors
isotropes et, par conséquent, ils ne dépendent plus que de r et de v. Par contre,
en présence d’un champ de vitesse, ces grandeurs présentent un couplage entre les
fréquences et la direction de propagation des photons, du fait du décalage Doppler
entre les fréquences dans le référentiel de ’observateur et celui du fluide en expansion.
En d’autres termes, si la fréquence d’'un photon se propageant dans la direction u,
dans le référentiel de 'observateur, est v,s, un atome se déplacant a la vitesse v(r)
dans le référentiel du fluide le « voit » a la fréquence v, telle que :

‘“’c(’") (2.11)

V = Vops —

avec vy la fréquence «au repos» de la raie. Le profil intrinseque de la raie s’écrit
alors :

Qv —vp) = ®(Voprs — o ,uvc(r) =) (2.12)

On voit donc que le transfert de rayonnement dans les raies est fortement influencé par
le décalage Doppler introduit par le champ de vitesse, du fait de la forte dépendance
de ’émissivité et de ’absorption avec la fréquence. Au contraire, le continu n’est, en
pratique, pas affecté par cet effet.

Ce couplage entre fréquence et direction de propagation rend la résolution de
I’équation (2.9) difficile dans le référentiel de I’observateur. Dans ce cas, en effet,
I'intégrale de diffusion, intervenant dans le calcul de la fonction source, s’écrit :

+oo +1 ‘

J(r) = . dz/obs/l dpe, 1(r, oy Vops ) D7, phy Vops) (2.13)
Ce terme contient des contributions importantes de la part des fréquences comprises
dans l'intervalle v5(1 — Vipez/¢) < v < 15(1 + Vigaz/€), 0l Vige est la vitesse maxi-
male atteinte dans le flot. Cet intervalle est beaucoup plus grand que celui défini par
la largeur intrinséque de la raie et utilisé dans le cas statique. L’unité naturelle de
fréquence pour le transfert dans les raies étant la largeur Doppler thermique (V;,14/c),
cette intégrale devrait donc étre évaluée sur un trés grand nombre d’unités Doppler
dans les cas ou V0 >> Vi .

La pratique montre que si la vitesse du flot dépasse quelques unités Doppler, le
calcul de (2.13) n’est plus réalisable dans le référentiel de 'observateur (Kunasz &
Hummer 1974). Cela nous concerne donc puisque les vitesses terminales typiques
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mesurées pour les HAEBES sont de plusieurs centaines de kilometres par seconde,
soit plusieurs dizaines de fois la largeur Doppler de n’importe quelle raie (Vp, ~ 10
km.s™1).

Il faut donc trouver une approche différente afin de résoudre ce probléme. Sans
prétendre étre exhaustifs, nous allons briévement présenter quelques méthodes élaborées
dans ce but, et qui sont parmi les plus fréquemment utilisées. Nous nous limitons aux
méthodes qui traitent le probleme dans des géométries autres que plans paralléles.

— Dans les simulations de type Monte-Carlo , le probléme du transport d’énergie
dans les enveloppes est traité en suivant des paquets d’énergie (les photons)
au cours de leurs absorptions/diffusions successives sur un échantillon de tra-
jets choisis au hasard. Cette méthode a ’avantage de permettre le calcul d’un
tres grand nombre de raies, mais son défaut majeur est qu’elle converge sou-
vent tres mal pour les raies optiquement épaisses. En effet, dés que I’épaisseur
optique d’une raie devient grande (typiquement 7 ~ 10 — 100) sur un trajet
de fuite, le nombre de diffusions par photon devient trés grand. L’approche
Monte-Carlo reposant sur un échantillonnage statistique, la précision des cal-
culs augmente seulement en 1/ VN, ou N est le nombre de photons considérés
dans la simulation, d’ol les problémes de convergence. On voit donc ici que
cette méthode est plus appropriée pour des calculs concernant les continus,
généralement plus transparents que les raies. Notons également que, par sa
nature méme, cette méthode est particuliérement bien adaptée aux problémes
traitant de géométries complexes. Il existe quelques codes numériques (Abbot
& Lucy 1985 par exemple) bien adaptés aux raies, mais ils introduisent, de
maniere ad hoc, les conditions d’ionisation et la fonction source. Ils ne sont
donc pas adaptés au probléme qui nous intéresse.

— L’approximation de Sobolev développée par Sobolev (1947), puis étendue par
Castor (1970), Rybicki & Hummer (1978) et Hummer & Rybicki (1985, 1992),
est surement la plus utilisée de toutes les méthodes, pour le calcul de profils
de raies en présence d’un champ de vitesse. Elle permet d’obtenir ces pro-
fils par un calcul de probabilité d’échappement des photons; elle est presque
entierement analytique et donc tres pratique. Cependant, parce que la proba-
bilité d’échappement des photons est calculée en négligeant les effets des raies
voisines de celle étudiée, elle n’est strictement valide que pour des raies isolées
et non dans le cas ou de nombreuses raies se chevauchent (Castor 1970, Rybi-
cki 1984, Avrett & Loeser 1987), ce qui arrive souvent, notamment dans 'UV.
Par contre pour des raies bien séparées comme celles de la série de Balmer,
cette approximation donne de bons résultats (Duschinger et al. 1995). Rybicki
(1984) a montré que cette approximation était peu précise pour les raies de
faible épaisseur optique. En outre, si I’on utilise ’approximation de Sobolev
pour intégrer I’équation de transfert, on est alors amené & supposer que le profil
intrinséque de la raie est une fonction tres étroite (essentiellement un pic de
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Dirac), ce qui conduit & des erreurs importantes sur l'intensité émergente du
rayonnement (Hamman 1981). Pour éliminer tous ces problémes, Lamers et al.
(1987) ont introduit 'approche S.E.I (pour Sobolev with Ezact Integration ),
dans laquelle on calcule la fonction source de la raie dans le cadre de 'approxi-
mation de Sobolev, puis on opére une intégration numérique exacte de I’équation
de transfert, & fonction source connue. Avec Papproche S.E.I, il est aisé de tenir
compte du couplage radiatif des fonctions sources de doublets serrés. Ajoutons
également que cette méthode est suffisamment souple pour s’adapter aisément
a des configurations complexes, notamment aux probléemes des enveloppes non
sphériques (Bjorkman et al. 1994, Cranmer & Owocki 1996). Pour la méthode
de Sobolev « classique » comme pour la méthode S.E.I, la validité des calculs
repose entierement sur 'importance du gradient de vitesse dans le vent, qui
conditionne la valeur de la probabilité de fuite des photons. Ces méthodes sont
donc valables dans des régimes de grande vitesse, mais le deviennent de moins
en moins au fur et 4 mesure que 'on se rapproche de la surface de 1'étoile, o
les gradients de vitesse sont faibles. Les erreurs sont alors importantes surtout
dans le coeur de la raie. De plus, 'importance de ’absorption et de ’émission
dans le continu augmente dans les couches denses; si on y ajoute le fait que
les continus ont des largeurs de bande quasiment illimitées sous leur seuil (ren-
dant caduque ’approximation de base de la méthode Sobolev, & savoir la fuite
des photons a cause du décalage Doppler), cela rend cette approche inadéquate
pour les continus dans la région subsonique. Comme nous sommes, en particu-
lier, intéressés par la connaissance des conditions physiques & la base du vent
des HAEBES, nous ne pouvons pas utiliser cette approche.

Nous sommes donc amenés & envisager la résolution de 1’équation (2.9) dans le
référentiel du fluide, afin de supprimer le couplage entre les fréquences et la direction
de propagation des photons. Il est clair en effet que, dans ce référentiel, I’émissivité et
I’absorption redeviennent isotropes; I'intégrale de diffusion (2.13) ne doit alors étre
évaluée que sur les fréquences situées au voisinage immédiat de la fréquence centrale
de la raie. Le calcul se déroule alors en deux temps :

1. La résolution de ’équation de transfert dans le référentiel co-mobile, fournissant
les fonctions sources dans la raie et le continu en tout point de I’enveloppe.
Ceci suppose que l'on choisisse, au préalable, une méthode de calcul pour les
équations d’équilibre statistique.

2. Le calcul du flux sortant de ’enveloppe dans la raie et le continu ; il faut 13 aussi
résoudre 1’équation de transfert, mais cette fois dans le référentiel de P’observa-
teur et a fonction source connue, ce qui supprime la nature intégro-différentielle
du probleme.



2.3. Equation de transfert dans le référentiel co-mobile 29

2.3 Equation de transfert dans le référentiel co-
mobile
On considére une configuration & symétrie sphérique.
Pour un observateur situé en r et se déplacant avec le fluide & une vitesse radiale V(r),

Péquation de transfert pour un rayonnement de fréquence v, traversant le milieu dans
la direction faisant 'angle cos™!(u) avec le rayon vecteur, s’écrit (Mihalas et al. 1975) :

2
1-p %I(z/, U, T) — —a—(—Q{l — it +N2ﬁ(r)}%l(y’ p,) =

n(v,r) = x@, ) (v, p,7) (2.14)

0
/J’EI(V: y 7‘) +

a(r) = rV(r)/c (2.15)
B(ry=dlnV(r)/dlnr (2.16)

Dans cette équation, les termes d’aberration et d’advection ont été négligés; Miha-
las et al. (1976 a) ont montré que cette approche était valable tant que V/c était
inférieur a 0.01, ce qui est toujours le cas pour les vents des HAEBES. Une discussion
de 'importance de ces termes dans le cas V/c > 0.01 sort du cadre de cette étude.

Pour résoudre cette équation, nous avons utilisé un couplage des deux méthodes
présentées par Mihalas et al. (1975, 1976 b) et Mihalas & Kunasz (1978). Avec la
premiere, on calcule les moments de I'intensité spécifique J,, H,, K, et N,, la fonction
source étant connue. La seconde fournit la fonction source S,(r), les facteurs d’Ed-
dington f, = K, /J, et g, = N, /H, étant connus. En itérant sur ces deux méthodes,
on obtient une solution au probleme posé. Comme nous Pavons déja dit, pour uti-
liser ces méthodes, et notamment la seconde, il faut choisir une méthode de calcul
des équations d’équilibre statistique pour les populations des niveaux atomiques de
’espéce étudiée. Nous nous sommes placés dans le cadre de 'approche E.T.L.A (pour
Equivalent Two Level Atom), que nous détaillerons plus loin.

Nous présentons briévement ci-dessous les méthodes sus-dites ; les détails se trou-
vent dans Mihalas et al. (1975, 1976 b) et Mihalas & Kunasz (1978).

2.3.1 Méthode formelle en coordonnées (p,z)

La premiére étape consiste a passer du systéme de coordonnées (r,u) au systéme
(p,z), ou p est le parametre d’impact du rayonnement considéré et z ’abscisse sur ce
parametre d’impact. Les fonctions dépendant du rayon dépendent alors de p et de z
via la relation r = (p? + 2%)¥/2.

L’équation (2.14) s’écrit maintenant :

J_r_.a_ I* ﬁ(f_)_[
r

Oz (V7p7z)_ 1—M2+5(T)N2]‘8%Ii(yap,z)‘—‘TI(VaT)“X(VaT)Ii(V’PaZ)

(2.17)
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_\ p=const.
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Figure 2.1: Principe du changement de coordonnées utilisé

Les signes + et - correspondent respectivement au rayonnement dirigé vers ou a

I'opposé de 1’observateur.
On introduit & présent les variables de Feautrier :

u(y,p,z) = %[I""(V,p,z)—i—]‘(u,p, Z)] (218)
v(v,p,2) = 5[ (v,p,2) — I (v,p, 2)]
Les équations pour u et v sont alors :
X(l]/-,T) '36_211’(”7 p, Z) - 7(1/, y2 Z)‘a%v(l/, b, Z) = _/U(V7 D, Z)
(2.19)
X(’i"‘) E%U(V: D, Z) - 7(U5p7 z)b%“‘(”: D, Z) = S(Va T) - U(Va D, Z)
ou )
alr
= ———[1 — z? 2 2.20
v(v, D, 2) ey T)[ p =+ B(r)p) (2.20)
et la fonction source S(v,r) est donnée par expression classique :
S(w,r) = v, r)/x(w 1) (2.21)

Nous avons donc transformé ’équation (2.14) en un systéme d’équations aux
dérivées partielles couplées du premier ordre. La résolution de ce systéme d’équations
pour un parametre d’impact donné suppose donc, que l'on se donne a la fois des
conditions aux limites (terme spatial) et des conditions initiales (terme de fréquences).

On note R le rayon maximal de ’enveloppe et R, le rayon du coeur opaque de
I'étoile. On écrit alors qu’a la surface de I’enveloppe, il n’y a pas de rayonnement
incident; on a donc I~ (v, p, Zmas) = 0, ce qui implique que u(v, p, 2) = v(v, p, 2). Ici
Zmaz = (R? — p?)/? est la valeur de z & lintersection entre le paramétre d’impact p
et la limite externe du vent. On a donc :

1 0 9
X———(V, R) au(l/, Zmax) = 7(1/7 Zmaz)g;lb(l/, Zma:c) - U(V, Zmaz) (2.22)
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Il existe deux types de conditions aux limites, selon que le rayon p intercepte ou
non le coeur de I’étoile. Dans le cas ot p > R,, le probleéme est symétrique par rapport
a z, ce qui implique que v(v,p, z = 0) = 0, de sorte que :

%u(v, z=0)=0,p> R, (2.23)

Dans le cas contraire, i.e. p < R, on écrira que le rayonnement issu de 1’étoile est
thermalisé jusqu’au rayon R.; pour 2 < Zmin OU Zmin = (R2 — p?)Y/2, Papproximation
de diffusion s’applique et 1'on a :

dB,
dr

I(I/,p, Zmz'n) = Bu + _____/‘L____

x(v, Rc)

Pour des rayons d’impact plus petits que le rayon central, on a donc finalement :

(2.24)

dB,
dr

(R? — p?)'/2
"~ Rex(v,R.)

dB,
dr

|1
v, R.)

v(v, p, zmin) = X (2.25)

Examinons maintenant la condition initiale sur les fréquences. Dans le cas qui nous
intéresse, le champ de vitesse du flot est une fonction croissante monotone de r ,
ie. V(r) > 0 et dv/dr > 0. Par conséquent, chaque point de ’enveloppe s’éloigne
des autres et pour un atome situé en un point donné, les photons en provenance des
autres points du vent lui paraissent décalés vers le rouge par rapport & leur longueur
d’onde d’émission. La fréquence maximale, dans le profil local d’un atome, ne peut
donc intercepter que les photons du continu adjacent émis depuis d’autres points de
I’enveloppe. On peut donc écrire que, pour le bord bleu de la raie, on a %—15 = 0 ou
toute autre pente spécifiée pour le continu. Le systéme d’équations (2.19) se ramene
alors au cas statique et peut étre aisément résolu afin de fournir les valeurs initiales
nécessaires pour commencer l'intégration vers les basses fréquences. En pratique, il
faut d’abord traiter le probleme du transfert dans le continu pour en déterminer
I'intensité, utilisée alors pour commencer la procédure d’élimination fréquence par
fréquence dans les raies. Tout ceci suppose donc que nous travaillions & fonction
source connue, tant pour le continu que pour les raies.

A ce stade, quelques remarques s’imposent. La premiére concerne la condition
initiale ci-dessus; elle n’est valable que pour des flots en expansion monotone. Dans
le cas d’une enveloppe en contraction (V' < 0 et dv/dr < 0), la méme condition s’ap-
pliquerait au bord rouge de la raie. La seconde a trait au choix d’une condition aux
limites pour les rayons qui interceptent le coeur. Dans le cas qui nous intéresse, le
coeur, qui correspond aux couches profondes de ’étoile, est bien évidemment opaque.
La méthode que nous venons de présenter s’applique toutefois & bien d’autres situa-
tions et nous aurions pu également considérer le cas ol ce coeur est transparent (ou
tout au moins pas assez opaque pour que l’approximation de diffusion s’applique), ou
encore le cas ou 'intensité émergente I7 (v, p) est spécifiée (probleéme dit de Schuster).
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D’autres relations auraient alors été obtenues.

Les bases de la méthode formelle étant posées, examinons briévement comment
elle peut étre mise en place dans un code numérique. Tout commence par le découpage
de 'atmosphére en ND sphéres concentriques, ce qui fournit une grille de rayons {rq}
(d=1,ND) telle que 1 = Ry, et rvp = R.. La grille des parameétres d’impact est
alors construite, en prenant ces derniers tangents aux sphéres concentriques. Cette
grille est elle-méme complétée par NC rayons d’impact interceptant le coeur ; le rayon
d’'impact central est inclus dans cette derniére grille. On a donc en fait NP rayons
d’impact {p;} (j=1,NP) avec NP = ND+NCetp, =0 < p; < .... < pyc < PNC41 =
R, < ... < pyp. Sur chaque rayon d’impact p;, les intersections avec les rayons ry, tels
que rg > pj;, définissent une grille de points {24} (d=1,D;) avec z4 = (rj — p?)*/>.
Ici, Dj = ND+ NC+1—j pour j > NC ou D; = ND pour j < NC. Pour finir, on
introduit une grille de fréquences {v4} (k=1,NF) ordonnée dans le sens décroissant
(I/l >V > ... > VNF)-

Le principe de ces découpages est illustré en figure (2.2).

ND+NC Pxr

ND+NC+1-j Z3 Z; \Z, P,
j

N
W
\\\ \\ \\ \\ \\ \\

Ny

d

— N WU

Figure 2.2: Découpage de I’enveloppe utilisé pour discrétiser les équations du transfert
radiatif
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Toutes les équations présentées ci-dessus sont alors discrétisées et résolues sur
la grille p;. Si on se fixe une valeur ry, la connaissance de I,(z4,p;) (j=1,J4), ou
Ji = NP +1 —d, est alors analogue a celle de la dépendance angulaire de I, (ry, 1)
sur la grille {ug} (j=1,J4), couvrant I'intervalle 0 < p < 1. On est alors en mesure
de calculer les différents moments de ’intensité spécifique, au moyen des quadratures
appropriées sur les parametres d’impact.

La résolution des différents systémes d’équations se fait par la méthode de Rybicki
(1971), qui consiste & réorganiser les éléments de u(v, pj, z4) et v(v, pj, 24) en vec-
teurs, dont les indices sont des paires (fréquence-parameétre d’impact). Les éléments
de chaque vecteur sont alors ordonnés en fonction de la profondeur; la taille d’un vec-
teur dépend alors du rayon (parameétre d’impact) considéré. Dans cette méthode, on
décrit donc la variation avec la profondeur du champ de rayonnement & une fréquence
donnée.

2.3.2 La méthode des moments

Dans ce qui précéde, nous avons supposé que la fonction source était connue, ce
qui nous permettait alors de résoudre le systéme d’équations (2.19), qui en retour,
nous fournissait la valeur de l'intensité spécifique. En principe tout au moins, car
I’itération sur cette méthode, dite aussi A-itération, ne converge pas ou trés mal. La
méthode que nous présentons maintenant va nous permettre de déterminer J,(r) &
partir des moments de 1’équation (2.14). Connaissant J,(r), on pourra alors calculer
la fonction source S,. En effet, la fonction source d’une raie dans un atome & plusieurs
niveaux peut toujours s’écrire sous la forme (voir appendice A) :

Sp(r) =1 — & (M]J(r) +n.(r) (2.26)

avec

7r = ;°° é,(r)J,dv (2.27)

ol ¢,(r) est le profil intrinséque de la raie. Pour écrire 1’équation (2.27), nous avons
fait I'hypothese de redistribution complete, qui suppose qu'’il n’y a pas de corrélation
entre la fréquence d’un photon émis et celle d’un photon absorbé. Dans le cas ou
cette hypothese ne serait pas valable, on remplace ¢,(r) dans (2.27) par la fonction -
de redistribution partielle R(v, v/, ), ou v et v/ sont respectivement la fréquence du
photon incident et celle du photon diffusé.

La relation (2.26) est trés semblable & celle valable pour un atome & deux niveaux,
mais les termes €, (r) (terme source) et 7,(r) (terme de destruction ou puits) ont un
sens plus général (voir appendice A). Par ailleurs, la fonction source totale s’écrit :

s,r) = 2Ar) _ me()ou(r) +melr) + geneJe(r)
) xv(r) XL(r)$u(r) + Xc(T) + Oeme
SL(r)gu(r) + ¢
¢ (1) +w (2.29)

(2.28)
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ol nous avons posé :

Sp(r) =no(r)/xc(r) (2.30)
Y = [n:(r) + oeneJo(r)]/xL(r) (2.31)
w = [Xe(r) + oenel/xe(r) (2.32)

les indices L et ¢ faisant référence aux quantités relatives, respectivement, de la raie
et du continu. En reportant (2.26) dans ’expression (2.29), nous obtenons alors :

S,(r) = 1- 6,,(T)]j(r)qi,,(g)_:-a?,,(r)gb,,(r) + ¢ (2.33)
(1290 o [ 1y gy s RO+
- (qﬁy(r) +w> 2 )[—oo 6 (r) Sy + Oy (r)+w (2:34)
que 'on peut finalement écrire sous la forme générale :
S,(r) =C(v,r)J(r) + O(v, 1) (2.35)
, _ 1—¢,(r)
en posant ((v,7) = (W(;) &, (1)
_ n(r)o,(r) + ¢
et O(y,r)= o) 1w

Puisqu’il est désormais clair que connaitre J,(r) c’est pouvoir calculer S,(r), exa-
minons maintenant la méthode des moments, qui va nous fournir J,(r). Les deux
premiers moments (ordre 0 et ordre 1) de I’équation de transfert (2.14) s’écrivent :

1 a(T‘2H,,) 6(1 — fV)JV 8(f1/=]u) _
e ° [ o ey [Tk (236)
a(fw]u) (3fu -1) o(1-g,)H, a(gvHu) .

. -+ " J,—« 5 + 6 5 = -y, H, (2.37)

les moments de I'intensité spécifique I, étant définis par :

1t 2 3

[Ju, Hyy Ky, N, | = —2-/_11”(#, L, p, g, 17 ldp (2.38)

Les facteurs d’Eddington f, et g, sont, eux, définis par :
K,=fJ, et N,=g,H, (2.39)

et seront supposés connus lors de la résolution des équations ci-dessus.
Si l'on introduit & présent le facteur de sphéricité g, (Auer 1971) tel que :

In(r?q,) = /RT Mdr +In R? (2.40)

r



2.3. Equation de transfert dans le référentiel co-mobile 35

et que nous posons : dX, = —x,q,dr et v, = a/x,, nous obtenons alors :
d(r’H,) o1 - f,)r?J, a(f,r2 ) )
QI/W + M [ £ + 4 5 =7r(J, — S,) (2.41)
° foqr?J, a( )r2H, d(g,m*H,)
vQuT™Jy 1~ gu)T v 9uT v .2
aXV -+ Yy { aV + ,6 By ] =T H,, (242)

Si, comme nous I’avons supposé plus haut, f, et g, sont connus, on se retrouve donc
avec un systéme de deux équations & deux inconnues, une fois 'équation (2.35) re-
portée dans (2.41). Pour résoudre ce systéme, nous devons au préalable nous donner
deux conditions aux limites spatiales et une condition initiale sur les fréquences.

La premiére condition aux limites concerne le fond de ’atmosphere, ou 1’on sup-
posera que I'approximation de diffusion (2.24) s’applique, ce qui nous donnera H, =
1/3x,|0B, /0r|. La seconde s’applique & la surface (r=Ryq;), ol 'on se donne deux
facteurs d’Eddington limites, définis relativement au rayonnement sortant (puisque
II/(,U) - 07 B < 0)7 Le. h, = Hu(Rmaz)/Ju(Rfmax) et n, = Nu(Rfmam)/Jv(Rmaz))-

La condition initiale sur les fréquences est identique & celle utilisée dans la premigre
méthode : 01, /0v = 0 sur le bord bleu de la raie.

Les équations ci-dessus sont discrétisées sur la méme grille que celle de la méthode
formelle, et sont résolues par la méthode de Feautrier (1964). Celle-ci consiste & re-
grouper les éléments de u(vy,p;, 2q4) et v(vg, pj, 24) par blocs (fréquence-parametre
d’impact) & chaque profondeur. Cela revient donc, en fait, & rassembler toutes les
informations sur les fréquences & une profondeur donnée et & résoudre les équations,
une couche apres I'autre. On décrit ainsi les variations selon les fréquences du champ
de rayonnement & une profondeur donnée.

Le calcul du champ de rayonnement dans le référentiel du fluide se déroule fina-
lement selon la procédure suivante :

~ Introduction d’une fonction source initiale. En pratique, elle est calculée & par-
tir de I’estimation & 'ETL des populations des niveaux atomiques de 1’espece
étudiée ou en choisissant S, = B,,.

— Avec la méthode formelle, on calcule J,, H,, K,,, N, et on détermine f, et g, en
tout point de I'enveloppe. On calcule également h, et n, (voir au-dessus).

— Avec la deuxieme méthode, on calcule la fonction source totale S, connaissant
les facteurs d’Eddington f,, g, h, et n,.

— Retour a la premiere méthode pour recalculer J,, H,, K,, N, et itération.

Les facteurs d’Eddington décrivent seulement la dépendance angulaire du champ de
rayonnement, le calcul en est donc relativement rapide. Il peut étre réalisé simul-
tanément & celui des équations d’équilibre statistique. Notons également que contrai-
rement & f,, qui varie typiquement entre 1/3 et 1, on peut avoir des problémes lors
de I’évaluation de g,. En effet, dans le cas d’une atmospheére réelle, la variable H,(r),
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analogue & un flux, peut étre égale & zéro et, dans ce cas, g, n’est plus défini. C’est
ce qui justifie 'introduction du facteur d’Eddington n, comme 'une des conditions
aux limites.

2.3.3 Calcul dans le référentiel de 1’observateur

A T'issue des calculs dans le référentiel co-mobile, nous disposons de la fonction
source totale ou, de maniere équivalente, des populations NLTE de 'atome/ion étudié.
Ces calculs nous ont fourni également le flux dans le continu, qui n’est pas affecté par
les effets dus a ’expansion de I'enveloppe.

Nous devons donc a présent, calculer le flux émergent de ’enveloppe dans le
référentiel de ’observateur pour pouvoir le comparer aux observations. A priori,
la méthode la plus directe consiste a calculer ’intensité spécifique émergente pour
chaque couple (v, u) I(v, pi, Rpmqes) dans le référentiel du fluide, puis & effectuer une
transformation de Lorentz entre ce référentiel et celui de Pobservateur. Une telle
procédure se heurte néanmoins a plusieurs obstacles :

— La connaissance du profil intrinséque de la raie dans le référentiel co-mobile im-
pose un échantillonnage en fréquences, lequel est utilisé pour calculer I(v, y, Rpaz)-
Si on effectue une transformation de Lorentz, on obtient alors Iops(Vops, tobss Rmaz),
mais le nombre NF de fréquences utilisées dans le référentiel du fluide est alors
trop petit pour échantillonner correctement le profil de la raie dans le référentiel
de I'observateur. Qui plus est, il n’est pas possible non plus de choisir les posi-
tions de ces fréquences dans le profil, ce qui conduit généralement & une mau-
vaise représentation de la raie.

— Une transformation de Lorentz conduit & un échantillon de fréquences v,
différent pour chacun des pes, ce qui se traduit par une imprécision impor-
tante lors du calcul de H, ,, = % ffll I(Vobs, thobs, Rmaz ) tobs @ obs-

Il faut donc entreprendre de résoudre & nouveau ’équation de transfert radiatif,
mais cette fois dans le référentiel de ’observateur, avec la fonction source telle qu’elle
a été déterminée grace aux deux méthodes que nous venons de présenter. C'est ce
dernier point qui rend la résolution de ’équation de transfert relativement aisée, car
il en supprime le caractere intégro-différentiel. En effet, le long de l’abscisse z d’un
parameétre d’'impact donné p , I’équation de transfert pour la fréquence v, s’écrit

alors : o1(2)
z
5, n(r) — x(r)I(2) (2.43)
(nous considérons que v €t p sont fixés, c'est pourquoi nous les avons supprimés
de cette équation).

On peut réécrire ’équation (2.43) en termes de variables de Feautrier définies dans

le systéme (2.18) :
0%u(z)
072(2)

= u(z) — S(2) (2.44)
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(v-%) - Vo/cVp

Vers ’observateur
Frontiere interieure

Figure 2.3: Géométrie 3 considérer. Une surface de vitesse projetée constante (V, = Cte)
est présentée. Le champ de vitesse localise 'opacité & chaque fréquence dans le référentiel
de ’observateur ; le découpage utilisé pour le calcul dans le référentiel co-mobile n’est alors
plus assez fin pour bien décrire le profil de la raie (d’aprés Catala & Kunasz 1987)

olt S(z) est la fonction source définie comme en (2.21) et la profondeur optique 7(z)
est telle que dr(z) = —x(r)dz. Bien entendu, les conditions aux limites utilisées avec
(2.44) sont identiques & celles déja décrites pour les calculs dans le référentiel du
fluide.

Techniquement parlant, la résolution de (2.44) nécessite une adaptation parti-
culiére du découpage employé jusqu’ici (cf. paragraphe 2.3.1). En effet, du fait de la
présence d’un champ de vitesse, les points du vent qui « voient » la fréquence vy, a la
fréquence centrale de la raie 14, définissent une surface iso-vitesse-projetée telle que :
Vgps — Up

pwu(ry=v,=c¢ (2.45)

L)
Ceci implique notamment que ’on ne peut plus associer une fréquence donnée dans
le profil de la raie avec une position spécifique r dans ’enveloppe.

Considérons alors le profil intrinséque d’une raie, que nous choisirons gaussien,
avec une largeur & mi-hauteur définie par la vitesse Doppler du vent. Dans le référentiel
de l'observateur, ce profil dépend alors trés fortement de la distance par rapport & la
ligne de visée. Avec le découpage concu pour le calcul dans le référentiel du fluide, il
existe alors des zones ou la quantité pv varie beaucoup, soit a cause d’un fort gra-
dient de vitesse, soit & cause d’une variation tres rapide du facteur de projection. De
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telles zones doivent alors étre affinées, pour permettre une évaluation précise du profil
de la raie dans le référentiel de I'observateur. Chacun des rayons d’impact est alors
redécoupé une fois pour toutes, pour ’ensemble du jeu des fréquences considérées,
afin de maintenir les variations de 'argument du profil dans des limites compatibles
avec la précision recherchée.

2.3.4 Equilibre statistique dans le cadre de I’approche ETLA

La méthode dite ETLA, pour Equivalent Two Level Atom, s’attache & résoudre
le probléeme de la formation des raies d’'un atome a plusieurs niveaux. Le principe
de cette méthode consiste, essentiellement, en une extension de celle bien connue
de 'atome & deux niveaux. Pour chacune des transitions I — u, on réordonne les
équations d’équilibre statistique pour les niveaux 1 et u, de maniere a obtenir une
expression analytique de la fonction source Sy, (v), qui fait apparaitre de maniere
explicite le terme de diffusion de la transition [ — u. Tous les autres taux de transi-
tion étant a ce stade considérés comme connus et fixés, cela revient a isoler chaque
raie de son contexte multi-niveaux. On résoud alors ’équation de transfert radiatif
avec ce terme de diffusion pour chaque transition, I’'une apres 'autre. Le champ de
rayonnement ainsi obtenu est utilisé pour réactualiser les taux radiatifs et donc les
populations des différents niveaux, & travers une procédure itérative.

Pour les besoins de notre étude, nous avons considéré chaque espece atomique dans
une séquence de niveaux d’ionisation. Plus exactement, nous prendrons en compte
trois niveaux d’ionisation successifs. Pour le premier membre de cette séquence, que
nous appelons «ion 1 », les L niveaux le constituant seront désignés a Paide de lettres
romaines : a(=1), b,..,, i,..., z(=L).

Nous noterons alors les A niveaux de '« ion 2 » a P’aide de lettres greques :
a(=L+1),0,..,\ ...,w(=L+A).
L’«ion 3 » est, quant a lui, composé d’un seul niveau % .

La nature précise des équations d’équilibre statistique dépend beaucoup des pro-
cessus couplant les niveaux de l'ion 1 & ceux de ion 2. En particulier, ’ion 2 peut
étre vide (A = 0); c’est le cas notamment pour ’hydrogéne ou pour I'hélium II
dans les étoiles O (He™ <+ He*™), Phélium neutre étant complétement dépeuplé aux
températures concernées. De méme, l'ion 2 peut n’avoir qu’un seul niveau (A = 1),
quand par exemple le premier niveau excité de cet ion est trés au-dessus de son niveau
fondamental, mais que 1’équilibre d’ionisation ne se limite pas &4 deux ions. C’est par
exemple le cas du Mg IT dont 'ionisation peut aboutir soit sur le premier niveau de
Mg III soit sur celui de Mg IV. Pour ces deux types de processus, ’ionisation depuis
Pion 1 aboutit sur un seul niveau, que ce soit le niveau « de Iion 2 ou le niveau k de
Pion 3. On fera référence a ces équations comme étant de « type 2 ».

Si Iion 2 a plusieurs niveaux, plusieurs cas sont possibles :

~ Toutes les ionisations depuis I'ion 1 terminent sur le niveau fondamental de
'ion 2. C’est le cas par exemple pour He I <+ He II < He III. Ici, les équations
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sont également de type 2.

— Les ionisations de chaque niveau de l'ion 1 terminent sur un seul niveau de I’ion
2, autre que le fondamental. Par exemple C III 252 1S «+ C IV 25 2$ tandis que
C III 2p* (*}S,!D32P) +» C IV 2p 2P°. Dans ce cas, on parlera d’équations de

type 1.

— Les ionisations depuis un niveau de l'ion 1 terminent sur différents niveaux de
Iion 2. C’est le cas par exemple pour N III 252p* (25,2P,2D) < NIV 2s2p (*P°
ou ®PY). On parle alors d’équations de type 0.

Pour une transition [ — u, nous utiliserons les notations suivantes :
— Pour les taux de transition radiative : Ry,
— Pour les taux de transition de collision : Cy,
— La somme de ces taux : P, = Ry, + Ch

Pour un niveau / del'ion 1 (1 <1 < L), les équations d’équilibre statistique s’écrivent
dans le cas le plus général (type 0) :

(] (Z Plz + Z Plz + Z Pla') - Znipz'l et Z niPil — Z na/Pa:l =0 (2.46)

i<l I<i<L o'=a i<l I<i<L o=a

Pour un niveau A (o < A < w), la forme la plus générale de ces équations est :

L
A (Z Pu+ Y Pw+ > Puw +P,\k) =

=1 a<XN <A AN <w
L
ZTL[B)\ - Z ’I’L,\IP)\/)\ - Z ny Py + nkPk,\ (247)
=1 <N <A AN

L’équation pour le dernier niveau de l'ion 2 (A = w) n’est pas écrite sous cette
forme, mais de maniére & représenter I’équilibre d’ionisation entre I'ion 2 et Iion 3 :

w w
Z na/Pa:k - N Z Pka' =0 (248)
a'=a o'=a
On ferme le systeme d’équations d’équilibre statistique en écrivant la conservation
du nombre de particules :

w

L

S+ Y Ne + Nk = Natome (2.49)
=1 o' =a

Ici ngtome Teprésente le nombre total d’atomes de 'espece étudiée pour tous les états

possibles (dans le cadre de notre modéle atomique). Il est déterminé par ’'abondance

de cette espece par rapport a ’hydrogéne, et par la densité de I’hydrogene telle qu’elle

est donnée par le modele de vent utilisé.
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2.3.5 Cycle itératif avec ETLA

La résolution de l’équation de transfert radiatif se fait dans le référentiel co-
mobile, grace aux méthodes présentées plus haut. Nous allons maintenant décrire
plus en détail le fonctionnement du code que nous utilisons et les hypothéses « tech-
niques » qui sont faites.

Pour démarrer les calculs, un certain nombre de grandeurs doivent étre dispo-
nibles au préalable. Tout d’abord, les données relatives au vent dans lequel les raies
se forment. Le modele de vent que nous utilisons nous fournit des quantités, telles
que les lois de température et de vitesse dans le vent, la densité totale de particules
et une estimation ETL des populations de quelques niveaux de I’hydrogeéne, de I'ion
H™ et des trois états d’ionisation de ’hélium. La densité électronique est également
calculée. Il faut aussi disposer de données relatives & I’espéce atomique considérée.
On construit donc un modele d’atome qui permet de calculer les équations d’équilibre
statistique entre trois niveaux d’ionisation successifs. Une estimation des populations
des différents niveaux de ces trois ions est alors établie, généralement en se placant
a ’ETL. On calcule également des grandeurs telles que les diverses sections efficaces
intervenant dans les processus d’interaction atome/photon et atome/électron.

Des espeéces atomiques d’arriere-plan sont introduites (ainsi que leurs sections effi-
caces de photo-ionisation) et constituent autant de sources et de puits pour le champ
de rayonnement. Ces especes (He, He™, C, N, O, Ne, Si) ainsi que leurs ions sont fixés
a ’ETL. Notre approche permet également de considérer les cas ou I’atome étudié
fait partie des espéces d’arriere-plan.

Les transitions sont rangées en deux catégories : (a) les transitions explicites pour
lesquelles le champ de rayonnement n’est pas connu et doit étre calculé de maniére
auto-cohérente; (b) les transitions implicites pour lesquelles les taux radiatifs sont
fixés une fois pour toutes, le champ de rayonnement étant calculé & partir des sources
d’arriere-plan et des estimations courantes des populations des niveaux de 'atome.
Dans l'approche ETLA, toutes les raies sont traitées comme explicites, alors que
seuls les continus les plus forts le sont.

Gréace aux populations des niveaux de ces especes d’arriére-plan, on peut calcu-
ler un champ de rayonnement initial, qui est alors utilisé pour estimer : (a) tous les
taux fizes (photo-ionisation et recombinaison) dans les continus les plus faibles, qui
sont alors déterminés par les sources d’arriére-plan seulement ; (b) les taux de photo-
lonisation et de recombinaison pour les continus traités explicitement (ces taux seront
recalculés plus tard). Tous les taux fizes (ceux dus aux collisions et aux continus les
plus faibles) sont alors assemblés dans des matrices spécifiques, stockées séparément.
Les taux radiatifs, variables pour les raies et les continus explicites, sont ajoutés i ces
matrices de taux fixes au fur et & mesure qu’ils sont calculés ; les équations d’équilibre
statistique compleétes sont ainsi construites pour chaque cycle itératif.

Grace & cette estimation initiale des taux fixes dans les continus, les équations
d’équilibre statistique sont résolues avec les raies en balance détaillée (i.e. avec les
taux radiatifs des raies fixés & zéro). On obtient alors des populations qui refletent les
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écarts a UETL dans les transitions les plus transparentes et donc aux plus grandes
profondeurs. Incidemment, cela fournit aussi le comportement asymptotique & grande
profondeur et une premiere estimation de la solution de départ & la surface. Les termes
sources-puits des fonctions sources dans les continus sont évalués avec les valeurs cou-
rantes des taux et des nombres d’occupation. I’équation de transfert est résolue pour
chaque continu, I'un apres l'autre, la fonction source ayant une expression du type
(A.23). Une fois ce calcul terminé pour tous les continus, le champ de rayonnement
est utilisé pour évaluer les taux de photo-ionisation et de recombinaison pour les
continus explicites, puis recalculé. Les populations des niveaux sont actualisées en
résolvant les équations d’équilibre statistique.

La solution pour le continu seul est utilisée pour évaluer les termes sources-puits
des fonctions sources dans les raies et I’équation de transfert est résolue pour chacune
des raies. Une fois cette étape terminée, les taux sont injectés dans les équations
d’équilibre statistique, qui sont alors résolues pour obtenir de nouvelles populations.

Le cycle est repris en retournant aux résolutions pour le continu, mais cette fois
avec des taux dans les raies non nuls. Tous les taux pour les continus sont réévalués
ainsi que les nouvelles populations. Le transfert dans les raies est repris et, en utilisant
les taux qui en résultent, les populations sont actualisées. Le processus est poursuivi
jusqu’a la convergence.

Schématiquement parlant, tout cela peut se résumer dans ’organigramme présenté
en figure (2.4).

Un défaut important de approche ETLA est qu’elle ne traite qu'une raie & la
fois, et donc elle ne convient pas dans les situations ol de nombreuses raies se recou-
vrent. Toutefois, la situation est modifiée en présence d’un champ de vitesse, et ce &
I’avantage d’ETLA. Dans ce cas en effet, 'apport de photons du continu dans la raie
(via son aile aux grandes fréquences) et la fuite de photons de la raie vers le continu
(via son aile aux basses fréquences), dus au décalage Doppler, constituent des termes
sources-puits importants. Ces transferts de photons dominent tous les autres taux;
c’est la justement la base de I’approximation de Sobolev. Le couplage entre raies est
alors tres fortement atténué et une résolution directe avec ETLA, dans le référentiel
co-mobile, fournit une trés bonne estimation des fonctions sources dans les raies.

2.4 Application aux étoiles de Herbig

Le code ETLA que nous utilisons a été a U'origine développé par Mihalas et Ku-
nasz (1978). Par la suite, Catala et Kunasz (1987) ont amélioré la partie relative &
la résolution de ’équation de transfert dans le référentiel de I'observateur. De par sa
conception, ce code ne nécessite pas d’adaptation particuliere pour mener & bien nos
objectifs de modélisation des vents des étoiles Ae/Be de Herbig, si ce n’est en ce qui
concerne les especes atomiques dont on souhaite étudier les raies spectrales.

Comme nous venons le voir au paragraphe (2.3.5), les calculs avec le code ETLA
nécessitent tout d’abord de construire un modele pour le vent des étoiles & étudier,
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ainsi qu’un modele de 'atome dont nous souhaitons étudier les raies spectrales. On
peut donc considérer que le code se compose de deux modules opératoires distincts,
I'un traitant de 1’équation de transfert a proprement parler, 'autre des équations
d’équilibre statistique. Notre contribution au développement de ETLA concerne prin-
cipalement ce second module. Dans le cadre de cette thése, nous nous sommes en effet
intéressés aux raies des atomes/ions suivants : Hydrogéne, Hélium, Magnésium II,
Carbone IV, Azote V.

En ce qui concerne le modele de vent que nous avons utilisé (voir paragraphe 2.1),
la seule contrainte qui nous était imposée par ETLA était de ne considérer que des
champs de vitesse monotone (contrainte due au traitement de I’équation de transfert
dans le référentiel du fluide).

Pour chacun de ces atomes, nous avons introduit dans ETLA des sous-programmes
relatifs aux calculs des taux de transition (ionisations/recombinaisons radiatives ou
collisionnelles, excitations/des-excitations radiatives ou collisionnelles). Cela a notam-
ment impliqué une recherche aussi exhaustive que possible de données de physique
atomique des especes étudiées. Les taux de transition sont évalués soit a partir de re-
lations théoriques soit & partir d’interpolations et ajustements basés sur des données
expérimentales.

Le profil intrinseque des raies modélisées est également choisi par 'utilisateur.
Selon le degré de précision recherché, on peut utiliser soit un simple profil gaussien
(seul choix possible dans la version originale du code) soit des profils plus sophis-
tiqués comme les profils Voigt, avec ou sans ailes Stark (options que nous avons
dt implanter dans le code). Dans I’état actuel des choses, les différentes contribu-
tions a l’élargissement d’une raie sont soit évaluées par des relations analytiques
classiques (par exemple pour la constante d’amortissement naturel a = 2.47342 x
1072212 /47 Avp, ol v est une fréquence dans la raie et Avp est I’élargissement Dop-
pler), soit entrées au cas par cas. Le programme de calcul des ailes Stark, introduit
pour étudier les raies de Balmer de I'hydrogene, provient du code TLUSTY (Hubeny
1988).

En ce qui concerne le module transfert radiatif & proprement parler, nous avons
aussi introduit, dans la partie traitant 1’équation de transfert dans le référentiel de
Pobservateur, une nouvelle méthode d’intégration de 1’équation de transfert, qui a
permis de simuler la présence de chocs sur certains parametres d’impact (voir cha-
pitre 4). ‘

Finalement, nous avons ajouté un sous-programme qui permet de calculer les
pertes radiatives dans le vent, une fois résolue I’équation de transfert. Ce calcul
nécessite en effet la connaissance de la fonction source ainsi que de 'intensité moyenne
du rayonnement et de 'opacité, dans les diverses transitions (raies ou continus) im-
pliquées (voir chapitre 3).
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Figure 2.4: Schéma de principe du code numérique ETLA
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Chapitre 3

Structure générale des vents des
étoiles Ae/Be de Herbig

Comme nous l'avons dit au premier chapitre, les étoiles Ae/Be de Herbig se
répartissent en trois grandes catégories, selon la forme du profil de leur raie Ha.
La classe des étoiles Ae/Be de Herbig & profil PCygni, sur laquelle nous nous sommes
concentrés, contient environ 20% des HAEBES connues (Finkenzeller & Mundt 1984).

Les étoiles de cette classe possedent assurément un vent stellaire important.

En outre, elles montrent de remarquables similarités dans les profils de la plupart
de leurs raies, comme les raies de résonance de C IV, de Si IV, de Mg II h et k,
la raie Ca II K, le triplet IR de Ca II et les raies He I D3 et Na I D (Catala et
al. 1986, Catala et al. 1989). Puisque ces diverses raies se forment dans différentes
régions du vent, depuis la base du vent pour la raie Ca II K jusqu’a des régions trés
éloignées pour les raies Na I D, cela suggere que des similarités importantes existent
dans la structure du vent de ces étoiles. C’est pourquoi la plupart des travaux de
modélisation, entrepris jusqu’a présent, ont été consacrés & AB Aur, qui est 1’étoile
Ae de Herbig la plus brillante de ’hémisphére nord avec une magnitude visuelle de
7.2 et qui est considérée comme le sujet prototype de la classe PCygni. Ces travaux
ont débouché sur un modele semi-empirique du vent de cette étoile, avec un taux de
perte de masse de 1. — 1.8 x 1078Mg.an"! et une vitesse terminale de 300 km.s™!
(Catala et al. 1984, Catala & Kunasz 1987, Catala 1988). Pour expliquer la présence
des raies de résonance de Mg Il et de C IV, il a été nécessaire d’introduire une zone
chauffée au-dessus de la photosphére ; nous avons défini au premier chapitre une telle
zone comme étant une chromosphére. La température maximale atteinte dans la chro-
mospheére d’AB Aur est d’environ 17 000 K.

Dans ce modele, les contraintes sur le taux de perte de masse proviennent essen-
tiellement des raies de Balmer et du continu de I’hydrogéne. La valeur déduite de
ces études a été confirmée par Giidel et al. (1989), qui ont observé le continu radio
d’AB Aur & 3.6 cm et & 6 cm, avec le VLA (Very Large Array). Ce continu radio
est compatible avec une émission free-free thermique pour un taux de perte de masse

45
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M =1.5x10"8Mg.an"! (voir appendice B). A la suite de ces observations, une cam-
pagne systématique d’observations des HAEBES par le VLA (Skinner et al. 1993) a
abouti & la détection de la quasi-totalité des étoiles de la classe PCygni. Les taux de
perte de masse typiques qui ont été obtenus vont de 1078Mg.an~! & 107" Mg.an~.
La mesure obtenue pour AB Aur fut de M = 1.1 x 10~8My.an™!, ce qui corres-
pond exactement & la valeur déduite par Catala & Kunasz (1987), pour leur meilleur
modele.

D’autres méthodes, comme la modélisation de la discontinuité de Balmer (ci-apres
Dg, Garrison 1978), la modélisation des raies IR de ’hydrogéne (Nisini et al. 1995)
ou l'observation de la molécule CO (Canté et al. 1981, 1984 ; Levreault 1988), ont
également été employées pour déterminer les taux de perte de masse. En dépit de ces
travaux, l'incertitude sur M reste actuellement assez importante, comme le montre
le tableau (3.1) dans lequel nous rassemblons les valeurs obtenues par ces différents
auteurs (plus Skinner et al. 1993). Les étoiles concernées sont membres de la classe

PCygni.

Table 3.1: Taux de perte de masse pour les étoiles de Herbig de la classe PCygni

M (Mg.an™?)
Etoiles Dg Radio IR CO
AB Aur (1.2-5.4)x1078 | 1.1 x10~¢8 3.3£0.1 x 1078 | ...
BD+46°3471 | (0.3-1.4)x1077 [ < 6.5 x 1078 [ 9.6+ 1.3 x 10°% | 3.2 x 1077
HD250550 (0.7-3.4)x1077 | <51 x 1078 | ...
BD+61°154 | (1.5-6.8)x107" | <5.9x 1078 | 1.7£0.2 x 1077
HD97048 <20 x1078
HD150193 1.7 x 1078
HD163296 <9.1x107°
Z CMa 4.6x107% | ..
MWC 1080 | ... 1.1x107° [31+06x107%[31x10%—-26x10"*

Dans ce contexte, le modele de Catala & Kunasz (1987) semble étre un des
seuls & méme d’apporter des valeurs précises, en accord avec les observations. Sa
généralisation a d’autres étoiles de la classe PCygni constitue une étape importante
dans I’étude des vents et de la perte de masse dans les HAEBES. Cela permettra,
entre autres, de vérifier de maniére quantitative que la présence de chromosphéres
de température modérée est un phénomene courant dans ces étoiles. Les informa-
tions sur la taille et la température maximale de ces chromosphéres seront autant
de contraintes pour les études théoriques portant sur les mécanismes responsables de
Pactivité de ces étoiles.

Gréce au code ETLA, il est possible avec ce modele de calculer les pertes ra-
diatives dans la chromospheére, ce qui donne une estimation directe de la quantité
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d’énergie non radiative déposée dans le vent, au-dessus de la photosphére. Ce calcul
n’avait jusqu’a ce jour été effectué que pour AB Aur (Catala 1989). Dans 'hypothese
ou les similitudes spectrales des étoiles de la classe PCygni témoignent d’une struc-
ture sous-jacente commune, il est important de calculer les pertes radiatives pour
certaines de ces étoiles. Tout modele proposé pour expliquer les origines de ’activité
et du vent de ces étoiles devra étre capable de rendre compte des pertes radiatives
estimées a partir des raies « actives ».

3.1 Caractéristiques du modele

Nous avons supposé que le modele élaboré par Catala et al. (1984) pour le calcul
des raies d’AB Aur était applicable, en 1’état, & ’ensemble des étoiles de la classe
PCygni. Les hypotheses générales ont déja été données au chapitre 2.1; nous don-
nons ici la forme de la loi de température que nous avons employée. Cette loi de
température permet de décrire une remontée de type chromosphérique et de faire va-
rier la position et la taille de cette derniére, par l'intermédiaire de quatre parameétres
(T07 Tz, A1, A2) :

To + (Tinez — To)exp [—41722@—‘—57;&12-]
si Rph <71 < Re

To + (Trnaz — To)exp [—4ln2§£:£§ﬁﬁ]
si Rch <r

T(r)= (3.1)

Le maximum de température est atteint dans la chromosphere au point R, tel que :

_ A1 Tmaz - TD 12
Fen = Lpn + 2(In2)1/2 [ln (Teff ~ Ty )]

R, étant le rayon photosphérique, tandis que A; et Ay contrélent respectivement la
position du maximum de température et I’étendue chromosphérique.

Hors de la région chromosphérique, la température du vent décroit jusqu’a une valeur
terminale Ty ; le vent finit donc par une région isotherme froide.

On raccorde cette loi de température au modele de Kurucz qui décrit la photo-
spheére, au niveau du minimum de température de ce modele. Rappelons que la valeur
de ce minimum est choisie par I'utilisateur.

Notre modele étant semi-empirique, tous les parametres le caractérisant ne sont
pas indépendants les uns des autres. En fait, les parametres influencent le transfert
radiatif de plusieurs fagons & la fois. Ainsi, la loi de vitesse v(r) agit-elle directement
sur le transfert puisqu’elle apparait dans 1’équation (2.14). Dans le méme temps,
elle détermine la loi de densité p(r) (équation 2.2), et par conséquent la relation
profondeur optique - distance radiale qui, elle, influence également le transfert. On
voit bien, sur cet exemple, qu'il est impossible, avec un modele semi-empirique, de

(3.2)
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Figure 3.1: Illustration de la loi de température produite par le modele

dissocier les effets contrairement aux modeles empiriques. Il est donc difficile d’étudier
sans ambiguité la physique du transfert qui intervient dans le probléme.

Par contre, on peut avec un nombre minimum de parametres, représenter correcte-
ment les conditions physiques régnant dans l’enveloppe, ce qui permet de contraindre
avec précision ces parameétres en comparant les profils théoriques aux observations.

3.2 Meéthodologie

3.2.1 Sélection des étoiles

Pour déterminer des valeurs précises pour les parameétres caractéristiques de la
chromosphere, nous devons modéliser le plus grand nombre possible d’observables.
Parmi les étoiles de la classe PCygni, nous avons sélectionné celles dont la valeur
de la discontinuité de Balmer a été mesurée. En effet, Catala & Kunasz (1987) ont
montré que, dans le cas d’AB Aur, cette grandeur était trés sensible & la température
et a la densité électronique & la base du vent. Utilisée avec la raie Ha et d’autres
raies, la discontinuité de Balmer permet donc de poser des contraintes strictes sur la
structure du vent.

Nous n’avons trouvé que six étoiles vérifiant ces critéres de sélection : AB Aur,
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HD250550, BD+4-46°3471, BD+61°154, Z CMa et MWC 1080. Nous avons dii rejeter
Z CMa et MWC 1080 qui sont toutes deux des binaires (Koresko et al. 1991, Leinert
et al. 1997, Shevchenko et al. 1994), car nos modeles ne sont pas adaptés & de telles
configurations. Nous avons donc finalement quatre étoiles & étudier, ce qui représente
44% des étoiles de la classe PCygni recensées par Finkenzeller & Mundt (1984).

Afin d’améliorer la précision sur les parametres, nous avons également introduit
dans notre analyse, quand des observations étaient disponibles, la modélisation des
raies Mg II h & k et les raies de résonance de C IV. Ces raies UV sont sensibles
& la position, la taille et la température de la chromospheére, comme 'ont démontré
Catala et al. (1984) et Catala (1988) dans le cas I’AB Aur.

Table 3.2: Parameétres stellaires et discontinuités de Balmer. (1) Hillenbrand et al. 1992, (2)
Garrison 1978, (3) Bohm & Catala 1993

Etoiles Type Sp. | log Tss | R (Ro) | log(g) | Ds

AB Aur A0(3) 140(3) [25(3) |41(3)|+1.4%0.05(2)
BD+46°3471 | A0 (1) | 3.99 (1) | 11.3 (1) | 45 (2) | +1.08£0.08 (2)
AD250550 | B7 (1) | 4.00 (1) | 35 (1) |46 (2) | +1.00£0.05 (2)
BD+61°154 | B8 (1) | 4.05 (1) | 48 (1) |42 (2) | +0.29£0.08 (2)

Table 3.3: Données observationelles :(1) Profil moyen de la campagne MUSICOS 1996. (2)
Spectre GHRS/HST (Bouret et al. 1997). (3) Profil obtenu avec IUE pour la campagne
MUSICOS 1992. (4) Profils obtenus avec MUSICOS au TBL/Pic du Midi (Béhm & Catala
1994). (5) Profils des archives IUE. (6) Profil CFHT de Catala et al. (1986)

Etoiles AB Aur HD250550 BD+46°3471 » BD+61°154
Dates Instr. Dates | Instr. Dates | Instr. Dates | Instr.

Ha | Nov.96 MUS.(1) || Oct.91 | MUS(4) Sep.83 | CFHT(6) | Oct.91 | MUS(4)

C1IV | Fev. 96 | GHRS(2) || Jan.85 | IUE() - - 1= -

SWP24984
Mg II | Oct.92 IUE(3) Jan.84 | IUE(5) Jan.83 | IUE(5) - -
LWP24207 LWP2663 LWP1768

3.2.2 Variabilité et modélisation

La variabilité spectroscopique des HAEBES est connue depuis longtemps (Mer-
rill & Burwell 1933, Herbig 1960). En particulier, les raies utilisées dans cette étude
présentent des variations spectaculaires sur diverses échelles de temps.

Par exemple, la composante en absorption de la raie Ho d’AB Aur, de BD+46°3471
et de HD250550 varie sur des échelles de temps allant de quelques heures & quelques
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mois (Bohm et al. 1996, Beskrovnaya et al. 1995) et quelques fois disparait complétement
pour ne laisser qu’une raie Ho en émission simple (Shevchenko 1991, Beskrovnaya
et al. 1991, 1995, Pogodin 1992, 1994,). La composante en émission est également
variable sur les mémes périodes, mais & des degrés bien moins importants (B6hm et
al. 1996, Catala et al. 1998).

Ces constatations s’appliquent aussi aux raies de résonance de Mg II (profil PCy-
gni) pour ces trois étoiles. La largeur et la profondeur de I’absorption présentent des
variations importantes (jusqu’a 60%), modulées par la rotation de I’étoile dans le cas
d’AB Aur (Praderie et al. 1986). Au méme moment, I'intensité de la composante en
émission varie tout au plus de 12%.

Les raies de résonance de C IV d’AB Aur apparaissent toujours en absorption
mais on note des modifications importantes de leur profondeur et de leur largeur
(Catala & Talavera 1984, Catala et al. 1986, Bouret et al. 1997).

Cette variabilité résulte tres probablement de la présence de structures complexes
dans le vent de ces étoiles. Ainsi, la modulation rotationnelle de la composante en
absorption de Mg II (et vraisemblablement celle de C IV dans AB Aur) peut-elle
étre interprétée par I'existence de structures azimutales en co-rotation dans son vent.
D’autres modeles, comme ceux de Pogodin (1990, 1992), supposent que le vent a une
structure latitudinale variable pour expliquer, notamment, la disparition momentanée
de la composante en absorption de la raie Ha. 1l est en fait tres probable que les vents
des HAEBES ne soient ni stationnaires ni & symétrie sphérique. Ainsi notre approche,
indépendante du temps et basée sur ’hypothése de symétrie sphérique, ne peut nous
fournir que des informations sur les propriétés moyennes de ces vents.

Les études antérieures ont permis de montrer que les composantes en émission des
raies Ha et Mg II étaient formées dans des régions treés étendues ; elles apportent donc
des informations sur la structure globale du vent. L’étendue de la région de formation
explique slirement pourquoi les composantes en émission varient peu, comparative-
ment aux composantes en absorption. En effet, ces derniéres se formant dans la partie
du vent qui est en projection sur la surface de 1’étoile par rapport & I’observateur,
ne sondent donc qu’un petit volume. Ainsi, on s’attend & ce que les composantes en
absorption soient particulierement sensibles & des variations locales de la densité, de
température ou de vitesse sur la ligne de visée, alors que les composantes en émission
sont, elles, représentatives des conditions physiques moyennes du vent. C’est pour-
quoi nous n’avons pas cherché a déduire d’informations de ’étude des composantes en
absorption. Nous nous sommes toutefois assurés que nos modeles permettaient bien
d’obtenir les raies de C IV en absorption, sans chercher & les reproduire exactement.

3.2.3 Influence des parameétres sur la discontinuité de Bal-
mer

Une étude complete de I'influence des parametres sur les raies Mg II, C IV et Ho
a été présentée par Catala et al. (1984), Catala & Kunasz (1987) et Catala (1988).
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Nous I’étendons a la discontinuité de Balmer. Il est important de réaliser ce travail car
il n’existe pas de solution unique & la modélisation que nous entreprenons. Il est alors
utile de connaitre la sensibilité de chaque observable aux variations des paramétres
du modele (qui correspondent & des modifications de la structure du vent ou de la
physique y régnant) afin de choisir avec discernement le modele le plus réaliste.

Le taux de perte de masse

La sensibilité de Dp & des variations de M est importante. Quand M augmente,
le nombre d’électrons par unité de volume augmente (cf. équation 2.2), ce qui conduit
a I'apparition d’un excés dans le continu de Balmer et donc & une diminution de la
discontinuité de Balmer.

La loi de vitesse

Les effets sur Dp sont assez faibles, comparativement & ce qui se passe pour
les raies. Il existe néanmoins des effets caractéristiques. Si la vitesse est augmentée
partout dans le vent, la densité, et par conséquent la contribution de ’émission bound-
free au continu de Balmer, décroissent (toujours via ’équation de continuité), faisant
augmenter Dpg.

Les parametres de la chromosphére

La discontinuité de Balmer est trés sensible & ces parametres; elle augmente
quand Tr.q, A1, Ag augmentent et réciproquement. En particulier, Dg est trés for-
tement modifiée par une variation de la position du maximum de température de
la chromospheére, controlée par A;. La raison de ce comportement se trouve dans la
dépendance du taux de recombinaison radiative & la fois & la densité électronique 7.
et & la température électronique T, dans la région concernée. On peut en effet montrer
(appendice C) que le taux de recombinaison radiative pour 'hydrogene peut s’écrire
sous la forme : Ry_,; oc n T1/2.

Si A; est diminué, le maximum de température est atteint dans une région ou la den-
sité est plus grande, donc Rj_,; augmente & son tour. L’émission bound-free dans la
région proche du continu de Balmer augmente diminuant la discontinuité de Balmer.

La température extérieure

Ce parameétre, qui contrdle la température électronique, influence directement le
taux de recombinaison radiative (voir ci-dessus). S’il varie, Dp varie dans le méme
sens. Une diminution de 7, par exemple, induit une augmentation de Ri_,;, qui
controle le flux émis dans le continu de Balmer. Le flux, produit dans la région
extérieure du vent, vient s’ajouter au flux d’origine stellaire et diminue donc Dp.
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Le minimum de température

Une fois de plus le mécanisme en action est le méme que ci-dessus. Néanmoins,
Phydrogene étant majoritairement neutre dans la région du minimum de température,
ce parametre influe peu sur le comportement global de Dp.

La vitesse Doppler aléatoire

Comme on peut s’y attendre, la discontinuité de Balmer est indépendante de ce
parametre. Nous rassemblons dans le tableau (3.4), a la fois, les influences de chaque
parametre sur la discontinuité de Balmer et les raies que nous avons utilisées.

Table 3.4: Tableau récapitulatif de I'influence des parameétres du modeéle sur les différents
profils de raie étudiés. La direction de la fleche indique le sens de variation quand le pa-
rametre augmente ; le symbole A indique un élargissement quand le parametre augmente

Ho®™ | Ho® [ MgII®™ | MgII®s [ CIVe™ [ CIV® | Dg
AL | — — ™ — J s /
Ay | — - N | — J Vs /
Tmaz - - /ﬁ - /( /‘ /
To | — ™ N J J J
| D [ N—A [N A [ N A (N -A [ —
M [ =N SN A s — 1= ]

3.2.4 Limites sur les parameétres

Une fois obtenu le modeéle produisant le meilleur accord avec les données, nous
pouvons chercher des limites sur les parameétres en tenant compte de la variabilité
des observables et de I'analyse présentée en (3.2.3). Les résultats de cette recherche,
pour les quatre étoiles de notre échantillon, sont rassemblés dans le tableau (3.5).

Examinons maintenant la procédure a suivre pour déterminer des limites supérieures
et inférieures sur le taux de perte de masse. Les deux observables les plus sensibles
aux variations de M sont la raie He et la discontinuité de Balmer. Nous voyons sur le
tableau (3.4) qu’il existe deux régimes de M, si seule la raie Ho est prise en compte.
Le régime avec les plus grandes valeurs de M doit cependant étre abandonné car il
conduit systématiquement & des discontinuités de Balmer trop petites par rapport
aux observations. A ce stade, nous devons faire une hypothése pour aller plus loin. En
effet, la composante en émission de la raie Ha et Dp ont la méme dépendance vis-
a-vis de la température dans les régions externes (n.Tp). Nous avons donc considéré
qu’une limite inférieure raisonnable pour T} était donnée par la température d’une at-
mospheére grise en équilibre radiatif, évaluée au milieu de la zone ou se forme ’émission
de Ha. On peut alors déduire une valeur inférieure sur le taux de perte de masse, ce
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dernier étant ajusté jusqu’a ’obtention d’un bon accord avec les observables Dg et
Ha.

Comme il est impossible de déterminer a priori une limite supérieure sur Ty, nous
ne pouvons pas utiliser la méme méthode pour la limite supérieure de M. En fait,
il existe une valeur au-dessus de laquelle excés de Balmer est plus grand que celui
observé; nous avons adopté cette valeur comme limite supérieure au taux de perte
de masse.

Il est intéressant de remarquer qu’avec M fixé a sa valeur maximale, on peut
maintenant déterminer une limite supérieure sur Ty : on laisse varier Ty afin d’obtenir
un bon accord avec, & la fois, ’émission Ho et Dpg.

Les limites que nous avons obtenues nous permettent notamment de tenir compte
de la variabilité des raies, dont nous avons parlé au paragraphe 3.2.2.

Table 3.5: Limites sur les paramétres, déduites de ’analyse 3.2.3.

Parametres AB Aur BD+46°3471 HD250550 BD+61°154
A, [0.14-0.19] [0.045-1.5] [0.06-0.11] [0.082-1.15]

Ay [1.5-2.5] [1.-2.1] [1.3-3] [0.08-2.1]

Trmaz (K) [15 000-18 000] | [15 000-21 000] | [17 000-22 000] | [17 000-25 000]
Ty (K) [3000-5800] [3000-5100] [3800-7250] [3300-6000]
vp(km.s™1) [40-50] [35-45] [15-25] [5-15]
M(1078Mg.an™1) | [1.5-2.1] (7.0-9.1] [2.75-3.8] [4.0-6.1]

3.3 Résultats
3.3.1 AB Aur

Bien que cette étoile ait déja été tres largement étudiée, plusieurs raisons nous
ont poussés a l'inclure dans notre échantillon.

En premier lieu, la campagne MUSICOS de 1996 a permis de construire, avec un
modele indépendant du temps pour la structure moyenne du vent d’AB Aur, un profil
de la raie Ho « moyenné » sur plusieurs périodes de rotation (Catala et al. 1998), ce
qui est tres adapté a ’étude que nous menons. En outre, nous sommes désormais en
mesure de calculer les ailes Stark de cette raie, ce qui constitue un progres notable
par rapport aux études antérieures, dans la mesure ol cela devrait nous permettre
d’apporter de nouvelles contraintes sur la structure du vent.

Dans le méme ordre d’idées, nous pouvons maintenant calculer la formation des
raies de Mg II dans le cadre de approche ETLA (voir chapitre 2, paragraphe 3.4).
Cela pourrait amener quelques modifications aux parametres déduits de la premiere
étude faite avec un modele d’atome & deux niveaux (Catala et al. 1984).
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L’observation par le HST des raies de résonance de C IV montre clairement qu’il
n’y a pas de composante en émission sur le bord rouge de la raie C IV 4 1550 A, ce
qui était sujet & controverse sur les données IUE (Catala & Talavera 1984). Ceci est
une contrainte forte sur la loi de température dans la chromosphere (Catala 1988).

Nous avons obtenu un modele pour lequel I’accord entre observations et calculs
est raisonnablement correct, tout au moins pour ce qui concerne les composantes en
émission (Hoa et Mg II). Il permet également de reproduire une raie de C IV en absorp-
tion comme le montrent les observations. La présence de raies trés larges 4 proximité
des raies de C IV rend problématique la normalisation du spectre par un continu.
C’est pourquoi, nous avons porté sur la figure (3.2) deux profils synthétiques, obtenus
pour le méme modele mais avec deux normalisations différentes pour le continu. Nous
avons pu également vérifier que les ailes Stark de la raie Ha étaient formées dans
la photosphére et qu’elles étaient bien reproduites par notre modele. Les variations
qui se produisent dans les raies traduisent des modifications dans la structure du
vent. Par rapport au modele obtenu par Catala & Kunasz (1987), nous avons di
éloigner sensiblement la chromospheére, et la région externe du vent est sensiblement
plus chaude.

Par contre, le maximum de température, 'extension de la chromosphere et la
vitesse Doppler sont identiques, ce qui suggeére que ces grandeurs sont stables sur des
périodes d’au moins douze ans.

Dans ce nouveau modele, le taux de perte de masse vaut M = 1.8 x 108 My.an™t,
en bon accord avec les mesures radio de Skinner et al. (1993) (voir tableau (3.1)).

Raie Ha — AB Aur (MUSICOS 96)
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Figure 3.2: Comparaison du profil moyen de la raie Ho d’AB Aur, déduit de la campagne
MUSICOS 1996 (trait plein) et du profil théorique pour notre meilleur modele (tirets)
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Doublet Clv — AB Aur (HST 19986)
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Figure 3.3: Raie du C IV (trait plein) dans AB Aur, sur laquelle le profil théorique de notre
meilleur modéle est superposé (tirets). L’incertitude sur le niveau du continu est élevée dans
cette région du spectre, aussi avons nous considéré le cas d’un continu plus faible (pointillés)

Mgll 2795.5 & — AB Aur
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Figure 3.4: La raie k de Mg II dans AB Aur. Observations (trait plein) et calculs (tirets)
sont en bon accord
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3.3.2 BD+46°3471

La variabilité importante de cette étoile a été rapportée par de nombreux obser-
vateurs. Sa raie Ho, notamment, passe d’un profil de type PCygni a un profil simple
pic sur des périodes de quelques mois. Une composante en émission est parfois visible
sur le bord bleu de la raie (profil PCygni de type 3). C’est le cas du profil que nous
avons utilisé.

En outre, on observe des variations d’environ 10% rms de la composante en
émission de cette raie sur des périodes de cing nuits. Bien que cette étoile soit membre
de la classe PCygni de fagon épisodique, nous I’avons incluse dans notre échantillon
car il ne fait aucun doute qu’elle posséde un vent important; il est donc en principe
possible de ’étudier avec notre modele et le code de transfert ETLA.

Comme le montrent les figures (3.5) et (3.6), accord entre les profils synthétiques
et observationnels pour les raies Ha et Mg II est bon, au moins en ce qui concerne les
composantes en émission. Par contre, la petite composante en émission décalée vers
le bleu (figure 3.5) ne peut pas étre reproduite par notre modele ; nous commenterons
ceci plus loin. Les ailes Stark que nous calculons sont également en bon accord avec
celles qui sont observées. Nous avons également pu vérifier qu’elles correspondaient &
celles obtenues avec un modele de Kurucz tel que log(g)=4.5 et T, ;;=9500K, modele
compatible avec les parametres fondamentaux de cette étoile tels qu’ils sont dispo-
nibles dans la littérature. Ainsi comme pour AB Aur, nous pouvons conclure que
les ailes de la raie sont formées dans la photosphere, ou la température décroit vers
Pextérieur.

Raie Ha — BD+46°3471

AV (km.s™")

Figure 3.5: Comparaison du profil observé (trait plein) et du profil synthétique (tirets) de
la raie Ha de BD+46°3471
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Mgll 2795.5 & — BD+46%3471
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Figure 3.6: Profils observationnel (trait plein) et théoriques (tirets) de la composante Mg II
k de BD+46°3471

En dépit de la variabilité spectroscopique importante de cette étoile, notre ap-
proche nous permet de déduire des informations sur la structure globale de son vent
grace aux composantes en émission produites dans la plus grande partie du vent. Le
modele procurant le meilleur accord avec les observations nous donne une assez bonne
représentation de la structure moyenne du vent de BD+46°3471. Le taux de perte de
masse de ce modele est M = 8.0 x 1078 M.an~1; cette valeur est intermédiaire entre
celle de Nisini et al. (1995), i.e. M = 9.6 + 0.13 x 10~8My.an~* et celle de Skinner
et al. (1993), soit M < 6.5 x 10~8My.an"!. Comme pour AB Aur, nous avons pu
fixer des limites sur le taux de perte de masse nous permettant d’obtenir un bon
accord avec les divers profils de la raie Ha (en fait avec sa composante en émission)
enregistrés & différentes époques.

3.3.3 HD250550

Cette étoile présente une variabilité importante sur des périodes tres diverses. Les
raies de résonance de Mg II par exemple, varient sur des périodes de quelques mois
(Catala et al. 1986) alors que la raie Ca II K varie, elle, en quelques heures seulement
(Catala et al. 1991). De méme, les profils de la raie Ha, qui ont été observés ces
derniéres années, sont extrémement variables et ont souvent des structures complexes.
Par contre, ils ont également des caractéristiques qui sont toujours observées. En
particulier, les ailes photosphériques de la raie Ho sont absentes de tous les spectres,
ceci étant expliqué par le fait que ces ailes sont probablement formées dans le vent,
au niveau de la région du minimum de température, ou la température varie tres peu
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ou bien reste constante.

Le calcul des ailes Stark de la raie Ho avec ETLA nous a permis de vérifier que
I’on ne voit pas d’ailes photosphériques si le continu adjacent, sur lequel se forme la
raie, déthermalise dans la région du minimum de température ou dans une région a
température constante au-dessus de ce minimum (voir figure 3.7).

Raie Ha — HD 250550
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Figure 3.7: La raie Ho de HD250550 : profil observé (trait plein) versus profil calculé (tirets)

Pour le Mg II, nous avons ici a faire & un cas bien particulier. En effet, cette étoile
se comporte différemment d’AB Aur et de BD+46°3471, puisque la composante en-
émission de la raie k est toujours plus faible que celle de la raie h, en dépit d’une
force d’oscillateur plus importante. La raison de ce comportement pourrait étre un
blend de la partie en émission de la raie k avec, a la fois, la partie en absorption de la
composante h et la raie subordonnée & A2798 A. On peut en effet voir sur la figure (3.8)
que la raie subordonnée X2791 A (premiére composante du doublet 3p2P° — 3d2D du
Mg II) est trés fortement décalée vers le bleu (95 km.s™!); ce phénomene affecte trés
probablement la raie A2798 A (seconde composante du doublet), ce qui se répercute
sur le bord rouge de la composante en émission de la raie k. Un tel décalage vers le
bleu indique que les raies subordonnées du Mg II se forment dans le vent plutdt que
dans la photosphere, comme cela semble étre le cas pour AB Aur et BD+46°3471. Ces
constatations expliquent pourquoi nous avons choisi de calculer la raie h, 1a méthode
ETLA ne permettant pas de traiter les blends qui se produisent entre différentes raies.

En ce qui concerne le doublet de résonance de C IV, observé dans cette étoile
par le satellite IUE, le modele que nous avons déduit de 'ajustement des raies Ho
et Mg II permet d’obtenir une raie d’absorption (composante & 1548.2 A) tout 4 fait
conforme aux observations (voir figure 3.9).
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Figure 3.8: Contrairement aux deux étoiles précédentes, c’est la composante h, observée,
du doublet de résonance de Mg II (trait plein) qui est ici comparée aux calculs (tirets).
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Figure 3.9: Profils observationnels (trait plein) et théoriques (tirets et pointillés) de la raie
1548 A de CIV. Voir figure 3.2 pour la discussion sur le niveau du continu
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Les observations réalisées avec IUE étant de moins bonne qualité que celles réalisées
avec le télescope spatial sur AB Aur, il n’est pas possible d’affirmer avec certitude
que, comme c’est le cas pour AB Aur, il n’y a pas d’émission sur le bord rouge de
la raie. C’est, toutefois, ce que prédit notre meilleur modele, ce qui constitue une
contrainte forte sur la valeur du maximum de température dans la chromosphere. En
outre, nous avons rencontré ici aussi, le méme type d’incertitude sur le niveau du
continu que celui dont nous avons parlé pour AB Aur.

Nous avons obtenu, avec ce modele, un taux de perte de masse de M = 3x
1078 Mg.an™!, ce qui est compatible avec la mesure de Skinner et al. (1993).

3.3.4 BD+61°154

Cette étoile est la plus faible de notre échantillon. Les observations avec IUE n’ont
donc pas permis de détecter les raies de Mg II h et k ou de C IV. Par conséquent, la
précision sur les parametres que nous pouvons attendre est moins grande que pour
les autres étoiles, puisque seules la raie Ha et la discontinuité de Balmer ont pu étre
modélisées.

En outre, les conditions physiques régnant dans la plus grande partie du vent
sont hautement variables, comme le montrent les variations du profil de la raie Ha
observées depuis des années (Garrison & Anderson 1977 et Finkenzeller & Mundt
1984).

Le profil que nous avons étudié (cf. figure 3.10) est un profil PCygni de type 3
dans la classification de Beals (1951), c’est-a~dire qu’'une composante en émission est
visible sur le bord bleu de la raie. Un examen attentif de ce profil montre que cette
composante en émission est symétrique a ’aile rouge de la composante en émission
du profil PCygni. Nous avons vérifié que lorsque les ailes de la raie se forment dans
une zone ou la température augmenté, elles apparaissent en émission; ce processus
n’est cependant pas assez efficace pour les amener au niveau oll nous les observons.
Pour cela, il faut faire appel & d’autres mécanismes faisant intervenir ’enveloppe de
facon dynamique. Par exemple, Mihalas & Conti (1980) ont suggéré le mécanisme
suivant : si Penveloppe est divisée en deux régions distinctes, I’'une (la plus profonde)
en co-rotation avec l’étoile, I'autre étant en expansion, la superposition des deux
mouvements produit une légére émission sur le bord bleu de la raie. Deux cas sont
alors possibles selon la valeur du rapport entre la vitesse de rotation et la vitesse
d’expansion ; si ce rapport est supérieur & un, la composante en émission est visible,
sinon elle est noyée dans la composante en absorption. En outre, le mouvement de
rotation déplace des photons depuis le centre de la raie, ce qui explique que les ailes
soient si larges. Dans ce modeéle, c’est un champ magnétique qui permet & la partie
interne de ’enveloppe d’étre en co-rotation avec 1’étoile. Bien que la présence de
champs magnétiques soit suspectée dans un grand nombre d’étoiles de Herbig, rien
ne permet d’affirmer de fagon définitive que ce soit le cas pour BD+61°154. En outre,
on voit mal comment ce mécanisme pourrait étre efficace dans cette étoile, dont la
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rotation est la plus lente de notre échantillon, puisqu’il ne I'est pas pour HD250550,
dont la rotation est bien plus rapide. A moins que le rayon d’Alfvén ne soit plus grand
pour BD+61°154 que pour les autres étoiles de cette étude. Dans ce cas, la vitesse
angulaire dans les régions externes de I’enveloppe pourrait bien étre assez grande
pour rendre compte de la forme de la raie.

Dans un autre modele proposé par Pogodin (1990), les profils PCygni de type 3
résultent de la présence de jets de matiére en rotation rigide associés & un champ
magnétique a la surface de Iétoile. Le calcul des profils pour différentes positions du
Jet par rapport a l'observateur, montre que la forme de la raie dépend de la phase
entre la période de rotation de 1’étoile et celle de I’enveloppe. Ce mécanisme permet
également d’expliquer les variations du profil de la raie (d’un profil PCygni de type
3 & un profil PCygni de type 2 et réciproquement).

Nos modeles & symétrie sphérique ne permettent pas d’inclure de telles structures,
ce qui explique que nous ne parvenions pas & reproduire de tels profils (figure 3.10).
Cela confirme que le vent de BD+61°154 est fortement anisotrope. Les résultats que
nous avons obtenus doivent donc étre considérés avec précaution, méme si la valeur
M = 4.6x1078Mg.an"! de notre meilleur modele est en bon accord avec celle mesurée
par Skinner et al. (cf. tableau 3.1).

Raie Ha — BD+61%154
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Figure 3.10: La raie Ha de BD+61°154 (trait plein) probablement modifiée par la rotation
de l'enveloppe. Notre modéle sans rotation ne peut pas reproduire correctement un profil
aussi large (tirets) dans les ailes

Les parametres des modéles donnant les meilleurs accords avec les observations
(figures 3.2 & 3.11) sont rassemblés dans le tableau (3.6).
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Table 3.6: Parameétres des modeles donnant les meilleurs accords avec les observations

Parameétres AB Aur | BD+46°3471 | HD250550 | BD+61°154

A 0.17 0.08 0.09 0.09

Ay 1.5 1.2 1.7 1.0

Taz (K) 17000 | 19 000 20 000 22 000

Ty (K) 4800 4850 4320 3850

vp (km.s™?) 45 40 20 10

Dg 1.43 1.06 1.01 0.30

M (Mg.an™!) | 1.8x1078 | 8.x10"8 3.x107% | 4.6x10"®
3.4 Commentaires

3.4.1 Ecarts a la symétrie sphérique et composantes en ab-
sorption

Les composantes en absorption des profils des raies se forment sur les lignes de
visée situées entre 1’étoile et 1'observateur. Elles sont donc extrémement sensibles aux
variations des conditions physiques dans le vent se produisant sur ces lignes de visée.
Les différences constatées entre les composantes en absorption calculées et celles ob-
servées proviennent donc probablement du fait que nos hypothéses de base ne sont
pas respectées. En particulier, tout écart & la symétrie sphérique se traduit par une
modification de la forme de la composante en absorption. Nous allons maintenant
présenter quelques modeéles qui pourraient correspondre aux situations particuliéres
des étoiles de notre échantillon.

Commencons par les deux étoiles présentant une légere émission sur le bord bleu
de la raie. Dans un cas (BD+46°3471), cette émission est «fondue » dans les ailes
Stark de la raie Ha, tandis que dans Pautre cas (BD+61°154), cette émission est suf-
fisamment intense pour que le profil global de la raie Ha soit un profil PCygni de type
3. Un modele comme celui élaboré par Pogodin (1990) pour expliquer I’apparition
d’une émission sur le bord bleu de la raie, s’applique a ces étoiles. Par contre, dans le
cas de BD+46°3471, il n’est pas possible d’expliquer cette émission en imposant au
rayonnement d’étre thermalisé jusque dans des régions ou la température augmente.
En effet, le profil de la raie Ha est clairement asymétrique : ’émission secondaire qui
apparait sur le bord bleu n’est pas visible sur le bord rouge, ce qui serait le cas si
elle était produite par le mécanisme évoqué ci-dessus. L’émission étant extrémement
localisée (spectralement parlant), elle doit étre produite dans une région étroite du
vent.

La disparition de la composante en absorption de Hea, souvent observée dans
BD+46°3471 (Garrison & Anderson 1977, Bshm & Catala 1993), montre que le vent
de cette étoile s’écarte beaucoup de la symétrie sphérique. En effet, il est impossible
avec ces modeles d’empécher la formation d’une absorption pour des raies qui se



3.4. Commentaires 63

forment sur des régions étendues, comme c’est le cas pour la raie Ho. Par contre,
ce type de comportement est parfaitement décrit par le modéle de Pogodin (1992).
Ce dernier suppose que le vent est confiné (par un processus physique & déterminer)
aux basses latitudes de I’étoile, mais que ce confinement est variable dans le temps.
Chaque fois que la ligne de visée intercepte le flot, un profil PCygni est observé. Par
contre, lorsque 1'angle d’ouverture du cone centré sur ’étoile est assez petit pour que
la ligne de visée n’intercepte pas le flot, c’est un profil simple pic qui est observé.
Si l’on en croit ce modele, les profils des raies Ha et Mg II, que nous utilisons pour
BD+46°3471, ont été enregistrés & une époque ol I'angle d’ouverture du flot était
suffisamment large pour que ce dernier soit sur la ligne de visée; quand la situation
s’inverse, on n’observe plus de profil PCygni (Béhm & Catala, 1993).

Attachons nous maintenant au cas de HD250550. Dans cette étoile, les compo-
santes en absorption des raies Ha et Mg II sont plus profondes sur les profils observés
que sur les profils synthétiques. Par ailleurs, on peut vérifier que ces absorptions sont
saturées. Une fois de plus, cette constatation va dans le sens d’un vent fortement
hétérogene. En effet, dans le cas d’un vent homogene, il y a toujours des photons qui
sont diffusés vers ’observateur et qui vont donc contribuer & «remplir » la compo-
sante en absorption. Cette derniere ne peut donc pas étre aussi profonde que celle
observée. L’observation d’une saturation est, par contre, un bon argument en faveur
de 'interprétation de la variabilité cyclique de HD250550 par I’alternance sur la ligne
de visée (sur laquelle ’absorption se forme) de jets, qui augmentent localement I’opa-
cité du milieu. Si ces jets s’enroulent autour de I’étoile au fur et & mesure qu’elle
tourne, la ligne de visée finit par intercepter plusieurs d’entre eux. Plusieurs régions
de résonance (régions dont la vitesse projetée est la méme) s’interposent alors sur le
trajet des photons et diminuent leur probabilité de fuite; ce qui modifie la profon-
deur de la composante en absorption du profil PCygni. Une telle explication a déja
été proposée par Catala et al. (1991) afin de rendre compte des variations périodiques
& court terme observées dans la raie Ca II K de HD250550.

3.4.2 Application a d’autres raies du spectre

Si nos modeles sont corrects, ils doivent permettre de calculer toutes les raies
présentes dans les spectres des quatre étoiles que nous avons étudiées. Il faudra,
dans un futur proche, diversifier les atomes/ions dont nous calculons les raies, afin
de gagner en confiance et en précision sur les modeéles que nous construisons. En
attendant, nous pouvons, par exemple, nous intéresser aux autres raies de 1’hydrogéne
aisément calculables avec ETLA. Nous avons pu vérifier dans le cas d’AB Aur, que
le profil synthétique de la raie Hg, déduit de notre meilleur modele, était compatible
avec celui observé durant la campagne MUSICOS 96. Tout au moins, cela est-il vrai
de la composante en émission et des ailes Stark (voir figure 3.11).

Par contre, nous n’avons pas cherché a reproduire les autres raies de Balmer
car elles sont dominées par leurs ailes Stark d’origine photosphérique; elles nous
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renseignent donc tres peu sur le vent lui-méme.

En outre, en I’état actuel des choses, nous pouvons également vérifier que nos
modeles ne sont pas incompatibles avec les observations d’autres parties du spectre
de ces étoiles, méme si nous ne savons pas les modéliser.

Raie HB — AB Aur
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Figure 3.11: Profil moyen de la campagne MUSICOS 1996 (trait plein) et profil synthétique
(tirets) de la raie HS calculé pour le modele de meilleur accord pour AB Aur

Examinons le cas des raies de résonance de Ca II présentes dans les spectres de
nos quatre étoiles. La raie Ca II K apparait en absorption avec un profil fortement
asymeétrique qui s’étend vers le bleu. Bohm & Catala (1995) ont montré dans le
cas d’AB Aur, que cette raie se formait en fait dans la partie la plus chaude de
la chromosphere, prés du maximum de température. Par ailleurs, le triplet IR de
Ca II est toujours observé en émission, malgré un chevauchement sur les raies P13,
P15 et P16. ETLA n’étant pas capable de traiter ce type de probleme ou des raies
se recouvrent partiellement, nous n’avons pas essayé de reproduire ces raies. Il n’en
reste pas moins que la présence d'une chromosphere constitue Iexplication la plus
plausible aux différentes formes de profil des raies de Ca II (absorption pour la raie
Ca II K, émission pour le triplet IR de Ca II).

3.4.3 Pertes radiatives

Les résultats que nous avons obtenus jusqu’a présent, confortent 1’idée selon la-
quelle des chromospheres étendues existent dans les vents des HAEBES de la classe
PCygni. Ceci implique qu’une quantité importante d’énergie soit dissipée dans le vent
afin de porter la température du milieu & des valeurs supérieures & la température
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effective de 'étoile. L’atmosphere n’est plus en équilibre radiatif et on observe alors
un exces de pertes radiatives, mesurable via les raies et les continus se formant dans
le vent. Par définition, les pertes radiatives en un point r du vent s’écrivent :

E~(r)=4r /Ooo xv(Sy — J)dv  (ergs.em™3.s71) (3.3)

Cette équation traduit juste un bilan d’énergie entre ce qui est émis par le milieu
(ny = xvSy) et ce qui est absorbé (x,J,). E~ est donc positif quand le milieu se
refroidit en rayonnant.

Quelques commentaires s’imposent.

Il faut d’abord remarquer que les pertes radiatives doivent étre évaluées dans le
référentiel du fluide, ’équation d’énergie étant une équation lagrangienne (voir par
exemple Mihalas & Mihalas 1984, p.432). En outre, le référentiel du fluide est le seul
dans lequel les propriétés de la matiére (opacité et émissivité), impliquées dans le
transfert de rayonnement, sont isotropes (cf. chap. 2). Calculer les pertes radiatives
dans un autre référentiel serait fondamentalement dénué de sens. De ce point de vue,
ETLA est un outil parfaitement adapté & ce calcul.

Les pertes radiatives sont d’autant plus petites que la chromosphere est éloignée
de la photospheére, puisque le milieu rayonne d’autant moins que la densité dans la
chromosphére diminue (p(r) < r=2). De méme, P’estimation précise de la quantité to-
tale d’énergie déposée dans le vent nécessite la prise en compte d’'un nombre de raies
et de continus aussi grand que possible. Notre travail étant limité & trois éléments
(HI, Mg II et C IV), les valeurs que nous obtenons sont donc des limites inférieures
aux pertes radiatives.

Pour calculer E~(7), nous devons au préalable résoudre I'’équation de transfert ra-
diatif, qui nous fournira l'intensité moyenne du champ de rayonnement .J, ainsi que les
fonctions sources des transitions que nous considérons. Apres quoi, nous avons choisi
de ne pas tenir compte des contributions provenant des couches les plus profondes du
vent ; plus précisément de la région de la chromosphére située entre le minimum de
température et le point 71 o T' = T¢ys. Cela, parce que les raies et les continus que
nous modélisons ne donnent pas de contraintes précises sur les conditions physiques
du gaz dans cette zone, ce qui pourrait conduire a des différences importantes par
rapport a la réalité. De méme, puisque nous nous intéressons a la quantité d’énergie
nécessaire a « ’entretien » de la chromospheére, nous avons également exclu les régions
externes du vent, situées au-dela du point 7, ot T' = T,;. En définitive, nous avons
calculé une limite inférieure F;,; aux pertes radiatives, sous la forme :

B, = / 4rrE(r)dr (3.4)

Les valeurs que nous avons obtenues se trouvent dans le tableau (3.7).

Dans toutes les étoiles, le continu de Balmer et la raie Ha dominent les pertes
radiatives. Les continus de Paschen et de Brackett sont également des radiateurs
efficaces dans toute la chromospheére. Les raies de Lyman, que nous avons fixées en
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Table 3.7: Contributions aux pertes radiatives

Eg; (ergs.s™h)
Transitions AB Aur BD-+46°3471 HD250550 BD+61°154
Ho 1.2 (+32) 1 2 (+33) 1.7 (+32) 5 4 (+32)
Hp 4.3 (+31) .0 (+32) 6.6 (+31) 8 (+32)
Hy 4.0 (+31) 5 (+32) 4.9 (+31) 1 (+32)
Hé 4.6 (+31) 2 (+32) 5.2 (+31) 0 (+32)
Pa 1.9 (+31) 9 (+32) 2.5 (+31) 9 (+31)
Pg 2.1 (+31) 2 3 (+32) 2.3 (+31) 9 (+31)
Py 2.6 (+31) 3 1(+32) 2.5 (+31) 1 (+31)
Ba 2.9 (+30) .8 (+31) 3.5 (+30) 0 (+31)
Bp 5.6 (+30) 5 (+31) 5.5 (+30) 4 (+31)
Pfa 7.7 (+29) .3 (+30) 8.7 (+29) 4 (+30)
C. Lyman 3.6 (+32) 2 (+34) 7.8 (+33) .1 (+33)
C. Balmer 1.1 (+34) 5 8 (+34) 3.6 (+34) 7 (+34)
C. Paschen 4.9 (+33) 1 (+34) 1.8 (+34) 0 (+34)
C. Brackett 2.3 (+33) (+34) 8.4 (+33) 8 (+33)
C. Pfund 1.1 (+33) 1 5 (+34) 3.9 (+33) 0 (+33)
C. Humphrey | 6.0 (+32) 8.3 (+33) 2.1 (+33) 1 (+33)
Totaux 2.0 (+34) 1.76 (+35) 7.8 (+34) 9 (+34)
Eii/ Ly 0.088 0.044 0.084 O 03
Limites Sup/Inf | [1.31-2.4] (+34) | [1.38-5.7](+35) | [0.485-1.16](+35) | [0.61-1.11](+35)

balance détaillée, ne contribuent donc pas, dans cette étude, aux pertes radiatives.
Cette approximation est justifiée par le fait que ces raies sont jusqu’a huit ordres
de grandeur plus opaques que les raies subordonnées (Catala & Kunasz, 1987). Le
continu de Lyman, lui, a un comportement différent selon les étoiles. Il rayonne plus
efficacement dans HD250550 et dans BD+61°154 que dans les deux autres étoiles, ce
qui montre qu’il est nettement plus opaque dans ces dernieres.

Nous avons également calculé les contributions des raies et des continus de Mg I1
et de C IV aux pertes radiatives. Le C IV contribue trés peu au refroidissement
(E; 1v/E5q, ~ 1072) principalement & cause de la faible population de cet ion. L’ion
CI1I est, de ce point de vue, plus efficace car plus peuplé. Quand au Mg II, cet élément
est trop peu abondant comparativement a I’hydrogéne pour affecter significativement
le bilan énergétique dans la chromosphere.

On remarquera aussi que, dans le cas d’AB Aur, le continu de Balmer domine les
pertes radiatives, alors méme que ’exces de Balmer A Dg est tres petit, conformément
aux mesures de Garrison (1978). Cela montre que la mesure de la discontinuité de
Balmer, bien que tres importante pour contraindre les parametres de la chromosphére,
n’est pas suffisante par elle-méme pour estimer les pertes radiatives.
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On peut aussi se demander quelle est 'influence des parametres fondamentaux
des étoiles sur les pertes radiatives que nous calculons. C’est une question importante
dans la mesure ou, si influence il y a, toute erreur dans la détermination de T.sf ou
de log g se répercute sur le calcul de E~. En pratique, les incertitudes sur Ty ou sur
log g vont influencer le calcul des pertes radiatives via Dp. Nous avons examiné ces
effets en faisant varier T,;; et log g dans les limites données par les barres d’erreurs
sur ces parametres, telles que nous les avons trouvées dans Hillenbrand et al. (1992)
et Garrison (1978), i.e. AlogT = 0.05 et Alogg = 0.3.

Pour trois étoiles (AB Aur, HD250550 et BD+61°154), qui ont toutes Tsf > 10* K,
nous avons observé le comportement suivant : D% diminue quand un de ces deux
parametres (ou les deux) augmente. Pour conserver un bon accord avec D%°, nous
devons donc éloigner la chromosphere, ce qui entraine une diminution de E~ (voir
ci-dessus). Pour log g fixé, si I'on choisit la limite supérieure de T,s, £~ diminue de
14%. Pour T,¢; fixé et log g pris a sa valeur maximale, c’est une diminution de 15%
au maximum que nous constatons.

Le comportement de BD+46°3471 est assez différent de celui que nous venons de
décrire. En effet, quand log g est fixé, D% varie dans le méme sens que Tess; ainsi
quand Te¢; est maximal, nous devons rapprocher la chromospheére, ce qui augmente
les pertes radiatives. L’ordre de grandeur est le méme que pour les trois autres étoiles.
Pour T,y fixé, log g affecte les pertes radiatives de la méme maniere que pour les trois
autres étoiles, tant pour le sens de variation que pour le niveau de cette variation.
Grace a I’étude que nous avons réalisée pour déterminer le domaine de variation des
parametres, nous avons pu fixer des limites sur les pertes radiatives. Elles figurent
dans le tableau (3.4). Rappelons que les limites sur les parametres ont été déterminées
de maniére a tenir compte de la variabilité spectrale de nos étoiles. Cette derniere est
donc intrinsequement prise en compte par les bornes supérieure et inférieure sur £~
Pour nos meilleurs modeles, les pertes radiatives totales par étoile s’élevent a quelques
pour cent de la luminosité stellaire (de 3% pour BD+61°154 & 9% pour AB Aur).
Ces valeurs, bien que trés importantes, sont du méme ordre que celles déterminées
par Bouvier (1987) ou Calvet & Albarran (1984) pour les T-Tauri, en mesurant le
flux d’énergie dans quelques raies et continus. ‘

La mesure des pertes radiatives apporte des contraintes fortes aux modéles pro-
posés pour expliquer 'activité des HAEBES. Tout modele, pour étre crédible, doit
permettre qu’une quantité d’énergie supérieure ou égale a la limite supérieure sur £~
soit disponible afin d’étre dissipée dans le vent. Nous allons ci-dessous nous intéresser
a deux de ces modeles, qui sont parmi les plus fréquemment cités.

Nous ’avons vu au chapitre 1, les étoiles Ae/Be de Herbig ne possedent pas
de zones convectives externes assez importantes pour apporter 1’énergie nécessaire
a Ventretien d’une chromosphere étendue. Cette source d’énergie pourrait, tout de
méme, étre d’origine interne et se trouver dans la transformation de I’énergie de rota-
tion en énergie turbulente, via des instabilités dues & des cisaillements. Ce mécanisme
a été récemment proposé par Ligniéres et al. (1996). Si on suppose qu’un vent stellaire
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important existe, 'étoile qui en est le siege perd une partie de son moment angulaire
initial & un taux J ~ MR2Q,, ou R désigne le rayon stellaire, M le taux de perte
de masse et (), la vitesse angulaire a la surface. Un gradient de vitesse angulaire ap-
parait alors, qui va, en retour, produire des cisaillements entre les couches adjacentes
de P’étoile. Dans ces cisaillements, des instabilités peuvent se former et se propager
de la surface vers lintérieur de 1’étoile. Au fur et & mesure que ce mécanisme se
développe, I’énergie de rotation est transmise aux mouvements turbulents, qui pro-
duisent un transfert de moment angulaire important. Ces pertes de moment angulaire
pourraient expliquer 'apparition d’un champ magnétique. Celui-ci transfererait alors
une partie de l'énergie cinétique turbulente vers I’atmosphere étendue de 1’étoile,
ou elle serait dissipée. Lignieres et al. (1996) ont montré que le taux maximal de
production d’énergie cinétique turbulente, intégré sur la couche turbulente s’écrit :
Fres = %M R2(? (méme notation que plus haut). Avec les taux de perte de masse
que nous avons obtenus, nous trouvons toujours que F™® ~ 1072 — 1073Ep,. Ce
mécanisme n’est donc pas en mesure de soutenir les pertes radiatives que nous cal-
culons. Toutefois, les effets dus & un champ magnétique ne sont pas encore pris en
compte dans ce modele. En présence d’un champ magnétique, les pertes de moment
angulaire augmentent d’un facteur (R,/R)?, R, étant le rayon d’Alfvén. On voit alors
que pour R, = 10 R, F{™** devient du méme ordre de grandeur que EF,,. Reste alors a
trouver un mécanisme suffisamment efficace pour dissiper toute (ou presque) I’énergie
disponible sous forme turbulente.

Un autre type de modele fait appel a un disque d’accrétion (Hillenbrand et al.
1992; Corcoran & Ray 1998). La source d’énergie qui alimente I’activité est alors
externe & 1’étoile. Jusqu’a présent, le probleme majeur de ces modeles venait de
Pambiguité des données observationnelles. En effet, Béhm & Catala (1994), sur la
base d’observations des raies interdites de I'oxygeéne neutre ([O I]), ont montré que
la majorité des HAEBES était dépourvue de disques massifs. Les étoiles composant
notre échantillon sont dans ce cas. Afin de réconcilier les observations de ces auteurs
avec la présence de disques d’accrétion, Hirth et al. (1994) ont suggéré que les raies
de [O I] se formaient dans une couche mince mais étendue & la surface du disque.
Les observations de Béhm & Hirth (1997) ont toutefois permis de montrer que, au
moins dans le cas d’AB Aur, cette proposition pouvait étre rejetée. Pour les autres
étoiles, la situation est moins claire; néanmoins, il n’existe pas de déplacement si-
gnificatif du « centroide » de la raie d’émission. La région d’émission ne semble pas
étre aussi étendue qu’il le faudrait pour expliquer le flux mesuré dans ces raies. Il
est désormais possible de confronter ces modeéles & d’autres données, en 1’occurence
les pertes radiatives. L’énergie qui peut étre libérée par accrétion (pour un disque
képlérien) s’écrit : Eyee = 1/ 2MaccV}fep. En utilisant les taux d’accrétion trouvés par
Hillenbrand et al. (1992) pour nos étoiles, nous avons vérifié que E,.. était toujours
largement inférieure aux pertes radiatives. Pour mener & bien ces calculs, nous avions
besoin de Vi,. En prenant R., comme distance moyenne de la chromospheére jus-

qu’a l’étoile, on obtient alors :Vi, = ,/%]ﬁ*. Pour AB Aur par exemple, Vi, ~
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600 km.s~!. L’énergie disponible par accrétion est alors suffisante pour combler les
pertes radiatives que nous calculons, méme en tenant compte du fait que les taux
d’accrétion dérivés par Hillenbrand et al. (1992) sont probablement largement sures-
timés. C’est en tout cas la conclusion a laquelle Bohm & Catala (1993) sont parvenus
pour AB Aur, & cause de 'absence de « veiling » des raies photosphériques de cette
étoile (M < 2.5x 107"My.an™?, i.e. environ six fois inférieur & la valeur proposée par
Hillenbrand et al. 1992). Soulignons toutefois que, si ’on veut lever complétement le
doute sur I'existence de disques massifs autour des HAEBES & partir des observations
des raies [O I}, il faudra passer par un calcul quantitatif de la formation de ces raies,
ce qui n’a pas pu étre entrepris dans cette étude.

3.5 Conclusions

Les étoiles Ae/Be de Herbig de la classe PCygni que nous avons étudiées ont
bien des vents dont la structure sous-jacente est identique. Il est raisonnable d’en-
visager pouvoir étendre cette conclusion a ’ensemble de cette classe. Le modele que
nous avons utilisé constitue donc un outil précieux pour étudier ces étoiles. Il permet
notamment de reproduire avec succes les observations de raies tres diverses, qui se
forment en des endroits trés différents du point du vue des conditions physiques. Ce
modele délivre donc des informations précises sur la structure des vents des HAEBES.
Parmi toutes ces informations, figurent les taux de perte de masse et les pertes ra-
diatives. Les valeurs, que nous avons obtenues pour les premiers, sont beaucoup plus
précises que celles obtenues par d’autres méthodes (Garrison 1978, Nisini et al. 1995)
et qui sont basées sur des contraintes observationnelles plus limitées.

Quant aux secondes, elles ont été déterminées pour la premiére fois pour ces étoiles
et elles se chiffrent & plusieurs pour cent de la luminosité bolométrique pour chaque
étoile.

L’origine de cette énergie ainsi que le mécanisme conduisant a son extraction
et a sa dissipation dans le vent restent inconnus. Nous avons montré que les taux
d’accrétion proposés dans la littérature ne suffisaient pas & expliquer nos résultats.
Les modeles de vents radiatifs issus de disques d’accrétion (Proga et al. 1998) pour-

raient bien étre la solution expliquant l'existence des vents des HAEBES mais, il
" reste 3 trouver un mécanisme pour expliquer les chromosphéres de ces objets dans ce
contexte.

Nous avons également trouvé que le modele impliquant un couple de freinage di
au vent, transformant de I’énergie de rotation en énergie turbulente (Ligniéres et al.
1996) ne fournit pas, lui non plus, assez d’énergie, tout au moins en 1’état actuel des
choses. Ce modele pourrait étre amélioré par la prise en compte du couplage entre
I’enfoncement de la couche turbulente et la génération d’un champ magnétique. Dans
ce modele, le chauffage chromosphérique est d’origine magnétique. Ceci est rendu
tres plausible par la détection d'un champ magnétique dans I’étoile Ae de Herbig
HD104237 par Donati et al. (1997).
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S’ils existent dans les HAEBES de notre échantillon, ces champs magnétiques
pourraient étre responsables des structures azimutale et latitudinale de leur vent. La
variabilité spectrale de ces étoiles, ainsi que les différences résiduelles entre les compo-
santes en absorption observées et celles calculées, sont probablement la conséquence
de 'existence de telles structures.

Pour éliminer ces différences, il reste & adapter nos outils (ETLA) & des problémes
de modélisation hors symétrie sphérique, incluant des structures azimutales dans des
vents ayant plus ou moins une forme de disque.
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Abstract. We present the results of the study of four Herbig
Ae/Be stars (AB Aur, BD+46°3471, HD250550, BD+61°154).
For each of them, semi-empirical models of the structure of
their winds have been constructed; we then calculated the Ho
line, the Balmer discontinuity, as well as the C IV 1548 A and
Mg I h or k resonance lines. Thanks to comparison with obser-
vational data, we have deduced constraints on the parameters
of the models, which provide us with a rather good representa-
tion of the averaged structure of the winds. Despite of the time
variability of these stars, we show that we can gather trustwor-
thy information on the values of the mass loss rates of these
stars. It is also shown that models with departure from spher-
ical symmetry are needed to account for the observed shapes
of the lines. In addition, radiative losses due to several transi-
tions (lines and continva) of hydrogen have been evaluated, in
order to gain more insight in the energy sources that generate
the observed activity of these stars.

Key words: stars: atmospheres — stars: individual: AB Aur —
stars: individual: BD+46°3471 — stars: individual: BD+61°154
— stars: individual: HD 250550 - stars: pre-main sequence

1. Introduction

One of the major problems raised by the Herbig Ae/Be stars is
the strong activity they exhibit. Indeed, most of them present
spectral signatures of the presence of heated layers in their
outer atmosphere, such as emission lines, lines of highly ion-
ized species, X-ray emission (Catala et al. 1986a, Hamman &
Person 1992, Zinnecker & Preibisch 1994; Bouret et al. 1997).
Furthermore, PCygni profiles of Mg II h and k and of hydrogen
Balmer lines are often observed, these profile being characteris-
tic of stellar winds. These winds and activity phenomena remain
unexplained in the Herbig Ae/Be stars.

Send offprint requests to: J.-C. Bouret (bouret@ obs-mip.fr)

* Based on observations with the Bernard Lyot 2m telescope at Pic
du Midi Observatory, France, the archives of the International Ultra-
violet Explorer (IUE) collected at the Villafranca Satellite Tracking
Station of the European Space Agency, and the archives of the Hubble
Space Telescope, collected at the Space Telescope Science Institute in
Baltimore.

Convection is unlikely to play a decisive role, since accord-
ing to the theory of stellar evolution (Iben 1965, Gilliland 1986,
Palla & Stahler 1993), pre-main sequence stars with intermedi-
ate masses (2-5M) and spectral types A or B, possess at the
best very thin outer convection zones.

One commonly invoked explanation for the wind and active
phenomena of the Herbig Ae/Be stars is linked to a circumstellar
accretion disk (Corcoran & Ray, 1998). Such a disk may indeed
drive aradiative wind with adequate mass loss rates and terminal
velocities, as suggested by Proga et al. (1998) and Drew et al.
(1998). Moreover, the release of the disk gravitational energy in
a boundary layer at the stellar surface may be the source of the
observed active phenomena; this mechanism was first proposed
to explain the Balmer excess of classical T Tauri stars (Bertout
et al. 1988, Kenyon & Hartmann 1987).

However, the presence of accretion disks around the Herbig
Ae/Be stars is controversial. The disk model invoked by Hillen-
brand et al. (1992) to account for the infrared excesses of the
Herbig Ae/Be stars has been criticized by Berrilli et al. (1992)
and Hartmann et al. (1993), who explain the observed IR ex-
cesses with spherical dust envelopes. More recently Pezzuto et
al. (1997) showed that the spectral energy distribution of a large
group of Herbig Ae/Be stars is well explained by a spherically
symmetric model for matter distribution, the dust being consti-
tuted by noncrystalline particles. Bohm & Catala (1993), then
Ghandour et al. (1994) found no significant optical veiling on
the spectra of a sample of Herbig Ae/Be stars, while circum-
stellar disks with the accretion rates derived from the model of
Hillenbrand et al. (1992) would inevitably produce one. Finally,
Bohm & Catala (1994) and Corcoran & Ray (1997) observed
that those Herbig Ae/Be stars that are less deeply embedded in
their parental cloud exhibit symmetric and unshifted forbidden
[O1] lines, in contrast to the majority of classical T Tauri stars or
the deeply embedded Herbig Ae/Be stars, which show strongly
asymmetric and blueshifted forbidden lines. Such asymmetries
and blueshifts are interpreted as evidence for an optically thick
accretion disk that hides the receding half of a wind in which
the forbidden lines are formed (Appenzeller et al. 1983, Appen-
zeller et al. 1984). The conclusion is thus that at least a large
fraction of the Herbig Ae/Be stars, including many stars with
strong winds and active phenomena, do not possess such ac-
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cretion disks, and therefore that the source of their winds and
activity must be looked for elsewhere.

Deuterium burning in a subsurface shell may entertain a
convection zone, which itself may produce a dynamo-generated
magnetic field responsible for the observed active phenomena
(Palla & Stahler, 1990,1991,1992,1993). However, since deu-
terium burning occurs on a much shorter timescale than the
pre-main sequence timescale at these masses, it is necessary to
invoke continuous accretion of fresh deuterium at a very high
rate to account for the observation of active phenomena in the
majority of the Herbig Ae/Be stars. Because of the poor observa-
tional evidence for accretion disks in these stars, this model thus
suffers from the same difficulties as the disk wind and boundary
layer activity models.

Finally, a model has been proposed by Vigneron et al.
(1990), then revisited by Tout & Pringle (1995), and completed
recently by Ligniéres et al. (1996), in which rotational braking
of the star via a strong stellar wind excites turbulent motions
below the star’s surface. These turbulent motions would be re-
sponsible for a dynamo that generates the magnetic field needed
to sustain activity.

Whatever the ultimate source of energy responsible for the
winds and activity of the Herbig Ae/Be stars, there is growing
evidence that magnetic fields play an important role in control-
ling these pheromena. First of all, rotational modulation of lines
formed in the wind of several Herbig Ae/Be stars was reported
(Praderie et al. 1986, Catala et al. 1986b, Catala et al. 1989,
Catala et al. 1991, Beskrovnaya et al. 1995, B6hm et al. 1996).
This modulation is interpreted in terms of corotating streams
controlled by a surface magnetic field. Second, Donati et al.
(1997) have recently reported the direct detection of a surface
magnetic field in the southern Herbig Ae star HD 104237.

It has been suggested that the corotating streams respon-
sible for the rotational modulation also give rise to corotating
interaction regions (CIRs), similar to those of the solar wind
(Catala et al. 1986b); in that case, they could also explain the X-
ray emission that has been reported by Zinnecker & Preibisch
(1994) from ROSAT observations. The X-ray flux would be
produced in the CIRs, resulting from shocks between fast and
slow streams, these shocks heating the gas up to temperatures
of several million degrees.

Clearly a better knowledge of the wind structure of a sample
of Herbig Ae/Be stars is needed to constrain the mechanisms
responsible for driving the wind and heating the chromosphere.
In particular, reliable estimates of the mass loss rates, of the
radiative losses, as well as constraints on the velocity law and
on the detailed structure of the chromospheric regions would
provide quantitative tests for the theoretical models of these
stars. Such is the goal of the present paper.

Most of the lines that are clues for activity (e.g. SiIV, C1V,
He I 5876 A) present similar shapes in many Herbig Ae/Be
stars, which suggests that similarities exist in the structure of
their winds. In particular, for all stars belonging to the PCygni
subclass, i.e. displaying a P Cygni profile at Ho (Finkenzeller &
Mundt, 1984), the model proposed by Catala & Kunasz (1987)
for AB Aur’s wind, seems to be very promising. This semi-
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empirical model includes mass loss, a deep extended chromo-
sphere and a cooler outer region, both expanding. In this paper,
we extend the same type of models to three other stars of the P
Cygni subclass.

Sect. 2, is devoted to the description of the selection of the
stars sample, and to a brief presentation of the observational
material available, including a discussion of the line variabil-
ity. In Sect. 3 we present the atmospheric model we have used,
the atomic model and the method of solution of the transfer
equation. Sect. 4 deals with the analysis of the influence of each
parameter of the model and Sect. 5 presents the results of the
study for each one of the four stars. In Sect. 6 we discuss some
properties of the model for these stars. Finally a general con-
clusion is given in Sect. 7.

2. Observational background
2.1. Selection of the star sample

The stars for this analysis were selected according to two ma-
jor criteria: (i) presence of a P Cygni profile at He, and (ii)
measured Balmer discontinuity.

The first criterion ensures that the star is losing mass through
a stellar wind; the other types of H« profiles exhibited by the
Herbig Ae/Be stars (single- and double-peaked emission) are
ambiguous and may indicate other types of circumstellar envi-
ronment and therefore are not suited to the analysis presented
here. In addition, Catala et al. (1986a) have shown that Her-
big stars with a P Cygni profile at H ¢ have similar profiles in
other lines probing various regions of their winds. The struc-
tures of these winds are therefore basically similar, and may be
represented by a single class of models.

The second criterion is based on a previous study of the
wind of AB Aur by Catala & Kunasz (1987), which showed
that the Balmer discontinuity in Herbig Ae/Be stars is very sen-
sitive to the temperature and electron density at the base of the
wind, and therefore provides very powerful constraints on the
wind structure when used in conjonction with Ho and other
line profiles.

Only six stars meet these criteria: AB Aur, BD+46°3471,
HD250550, BD+61°154, Z CMa, and MWC 1080. Of these,
Z CMa is now known to be a binary system in which the optical
component is a FU Orionis star (Koresko et al. 1991, Leinert et
al. 1997), while MWC 1080 is also a binary system (Shevchenko
etal. 1994), with controversial spectral types for the two compo-
nents (Cohen & Kuhi 1979, Yoshida et al. 1991). Our models are
not suitable for such configurations, and we therefore removed
these stars from our sample. The basic stellar parameters for
the four remaining stars are listed in Table 1, together with the
measured Balmer discontinuities (Garrison, 1978).

In addition to H o and Balmer discontinuity, we introduced
in this analysis the modelling of the Mg Il h & k and C IV
resonance lines, when available. These UV lines are sensitive
to the location, size and temperature of the chromosphere at the
base of the wind, as demonstrated in the case of AB Aur by
Catala et al. (1984), and Catala (1988).
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Table 1. Stellar parameters and Balmer discontinuities. (1) Hillenbrand
et al. 1992, (2) Garrison 1978, (3) Bshm & Catala 1993

Star Sp. log Teys R.(Rp) log(g) Ds
Type
AB Aur A0(3) 40(3) 25(3) 4.1@3) +1.4x0.052)

BD+46°3471 A0 (1) 3.99 (1) 113(1)
HD250550 B7(1) 4.09(1) 3.5(1)
BD+61°154 B8 (1) 4.05(1) 4.8(1)

4.5 (2) +1.08+0.08 (2)
4.6 (2) +1.00£0.05 (2)
4.2(2) +0.29:£0.08 (2)

2.2. Observational material
2.2.1. The Ho line

For BD+61°154 and HD250550 we used H « line profiles ob-
tained in 1991 with the MUSICOS spectrograph (Baudrand &
Bohm 1992) at the Telescope Bernard Lyot (2m), at the Pic du
Midi observatory. As regards AB Aur, we constructed an aver-
aged H« profile by summing spectra recorded during the 1996
MUSICOS campaign (Catala et al. 1998). Concerning the re-
duction of the spectra, the reader is refered to B6hm & Catala
(1993) for more details. We used for BD+46°3471 a profile
recorded in 1983 at CFHT (see Catala et al. 1986a).

For comparison between the observed spectra and the syn-
thetic one, each spectrum was adjusted to the frame of the in-
terstellar Na I D lines, assumed to be identical to the star’s rest
frame (Bohm & Catala, 1993; Finkenzeller & Jankovics, 1984).

2.2.2. The Mg T h and k UV lines

IUE long wavelength spectra of AB Aur were recorded in 1992
before the MUSICOS campaign of the same year, while for
HD250550 and BD+46°3471, IUE long wave observations were
obtained in January 1984 and January 1983 respectively. We
used the Mg II resonance lines of these three stars in our anal-
ysis, which all exhibit a P Cygni profile. The continuum was
placed interactively in two line-free spectral regions (2758 A
and 2844 A). The interstellar Mg I X 2852.13 A, appearing on
the spectra, was used as reference for the wavelength scale.

2.2.3. The CIV 1548 A line

For the C IV resonance doublet of AB Aur, we used observa-
tions with GHRS aboard the Hubble Space Telescope, obtained
in 1996 (Bouret et al. 1997). HD250550 was observed with IUE
in 1985. The continuum used for normalization was placed by
hand, using the same procedure as that used by Catala & Talav-
era (1984). Because of the presence of many broad lines around
the C IV resonance doublet (not seen on IUE spectra because
of the lower resolution, but clearly visible on GHRS spectrum
of AB Aur), this normalization is uncertain, possibly affecting
the comparison with the synthetic profiles. The C IV resonance
lines of both AB Aur and HD250550 are purely in absorption.

Nohighresolution UV spectra are available for BD+61°154.

Table 2 summarizes all the observational data at our dis-
posal.
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2.3. Variability

Repeated observations have shown that the lines used in this
analysis are variable in Herbig Ae/Be stars. The absorption com-
ponent of the H o PCygni profile of AB Aur, BD+46°3471 and
HD 250550 is highly variable on time scales from hours to
months (Bohm et al. 1996, Beskrovnaya et al. 1995), and some-
times even disappears to leave the H« line as a single emission
(Shevchenko 1991, Beskrovnaya et al. 1991, 1995, Pogodin
1992, 1994,). The emission component of H« is also variable
on similar time scales, although at a much lower level (B6hm
etal. 1996, Catala et al. 1998, in preparation). Comparisons of
Hoa line profiles of AB Aur obtained at different dates indicate
that variations of the emission intensity are much less impor-
tant than those of the absorption component (Catala & Kunasz
1987).

The absorption component of the Mg II resonance lines in
the same three stars is always present, but shows strong variabil-
ity both in its width and depth, modulated with the star’s rotation
in the case of AB Aur (Praderie et al. 1986). At the same time,
the Mg Il emission component shows intensity variations of the
order of only 12%.

The C1V resonance lines of AB Aur, always in absorption,
also exhibit important width and depth variations (Catala &
Talavera 1984; Catala et al. 1986a; Bouret et al. 1997).

This variable behavior indicates a complex wind structure.
In particular, the rotational modulation of the absorption com-
ponent of the Mg II lines of AB Aur (Praderie et al. 1986), and
possibly that of the C IV resonance lines (Catala et al. 1986a)
was interpreted in terms of co-rotating azimuthal structures in
the wind. Other models, like those of Pogodin (1990, 1992),
involve a variable latitudinal dependence of the wind structure,
and can explain the drastic changes observed in the Ha ab-
sorption component. It is therefore very likely that the winds of
the Herbig Ae/Be stars are neither spherically symmetric nor
stationary, and their modelling by our time-independent, spher-
ically symmetric models is only intended to bring information
on the wind average properties.

The emission components of the H o and Mg II P Cygni pro-
files seem to vary much less than the absorption components.
Catalaetal. (1984) and Catala & Kunasz (1987) have shown that
they are formed in very extended regions of the wind, and there-
fore can provide average information of the wind structure. On
the other hand, absorption components of P Cygni profiles are
formed in the parts of the winds that are projected on the stellar
surface from the observer’s point of view, and encompass only
a small volume. Absorption components are therefore expected
to be very sensitive to local variations in density, temperature
and velocity on the line of sight to the observer, while emission
components are more likely to represent average wind proper-
ties. We have therefore restricted the following analysis to the
detailed interpretation of the Ho and Mg II emission compo-
nents, assuming that the absorption components of these lines
cannot provide useful information in the framework of our sta-
tionary, spherically symmetric model. We have also made sure
that our model can reproduce the presence in absorption of the
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Table 2. Summary of observational data:(1) Averaged profile from the MUSICOS 1996 campaign. (2) GHRS/HST spectrum (Bouret et al.
:1997). (3) Profile from IUE, recorded for the MUSICOS 1992 campaign. (4) Profiles from MUSICOS at TBL/Pic du Midi (Béhm & Catala
1994). (5) Profiles from IUE archives. (6) CFHT profile from Catala et al. (1986a)

star AB Aur HD250550 BD+46°3471 BD+61°154
Date Instr. Date Instr. Date Instr. Date Instr.
Hao Nov. 96 MUS. (1)  Oct. 91 MUS(4)  Sep.83 CFHT(6) Oct.91 MUS (4)
Clv Feb. 96 GHRS (2) Jan. 85 IUE (5) - - - -
SWP 24984
Mgll Oct. 92 IUE(3) Jan. 84 IUE (5) Jan. 83 IUE (5) - -
LWP 24207 LWP 2663 LWP 1768

C IV resonance lines, without attempting a detailed fit of their
profiles, for the same reasons.

3. The wind model and the solution
of the radiative transfer equation

3.1. The atmospheric model

Following Catala et al. (1986a), we have assumed a similar
wind structure for the stars of our sample, and therefore we
can use the same type of model as that of Catala & Kunasz
(1987) for AB Aur. We only recall here the basic properties of
these models. We assume a steady state non-rotating atmosphere
and we consider spherically symmetric winds with a velocity
law monotonically increasing outward. The latter is given as
linear function of the radial distance r from the stellar center.
The base of the wind is connected with a classical photosphere
model (Kurucz) in radiative and hydrostatic equilibrium at the
point where the temperature law in the photosphere reaches a
specified minimum Trin < Tef.

The temperature law in the wind allows to describe a chro-
mospheric temperature rise, and to make its location and its
size vary. Four free parameters (Tp, Trnaz; A1, A2) govern this
temperature law, which is expressed by:

To + (Trmaz — To)exp [~4ln2%¢"—)2]
if Rpp <7< Regy

To + (Timas — To)ezp [—41n2£“—f.§hi}
if Rch <rT

T(r) = o

The maximum temperature is reached in the chromosphere at
the point R, defined by:

Tmam - TO):‘ 1/2 (2)

— Al
Rch = Rph + 2(ln2)1/2 [n (Teff — TO

R, being the photospheric radius, while A; and A, control
respectively the position of the maximum temperature, and the
chromospheric extension.

Outside the chromospheric region, the temperature of the
wind decreases until it reaches its terminal value Tp; the wind
therefore ends up with an isothermal cool region.

Finally, another important parameter of the model is the
Doppler random velocity v p which describes turbulent motions

in the wind; this parameter acts as a non thermal broadening
component in the intrinsic line profile.

3.2. Solution of the transfer equation for a multi-level atom

For the solution of the transfer equation, we used the method of
the equivalent two-level atom (ETLA) in the co-moving frame
introduced by Mihalas & Kunasz (1978). A full description of
ETLA has been given in Catala & Kunasz (1987). In a first step,
ETLA solves the transfer equation together with the equations
of statistical equilibrium for three successive ionization stages,
in the co-moving frame formulation. Once this step has been
performed, calculations in the observers’s frame give the emer-
gent flux in the transitions we are interested in, as well as many
other physical quantities, like the continuum flux and thereby
the value of the Balmer discontinuity, which can directly be
compared to observations.

3.3. The atomic models

The atomic model that we have used for hydrogen is made of
six bound levels and one continuum, and is identical to that used
by Catala & Kunasz (1987); we refer the reader to this paper
for more information about the atomic data, and expressions for
the transition rates (radiative+collisional).

We have used the same atomic model for carbon as Catala
(1988), which includes three levels for C II1, two levels for CIV
and one continuum level for C V.

For the computation of the Mg II lines, we have introduced
five levels for Mg I, seven levels for Mg 11, and one continuum
level for Mg III. Compared to the model of Catala et al. (1984)
in which Mg IT is treated as a two level atom, our work represent
a real improvement, for both the atomic transitions and the ion-
ization equilibrium are treated in a consistent way. Furthermore,
this new model allows us to compute resonance lines to highly
excited levels (e.g the 3s-4p A 1240.1 A resonance line seen in
AB Aur’s spectrum), and subordinate lines as well. For Mg II
and C IV, the intrinsic line profiles have been assumed Gaus-
sian (in the atomic rest frame), the width of these profiles being
calculated from the Doppler random velocity given in the wind
model. On the other hand, we have introduced the calculation of
the Stark’s wings for the Ha line, in the observer’s frame step.
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5. Detailed comments on individual stars

In the following, we present the detailed results we have ob-
tained when modelling the winds of the four stars presented
above.

5.1. AB Aur

Although this star has been fully studied in the past years, we
decided to include it in our sample for the following reasons:

1. The first evaluation of the wind structure was made by mod-
elling Mg II as a two level system. We are now able to per-
form more accurate calculations of the formation of Mg Il
lines and continua, in the ETLA approach.

2. We have now at our disposal a mean Ho profile, averaged
over several rotational periods (from the 1996 MUSICOS
campaign, Catala et al. 1998). Such an average profile is
perfectly suited for our time-independant, spherically sym-
metric model of the average wind structure of AB Aur, We
are also able to compute the Stark wings of this line which
constitutes a significant progress compared to the study of
Catala & Kunasz (1987), since it is likely to bring new con-
straints on the wind structure.

3. The high quality data of the C IV resonance doublet spec-
tral region from HST show whithout a doubt that the C IV
1550 A line has no emission component on its red side,
which was controversial on older IUE data. This is a strong
observational constraint on the temperature run within the
chromosphere.

Moreover, AB Aur is spectroscopically variable and it may
be useful to investigate what changes in its wind structure are
witnessed by the profile variations; for instance, the emission
component of Ha has changed by almost 100% between 1987
and 1996. The same kind of dramatic changes occured for the
Mg Il emission component, which changed from F/F.=19 to
F/F.=2.3; the blue edge of the absorption component indicates
terminal velocities of about Vs = 430km.s—1, quite differ-
ent from that given by the profiles recorded in 1981 Vs =
380km.s™1). On the spectrum displayed here, the absorption
component is almost saturated, contrary to the one presented in
Catala et al. (1986a), which implies that the absorption on the
line of sight was drastically increased between the two dates of
observation (1982 and 1992). Concerning the C IV resonance
doublet, we measured a maximum blueward displacement with
respect to the rest wavelength of AV = ~260km.s™ 1, about
the same as the one shown in Catala & Talavera (1984). We did
not try to fit the profile of this line, which would constitute an
overinterpretation of the model, but rather used its continuous
presence in pure absorption to fix constraints on the maximum
of temperature and the size of the chromosphere (see Catala
1988).

We represented the underlying photosphere of this star by
a Kurucz model with log(g)=4. and T, 77=10000K (Béhm &
Catala 1993). Figs. 1-3 present comparisons of computed and
observed line profiles for Ha, Mg I1 k and C IV 1548 A lines
respectively. The agreement between our calculations and the
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Fig. 1. Observed profile of the Ha line (full line), and synthetic Ho
profile (dashed line) computed for best fit model for AB Aur.
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Fig. 2. Observed profile of the MglI k line (full line), and synthetic
profile (dashed line) computed for best fit model for AB Aur.

observations is acceptable for the emission component of the
Ho line and the Mg II lines. The Stark wings of Ha which
we have checked are formed in the photosphere underlying the
wind are also well reproduced by our model.

The computed C IV line appears in pure absorption. Since
the localization of the continuum is not known in the HST spec-
trum, we can consider that the agreement between the synthetic
and the observed spectrum is satisfactory.

The time variation observed in the line profiles detailed
above are likely to be the manifestation of changes occuring
in the wind structure. In order to achieve the best agreement
with the data set at our disposal, we had to change slightly the
values of the parameters of the best fit model found by Catala
& Kunasz (1987). It can be seen in Table 5 that in the present
model, the chromosphere is located further out in the wind than
in their model, with an outer region hotter; on the other hand, the
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Fig. 3. Observed profile of the CIV line (full line), and synthetic profile
(dashed line) computed for best fit model for AB Aur; the dotted line
is the “best fit model” scaled for a lower continuum

Table 5. Parameters deduced from the best fit models.

Parameters AB Aur  BD+46°3471 HD250550 BD+61°154
Ay 0.17 0.08 0.09 0.09

Az 1.5 1.2 1.7 1.0
Trmaz(K) 17000 19000 20000 22000

To (K) 4800 4850 4320 3850
vp(km/s) 45 40 20 10

Dp 1.43 1.06 1.0 0.30

M (Mg -yr™Y) 1.8x107% 8.x107® 3.x107%  4.6x107%

maximum temperature as well as the chromospheric extension
and the Doppler velocity remain the same which suggests that
these quantities may be stable on a period spanning over at least
twelve years.

The best fit model presented here has M =18 x 1078
My - yr™1; this is about half the value found by Nisini et al.
(1995) (M = 3.3+ 0.01 x 1078 Mg - yr™?1) (see Sect. 6.2 for
a discussion of this difference), but it is of the same order as the
value infered by Skinner et al. (1993) from radio measurements.
The method described in Sect. 4.2 yields lower and upper limits
on M presented in Table 4.

Recently, observations with the Hubble space telescope have
shown that N V is present in the wind of AB Aur (Bouret et al.
1997). It is not possible to explain these observations with the
models we have used in the present study. Bouret et al. (1997)
showed that the observed N V lines can be formed in corotating
interaction regions (CIRs) bounded by a pair of shocks, where
temperatures ranging all the way up to 107 K can exist. These
CIR can explain at the same time the observed X-ray emission
of AB Aur (Zinnecker and Preibisch 1994).

.
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Fig. 4. Observed profile of the Hoa line (full line), and synthetic Ho
profile (dashed line) computed for best fit model for BD+46°3471.

Mgil 2795.5 &

1.5

0.5

e
—400

-300

; s
-100 [+]
A (kms™h)

L s L
-200 100 200 300 400

Fig, 5. Observed profile of the Mgl k line (full line), and synthetic
profile (dashed line) computed for best fit model for BD+46°3471.

5.2. BD+46°3471

A Kurucz model with log(g)=4.5 and T.s;=9500K consistent
with the data compiled in the literature (see Table 1) was used to
represent the photosphere of this star. Figs. 4 and 5 present the
observed profiles of the Ha and Mg II line 2795.5 A lines, over
which we plotted our synthetic profiles, for the best fit model.
Clearly the agreement is good for the Mg II line and for the
emission component of Hc. The observed small blueshifted
emission component cannot be reproduced in the frame work
of our models and we comment on it in Sect. 6.1. The shape
of the Stark wings is in agreement with the observed one. We
also checked that they also match those obtained with the Ku-
rucz model chosen to model the photosphere of this star. As
for AB Aur’s case, we conclude that these wings are formed
whithin the photosphere, where the temperature is decreasing
outside.
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Despite the time variability of the lines (e.g Catala 1987
* reports variations of about 10% rms over five nights for Ha),
our approach allows us to gain information on the global struc-
ture of the wind of this star thanks to the emission component
which is produced in the major part of the wind. The model
that gives the best agreement between the synthetic and the ob-
servational profiles gives therefore a rather good representation
of at least some characteristics of the wind. The mass loss rate
given by this model is M = 8.0 x 1078 M, - yr™?; this value
is intermediate between the result given by Nisini et al. (1995)
e, M = 9.6+ 0.13 x 1078 Mg - yr™?, and the measure by
Skinner et al. (1993) (M =< 6.5 x 1078 Mg - yr™1). As for
AB Aur, lower and upper limits of the mass loss rate are listed
in Table 4. Whithin these limits, we are able to obtain good fits
of the profiles recorded at different dates, particularly for the
Ha emission component. Finally as for AB Aur, the observed
X-ray emission of BD+46°3471 (Zinnecker & Preibisch 1994)
may perhaps be due to corotating interaction regions.

5.3. HD250550

The Kurucz model for HD250550 has: Tepr = 12000K and
log(g)=4.5. The Mg II resonance lines of this star were shown
to be variable on periods of a few months (Catala et al. 1986a)
and the Ca Il K line exhibit a short-term variability of a few hours
(Catala et al. 1989). The PCygni profiles of the H o line that have
been observed in this star in the last years are highly variable
and often present complex structures. On the other hand, they
exhibit some features that are always observed on all the spec-
tra; particulary, photospheric wings are absent from all these
spectra, which is explained by the fact that the wings are proba-
bly formed within the wind, in the temperature minimum region
where the temperature is slowly varying or is constant. Calcu-
lating the Stark wings of Ha with ETLA, we have checked that
no photospheric wings are seen if the adjacent continuum de-
thermalizes only in the region of the minimum of temperature
or in a region of constant temperature above this minimum. The
comparison between the physical spectrum and the synthetic
one, (Fig.6) shows a rather good agreement, at least for the
emission component.

Concemning Mg II, Fig. 7 presents the IUE spectrum of the
whole doublet because this star behaves quite differently from
AB Aur and BD+46°3471. The k line emission component is
always weaker than the h one, in spite of a higher oscillator
strength. The reason may be found in the blend of the k line
emission with the absorption component of the h line and the
22798 A line. In Fig. 7, it is clear that the A2791 A subordinate
line of Mg II is strongly blueshifted (95 km.s~!); this phe-
nomenon probably concem the A2798 A line as well, which in
turn would affect the red side of the k line emission compo-
nent. Such a blueshift indicates that these subordinate lines are
formed whithin the wind rather than in the photosphere, contrary
to what seems to happen in AB Aur and BD+46°3471.

ETLA being unable to treat line blends, the fitting of the
emission component of the k line would be physically meaning-
less. Thus, we chose to model the h component (2802 A) which

Ha line HD 250550
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Fig. 6. Observed profile of the Ho line (full line), and synthetic Ha
profile (dashed line) computed for best fit model for HD250550.
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Fig. 7. Observed profile of the Mgl h line (full line), and synthetic
profile (dashed line) computed for best fit model for HD250550.

1is clearly unaffected by the presence of blends. The agreement

between the IUE spectrum and the synthetic profile obtained
with the parameters set deduced from H fitting is quite satis-
factory, at least for the emission (see Fig. 7). On the other hand,
we did not succeed to fit the absorption troughs (as expected).
As regards the C IV line at 1548 A, we present the result of the
computation with the parameters deduced from the study of Ho
and Mg II h line in Fig. 9; the computed profile is not very dif-
ferent from the observed one considering the uncertainty on the
adjacent continuum, and presents no emission on its red side,
like in AB Aur’s case. )

The mass loss rate given by the best fit model is M =
3. x 1078 Mg - yr~!. This star was observed by Skinner et
al. (1993) who found M < 5.1 x 10~8M - yr~!, a result
consistent with our calculations.
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Fig. 8. Observed profile of the C IV line (full line), and synthetic profile
(dashed line) computed for best fit model for HD250550; cf Fig. 3 for
the dotted line.
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Fig. 9. Observed profile of the He line (full line), and synthetic Ho
profile (dashed line) computed for best fit model for BD+61°154.

5.4. BD+61°154

The photosphere of this star is given by a Kurucz’s model with
T ry=11000K and log(g)=4. In our sample, this star is the only
one for which neither IUE nor HST observations are available.
Therefore, the parameters we will deduce from the study will
be less reliable than for the other stars. The spectral behaviour
of this star is quite complex; if compared to spectra presented
by Garrison & Anderson (1977) or by Finkenzeller & Mundt
(1984), it is clear that dramatic changes occur in the line shape
with time. Such changes witness that the physical conditions
prevailing in the line formation region are highly variable, the
reason of which is still to be adressed.
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The profile shown on Fig. 9 is clearly identified as a PCygni
profile of type III, in the Beals classification, with a small emis-
sion component on the blue side of the line. A closer look at the
shape of the blue and red side of this profile shows that this small
emission component is symmetric with the broad red wing of
the emission component. We checked that when the wings form
in the region where the temperature rises, they appear in emis-
sion but this process is not efficient enough to bring them to the
observed level. Another mechanism was proposed by Mihalas
& Conti (1980) to explain such broad red wing extanding very
far from the line center and the blue emission component. They
suggest that the wind is divided into two distinct regions, one
(the deeper) is in corotation with the star, the other is expand-
ing. The superposition of these two motions produce a small
emission bump in the blue edge of the line; whether this bump
is observed or not depends on the ratio of the rotation velocity
to the terminal expansion velocity: if this ratio is greater than
one the emission bump is visible otherwise it is blended in the
absorption component. The rotation motion also shifts photons
from the line center which in turn produce the observed broad
line wings. In this framework, the corotation of the envelope
is achieved thanks to a global magnetic field, the presence of
which is suspected in Herbig Ae/Be stars. However, it would be
quite paradoxical that this mechanism would apply for the most
slowly rotating star of our sample and would not for stars like
HD250550 whose rotation rate is much more important, unless
the Alfvén radius is larger in BD+61°154 than in the other stars
of the present work. In that case, the angular velocity in the
outer parts of the corotating enveloppe could be large enough
to explain the line shape. Pogodin (1990) also suggested that
PCygni type III profiles could result from the presence of jets
with rigid-body rotation, associated with local magnetic region
over the surface of the star. He calculated H « profiles for vari-
ous position of a jet with respect to the observer and concluded
that the shape of the line is modified according the phase of the
rotation period of the star with its enveloppe. Hence, this mech-
anism also explains the observed variations of the line shape
(from PCygni type III to PCygni type II .and conversely). Up
to now however, our model does not take such structures into
account, which explains why it fails to reproduce such a profile
(see Fig.9). No emission is seen on the blue edge of the syn-
thetic profile, and the red wing of the emission component is far
from being broad enough. In the same way, it can not produce
an emission component as blueshifted, with respect to the rest
wavelength, as the observed one. Such profiles are impossible
to obtain with spherically symmetric models, which confirms
that the all the discrepancies are probably caused by strong de-
partures from such a geometry in the wind of BD+61°154. This
is why our value of M is to be considered with precaution; we
have found: M = 4.6x10~8 Mg -yr—!; however, variations are
allowed (see Table 4), as determined with the method exposed in
Sect. 2.4. The value from the best fit model is much lower than
that proposed by Nisini et al. (1995), namely M = 1.7 x 10~7
Mg - yr~1, (obtained from the study of H I infrared lines), but
it agrees with that inferred from the radio survey performed by
Skinner et al. (1993), namely M < 5.9 x 108 Mg - yr~1.
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6. Discussion
6.1. The absorption components

Because of the extreme sensitivity of the absorption components
of PCygni profiles on variations of the physical conditions or
geometry of the wind, it is not possible to infer valuable in-
formation from their modelling with spherically symmetric and
homogeneous models. The results we obtained in the present
study can be ordered as follow, if restricted to the H« line: for
two stars (AB Aur and BD+46°3471) the synthetic absorption
trough is deeper than the observed one, while it is the contrary
for HD 250550. On the other hand this agreement seems rather
satisfactory in the case of BD+61°154.

Two stars of our sample, namely BD+46°3471 and
BD+61°154 exhibit a small emission component on the blue
side of the line; in one case (BD+46°3471) this emission is
blended in the Stark wings of Hc«, while in the other case
this. emission clearly confer to the line a PCygni type III in
the Beals classification. Nevertheless, the two others stars have
often shown this kind of behaviour in the past (see e.g Catala
et al. 1986a). The model presented by Pogodin (1990) (see
Sect. 5.4) to explain the episodic appearance of this emission
could therefore be applied to all the stars studied presently. In
BD+46°3471’s case, we did not try to obtain a blue-shifted
emission component by imposing to the radiation field to be
thermalized up to the region of the chromosphere where the
temperature is rising, as we did for BD+61°154. Indeed, the
profile in the first case is clearly not symmetric, the secondary
emission being not seen on the red side of the line. This emis-
sion being extremely local, it may be formed in a thin region of
the wind moving towards us, as suggested by Pogodin’s model
(1990).

BD+46°3471 surely possesses a highly anisotropic wind.
Indeed, the vanishing of the absorption component of H, that
has been often observed (Garrison & Anderson 1977, Bohm &
Catala 1993) implies that our basic assumption of a steady state
and spherically symmetric model is unsupported. It is impossi-
ble with such a model to avoid an absorption to form. On the
other hand, a model like Pogodin’s one (1992) succeeds in ex-
plaining such a behaviour for the absorption. In this model, the
wind is confined at low latitudes, but this confinement is vari-
able. Each time the line of sight intercepts the flow, a PCygni
profile is formed. When the opening angle is small enough, the
line of sight does not intercept the flow anymore and a single
peaked emission is observed. In this framework, we can inter-
pret our situation as follow: at the epoch when the spectra we
used were recorded, the opening angle of the wind was large
enough for the line of sight to intercept the flow; a PCygni pro-
file is then observed, which is consistent with both the Mg IT
spectrum and the H a profile. A few years later (see for example
Bohm & Catala 1993), the situation is reversed and no PCygni
can be observed.

Another interesting fact is that for HD250550, the observed
absorption is deeper than the synthetic one for H o as well as for
Mg II. In both cases we checked that the observed absorption is
saturated. Obviously, an homogeneous model is unable to pro-
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Fig. 10. Observed profile of the H 3 line (full line), and synthetic H 3
profile (dashed line) computed for best fit model for AB Aur.

duce such a deep absorption; indeed, in such a case, a number
of photons are scattered towards the observer and then fill in
the absorption component, which therefore can not be as deep
as the observed one. The observed saturation may be an argu-
ment in favour of the interpretation of the cyclical variability of
HD250550 in terms of the alternance of streams on the line of
sight (on which the absorption is formed) which locally increase
the opacity of the medium. As the star rotates, the streams wind
up around it and the line of sight may intercept several of them,
giving rise to several resonance regions (regions with the same
projected velocity); the probability that photons escape is thus
lowered. This changes the depth of the absorption component
of the PCygni profile. This model had already been proposed by
Catala et al. (1991) in order to interpret the periodic variations
detected in the short-term variability in the Ca II K line.

6.2. Application to other lines

If our models are correct, they must be able to explain the pres-
ence and the shape of every lines in the spectra of our program
stars. This is in fact the case for the Hg line, whose synthetic
profile is compatible with the observed one, at least for the
emission component and the Stark wings. Fig. 10 compares our
synthetic profile with the observed Hys profile averaged over
several days during the MUSICOS 96 campaign. We did not try
to fit the other Balmer lines because they are completely dom-
inated by photospheric Stark wings and therefore provide little
information on the wind itself.

The Ca II resonance lines are present in all the stars of our
sample (Catala et al. 1986a, Finkenzeller & Jankovics 1984).
The Ca II K line appears in absorption and asymmetric, extend-
ing towards the blue; this suggest that it is formed within the
wind. It has been shown in AB Aur’s case (Béhm and Catala
1995) that this line is very likely formed in the hottest part of the
chromosphere, near the maximum of temperature. On the other
hand, the Ca II IR triplet is always seen in emission but blended
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with the P13, P15, P16 lines. ETLA being enable to treat lines
blends, we did not try to fit these lines. However, we emphasize
that the strong similarities that exist between the line profiles
of the various stars in our sample, both for the Ca II K line and
the Ca II IR triplet strongly supports the idea that the structure
of the deepest parts of the wind of the four stars are nearly the
same.

6.3. Departure from LTE and mass loss rates

The ionization and excitation conditions in the winds of the
stars of our sample are easily obtained with ETLA code. We
can therefore deduce the departure from local thermodynami-
cal equilibrium in each point of the wind of a star. In the present
section, we will focus on the ionization of hydrogen and its
influence on the determination of the mass loss rates. The pop-
ulations of the levels of our atomic model are strongly different
from equilibrium values almost everywhere, except under re-
gion of the minimum of temperature, where the continua are
formed. The calculations provide us with the transitions rates
for all the levels of hydrogen we take into account. We found that
the ionization equilibrium is dominated by radiative processes
everywhere in the wind for the ground level. For excited levels,
ionizations and recombinations are radiatively dominated ev-
erywhere but in the chromosphere where collisional processes
dominate. )

It is thus not surprising that our values of M can differ sig-
nificantly from those derived by Nisini et al. (1995) under the
assumption of LTE (up to a factor 4 in the case of BD+61°154).
The relative agreement between both estimates in the case of
HD250550 and BD+46°3471 may be simply fortuitous. We
stress that the assumption of LTE and the use of lines from
a unique chemical element do not allow one to determine reli-
able values of the mass loss rates. Rather, a number of lines of
various elements should be used to get information on the phys-
ical conditions all over the wind, leading to a model consitent
with all the observational data, as we have done here.

6.4. Radiative losses

The existence of an atmospheric structure of chromo-
sphere+wind seems now well demonstrated for the Herbig
Ae/Be stars. Such a structure implies that a large amount of non
radiative energy is dissipated in the winds of the Herbig stars.
We can estimate it by the calculation of the radiative losses, ie,
the amount of energy radiated by the lines and continua that are
formed in the wind. We recall here that the radiative losses are
defined by:

E~(r)= 477/ xv(Sy = J)dv  (ergs.em™3.s71)  (3)
0

It is quite clear from Eq. 3 that smaller radiative losses will
be found as the chromosphere will move away from the stellar
photosphere: the farther the chromosphere, the lower the density
within it, then the lower the energy radiated by the medium.
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This equation expresses the total amount of emission minus
the total amount of absorption. E~ is then positive when the
medium cools by radiation. The sum of the contributions of a
large number of radiators and NLTE effects have to be taken into
account in the calculation of E~. In order to calculate E~(r),
we need to solve the radiative transfer equation, that will provide
us with the mean radiation intensity as well as with the source
function of the transitions we are dealing with. Nevertheless,
the lines and continua that have been used up to now do not
provide accurate information on the gas physical conditions in
the lower part of the chromosphere; we did not introduce this
poorly constrained region in our calculations of the radiative
losses and computed a lower limit to the energy required to
sustain a chromosphere within the wind, £, by integrating the
radiative losses E~ () between the two points r; and r; where
T = T,yy, r1 in the inner part and 73 in the outer part of the
chromosphere.

. T2
E, = / 4nr?E~ (r)dr )
1

For the “best fit” models, the values we have found are listed
in Table 6.

For all stars, the dominant contributors to the radiative losses
in continua and line are respectively the Balmer continuum
and the Ha line. It can be seen in Table 6 that the other con-
tinua are also efficient radiators, as well as many lines of the
Balmer series. Another noteworthy fact is that for BD+61°154
and HD250550, the Lyman continuum radiates much more ef-
ficiently than for the two other stars of the sample, due to the
fact that the Lyman continua of these stars are much less opaque
than those of AB Aur and BD+46°3471. Finally, it was shown
by Catala (1989) for AB Aur, that the other major lines and con-
tinua (Magnesium, Carbon) produce negligible contributions to
the radiative losses. We have checked that it is the same for the
other three stars of our sample.

Itis also interesting to notice that, in the case of AB Aur, the
Balmer continuum dominates the radiative losses even though
the resulting Balmer excess ADpg is very small, in agreement
with Garrison’s (1978) measurements. This result indicates that
the Balmer jump measurements, although quite important to
constrain the wind and chromosphere parameters, are not suffi-
cient by themselves to estimate the radiative losses.

Uncertainties in the determination of T¢s¢ and log g affect
our estimates of the radiative losses, mainly through their effect
on the Balmer discontinuity. When T, ¢ or log g are changed,
the contribution of the photosphere to the Balmer jump changes.
Hence, the resulting Balmer jump (photosphere + wind) is
changed in turn, if the parameters of the wind are kept fixed.
The size of the total Balmer discontinuity being mostly deter-
mined by the position of the chromosphere, we have to change
this parameter to fit the observed D g. Doing so, we also change
our estimates of the radiative losses, which are sensitive to the
location and size of the chromosphere within the wind. We in-
vestigated these effects, for errors bars on Tes; and logg as
given by Hillenbrand et al. (1992) and Garrison (1978) respec-
tively, i.e, AlogT = 0.05 and A log g = 0.3.
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Table 6. Contributions to the radiative losses
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Et_ot(ergs.s”l)

Transition AB Aur BD+46°3471  HD230550 BD+61°154
Ha 12 (+32) 1.2 (+33) 1.7 (+32) 5.4 (+32)
HB 43 (+31) 6.0 (+32) 6.6 (+31) 1.8 (+32)
Hy 4.0 (+31) 5.5 (+32) 4.9 (+31) 1.1 (+32)
Hs 4.6 (+31) 6.2 (+32) 5.2 (+31) 1.0 (+32)
Pa 1.9 (+31) 1.9 (+32) 2.5 (+31) 7.9 (+31)
Pg 2.1 (+31) 2.3 (+32) 2.3 (+31) 6.9 (+31)
Py 2.6 (+31) 3.1 (+32) 2.5 (+31) 6.1 (+31)
Ba 2.9 (+30) 2.8 (+31) 3.5 (+30) 1.0 (+31)
BB 5.6 (+30) 6.5 (+31) 5.5 (+30) 1.4 (+31)
Pfa 7.7 (+29) 7.3 (+30) 8.7 (+29) 2.4 (+30)
Lyman C. 3.6 (+32) 2.2 (+34) 7.8 (+33) 5.1(+33)
Balmer C. 1.1 (+34) 5.8 (+34) 3.6 (+34) 3.7 (+34)
Paschen C. 4.9 (+33) 4.1 (+34) 1.8 (+34) 2.0 (+34)
Brackett C. 2.3 (+33) 2.7 (+34) 8.4 (+33) 8.8 (+33)
Pfund C. 1.1 (+33) 1.5 (+34) 3.9 (+33) 4.0 (+33)
Humphrey C. 6.0 (+32) 8.3 (+33) 2.1 (+33) 2.1 (+33)
Total 2.0 (+34) 1.76 (+35) 7.8 (+34) 7.9 (+34)

E /L. 0.088 0.044 0.084 0.03
Lower/Upper limits  [1.31-2.4] (+34)  [1.38-5.7](+35)  [0.485-1.16](+35) ([0.61-1.11](+35)

For AB Aur, HD250550 and BD+61°154 which all have
Tesr = 10000K, we found that for log g fixed, an increase of
T.; s, decreases D% so that we have to move the chromo-
sphere away to fit D%°. The result is a decrease of the radiative
losses compared to those we present here, by an amount of 14%.
Concerning the influence of the surface gravity, we found that
D%h"t decreases with increasing log g for these three stars (and
conversely). The chromosphere must therefore be further away
from the star’s surface and the radiative losses can be lowered by
an amount of 15% at maximum. The behaviour of BD+46°3471,
which has T,y < 10000K,, is reversed. Indeed, for log g fixed,
DP* varies in the same direction as T, 7 ;. Thus, an increase of
T.;; implies an increase of D%, which in turn requires that
the chromosphere must be closer to compensate this effect. This
leads to an increase of £ of the same order of magnitude as for
the three other stars. For T, 5 fixed, log g affects the radiative
losses in the same way as for the three other stars, (direction
and amount of the variation).

Using the range of permitted values for all parameters in
our models (see Sect. 4.2), we derive lower and upper limits
on the contribution to the radiative losses of the chromosphere.
We also took into account the uncertainties on log g and Tesy
discussed hereabove. Results are listed in Table 6. In terms of
stellar luminosity, the radiative losses for the sample of stars un-
der consideration, range from 3%L,. (for BD+61°154) to about
9%L, (for AB Aur). These values, although important, are con-
sistent with those found for the T Tauri stars, when measuring
the energy flux in some spectral lines and continua (Bouvier
1987, Calvet & Albarran 1984).

Herbig Ae/Be stars being in the radiative phase of their evo-
lution towards the main sequence, convection is unable to be

the source of energy that could compensate for these radiative
losses. It may be found either in the stellar rotation, through
the transformation of rotational energy into turbulent energy
through shear instabilities (Lignieres et al. 1996) or in the pres-
ence of an accretion disk around the stars (Hillenbrand et al.
1992, Corcoran & Ray 1998). The former mechanism provides
an energy reservoir lower than the radiative losses by about two
or three orders of magnitudes when the effects of the magnetic
field are neglected (E;, ./ Er, o 1072-1073); however, the
amount of energy that could be extracted from turbulent sub-
photospheric layers in presence of magnetic fields is likely to be
larger by about two orders of magnitudes (Ligniéres et al. 1996).
This promising approach needs to be completed by its inclusion
in a self consistent model of the coupling of the magnetic field
production with the turbulent subphotospheric layers and may
reconcile the energy production rate with our estimates of the
radiative Josses.

On the other hand, the model involving an accretion disk
seems unlikely for the stars of our sample. Recent millimeter
observations of a few Herbig Ae/Be stars, including AB Aur,
revealed the presence of elongated structures around the stars
(Mannings & Sargent 1997), indicating the existence of cir-
cumstellar disks. However, these observations trace the stellar
environment at several hundred AU from the star, leaving unex-
plored the regions forming the lines we are dealing with here.
Bohm & Catala (1994) showed that the forbidden [OI] emission
lines that arise in their winds are symmetric and unshifted with
respect to the rest wavelength, in contrary to what would be
expected if a disk were hidding the receding part of the winds.
A mechanism assuming that the [O I] forbidden lines form in
a thin layer at the surface of the disk (and therefore may not
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show asymmetries despite the presence of such disk) has been
proposed by Hirth et al. (1994) to reconcile these observations
with the presence of an accretion disk. However, this suggestion
was recently contradicted by Béhm & Hirth (1997) on the basis
of longslit observations, which showed that at leastin AB Aur’s
case, the possibility that the {O I] lines are formed in a disk-
atmosphere can be ruled out. For the other stars, the situation is
not so clear, even though Béhm & Hirth (1997) found neither
significant offset of the emission centroid nor any extension of
the line emitting region. If disk-atmospheres are present, they
cannot be extended enough to account for the observed fluxes
in these lines, as discussed in Bohm (1993) and B6hm & Hirth
(1997). In addition, using the accretion rates derived by Hillen-
brand et al. (1992), we have checked that the energy released
by accretion (Egee = 1/ 2Macch26p, where Ve, is the keple-
rian rotation velocity as estimated from the width of the [O I]
lines) is always lower by a factor of two (in the best case) than
the radiative losses we found. Besides, Bohm & Catala (1993)
showed that for AB Aur, the accretion rate must be lower than
2.51077 Mg-yr~! (i.e atleast 6 times lower than that derived by
Hillenbrand et al. 1992) to be compatible with the observed ab-
sence of optical veiling. Future quantitative calculations of [OI]
lines formation should teach us more about the presence or ab-
sence of circamstellar disks around these stars. At the present
time, the problem of the source of energy responsible for the
activity of the Herbig Ae/Be stars is still open.

7. Conclusion

The existence of an expanding extended chromosphere, sur-
rounded by a cool wind is now confirmed for Herbig Ae/Be
stars belonging to the PCygni subclass. Semi-empirical models
similar to the one developped for AB Aur’s wind by Catala et al.
(1984), succeed in reproducing as many different lines as Ha,
the Mg I1 h & k lines or the C IV resonance lines at 1550 A, as
well as the Balmer jump, for three additional stars, and provide
us with an accurate description of the structures of their winds.

This semi-empirical modelling allows us to constrain
severely the temperature, size and location of the chromosphere,
and to derive reliable values of the mass loss rates and radiative
losses. The mass loss rates derived in this way are much more
reliable than those from previous studies (Nisini et al. 1995,
Garrison 1978), based on much more limited observational con-
straints. The radiative losses in the chromospheres of these stars
represent several percent of their bolometric luminosities.

The origin of the large amounts of non-radiative energy that
must be deposited in these chromospheres to maintain them is
still unknown. Models involving massive accretion disks may be
invoked, although their presence around the Herbig stars in our
sample is very controversial. Such disks carry sufficient amounts
of gravitational energy if their accretion rates exceed 107 Mg -
yr~1. Moreover, radiatively driven winds from accretion disks,
such as modelled by Proga et al. (1998) and Drew et al. (1998),
may constitute a solution to the so far unexplained winds of the
Herbig Ae/Be stars. However, an efficient heating mechanism
to explain the chromospheres of these stars in this context has
still to be identified.
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Alternatively, the ultimate origin of this non-radiative en-
ergy may be stellar rotation, transformed into turbulent motions
in the star’s interior because of the violent rotational braking
that the wind exerts on the star’s surface (Ligniéres et al. 1996).
In this model, the chromospheric heating is magnetic, which is
made plausible by the recent detection of a magnetic field in
another Herbig Ae star (Donati et al. 1997).

The hypothetical magnetic field may also be responsible
for azimuthal and latitudinal structuration of the winds of the
Herbig stars in our sample. This structuration is not taken into
account in our modelling, which is spherically symmetric and
stationary, but could be responsible for (i) the time variability of
line profiles observed in these stars, and (ii) the remaining dis-
crepancies between observed line absorption components and
our calculated profiles.

A natural follow-up of this work will therefore be an exten-
sion of our modelling to non-spherical geometries, including
flattened and azimuthally structured stellar winds.

Acknowledgements. We thank the MUSICOS collaboration for mak-
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Appendix A

By definition, the radiative photoionization and recombination
rates between the i-zh level of a given ion and the k continuum
state write respectively:

o0
47 / c_)zﬂ Jydv
v PV

\ ¥ poo 3
() [ (2
g v c
hv
xexp (—- kTe> dv
v being the photo-ionization threshold of the level under con-

sideration, while a(v) and J, are the photo-ionization cross-
section and the mean radiation field respectively. T, is the local

Ri—yk =

Rk-n' =

*
electron temperature and (%) is the ratio of the population of

the i-th level of neutral hydrogen over the one of singly ionized
hydrogen respectively, evaluated at thermal equilibrium. So as
to calculate Rj.,;, we will make some approximation on J,,.
Itis well known that for a given ion excitation level, one can
define a “dethermalizing layer” for the ionizing radiation field,
i.e, a layer where this radiation field begins to depart from the
local Planck function. Provided that the opacity of the medium
at the wavelength of the ionizing radiation field varies regularly
over the wind, we see that the aforementioned dethermalizing
layer separates a zone where the radiation field is optically thick
and a zone where it is optically thin. In the former regions J,
is given by the local Planck function, while in the latter we can
write:
Jy ~W(r)B,(T,)
W(r) being a dilution factor and B,, being the Planck function
evaluated at the “radiation temperature”, i.e, the electron tem-

perature at the dethermalizing layer. For W(r), noting R; for the
radius of the dethermalizing layer, we have:
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1
W(r) = 5{1-[1 - (B/r)%'/?}
‘We can now make use of those approximations in the calculation
of Rk——n
In a first time, we will address the problem of the Balmer
discontinuity; in such a case, one has J, < 2hv®/c? and we
can therefore write that:
hv
d
kTe> v

ni \ " [P alvy) wo\3 [2h1?
Ryyirvdm (nk) /,,0 hv <7) (cz A

where we have made use of the following form of the photo-
ionization cross-section: a(v) = ar(vg)(42)3.
It is then straightforward to see that:

8= 3 My * hig
Rt g alio)y (a) b (kTe)

N

If now, we replace (nk

well-known Saha equation) for the i-th level of an hydrogen
atom and making use of E1(z) ~ z7'e™® for z > 1, we get:

) by its literal expression (namely the

where

8 o B2 \*?y
A= —c—2-a(yo)1/0 <27rmk> 2

Hence, we see that increasing the mass loss rates or moving
the chromosphere closer to the stellar surface will enhance the
recombination rate, thus leading to decrease the Balmer discon-
tinuity.
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Chapitre 4

L’azote V dans le vent de ’étoile
Ae de Herbig AB Aur

Comme nous ’avons confirmé au chapitre 3, il existe de nombreuses raisons de
penser que les étoiles de Herbig appartenant a la classe PCygni ont des enveloppes
dont les structures sont identiques, tout au moins dans les grandes lignes. C’est pour-
quoi, nous avons choisi d’étudier tout particulierement AB Aur, qui est généralement
considérée comme le prototype de la classe des étoiles Ae/Be de Herbig.

4.1 Motivations

Parmi les étoiles Ae/Be de Herbig, AB Aur, dont le type spectral est AOVe (B6hm
& Catala 1993), présente I'avantage d’étre la plus brillante de 'hémisphere nord avec
une magnitude visuelle de 7.2. Cela a permis depuis longtemps d’obtenir des spectres
3 haute résolution, tant dans le visible que dans I'ultraviolet avec le satellite IUE.
Les études des raies de C IV (Catala & Talavera 1984, Catala 1988), de Mg II h et
k (Catala et al. 1984, Praderie et al. 1986, Bohm et al. 1996) ou de He (Catala &
Kunasz 1987) ont débouché sur un modgle standard de la structure générale du vent
de cette étoile. En particulier, Catala (1988) a pu montrer que, pour que la raie de
C IV se forme en absorption, comme les observations le montrent, ’existence dans le
vent d’une chromosphere de température modérée était nécessaire et suffisante. Plus
précisément, la température maximale dans la chromosphere ne doit pas dépasser
20 000 K, sans quoi une émission, due & une remontée de la fonction source de la
raie, commence & apparaitre sur le bord rouge de la raie, ce qui n’est pas observé.
A ces températures, le milieu est opaque au rayonnement ionisant I'ion C III en ion
C IV : dans ce cas en effet, ’'hélium est essentiellement neutre et constitue donc une
source d’opacité importante au-dessous de 504 A. La densité en ions C IV est alors
suffisante pour qu’une raie en absorption soit formée. Le modele obtenu, qui permet
également de reproduire les raies de Mg II h et k ou la raie Ha, comprend donc une
photosphére & 10 000 K, entourée par une chromosphére chauffée jusqu’a 17 000 K
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et s’étendant sur 1.5R, ; au-deld, la température décroit jusqu’a 3000 K pour former
une zone isotherme sur plusicurs dizaines de rayons stellaires. Dans ce modele, la
raie C IV se forme dans la partie la plus chaude de la chromosphere entre 15 000 K
et 17 000 K. L’élargissement de cette raie vers les courtes longueurs d’onde est une
conséquence du champ de vitesse qui existe dans la région ol elle se forme.

AB Aur fait partie des étoiles de Herbig ayant été observées par ROSAT; sa lu-
minosité X vaut 3.3 & 0.9 x 10% ergs.s™!, soit Lx/Lyy = 1.6 x 107% (Zinnecker &
Preibisch 1994). Parmi tous les mécanismes proposés pour expliquer l'origine de ce
rayonnement (présence d’un compagnon T-Tauri non résolu, existence d’une couronne
de disque, chocs dans le vent, points chauds alimentés par I'accrétion de matiere sur
1’étoile, vents en collision dans un systéme binaire), la présence dans le vent de zones
chauffées jusqu’s des températures T > 105K est le plus souvent évoquée. De telles
températures (bien supérieures & celles supposées ordinairement) devraient, en prin-
cipe, induire la formation de raies d’éléments trés ionisés, comme O VIou N V.

En outre, de nombreuses observations ont montré que les raies d’AB Aur ont une
modulation rotationnelle (Praderie et al. 1986, Catala et al. 1986, Simon et al. 1990,
Bohm et al. 1996), qui est interprétée comme résultant de la présence de structures
azimutales marquées dans le vent de cette étoile. Dans le modele le plus couram-
ment utilisé, qui s’inspire du modele solaire, cette modulation est en effet causée par
I’alternance sur la ligne de visée de jets lents et rapides, issus de la photosphere et
controlés par un champ magnétique. A partir de mesures sur les variations du blue-
shift maximal de la composante en absorption de la raie Mg II, des différences de
vitesse de I’ordre de 100 km.s™* ont été déduites entre les jets rapides et les jets lents.
L’apparition dans les derniéres années de modéles permettant de générer un champ
magnétique en I’absence de zone convective (Vigneron et al. 1990, Tout & Pringle
1995, Ligniéres et al. 1996), associée & la détection directe d’'un champ magnétique sur
I’étoile de Herbig HD104237 (Donati et al. 1997), vient renforcer cette interprétation.
Ces structures peuvent étre & 'origine de chocs quand les jets rapides rattrapent les
jets lents. C’est ce qui se passe dans le vent solaire (voir section 1.2.1) ; ce mécanisme
a été généralisé aux étoiles par Mullan (1984) et il pourrait étre & l'origine de cer-
taines caractéristiques spectrales des étoiles O. Si ces chocs existent, la température
du gaz est fortement augmentée, ce qui peut expliquer tant le rayonnement X que la
présence éventuelle des éléments trés ionisés dont nous avons parlé plus haut.

Il est par contre impossible, avec le modele usuel d’AB Aur, de former des ions
tels que O VI ou N V, qui n’apparaissent qu’a des températures électroniques beau-
coup plus élevées. A de telles températures, 'hélium est alors essentiellement ionisé
et le milieu est transparent au rayonnement ionisant C IV ; en conséquence de quoi,
la formation de C IV nécessite, & son tour, ces températures élevées, mais les raies
de C IV apparaissent alors obligatoirement en émission. L'observation des raies de
résonance de N V constituerait donc un test crucial pour ce modele et la structure de
température qu’il prédit. Cela permettrait aussi d’apporter de nouvelles contraintes
sur les différents mécanismes proposés comme source du flux X.
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Nous avons obtenu du temps d’observation avec le GHRS (Goddard High Resolution
Spectrograph) & bord du télescope spatial Hubble. Les observations ont été réalisées
le 23 février 1996. Deux régions du spectre d’AB Aur ont été enregistrées : le do-
maine 1536-1563 A qui entoure le doublet de C IV & 1548.2/1550.8 A et le domaine
1226-1253 A autour du doublet de N V & 1238.8/1242.8 A, cela afin de comparer
et de modéliser les profils des deux jeux de raies. Le délai séparant I’acquisition des
deux spectres devait étre le plus court possible & cause de la variabilité importante
du spectre d’AB Aur, sur des périodes de ’ordre du jour.

4.2 Les spectres

Il apparait clairement sur le spectre du carbone IV que les raies de résonance sont
en absorption et légérement décalées vers le bleu (figure 4.1), avec un élargissement
important. La vitesse déduite du bord bleu de la raie est approximativement de -260
km.s™!, vitesse trés similaire & celle obtenue par Catala & Talavera (1984).

Raies CIV de AB Aur
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Figure 4.1: Spectre d’AB Aur, observé avec le spectrographe GHRS du HST dans la région
de la raie de résonance de C IV

Apres analyse du spectre de la région entourant les raies de résonance de ’azote V,
nous avons conclu que ces raies étaient effectivement présentes dans le spectre d’AB Aur.
Tout au moins, ceci concerne-t-il la premigre composante (A =~ 1238.8 A) du doublet
2s-2p car la seconde (A =~ 1242.8 A) est noyée dans la composante en absorption du
profil PCygni d’une raie du multiplet 5 de N I (voir figure 4.2). Nous avons vérifié
avec ETLA que la raie d’absorption & A &~ 1240.4 A était une raie de résonance de
Mg II (3s-4p) d’origine photosphérique et non pas la composante en absorption d’un
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profil PCygni inverse de la raie de N V. La raie N V a A =~ 1238.8 A est donc en
émission.

Region spectrale autour des rcies de resonance de NV — AB Aur
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Figure 4.2: Spectre d’AB Aur, observé avec le spectrographe GHRS du HST dans la région
du doublet de résonance de N V. La courbe en traits représente le continu utilisé pour
normaliser le spectre

Une recherche compléte dans les archives IUE et dans nos propres archives MU-
SICOS n’a pas permis de trouver traces de la présence de raies de N IV (A~ 1718.51
A, multiplet 7,0u A =~ 76514 A), ce qui nous permet de conclure que 1’équilibre
d’ionisation de I'azote est dominé par les hauts états d’ionisation, dans les régions
ou les raies de N V se forment. Cette constatation nous sera précieuse, lors de la
construction du nouveau modeéle pour le vent d’AB Aur.

4.3 Formation des raies de NV

Les observations nous aménent donc & considérer deux types de modeles que nous
avons brievement présentés au paragraphe (4.1). Par rapport au modéle classique
développé pour AB Aur (Catala et al. 1984, Catala & Kunasz 1987 ), il est nécessaire
d’introduire une zone & haute température (ci-aprés HTZ), dont nous pourrons faire
varier la position dans le vent, I’épaisseur et bien entendu la valeur maximale de
la température. Les valeurs des parameétres du modele de base, obtenues par la
modélisation des raies C IV, Mg II et Ha, ont été considérées comme fixées par
souci de cohérence avec les études antérieures.
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4.3.1 Le modele

Deux possibilités s’offrent & nous. Dans un cas, la zone chaude ou se forment les
raies de N 'V est assimilable & une zone de transition de type solaire. Elle est & symétrie
sphérique, centrée sur I’étoile et homogene. Dans I’autre cas, les raies se forment 14 ou
ont lieu les chocs entre jets lents et jets rapides. L’hypothése de symétrie sphérique
n’est donc plus valable dans le second cas.

La difficulté que nous avons alors rencontrée, est liée aux conditions d’utilisation
du code ETLA. Nous avons vu au chapitre 2 que les calculs faits avec ce code ne
sont strictement valables que pour des vents & symétrie sphérique et avec des champs
de vitesse monotone. Pour calculer le flux & la sortie de I’enveloppe dans le second
cas, nous avons développé une méthode qui permet de conserver I’hypothése de la
symeétrie sphérique lors de la construction du modele, mais qui simule la présence
de chocs dans la partie relative au transfert de rayonnement dans le référentiel de
I’'observateur.

Le méme modele peut donc étre utilisé dans les deux cas. La zone chaude que
nous avons introduite, est contrélée par trois parametres (As,Ay, The,), décrivant
respectivement la position, I’épaisseur et la température. Le maximum de température
dans cette région T}, est atteint & la distance radiale du centre de 1’étoile donnée
par :

Rhtz = Iipp + Ag (41)

Le parametre A4 décrit la largeur de la région chaude, qui s’étend de R; = Rpy, — Ay
& Ry = Rpy, + Ay La loi de température dans cette région est alors :

T(Ry) + (Thez — T(R1)) exp [_.41712(7-_—%%@]
st R <7< Ry,
Hn= (T 4.2
" T(Rs) + (The. — T(Ry)) exp [,M(r_-%t_z)_z] (4.2)

i Ry, <7 < Ry

ol T(R;) et T(R,) sont les températures du modele Catala & Kunasz (1987), aux
distances respectivement R; et R,.

4.3.2 Le calcul du flux

Pour le premier cas, c’est-a-dire pour des modeles de vent avec une zone chaude
homogene, le code ETLA peut étre utilisé tel quel, sans modification par rapport &
ce que nous avons décrit au chapitre 2.

Dans le second cas, ou la zone de formation des raies résulte de chocs, nous
avons développé la procédure suivante. Dans un premier temps, nous construisons
un modele a symétrie sphérique incluant une zone chaude étroite avec un gradient
de vitesse élevé sur ses bords. Le transfert radiatif est alors traité avec ETLA, qui
nous fournit donc les fonctions sources et les opacités. Puis, nous calculons 'inten-
sité émergente dans le référentiel de I'observateur, comme cela est traité dans ETLA.
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La présence de globules chauds (les chocs) dans le vent est alors simulée en intro-
duisant une pondération par une fonction r(6, ¢), lors de 'intégration de ’intensité
émergente sur les différents rayons, ce qui nous donne le flux a la sortie de I’enve-
loppe. L’hypothése sous-jacente est que ’azote V n’est présent que dans les globules
chauds produits par les chocs, de sorte que 'opacité dans la raie est partout nulle,
excepté sur les rayons interceptant ces globules. D’ordinaire, la fonction source tirée
du cas sphérique est une bonne approximation pour des vents ayant des géométries
plus complexes, si la structure de ces vents n’est pas trop marquée en azimuth ou
en latitude. On congoit bien en effet que si, par exemple, le vent est composé d’un
disque mince et tres dense et d'une enveloppe sphérique plus ténue, la probabilité
pour qu’un photon, émis dans le disque, s’échappe perpendiculairement au disque est
bien plus élevée que celle pour qu’il s’échappe dans la direction radiale. La fonction
source, qui est proportionnelle au nombre de photons émis dans la raie (par unité de
profondeur optique) est donc différente dans les deux directions. Dans notre cas tou-
tefois, cette approximation est justifiée car par construction, les globules chauds sont
tous distribués sur une méme couronne située a la distance radiale Ry, de P’étoile; la
densité dans les globules est donc la méme, quelle que soit la latitude. A cela s’ajoute
que, lorsque ces globules sont concentrés aux basses latitudes sur ’étoile, le facteur
de pondération dans l'intégration, di & ’angle entre la direction de propagation du
photon et la ligne de visée (4 = cos@ cf. chapitre 2) varie peu. Du point de vue de
I’observateur, les photons proviennent donc d’une région située 3 une profondeur fixe
dans le vent. Avec la méthode que nous utilisons, le flux émergent s’écrit donc :

F(v) = /0 i /_ z/; cos6 [r(6, )I(v,6) + [1 — (8, $)] I(v., 6)] db (4.3)

Nous avons supposé que 7(6, ¢) pouvait s’écrire :

(0, 9) = ri(d)r2(8) (4.4)

i.e. les distributions des globules chauds en latitude et longitude ne sont pas corrélées,
F(v) devient alors :

/2 /2
, cosfro(8) [1(v,6) — (v, 6)]d6 + 2x / cos0 I(ve,6)d8  (4.5)

—7/2

F(v) :27Tf¢/

—n/

onfy = [ " (6) do (4.6)

Dans nos modeles, 71 (¢) peut varier aléatoirement, de sorte que nous devons unique-
ment fixer les facteurs de remplissage azimutal f, et r5(6), qui sont explicitement
donnés. Nous avons posé ry(6) = a(f)cosd, ot a(f) = a; sur les rayons qui inter-
ceptent la photosphere et a(f) = a, dans le cas contraire. En procédant ainsi, nous
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pouvons simuler des distributions de globules chauds plus ou moins concentrés sur
I’équateur. Au final, le facteur de remplissage est donné par :

f ) /2
f=2 ]~ ()8 (4.7)

Une limitation importante du modele est qu’il ne permettra de considérer que
des situations ol les chocs se produisent tous & la méme distance radiale de 1’étoile.
Nous n’avons pas envisagé les cas ou, sur une méme ligne de visée, plusieurs chocs se
produisent.

A ce stade, nous introduisons également la méthode qui nous a permis de modéliser

la raie de résonance de C IV & 1548.2 A dans les modeles avec des chocs. Il n’est,
en effet, pas possible dans le cas de cette raie, d’utiliser la méthode développée pour
calculer les raies de N V. Nous avons vu au chapitre 3 que cette raie de C IV apparait
pour des températures de 17 000 K dans le vent d’AB Aur, ce qui confirmait les
résultats de Catala (1988). Il n’est donc pas possible de considérer que I'opacité dans
la raie est nulle partout sauf dans la zone chaude, ce qui rend caduque I’hypothése
que nous avons fait ci-dessus pour écrire les équations (4.3) jusqu’a (4.7).
Nous avons donc commencé par calculer I'intensité spécifique émergente dans le cadre
du modele classique du vent, sans zone chaude, que nous notons I°(v,6). Dans un
second temps, nous avons soustrait cette grandeur a ’intensité spécifique émergente
produite par le modéle avec une zone chaude homogeéne, ce qui a fourni la contribution
de cette zone chaude a l'intensité spécifique émergente réelle (I'(v, #)). La distribution
de globules chauds a alors été introduite lors du calcul du flux émergent :

F(v) = /0 " o / 7;//22 cosf [r(8, 8) ' (v,6) + [1 — (8, §)] I' (v, 6)] df

2m w/2 0
+/0 do /_7/2 cosb I° (v, 6) df (4.8)

4.4 Résultats

Nos efforts se sont d’abord portés sur les modeles & symétrie sphérique avec une
zone chaude homogene. Une exploration systématique de l’espace des parametres
nous a amenés a conclure que ces modeles n’étaient pas compatibles avec ’ensemble
des données dont nous disposons. En premier lieu, les modeles, dans lesquels la zone
chaude est située apres la chromosphere telle qu’elle avait été située par Catala &
Kunasz (1987), ne permettent pas d’obtenir un profil de la raie de résonance de
N V en accord avec les observations; les profils obtenus varient d’un profil PCygni
(quand on est trés loin dans le vent) & un profil double-pic (quand on se rapproche
de la chromosphére). Le champ de vitesse et 1’épaisseur de la zone chaude sont les
principaux facteurs qui déterminent la forme du profil obtenu. La densité dans les
régions lointaines du vent étant faible, il est également nécessaire d’introduire des
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Table 4.1: Parametres des modeles M1, M2, M3 et M4. R.,, Az et A4 sont exprimés en
unité de rayon photosphérique (R,, = 1.75 x 101 ¢m) ; Tiney et Ty en Kelvin; vp en km.s™?

Modeles R, Tz 1o vp Az Ay Ths,
1.04 17000 3000 45 0.0024 0.00001 62000
1.04 17000 3000 45 0.012 0.001 70 000
1.04 17 000 3000 45 0.03 0.001 90 000
1.04 17000 3000 45 0.5 0.1 150 000

[SN RVLIENGY e

températures s’étalant de 10> K & 2. x 10° K afin d’atteindre une intensité dans
la raie conforme aux observations. Dans ces conditions, les raies de résonance de
C IV apparaissent en émission et non plus en absorption comme observées. Quand
la zone chaude est située prés du sommet de la chromosphere, sa température (de
Pordre de 90 000 K) et sa taille sont telles que le profil obtenu est un profil & double-
pic en émission, dont la dépression centrale est soit au-dessous, soit au-dessus du
continy, selon I'importance de la distance HTZ-photosphere. Par ailleurs, ces modeles
produisent une émission intense pour la raie de N IV & 1718.51 A qui, nous ’avons
déja dit, n’est pas observée. Si au contraire la zone chaude est située prés de la
photosphere, il est possible d’obtenir un profil de N V compatible avec le spectre
HST, pour des températures modérées (T =~ 60 000 K). Néanmoins, on obtient aussi
une émission intense pour la raie de N IV 3 1718.51 A.

La dépendance des profils avec la position de la zone chaude est illustrée sur les
figures 4.3 et 4.4. La séquence varie dans le sens d’une distance photosphére-HTZ
croissante. Les modeles M1, M2, M3 et M4 sont présentés dans le tableau (4.1).

M1 M2

1.3

1.6
T
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Figure 4.3: Profil de la raie de résonance de N V pour les modeles M1 et M2 (voir texte)
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Figure 4.4: Profil de la raie de résonance de N V pour les modeles M3 et M4 (voir texte)

La conclusion de cette premiere étape est donc, que les modeéles a symétrie sphérique
ne sont pas compatibles avec les données observationnelles, car ils produisent souvent
une émission pour les raies de CIV ou N IV, qui n’est pas observée. On remarquera
alors que cette émission peut étre réduite, voire méme annihilée, si le facteur de rem-
plissage di a la zone chaude est petit. Il se trouve que les modeles avec des chocs,
produisant des globules chauds de matiere, vont dans le sens de cette remarque,
puisque, dans leur cas, les facteurs de remplissage peuvent étre petits. Nous avons
donc considéré des modeles dans lesquels le vent est structuré en jets lents et rapides,
alternant sur la ligne de visée avec la rotation de I’étoile et produisant des chocs, 1a
ou les jets rapides rattrapent les jets lents.

Plus précisément, c’est une paire de chocs (un choc direct et un choc inverse) qui

est créée a I’endroit ol un jet rapide rencontre un jet lent (voir figure 4.5). Entre ces
deux chocs, on observe la formation d’une région d’interaction en co-rotation (CIRs,
cf. chapitre 1), ou la vitesse est intermédiaire entre celles des deux jets, la densité est
fortement augmentée et la température a un profil complexe et peut atteindre plu-
sieurs millions de degrés Kelvin (Burlaga 1983, Mullan 1984). C’est pourquoi nous
avons postulé que I'azote V était produit a la périphérie de ces CIRs, tandis que le
flux X, lui, serait produit dans les parties centrales les plus chaudes.
Ces hypotheéses sont cohérentes avec les nombreuses observations (Praderie et al.
1986, Catala et al. 1986, Simon et al. 1990, Béhm et al. 1996), qui montrent une mo-
dulation rotationnelle des raies de résonance de Mg II, de Ca II (K 3933 A) et de He I
(A =~ 5876 A). Cette modulation est tres probablement produite par une structure de
jets lents et rapides, analogue & celle du vent solaire. La différence de vitesse entre
jets lents et jets rapides (mesurée par les variations du maximum du blue-shift de la
composante en absorption de la raie Mg II) serait de 100 km.s™* environ.



82 Chapitre 4. L’azote V dans le vent de I’étoile Ae de Herbig AB Aur

La distance a laquelle se forment les CIRs dépend de maniére directe du rapport
Viot/ Veap, 0U Vyor est la vitesse de rotation & la surface de I’étoile et Vezp la vitesse
d’expansion du vent. Ce rapport, qui est petit dans le cas du soleil (=~ 5 x 1073), peut
étre grand dans le cas d’AB Aur (= 0.2); des CIRs peuvent donc apparaitre prés de
la surface de I’étoile (Mullan 1984, Catala et al. 1986).

CROCS

RAPIDE \

S

A Y

Figure 4.5: Schématisation de la formation d'une CIR dans le cadre d’'un modele de type
Vent Solaire

Techniquement parlant, les CIRs ont été simulées en imposant un gradient de
vitesse tres faible & travers la zone chaude, les vitesses étant de 100 km.s™! environ,
et en introduisant un facteur de remplissage f petit. Ce dernier point correspond
a I'hypothese selon laquelle les CIRs occupent une faible fraction de la surface de
Penveloppe.

Un certain nombre de remarques vont nous permettre de poser les premiéres
contraintes sur la position des CIRs et sur la température dans la région, ol les raies
de N V se forment :

1. Les CIRs doivent étre situées au-dessus du minimum de température dans la
chromosphere. Dans le cas contraire, il faudrait leur attribuer une taille si im-
portante et choisir un facteur de remplissage si grand, pour compenser la faible
densité régnant loin dans le vent, que les profils des raies de Ha et de Mg II
en seraient affectés. Nous avons trouvé que As devait varier entre 0.003R, et
1.4R,.

2. La température maximale, dans la région formant la raie de N V, doit se si-
tuer dans la fourchette 7,;,,=110 000 K et T,,,,=160 000 K. En-dessous de
la premiere, une raie significative de N IV apparait ; au-dessus de la seconde,
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Vintensité de la raie de N V passe sous la valeur observée, quelle que soit la
valeur de f.

Avec ces seules contraintes, il est toujours possible de trouver une valeur de f permet-
tant d’obtenir un bon accord avec les observations. Pour aller plus loin, nous avons
donc entrepris le calcul du flux X, que nous avons supposé produit dans les CIRs. La
luminosité X d’AB Aur dans l'intervalle de fréquence [v; = 0.1 kev - 15 = 2.4 kev]
(bande passante de ROSAT) a été posée comme :

Lx =167 R}, AR S [ P e gy (4.9)

Ici, ¥ est la puissance par unité de volume et par unité de fréquence dans intervalle
{1 — 5] due au bremsstrahlung thermique et s’écrit :

ef=68x 10“3822nen,~T”1/2e"h”/kTg}f (4.10)

Ici, g7¢ (T, v) désigne un facteur de Gaunt moyenné sur les vitesses. Il existe de nom-
breuses expressions analytiques (approximatives) pour g7;(T, v) suivant les différents
régimes physiques considérés (voir par exemple Rybicki & Lightman, page 160). Le
calcul numérique (Karzas & Latter 1961) montre que pour 10™* < u = hv/kT < 1,
g7 est compris entre 1 et 5. Cette gamme de valeur de u correspond & celle que nous
explorons avec notre modele. C’est pourquoi, par simplification, la valeur du facteur
de Gaunt a été fixée a l'unité. Comme on peut le voir dans ’équation (4.9), nous
avons tenu compte de I’absorption du rayonnement X par le milieu ambiant, essen-
tiellement composé d’électrons libres. 7, est 1’épaisseur optique de la région du vent
qui entoure les CIRs, déduite du coefficient d’absorption free-free thermique usuel,
qui s’écrit via la loi de Kirchhoff :

ff Eff 4
= —r 11
Xy 4 BV(T) ( )

[ est le facteur de remplissage dii aux CIRs. La quantité e/ dépendant de la température
du plasma et des densités en électrons n. et en ions n;. Nous avons donc supposé que
la température maximale du plasma dans les CIRs était de Torr = 107 K; cette
valeur a été empruntée & Zinnecker & Preibisch (1994), afin de comparer nos calculs
a leurs observations avec ROSAT.

Gréace a cette hypothese sur l'origine du flux X, nous avons obtenu une relation
supplémentaire entre la position et le facteur de remplissage dii aux CIRs (f = 1073).
Une exploration de ’espace des parametres nous a alors fournis un modele (voir ta-
bleau 4.2) en trés bon accord avec ’ensemble des données observationnelles & notre
disposition : la raie de C IV dans le cadre de ce modele est large, décalée vers le bleu
et en absorption. Il n’y a pas d’émission pour les raies de N IV (1718.51 A, 7651.4 A);
les raies de Ha et de Mg 11, elles, ont un profil PCygni; la valeur de la discontinuité
de Balmer est conforme & celle mesurée par Garrison (1978).
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Table 4.2: Parametres du meilleur modele. La valeur de Ry, est identique & celle donnée
dans le tabelau 4.1

Rch Tma.z TO A3 A4 Thtz Up f

1.04 R, | 17 000 K | 3000 K || 0.05 R, | 0.01 R, | 140 000 K | 75 km.s ! | 7.6-3

La figure (4.6) présente le profil synthétique des raies de N V et de Mg II. Comme

nous ’avons dit au paragraphe 4.2, cette raie de Mg II est formée dans la photosphére ;
les calculs avec ETLA montrent qu’elle résulte de ’ionisation radiative du niveau
inférieur de la transition, par le flux UV issu des couches internes de 'étoile, et de
recombinaisons collisionnelles sur le niveau supérieur de cette transition. Le petit
écart entre le profil théorique et le profil observé est trés probablement causé par la
présence de lumiere diffusée dans la raie observée. Il pourrait aussi étre la conséquence
d’erreurs dans les valeurs des données atomiques (force d’oscillateur ou constante
d’amortissement pour le profil Voigt) que nous avons utilisées.
Le profil théorique de la raie N V est légérement plus plat que celui observé, ce qui
suggere que la distribution des globules chauds, telle qu’elle a été simulée, n’est pas
compléetement exacte. On peut aisément deviner que I'accord serait meilleur dans les
ailes de la raie, si I’on avait plus de CIRs & vitesse faible ou, si I’on avait tenu compte
de la composante azimutale du champ de vitesse dans le vent, due & la rotation.

Raies de NV et Mgl

T T ¥ T v ™ T T

2.5

F/F,

1

1 1 L
-1000 —-500 o] 500 1000
av (km.s~1)

Figure 4.6: Profils des raies de N V et de Mg II obtenus avec le meilleur modéle (traits
tirets) superposés sur le spectre observationnel

Sur la figure (4.7) nous avons tracé des profils de la raie N V obtenus pour
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différentes valeurs du facteur de remplissage, pour illustrer ’évolution du profil en
fonction de f. Le profil pour le modéle homogene (f = 0) est tracé pour comparaison.
Les trois autres profils different uniquement par le coefficient as du facteur r,(8) (voir
plus haut), contribution azimutale au facteur de remplissage.

Nous avons utilisé les fonctions sources, les opacités et les champs de rayonnement
fournis par le modele dans différentes transitions (raies et continus), pour évaluer la
part des CIRs dans les pertes radiatives du vent d’AB Aur. Les calculs ont montré
que ces pertes radiatives sont essentiellement le fait des raies de C IV et de N V,
dans les parties des CIRs ou la raie N V se forme. Pour les continus, ce sont ceux de
N V et celui de Lyman qui dominent. Dans les parties les plus chaudes des CIRs, le
rayonnement X domine. Ces résultats sont rassemblés dans le tableau (4.3), avec les
pertes radiatives d’autres éléments pour comparaison.

1.4
T

! N ! 1 i !

1 L dea ] il
-400 ~300 ~200 ~100 0 100 200 300 400

& (km.s™")

Figure 4.7: Evolution du profil de la raie de N V en fonction du facteur de remplissage

4.5 Discussion

Si I’équilibre énergétique global du vent d’AB Aur est peu affecté par la présence
des CIRs, puisque Eg g/ Eip: &~ 2. x 1074, il n’en reste pas moins que le flux d’énergie,
qui doit étre déposé dans les CIRs, afin d’expliquer les pertes radiatives que ces
structures induisent, est trés supérieur au flux d’énergie cinétique a travers les CIRs
(ce flux est évalué en prenant M = 1.1 x 108 M.an"! et une différence de vitesse
entre jets lents et jets rapides de 100 km.s™?).
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Table 4.3: Contributions principales aux pertes radiatives dans les CIRs

Transitions ECg (ergss™!)
Mg 1125 —2P° | 4.5 (+26)
CIIS—'P° | 1.7 (+28)
CIV2S—2P° |2 (+30)

Cont. C III 5.4 (+28)
Cont. C IV 9. (+28)
NIVIS-1P° |45 (+28)
NIVIPo—1D |28 (+27)

N V25 2 pe 4.8 (+30)

Cont. N IV (+29)

Cont. NV 6 (+29)
Ha .9 (+26)
Hj 8 (+26)
Hy 4 (+26)
Ho 3 (+26)
P3 1 1 (+26)
Pry 5 (+26)
Cont. Lyman 3 (+29)
Cont. Balmer 2 (+28)
Cont. Paschen 1 4 (+28)
Cont. Brackett 7 (+27)

Cont. Pfund 9 (+27)
Cont. Humphrey | 2.5 (+27)
X [0.1-24 kev] | 3.3 (+29)
Total 3 (430)

Il est donc fort probable que d’autres processus dissipatifs soient & 'oeuvre. La
structure du vent en jets lents et rapides trouve une explication naturelle dans la
présence d'un champ magnétique, pouvant étre généré dans une zone sub-photosphérique
turbulente, comme l'ont récemment proposé Lignitres et al. (1996). Un tel champ
magnétique, qui donne aux jets leur profil caractéristique en forme de spirale, assure
que les chocs entre les jets sont des chocs MHD avec une composante du champ
parallele au plan du front de choc (Mullan 1984). Dans ce cas, des mécanismes de
dissipation d’ondes Alfvén ou de chauffage ohmique sont probablement 3 l’oeuvre.
Avec un champ magnétique de 100 G, qui correspond au champ d’équipartition & la
surface de I'étoile (Catala et al. 1993), le flux d’énergie magnétique & travers les CIRs
est alors supérieur de plusieurs ordres de grandeur aux pertes radiatives des CIRs.
S’il existe, ce champ magnétique constitue donc un réservoir d’énergie tres suffisant
pour expliquer ces phénomeénes.
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Méme si la présence de CIRs dans le vent d’AB Aur est fortement suggérée par
la modulation rotationnelle dont nous avons déja parlé, elle n’est pas définitivement
démontrée. On peut donc envisager des alternatives au scénario que nous avons pro-
posé dans cette étude. Une des plus intéressantes fait appel a un modeéle de vent
confiné par un champ magnétique, comme celui proposé par Babel & Montmerle
(1997) pour le vent de I’étoile Ap IQ Aur : les raies de N V et 'émission X provien-
draient alors d’une région post-choc située dans le plan équatorial magnétique, sur
lequel des courants de plasma, guidés par le champ magnétique, entrent en collision.
Les études détaillées de la variabilité de la raie N V et du flux X permettraient de
discriminer entre ces types de mécanismes. Si une variabilité périodique était ob-
servée, cela soutiendrait 'interprétation en termes de CIRs; dans le cas contraire,
c’est le modele de vent confiné sur I’équateur magnétique qui s’imposerait comme le
plus vraisemblable.

Dans le méme ordre d’idées, on peut aussi envisager que l'azote V et le flux X
soient produits & la base de colonnes d’accrétion sur les poles d’AB Aur. Cette hy-
pothese a été avancée récemment par Catala et al.(1998) pour expliquer (%) la présence
d’une composante décalée vers le rouge, de la raie He I D3 & 5876 A (voir chapitre
5) (#) les déformations constatées sur les raies photosphériques. La vitesse de la
matiere dans ces flots d’accrétion, dont I’origine reste encore & déterminer, s’éléverait
jusqu’a 300 km.s~!, dans la région de formation de la raie He I D3, mais ne serait
plus que de 70 km.s™! au niveau de la photosphére. L’énergie cinétique alors dispo-
nible (E, = 1/2Mv? ott M est le taux d’accrétion) pourrait s’élever & quelques 10!
ergs.s™!, si le taux d’accrétion est de 'ordre de quelques 107¥My.an~! (conformément
3 nos résultats sur la modélisation des raies de He I, voir chapitre 5). Le réservoir
d’énergie ainsi disponible serait alors suffisant pour rendre compte du flux X mesuré
par ROSAT et des pertes radiatives dues & la raie de N V. Méme si dans son état
actuel, ETLA n’est pas en mesure de travailler sur des champs de vitesse tels que ceux
qui sont présent dans des flots d’accrétion, nous nous somme livrés & la simulation
suivante. Nous avons placé & la base de vent une zone chaude, avec les mémes ca-
ractéristiques que celles du modele que nous venons de présenter. Lors de I'intégration
de I'intensité spécifique émergente sur les parametres d’impact, nous avons utilisé une
fonction de pondération (6, ¢) (cf. équation 4.4) telle que 72(8) = a(f)sin (6), ce qui
permet de représenter une concentration de N V dans les régions polaires de 1’étoile.
A une différence pres (le champ de vitesse est en expansion au lieu d’étre en contrac-
tion), c’est ce qui devrait se passer si des colonnes d’accrétion arrivent dans les dites
régions. Les profils que nous obtenons ne sont jamais aussi intenses que celui qui est
observé, & cause du facteur u = cos @ qui intervient dans les équation et qui contri-
bue & diminuer les termes aux hautes latitudes (§ — 7). Une solution évidente & ce
probléme est alors de considérer que 1’axe de 1’étoile est incliné sur la ligne de visée.
L’angle que nous déduisons, i = 53°, est inférieur & celui déterminé par Mannings
& Sargent (1997) ou Catala et al. (1998), & savoir ¢ ~ 78°. Pour pouvoir réellement
en déduire des informations fiables, il serait toutefois nécessaire d’introduire dans les
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calculs un champ de vitesse approprié au probléme et ne pas se limiter aux valeurs
des parametres déduites du présent travail.

On peut également faire appel & P'effet Auger, au moins en ce qui concerne la for-
mation de ’ion azote V : il s’agit de I'ionisation des éléments par le flux X, méme dans
des régions de faible température. L’énergie déposée dans le vent produit un chauffage
3 10% K, lui-méme responsable de Peffet Auger qui produit N V. Autrement dit, dans
ce cas, il n’y a pas de zone & 140 000 K. Des chocs ou des reconnexions de boucles
magnétiques par exemple, produisent des régions a 10° K, qui rayonnent en X, ce flux
X ionisant les régions situées plus loin. Dans ce type de modele, la variabilité du flux
X se répercuterait sur celle de la raie N V; on devrait donc observer une corrélation
entre les variations mais, a priori ces derniéres ne devraient pas étre périodiques. La
aussi, la solution viendrait des observations.

4.6 Conclusion

Gréce aux observations du télescope spatial Hubble, il a été possible de montrer
que des éléments trés ionisés étaient présents dans le vent d’AB Aur. Ce résultat
nous a conduit & un nouveau modele pour le vent de cette étoile, qui inclue I'ancien
modele de Catala & Kunasz (1987), mais qui nous contraint & abandonner ’hypothese
de symétrie sphérique.

Un calcul détaillé des raies pour la structure N IV - N V - N VI nous a permis de
montrer que les modeles impliquant les CIRs sont les mieux adaptés pour expliquer
les observations. Des températures de 140 000 K sont nécessaires & la formation des
raies de résonance de N V, tandis que des températures de 10° K sont requises pour
expliquer le flux X. Le facteur de remplissage dii aux CIRs est faible (7. x 1073), de
méme que les pertes radiatives qui s’y produisent.

Une variabilité des raies de N V et du flux X est attendue dans le cadre de ce
modele. Il est donc important de réaliser de nouvelles observations, ce qui nous per-
mettrait de valider ou d’infirmer nos hypothéses. C’est pourquoi, nous avons soumis
(avec Claude Catala, Torsten Bohm et Ted Simon) une nouvelle demande de temps
pour le spectrographe STIS a bord du HST.

D’autres HAEBES sont concernées par cette étude, en particulier BD+46°3471,
qui a été observée par ROSAT avec un flux important. Mais le cas le plus intéressant
est HD104237. Cette étoile (type spectral A4IV0) présente de nombreuses similitudes
spectrales avec AB Aur, notamment pour les raies de Mg IT h & k. C’est également
I’étoile d’Herbig la plus brillante recensée jusqu’a présent avec une magnitude vi-
suelle de 6.6. De nombreuses raies UV (C IV, Mg II....) sont visibles sur les spectres
IUE, et les nombreux profils PCygni recensés indiquent qu’un vent existe dans cette
étoile. Elle a été détectée en X avec le satellite ASCA (Skinner & Yamauchi 1996)
et ces auteurs rapportent que, sur les spectres GHRS/HST, une raie est visible a
1238.8 A correspondant trés probablement & la raie de N V que nous avons étudiée,
mais aucune étude n’a été menée pour le confirmer. HD104237 est donc la candidate
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idéale pour élargir notre échantillon d’étoiles concernées par les CIRs. Mais le plus
intéressant concerne la détection par Donati et al. (1997) d’un champ magnétique a
sa surface. Cette observation donne un crédit supplémentaire & notre travail et en-

courage fortement de nouvelles tentatives de détection d’un champ magnétique pour
le cas d’AB Aur.
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Abstract. Recent GHRS observations of the Herbig Ae star
AB Aur demonstrate the presence of N V in the wind of this
star. This result reveals temperatures much higher than those
previously considered for the wind of AB Aur. We show that
homogeneous spherically symmetric models are unable to re-
produce the available observations, including the C IV reso-
nance lines in absorption and the absence of N IV emission.
We then study models including hot (T=140,000 K) clumps,
and argue that the N V lines can be formed in such hot regions.
The filling factor of the hot clumps can be as small as a few
103, This type of clumpy structure of the wind is expected
in the framework of a model of the wind of AB Aur, in which
fast and slow streams alternate, and produce shocks where fast
streams overtake slow ones. The presence of shocks in the wind
of AB Aur would also be consistent with its X-ray emission.

Key words: line: profiles—stars: AB Aur—stars: chromospheres
— stars: pre-main sequence — stars: mass loss

1. Intreduction

The class of the Ae/Be Herbig stars was defined by Herbig
in 1960, as a group of stars of spectral types earlier than FO
with emission lines, embedded in dense molecular clouds, and
illuminating bright reflection nebulae. More than thirty years
later, the pre-main sequence nature of these stars is now well
established (Strom et al. 1972; Finkenzeller & Jankovics 1984).
According to the standard theory of stellar evolution, pre-main
sequence stars with intermediate masses (2-5 M) do not have
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by the International Ultraviolet Explorer (IUE) and collected at the
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outer convection zones. Since stellar activity is generally con-
sidered to be linked to the existence of such convection zones
which give rise to magnetic fields or acoustic waves, activity
manifestations are unexpected in Herbig stars. However, strong
evidence for activity and stellar winds have been observed for
most of them. The resonance lines of Si IV and C IV (Catala et
al. 1984), or emission in Mg IT h and k, He I 58764, etc., are
clues for the existence of heated layers in the outer atmosphere
of these stars, while P Cygni profiles of Mg IT h and k and of
hydrogen Balmer lines are characteristic of stellar winds.

Among the Herbig Ae stars, AB Aurigae (AQVe) is usually
considered as the prototype of the whole class. All the wind
and activity signatures listed above are observed in its spectrum
(Bohm & Catala 1993 and 1994; Catala et al. 1993). A model
of its wind, including an extended chromosphere, has been de-
veloped, to account for the spectral features that are observed
(Catala et al. 1984; Catala & Kunasz 1987; Catala 1988). Con-
straints on the structure of the wind have been deduced from the
studies of the C IV resonance lines seen in absorption, and the
P Cygni profile of Mg II h and k and Ha. The chromosphere
was found to be extended over 1.5E, and its maximum tem-
perature to be 17000K. A mass loss rate of the order of 1078
Mg yr~! was also derived from this model. The radiative losses
due to the chromosphere have been evaluated by Catala (1989),
who found a total amount of several percent of the bolometric
luminosity of the star. The major contribution to these radiative
losses comes from the Balmer continuum, accounting for more
than half of them.

Observations performed with ROSAT (Zinnecker &
Preibisch 1994) have shown that among a sample of 21 Her-
big stars, 11 of them exhibit X-ray emission. AB Aur is one
of these stars, with L x/Lp=1.6x 1075, Several scenarios have
been developed to explain the origin of this emission, some of
them suggesting the presence of unresolved T Tauri compan-
ions around the Herbig stars, or the existence of a disk corona.
However the existence in the wind of layers heated to temper-
atures much higher (T> 10°K) than those previously supposed
is often considered; the location of these layers and the heat-
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ing mechanism are still unknown, but this hypothesis seems to
be the most convincing cause for the X-ray emission. With re-
spect to this last point, the presence of such heated zones could
also induce the formation of species like O VI or N V since
high temperatures are required to form such ionization stages,
even if these species can be formed with lower temperatures
than those needed to produce X-rays (Catala 1984; Catala &
Kunasz 1987).

In the last years, many observations of rotational modula-
tion for several lines of the spectrum of AB Aur have been
accumnulated (Bohm et al. 1996), leading to the conclusion that
azimuthal structures are present in the wind of this star, which
are interpreted as the alternation on the line of sight of fast and
slow streams, probably linked to the existence of a magnetic
field. Due to the strong difference of velocities of the two sorts
of streams, shocks are expected to form where the fast streams
overtake slow ones, leading to a strong increase of the local tem-
perature, probably high enough to produce the aforementioned
species, as well as the X-ray emission. This idea is strengthened
by the fact that Donati et al. (1997) have recently obtained the
first direct clue of the existence of a magnetic field in Herbig
stars, thanks to polarimetric observations of the star HD 104237
(spectral type A4V).

In Sect. 2 we describe the observation of N V and C IV
resonance lines by HST. Sect. 3 presents the wind and atomic
models that have been used in this work, as well as a summary
of the method used to solve the transfer equation. Results and
their significance are discussed in section IV, and a conclusion
is given in Sect. 5.

2. Observations and data reduction
2.1. HST observations

AB Aur was observed at intermediate spectral resolution with
the Goddard High Resolution Spectrograph (GHRS) aboard the
Hubble Space Telescope (HST) on 1996 February 23. Two spec-
tral regions were observed, the 15361563 A region surrounding
the CIV doublet at 1548.2, 1550.8 A (dataset Z33W0104T), and
the 1226-1253 A region which is centered on the N V doublet
at 1238.8, 1242.8 A (dataset Z33WO0105T). The observations
were acquired with the G140M grating and through the large
science aperture. The integration times were 980 seconds at C
IV and and 6093 seconds at N V, respectively. In both cases,
we followed the standard observing procedures, as described
in the GHRS Instrument Handbook (Soderblom et al. 1995).
These include sub-stepping the spectrum by fractional diodes
of the Digicon detector for better sampling, moving the spec-
trum by integral numbers of diodes to correct for diode defects,
and multiple-diode rotations of the grating to help remove the
fixed pattern noise. The wavelength scales were verified and
adjusted according to the SPYBAL calibration spectrum that
accompanies each science observation (see Soderblom et al.
1995); corrections of —0.052 A were made to the Zero-points
of the wavelength scales at both N V and C IV. In addition to
the correction on the wavelength scale due to the instrumental
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Table 1. Atomic transitions giving rise to the lines observed on the
HST spectrum.

Wavelength | Species | Transition

1238.8 NV 25751,2-2p Py )2
1240.4 MgIl | 3s2S;,2-4p2P
1242.8 NV 252812-2p2 Py
1243.2 NI 2p’ D¢, - 2p*3s *Ds 2
1243.3 NI 2p’ *D3), - 2p3s * Dy 2
1249.8 PII 3p” ' Dy - 3pds ' P?
1249.9 MgIl | 3p*P),-10s2S)),
1250.1 Sill 3s3p® *Ds/y - 3p° ° DS,
1250.5 S 3s°3p 455, - 3s3p* * Py 2
1253.3 SI 3p* 3P - 3p°(*S%6d 2 DY

drift in zero-point, we also corrected it for the radial velocity of
the star (+21 km.s~1).

2.2. The line profiles

The data supplied by the standard pipeline processing of HST
were analyzed within STSDAS/IRAF. Fig. 1 shows the spectrum
in the region of the C IV resonance lines. As observed repeatedly
in the past (Catala & Talavera 1984; Catala et al. 1987), the
C IV resonance doublet appears purely in absorption. The lines
are broad, asymmetric, with a clear extension toward the blue,
indicating that they are formed in the wind. The violet edge of
the lines corresponds to a velocity of about —260 km.s™!, a
value similar to that obtained by Catala & Talavera (1984).

Fig. 2 shows the observed spectrum in the wavelength re-
gion of the N V resonance doublet. In order to ascertain the
presence of N V lines in the spectrum presented in Fig. 2,
we have identified all the features appearing in this spectrum,
thanks to Kurucz’s synthetic spectrum for T,y = 10000K and
log(g)=4, adequate for AB Aur (Béhm & Catala 1993). Table 1
lists the atomic transitions responsible for the lines. The deep ab-
sorption (almost saturated) at A ~ 1242.5A is most likely the
blueshifted absorption component of a PCygni profile for the
N I multiplet 5 lines. We have checked on IUE spectra that the
multiplet 4 of N I'is present, strengthening this identification.
These lines are presented in Fig. 3. Both lines of N I multiplet 4
are blueshifted and purely in absorption. The violet edge of the
line at 1492.6A is AV~ 203 km.s~!, while that of the line at
1494.6A is AV ~ 193 km.s™!. These values are to be com-
pared with the one found for the absorption component of the P
Cygni profile mentioned above, which is AV ~ 277 km.s~!.
It is likely that all these lines are formed in the wind, but since
the muitiplet 5 lines are formed in a region where the continuum
is weaker, they appear more easily with a P Cygni profile. The
discrepancy between the blueshifts of the absorption troughs of
these two multiplets is not surprising since the corresponding
spectra have been obtained at different dates, and since the ve-
locity in the wind of AB Aur is known to vary significantly with
time (Praderie et al. 1986).
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Fig. 1. Observed spectrum of AB Aur, obtained with GHRS spectrograph of HST, the region of the C IV resonance doublet.
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Fig. 2. Observed spectrum of AB Aur, obtained with GHRS spectrograph of HST, in the spectral region of the N V resonance doublet. The
dashed line represents the continuum used to normalize the spectrum. Vertical dotted lines indicate the lines identified in the spectrum.

A particular attention was given to the absorption feature
at 1240.4 A, which could be falsely interpreted as the absorp-
tion component of an inverse P Cygni profile of N V. We have
checked that it is in fact the 3s-4p resonance line of Mg II. We
have calculated this line with the ETLA code (see below) in the
frame of the photosphere-chromosphere-wind model of Catala
& Kunasz (1987), and have found that it is purely photospheric,
and appears in absorption in the synthetic spectrum, centered
at the rest wavelength. Since the stellar rotation influences the
shape of this line, we have convolved the profile produced by

ETLA with the rotational profile of AB Aur (vsini=80 km.s~!;
Bohm & Catala 1993). Since the final synthetic profile fits rea-
sonably well the observed one, we conclude that this feature in
the HST spectrum can be identified as the 3s-4p resonance line
of Mg Il

We identified the emission feature detected at A ~ 1238.8A
as one component of the 2s-2p resonance doublet of N V. We
should therefore in principle see the other component of this
doublet at A ~ 1242.8A. Unfortunately, this second compo-
nent is totally blended with the absorption component of the N I
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Fig. 3. IUE spectrum of AB Aur, in the region of N I multiplet 4. The
1656.93 A, also present in the IUE spectrum.
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Fig. 4. IUE spectrum of AB Aur, in the region of N IV multiplet 7. The wavelength scale was set with respect to the interstellar line of C I at

1656.93 A, also present in the TUE spectrum.

lines of multiplet 5. A very weak emission seen at this wave-
length probably corresponds to this second line of the resonance
doublet of N V. We thus conclude that the resonance doublet of
N V is present in the GHRS spectrum of AB Aur.

Finally, we have searched IUE spectra of AB Aur for the
NIV line at 1718.51 A (multiplet 7), and our own archive of
MUSICOS spectra for the N IV line at 7651.4 A. Neither of
these two lines was detected. Fig. 4 shows the IUE spectrum on
the region of the N IV line at 1718.51 A. Clearly, no conspicu-

ous line is seen at 1718.51 A. The other lines of this spectrum
have been identified thanks to the atomic data table of Kelly
& Palumbo (1973); in addition, our identifications have been
strengthened by comparison with the spectral atlas of the nor-
mal B star v Capricorni (spectral type B 9.5) elaborated by Artru
et al. (1989).

We thus conclude that the ionization balance of nitrogen
is shifted toward higher ionization stages in the region of the
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wind producing the N V resonance lines, which will constitute
a powerful constraint on the models presented below.

3. Formation of N V lines
3.1. The atmospheric model

The presence of N V resonance lines indicates temperatures
much above those of the current model of AB Aur’s wind
(Catala & Kunasz 1987, hereafter CK), which includes a maxi-
mum temperature of 17000K in the chromosphere. We therefore
need to introduce an additional high temperature zone (hereafter
HTZ) in the model of CK. In the following of this paper, we first
consider a spherically symmetric model, then departures from
spherical symmetry inspired from the azimuthal structures in
the wind witnessed by the rotational modulation detected in
some lines of AB Aur (Praderie et al. 1986; Catala et al. 1986).
Although the basic model is fully described in CK, we recall
here some of its principal properties.

We use a non-rotating and spherically expanding model of
stellar wind. All the variables used in the model are functions
of the radial distance r from the center of the star. At the base of
the wind, we put a classical photosphere (Kurucz) in radiative
and hydrostatic equilibrium; the temperature in the photosphere
decreases outward, until it reaches a minimum value T,;, <
Tesr.

The velocity law of the expanding atmosphere is monoton-
ically increasing outward, and is given as a linear function of r.
The density is determined through the equation of continuity,
by using the velocity law and the assumed value of M. In addi-
tion to this expansion velocity field, we assumed the existence
of macroscopic turbulent motion in the wind. We have taken it
into account by means of a free parameter, vp , considered as a
Doppler random velocity. This parameter acts as a non thermal
broadening component in the intrinsic line profile.

The difference between the “classical” model of CK, and
the present one, is the temperature law in the expanding wind.
In the model of CK, which includes only a moderate temper-
ature chromosphere, the temperature law is governed by four
parameters,l maz, D1,482,70:

To + (Tmaz - To)exp [—4[7}2&‘7};{#)2]
if Rpn <7 < Re

To + (Trnaz — To)exp [-—-4ln2(.’"_—_§2c_ﬁ:]
if Rep <71 h

T(r) = N

the maximum temperature T, being reached in the chromo-
sphere at the point R, given by:

A Tnaz =10\ 1"

Rep = Rop + ———— _ 2
T T 2 In2)1 72 {" (Teff —To @
where Ry, is the photospheric radius. A; and A; control re-
spectively the position of the maximum temperature, and the
chromospheric extension, while T is the temperature of the cool
region in the external part of the wind. All these parameters have
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been tightly constrained by CK on the basis of Mg II, He, and
C IV and we considered them fixed; we recall briefly the val-
ues they found: A = 0.08 Rpp, Ay = 1.5 Rppy, Trnaz=17000K,
To=3000K, vp =45 km.s~!. Furthermore, we used the mass
loss rate M= 1.1 x 10~8 Mgyr~" and the velocity law of their
best fit model.

In the present model, we introduce an additional HTZ, con-
trolled by three parameters (As,Ay, Th:,), which describe re-
spectively the position, the width, and the temperature of the
HTZ. The maximum temperature in this region T}, is reached
at a radial distance from the center of the star, given by

ph+A3

©)

Parameter A4 describes the width of the HTZ; the HTZ extends
from Ry = Rpy, — Ay t0 Ry = Rpy, + Ay. The temperature law
in the HTZ is then given by:

Rhtz =

T(R)) + (Thes — T(R))) ezp [—4ln2%”‘=—)2}
if By <7 < Rpee
T(R2) + (Thes — T(Ra)) ezp [—4ln2(r;§=;}’—§—)i]
if Rptz ST < Ry

T(r)= C))

where T(R,) and T(R,) are the temperatures of the CK model
at distances R and Ry, respectively.

3.2. Atomic model

In this work, we have considered three ionization states, N IV,
N V, N VI, and for each of them a different number of levels: 5
for N1V, 2 for N V, 1 for N VI. Although the number of levels
considered for N V is low, it is sufficient for the accuracy we
want to reach. We only consider the first two levels of N V (2s
28, /2:2p 2P,O /2) because they are well decoupled from the other
levels of the ion. Such an atomic model involves 18 transitions:
11 bound-bound transitions and 7 bound-free transitions. The
atomic fine structure was ignored, except for the resonance line
of N V we are studying. In this case, we have considered that
LTE balance is achieved between the sub-levels, and that there
is no difference of energy between them. From the statistical
equilibrium equations we obtain the values of n,,;, the popula-
tion of each (n,1) state summed over all j -states. The individual
components are then calculated by:

o _@i+y
T+ ) ™

&)

For all the lines, except the N V resonance lines, intrinsic
profiles have been assumed Gaussian, with widths calculated
from the Doppler random velocity given in the wind model. For
the N V resonance lines, we have used a Voigt profile, with
a damping parameter a estimated from Sahal-Brechot et al.
(1971); since a is dominated by radiative damping, which does
not depend on electron density, it has been taken constant over
the wind, with a value of 2 x10~%.

Collisional excitation and ionization rates as well as some
photo-ionization cross-sections have been calculated from data
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Table 2. Atomic parameters, E is the energy level and E; is the ion-
ization energy from this level

No. | Level Stat. E(em™ | Eilem™
weight

1 NIV2st's 1 0 624851.0
2 NIV2s2p3P’ | 9 67226.6 557624.4
3 NIv2s2p'P? | 3 130695.0 | 494156.0
4 NIV2p2p®P |9 173553.9 | 449297.1
5 NIV2p2p'D | 5 188885.0 | 435966.0
6 N V2528 ., 2 624851.0 | 789532.9
7 NV2p2P 6 705445.1 | 333398.9
8 NVIis!s 1 14143839 | 0

Table 3. Oscillator strengths
Transition f
NIV2s'S-NIV2s2p PP 5.500 107
NIV2s?'S-NIV2s2p!P° 0.620
NIV2s*'S-NIV2p 2p3P 1.000 1071
NIV2s*'S-NIV2p2p'D 1.000 1071
NIV2s2p®P°-N1IV2s 2p!'P° | 1.000 10~ "3
NIV2s2p®P°-NIV2p 2p®P | 1.000 10713
NIV2s2p*P°-N1V2p 2p'D | 6.400 10*
NIV2s2p!'PP-NIV2p2p°P | 2.830 1073
NIV2s2p'P°-NIV2p 2p'D | 0.173
NIV2p2p°P-NIV2p2p'D | 1.000 107"
N V2s2S,,,-NV2p2P 0.213

and formulae found in Hubeny’s TLUSTY code (Hubeny, pri-
vate communication): for most of the collisional ionizations, the
relations are those of Seaton (1962), while the collisional exci-
tations are treated through the Van Regemorter (1962) formula;
the photo-ionizations rates calculations are mostly based on the
quantum defect method of Peach (1967). For those of the photo-
ionization cross-sections that have not been evaluated with the
aforementioned data, we have used data provided by Hidalgo
(1968).

Following Catala (1988), we have neglected auto-ionization
and dielectronic recombinations, and we have assumed com-
plete redistribution. Finally, we have adopted a nitrogen abun-
dance of 1.12 10™*. All the atomic parameters used here are
given in table 2 and table 3.

3.3. Solution of the transfer equation

For the solution of the transfer equation, we have used the
method of the equivalent two-level atom (ETLA) in the co-
moving frame, introduced by Mihalas et al. (1978). A discussion
of the use of ETLA in the problem of winds of Herbig Ae/Be
stars has been given in CK. We just recall here some important
points of this method.

The first step of ETLA is to solve the transfer equation to-
gether with the equations of statistical equilibrium, in the co-
moving frame formulation. Once this step has been performed,
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calculations in the observer’s frame give the emergent flux,
which can be directly compared to observations. Background
opacity and emissivity sources are set in LTE, with normal abun-
dances. They include 10 levels for H, 20 levels for He, and a
total of 24 levels for C, N, O, Ne, Si and their ions.

The fine structure of the N V resonance doublet was taken
into account, which allowed us to compute the bluest line sep-
arately.

In a first stage the Doppler random velocity was set to the
value found by CK, i.e., 45 km.s™!, then we introduced higher
values to improve the fit of the observed line by the synthetic
profile (see discussion below).

For models with departures from spherical symmetry, we
have first solved the transfer equation in the comoving frame
with our spherically symmetric model, and derived the opac-
ities and source functions in spherical symmetry. In a second
step, we have calculated the emergent intensity over an arbitrary
geometry in the observer’s frame, using the source functions
computed with the spherically symmetric model.

More precisely, the presence of shocks, producing hot
clumps of material in the wind, was simulated by a two-step
procedure. First, we built a spherically symmetric model in-
cluding a geometrically thin shell of high temperature, with a
very steep temperature gradient at its inner and outer boundaries.
The radiative transfer and statistical equilibrium equations were
solved simultaneously for this model, yielding the source func-
tions. Second we calculated the emergent intensity on a set of
rays parallel to the line of sight from the observer, in the usual
manner (see CK for details). The emergent flux was then com-
puted by integrating the emergent intensity on the different rays,
but we introduced the departures from spherical symmetry by
weighting this integration by a function r(8, ¢), representing the
distribution of shocks in the wind. The assumption behind this
procedure is that N V is present only in the hot clumps pro-
duced by the shocks, so that its opacity is non-zero only on rays
that intercept hot clumps. The final integration of the emergent
intensity into the emergent flux can thus be written as:

Fu)=

w/2

27
| e
0 —7/2

If we assume that the dependence of 7(0, ¢) can be written as

cosf [r(0, 9)I(v,0) + [1 — (6, $)] (v, 6)1 db

(6)

(0, ) = ri(P)r2(6) )

L.e., that the distributions of hot clumps in latitude and longitude
are uncorrelated, the expression of F(v) becomes:

/2
Fw)= 27rf¢/ cos@ (&) [I(v,0) — I(v,,0)]df
—m/2
/2
+27 / cosl I(v., 0)do 8)
—m/2
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where

2

2nfy= [ riordo ©)
In our models, 71(¢) is assumed random, so that we just have to
specify an azimuthal filling factor fy, while r,(6) is specifically
given. We chose to define 7,(6) = a(f)cost, where a(f) = a,
for the rays that hit the stellar photosphere, and a(6) = a, for
rays that do not. In this way, hot clump distributions more or
less crowded near the equator can be simulated. The resulting
total filling factor is thus:

f _ & /77/2
T Jen/2
As far as the 1548.2 A CIV line is concerned, the method
used to calculate the N V line no longer applies. Indeed, Catala
(1988) has shown that this line appears even if the temperature
in the wind is about 17000K. Therefore, it is not possible to
consider that the opacity in the line is zero everywhere except
in the HTZ, nor that the emergent flux can be calculated with
the method introduced hereabove.
We proceeded as follow: the contribution of the HTZ to the
emergent specific intensity (I'(v,8)) has been evaluated by
subtracting the emergent specific intensity given by the clas-
sical model without the HTZ (I°(v, 6)) from the'homogeneous
model with the HTZ. Then, clumpiness was introduced when
calculating the emergent flux:

r2(8) d8 (10)

F)=

2m /2
Joe

0 —7/2

2T /2
+/ do / cosf I%v, 8) db
0 -7 /2

cosf [r(0, $)I' (v, 0) + [1 — (8, §)] ' (ve, 6)] df

(11)

4. Discussion
4.1. Spherically symmetric models with a high temperature zone

The profile of the N V resonance line depends critically upon
the location of the HTZ. If the HTZ is close to the photosphere
we obtain a single peak emission profile; models involving an
HTZ more and more distant from the photosphere produce a
double-peak emission profile, with a central absorption deeper
as the HTZ gets closer to the top of the chromosphere. The
interpretation of the evolution of the emission profile with the
position of the HTZ in the velocity field is as follows.

Close to the photosphere, the velocity is small and the den-
sity is high so that a geometrically thin HTZ, with temperatures
of the order of 60,000 K, is sufficient to reproduce the observed
N V line. In spite of the relatively high density in this region,
the HTZ is optically thin. The broadening due to the velocity
field is small, and in all cases smaller than the Doppler width of
the line. On rays that do not hit the stellar surface, two compo-
nents are formed, one from the part of the HTZ moving toward
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us (with negative projected velocity), the other from the part of
the HTZ moving away from us. They are obviously in emission
since they are formed on no background continuum. Because
of the low velocity in this part of the wind, the separation be-
tween these two components is smaller than the width of the line
(natural width + thermal width). After integration on impact pa-
rameters, a single emission peak is obtained, as observed. These
kinds of spherically symmetric models are thus consistent with
the observed N V line. However, they produce a strong emis-
sion in the N IV 1718.51 A line, which is not observed. This is
due to the relatively low temperature of the HTZ, in which the
ionization balance of nitrogen is strongly biased toward N IV.
These models must therefore be discarded.

As the HTZ moves away from the photosphere and ap-
proaches the top of the chromosphere, its size must increase
together with its maximum temperature, to produce enough
N V to form the observed line. Temperatures of the order of
90,000 K are now necessary. On the central rays, the line ap-
pears in absorption, while on the rays that do not hit the stellar
surface, two well-separated emission components appear, since
the velocity in these regions is larger than the line width. The
profile resulting from integration on impact parameters is thus
a double-peak emission profile. Whether the central depression
is under the continuum level or not, depends on the distance of
the HTZ to the photosphere: the farther out the HTZ, the deeper
the absorption component formed on central rays. It is therefore
more and more difficult to fill it in with the emission components
originating from rays that do not hit the stellar surface. These
models cannot reproduce the observed N V line. In addition,
they also produce an emission in the N IV 1718.51 A line, and
thus must be discarded as well.

When the HTZ is located far away in the wind, above the
top of the chromosphere, in regions where the density is low,
temperatures ranging from 10°K to 2x 10°K are necessary to
form an appreciable spectral feature.

When very close to the top of the chromosphere, a narrow
HTZ is sufficient to produce an emission line with the observed
intensity; the velocity differential in the HTZ is small and has
therefore a small influence on the line profile. The latter is a dou-
ble peak emission profile, even on central rays, with a central
depression above the continuum level. The central depression
is induced by the external border of the HTZ where a large
amount of N V is generated, leading to a large optical depth
for the central frequency of the line. On central rays, the dou-
ble peak emission shape is only due to this influence, but for
higher latitudes, the influence of the velocity field is getting
stronger; two peaks are seen (in emission because formed on no
background continuum), one produced by the part of the HTZ
moving towards us, the other by the receding part of the HTZ.
Their separation is a consequence of the large velocity gradient
between the two emitting regions, larger than the line width.
The resulting emergent flux profile is a double peak emission
profile, very different from the observed profile. The tempera-
ture of the HTZ is now sufficiently high to deplete N IV, and no
strong emission is produced for the N IV 1718.51 A line. How-
ever, these models produce an intense emission component in
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the C IV line, which is not observed (see Fig. 1). They must
therefore be discarded.

As the HTZ moves farther away from the top of the chromo-
sphere, its width and temperature have to increase to compen-
sate for the decrease of the density. On central rays, the line now
appears in absorption because of the large increase of column
density. For high values of impact parameters, the two emission
peaks are still present, and have the same origin as previously
discussed. On the resulting emergent flux profile, a double peak
emission profile with a central depression under the continuum
level is obtained, which again is very different from the observed
profile.

The more the HTZ moves away from the top of the chromo-
sphere, the deeper the absorption on central rays. Furthermore,
this absorption is more and more blueshifted, the macroscopic
velocity field increasing outward. A P Cygni profile is eventu-
ally formed.

In summary, these spherically symmetric models fail to re-
produce all of the observed line profiles at hand.

4.2. Models with corotating interaction regions

The main difficulty of the homogeneous models presented in the
previous section is the production of N IV and/or C IV emission
lines, which are not observed. However, this emission can be
reduced until it becomes undetectable if the filling factor of the
HTZ is small. Models with shocks producing hot clumps of
material in the wind would lead to such small filling factors. We
therefore considered models in which:

— fast and slow streams in the wind alternate on the line of
sight as the star rotates,
- shocks occur where fast streams overtake the slow ones.

These assumptions are supported by several observations of the
spectroscopic variability of AB Aur (Praderie et al. 1986, Catala
et al. 1986, Simon et al. 1990, Béhm et al. 1996), showing
a rotational modulation in Mg II resonance lines, the Ca Il K
3933 A line and the He 15876 A lines, which is likely to origi-
nate in the stream structure of the wind. The difference in veloc-
ity between the fast and the slow streams would be of the order
of 100 km.s~! (measured from the variation of the maximum
blue-shift of the Mg II absorption component).

This model was inspired from the solar wind, in which fast
and slow stream structures are controlled by the surface mag-
netic field. In the solar wind, a pair of shocks (one direct, one
reverse) 1s formed where a fast stream overtakes a slow one, and
a corotating interacting region (CIR) is observed between these
two shocks. In the CIRs, the velocity is intermediate between
that of fast and slow streams, while the density is enhanced and
the temperature has a complex profile and can reach several mil-
lion degrees (Burlaga 1984, Mullan 1984). Models of CIR have
been proposed for various kinds of stellar winds (Mullan 1984),
and more specifically for Herbig Ae/Be stars (Catalaet al. 1986).
The distance of the CIRs from the star’s surface is primarily a
function of Vi.pt/Vezp, Where V. is the rotation velocity at the
surface and V., the expansion velocity in the wind. While this
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ratio is very small in the solar case (= 5 x 10~3), it can be much
higherin the case of AB Aur (= 0.2), and therefore the CIRs can
be located close to the star’s surface. Because the temperature
in the CIRs is expected to rise far above that of the unperturbed
stellar wind, we may assume that the N 'V resonance lines can
originate in part of the CIRs, while X-ray emission is produced
in the hottest parts of them.

In order to simulate the presence of such CIRs in the wind
of AB Aur, we have introduced a very low velocity gradient
throughout the HTZ, with values of the velocity of about 100
km.s~!. Finally, we have assumed that the CIRs, modeled by the
HTZ, occupy only a small fraction of the surface, represented
by the filling factor f.

We can first derive constraints on the location of the CIRs
and on the temperature in the region forming the N V lines, in
the following way:

- The CIRs must be located above the minimum of tempera-
ture reached just after the photosphere, and cannot be located
outside the chromosphere. Indeed, in this case, they would
have to be so wide and their filling factor so large to com-
pensate for the lower density that profiles of lines like Ho
and Mg 112795.5 A would be deeply affected and would no
longer match the observed profiles. Therefore, A; can only
range from 0.003R, to 1.4R,.

— The maximum temperature in the regions of the CIR
forming the N V lines is in the range T,:,=110,000K —
Trnaz=160,000K, the former being the minimum value un-
der which a significant N IV line appears for the models
leadingtoa N V line as observed, the latter being that above
which the intensity of the N V line begins to drop below the
observed one, even with f = 1.

However, except for these straightforward constraints on the
location and the temperatures of the CIRs, no more precise in-
formation can be obtained from the fitting of the line profiles
alone, since it is always possible to find an ad hoc value of the
filling factor f leading to a good fit of the observed profiles for
any pair (As ; T) in the range mentioned above.

The constraints can be refined if we now assume that the
CIRs are also responsible for the X-ray emission of AB Aur. The
amount of energy radiated by AB Aur in the spectral range [0.1-
2.4 kev]is: Ly ~ 3.3 10% ergs.s™!, this figure being derived
from ROSAT data (Zinnecker & Preibisch 1994). In this energy
range, it is mainly due to thermal bremsstrahlung emission. In
the framework of the CIR model, we can estimate the expected
X-ray luminosity of AB Aur as

V2
Lx =167"R%, AR f / e e~ du (12)
vy

Here, £ff is the power per unit volume and per unit frequency
radiated at frequencies in the range [v; — 1,] (corresponding to
[0.1-2.4 kev]) by thermal bremsstrahlung, f is the filling factor
of the CIRs introduced earlier, and 7, is the optical thickness
of the regions of the wind surrounding the CIRs, calculated
from the usual free-free absorption coefficient (see for example
Rybicki & Lightman p162). The quantity € depends on the
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Fig. 5. N V line and Mg II line profiles computed with the “best fit model” (dashed lines), plotted over the observational spectrum.

Table 4. Parameters of the best fit model (Rpr = 1.75 x 10''em is the photospheric radius)

Rch Tmaz TO AB A4 Th,tz

vD S

1.04 R, | 17000 K | 3000 K || 0.05 Rpn | 0.01 Rpn

140000 K

75 km.s~! | 7.e-3

temperature reached in the plasma and on the product of the
electron density n. and the ion density n; (see for example
Rybicki & Lightman p160). We have also assumed a plasma
maximum temperature in the CIRs of Tcr = 107 K, which is
the value considered in Zinnecker & Preibisch study. Finally,
we have assumed a Gaunt factor of unity.

The assumption that the CIRs are responsible for the ob-
served soft X-ray emission of AB Aur thus gives us an addi-
tional relation between the location and the filling factor of the
CIRs. We have performed a systematic exploration of the entire
parameter space of our model, which provided us with a “best
fitmodel”, in agreement both with the spectroscopic constraints
and the X-ray emission of AB Aur. Note that we have consid-
ered that the Doppler random velocity vp was a free parameter
of our model. This quantity represents small scale motions in
the region of formation of the lines, and was estimated to be 45
km.s~!, from the analysis of the hydrogen Balmer lines (CK).
However, since we are now dealing with CIRs, where the phys-
ical conditions may be very different from those of the outer
stellar wind where the hydrogen lines are formed, there is no
reason to assume that vp should have the same value as in CK.
In practice, higher values for vp than in CK are required to re-
produce the correct width and shape of the observed N V line.
We found vp = 75 km.s~! as the best value of this parameter.
Table 4 list the values of the parameters of the best fit model.

Fig. 5 displays the synthetic profile of the N V line at 1238.8
A obtained with our best fit model, together with the photo-

spheric Mg I line at 1240.4 A. One can readily check that a
convincing fit of that part of the spectrum is obtained.The theo-
retical N V profile is rather more box-like or square, compared
with the observed emission line, which suggests that the distri-
bution of clump regions is not quite right, needing either more of
them at zero velocity or else a higher circular velocity around
the star to spread more of the emission into the wings. How-
ever, we feel that the present model yields a satisfactory fit of
the observed N V intensity and profile, and that the derivation
of a more complex and more sophisticated model is out of the
scope of this study. We have also confirmed that this model re-
produces correctly all of the other spectroscopic observations at
hand: deep, wide, blueshifted absorption C IV resonance lines,
identical to those obtained by Catala (1988), no emission for
the N IV 1718.51 A and 7651.4 A lines, Mg II resonance lines
with a type IV P Cygni profile, as in Catala et al. (1984), and
hydrogen Balmer lines and continuum unchanged compared to
the results of CK.

4.3. Radiative losses

In order to maintain the chromosphere of AB Aur, a large
amount of nonradiative energy must be deposited in the wind,
which can be estimated by the calculation of the radiative losses.
‘We can use the mean radiation intensity and the source function



J.-C. Bouret et al.: Nitrogen V in the wind of the pre-main sequence Herbig Ae star AB Aurigae

Table 5. Dominant contributors to the radiative losses

Transition EZ plergs.s™)
Mg 1178 —* P° | 4.5 (+26)
cmar's-' pe 1.7 (+28)
CIVIS-2P° | 2 (+30)
C III Cont. 5.4 (+28)
C IV Cont 9. (+28)
NIV'!S-'P° | 45(+28)
NIV'P°-'D | 2827
NV2g_2pe 4.8 (+30)
N IV Cont. 1. (+29)
N V Cont. 7.6 (+29)
Ho 4.9 (+26)
HS 3.8 (+26)
Hy 2.4 (+26)
Hé 2.3 (+26)
P3 1.1 (+26)
Py 1.5 (+26)
Lyman Cont. 1.3 (+29)
Balmer Cont. 5.2 (+28)
Paschen Cont. 1.4 (+28)
Brackett Cont. 7. (+27)
Pfund Cont. 3.9 (+27)
Humphrey Cont. | 2.5 (+27)
X [0.1 —2.4kev] | 3.3 (+29)
Total 8.3 (+30)

of each transition we have calculated to evaluate its contribution
to the radiative losses in each point of the wind:
E~(ry=4n [[° x,(S, = J,)dv (ergs.cm™3s7") (13)
Note that £~ is positive when the medium cools by radiation.
Earlier calculations have shown that the radiative losses in the
chromosphere of AB Aur are very large (6% of the star’s lumi-
nosity) and mostly dominated by the Balmer continuum (Catala
1989). It is now necessary to estimate the additional radiative
losses induced by the CIRs. To this end, we have used our com-
putations of the various lines and continua (from hydrogen, mag-
nesium, carbon and nitrogen) to calculate their contributions to
E~, then integrated £~ (r) over the region affected by the CIRs.
The result of these computations is that both the C IV line and
N V line now dominate the radiative losses in the regions of the
CIRs producing the N V resonance lines. As far as continua are
concerned, continuum from N V and the Lyman continuum are
the dominant radiators in this region. In the hottest parts of the
CIRs, assumed to be at 107 K, the radiative losses are dominated
by X-ray emission.

Table 5 shows the various contributions to the radiative
losses in the CIR which are 8.3 x 10*% ergs.s™!.

The radiative losses evaluated with the old model without the
high temperature zone are about 4 x 103 ergs.s~!. We therefore
conclude that the presence of CIRs keeps the global energetic
balance of the wind of AB Aur almost unchanged. However, the
flux of energy that must be dissipated in the CIRs to account for
the radiative losses exceeds by more than one order of magni-
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tude the flux of kinetic energy across the CIRs, which we have
calculated assuming a mass loss rate of 1.1 x 1078 Mgyr~!,
and a velocity difference between the fast and slow streams of
100 kms™!. This shows that other processes than dissipation of
kinetic energy in the CIRs must be present. The shocks at the
boundaries of the CIRs are very likely to be MHD shocks, in
which mechanisms like dissipation of Alfvén waves or Ohmic
heating must take place. Assuming a magnetic field intensity
of about 100 G, which corresponds to the equipartition field at
the stellar surface (Catala et al. 1993), we find that the mag-
netic energy flux across the CIRs is several orders of magnitude
above their radiative losses, so that the magnetic field constitutes
a comfortable reservoir of energy to account for the observed

phenomena.

5. Conclusion

Observations by HST have revealed the presence of N V in the
wind of AB Aur, which indicates that layers exist in the wind of
this star with higher temperatures than those previously deduced
from observations and modelling of several spectral lines.

A full computation of the N IV-N V=N VI system has been
performed to study the formation of the lines of these species in
the wind of AB Aur. Models including a spherically symmetric
high temperature zone in addition to the usual chromosphere
can reproduce the observed N V line, but also produce strong
emission lines for N IV and C 1V, which are not observed. On
the other hand, models including discrete hot regions, such as
expected if corotating interaction regions are present in the wind,
successfully reproduce the observed spectroscopic features, as
well as the X-ray flux of AB Aur as observed by ROSAT.

Temperatures of the order of 140,000 K are necessary to
produce the observed N V line, while temperatures in excess
of 10° K are required to explain the X-ray flux. The width of
the CIRs must be of about 2 x 1072R,, i.e., 3.5 x 10° cm,
while their surface geometrical filling factor is 7 x 1073. The
radiative losses in the CIRs reach about 8.3 x 10 erg.s™!,
which is negligible compared to the total radiative losses of the
chromosphere.

Clearly these new observations provide another clue that the
wind of AB Aur is very inhomogeneous and includes azimuthal
structures giving rise to corotating interaction regions. Further
studies of these structures would be of utmost interest. In par-
ticular, all features produced in the CIR, such as the N V lines,
or X-ray flux, are expected to be variable, and the study of their
variability would bring us valuable information on the structure
of AB Aur’s wind.

Furthermore, the recent discovery of a surface magnetic field
for the Herbig Ae star HD 104237 (Donati et al. 1997) gives an
additional credit to the hypothesis we are defending here. New
attempts for direct detections of magnetic fields in Herbig Ae/Be
stars should be performed in the fature.
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Chapitre 5

La base du vent dA’AB Aur, révélée
par les raies de I’hélium

Quels que soient les mécanismes physiques qui donnent naissance aux vents des
étoiles Ae/Be de Herbig, ils affectent profondément la structure de 1’enveloppe & sa
base, juste au-dessus de la photosphére. Nous avons vu au premier chapitre que les
HAEBES présentaient la particularité de se trouver dans une région du diagramme
HR o, en principe, les étoiles ne sont pas assez lumineuses pour générer des vents
par pression de radiation dans les raies, en tout cas dans la version de base de la
théorie CAK (Castor, Abbot et Klein 1975). La présence de champs magnétiques
n’étant, par ailleurs, pas assurée, la cause de I’émergence de vents aussi importants
(typiquement M = quelques 107Mg,. an~?) reste donc inconnue.

Le flou qui persiste sur les conditions d’apparition de vents dans les HAEBES
est, en partie tout au moins, la conséquence de notre méconnaissance des conditions
physiques régnant dans les régions dont ces vents sont originaires. Ces informations
sont contenues dans les raies (et continus) qui se forment dans ces régions. Il est donc
en principe possible de déterminer ces conditions en modélisant certaines de ces raies.
Forts des outils de diagnostic dont nous disposons, nous avons entrepris d’étudier la
formation des raies de ’hélium neutre dans le vent d’AB Aur.

Le choix de cet atome s’impose rapidement. En effet, son premier niveau excité
étant & 20 ev au-dessus du niveau fondamental, il est aisé de voir que les raies de
I’hélium ne se forment que pour des conditions physiques (densité, température, flux
ionisant,...) tres particulieres. Ces raies sont donc relativement rares et faibles dans
le spectre de la plupart des étoiles. Pour les étoiles dont le type spectral est plus
tardif que AQ, la présence de raies de He I dans leurs spectres est méme considérée
comme la preuve de I'existence de zones chaudes au-dessus de la photosphere : le flux
UV de ces étoiles n’étant pas assez intense pour peupler significativement les niveaux
excités donnant naissance a ces raies, il faut alors faire appel aux collisions pour les
produire. Ce dernier processus est, évidemment, d’autant plus efficace que la densité -
du milieu est élevée, ce qui nous a conduit a penser que les raies de ’hélium observées
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dans les étoiles Ae/Be de Herbig sont produites dans les régions les plus internes des
enveloppes.

I est intéressant de remarquer que ces raies ont le méme type de profil, dans la

majorité des HAEBES observées (Béhm & Catala 1994). Les résultats du chapitre
3 nous amenent & considérer que, pour les HAEBES de la classe PCygni au moins,
les vents ont le méme type de stucture, depuis les régions internes jusque dans les
régions les plus lointaines. En ce sens, 1’étude du cas particulier qu’est AB Aur est
porteuse d’informations sur I’ensemble des étoiles de cette classe.
Parmi les raies de He I les plus fréquemment observées, on trouve celle du triplet D3
(2p 3P — 3d ®D) 4 5876 A (Felenbok et al. 1983, Catala et al. 1984, Bshm & Catala
1993, Catala et al. 1993, Bohm & Catala 1994, Bohm et al. 1996, Catala et al. 1998).
La raie D3 de He I est variable dans AB Aur. Trés souvent, elle se présente sous la
forme d’une raie d’émission, centrée sur la longueur d’onde au repos de la raie et
tres large (le AV du bord bleu au bord rouge de la raie est de plusieurs centaines de
kilometres par seconde). La vitesse de rotation de I’étoile, vsini = 80 km.s™! (Bdhm
& Catala 1993), est donc trop faible pour expliquer un tel élargissement. Le reste du
temps, le profil typique de cette raie est plus complexe et contient :

— une composante en émission, large (AV = 300 km.s™!, Catala et al. 1993) et
décalée vers le bleu, toujours présente;

= une composante qui est soit une émission décalée vers le rouge, soit une absorp-
tion presque centrée sur la longueur d’onde au repos.

Cette composante en absorption, bien que d’origine non photosphérique, a une largeur
compatible avec un élargissement di & la rotation de 'étoile, ce qui laisse penser que
la région ou elle se forme est située trés pres de la photospheére. Cette constatation
est également valable pour toutes les HAEBES observées par Bshm & Catala (1995).
Les observations de la campagne MUSICOS 1996 (Catala et al. 1998) ont permis
de montrer que la composante bleue en émission était modulée en vitesse avec une
période de 45 heures, alors que la composante rouge, elle, varie en intensité, passant
d’une émission & une absorption. Il semble que les variations de cette composante
soient également modulées avec une période de 45 heures mais I’analyse n’est pas
aussi catégorique que pour la composante bleue. Il faut également noter que les va-
riations de largeur équivalente de la composante rouge sont corrélées A celles des raies
photosphériques.

D’autres raies de He I sont observées. On peut citer notamment la raie & 4471
A (triplet), qui apparait en absorption et la raie 4 6678 A (singlet) dont le profil
caractéristique est identique 2 celui de la raie 4 5876 A (He I D3) bien que d’intensité
plus faible. La raie & 4921 A (singlet) n’est pas observée. Ceci résulte probablement
d’un blend de cette raie avec des raies de Fe II trés intenses dans cette région du
spectre (Bohm & Catala 1993). Soulignons finalement que les raies de I'hélium ionisé
(He II) ne sont pas visibles sur les spectres IUE d’AB Aur, ce qui devrait consti-
tuer une contrainte forte sur les températures maximales atteintes dans les régions
internes du vent.



5.1. Méthodologie 95

Nous avons utilisé les observations de la campagne MUSICOS 1996 pour cette
étude. La figure 5.1 présente deux profils caractéristiques de la raie He I D3, auxquels
nous nous sommes particulierement intéressés, ainsi que le profil moyen de cette raie
obtenu durant la campagne. La variabilité importante de cette raie est manifeste sur
les deux profils enregistrés & plusieurs heures d’intervalle.
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Figure 5.1: Profils de la raie He I D3 obtenus durant la campagne MUSICOS 1996. Le profil
en trait plein a été construit en faisant la moyenne de tous les profils de cette campagne.
Les profils en tirets et en pointillés (respectivement) montrent 'importance de la variabilité
de la composante rouge de cette raie

5.1 Meéthodologie

Outre le modele pour le vent (voir chapitres 2 et 3), il est nécessaire de dispo-
ser d’un modele atomique aussi complet que possible afin d’effectuer les calculs avec
ETLA. Cela revient essentiellement & sélectionner parmi tous les niveaux de ’atome
d’hélium, ceux qui sont pertinents pour 1’étude que nous entendons mener. Comme
nous ’avons vu au chapitre 2, il faut en fait introduire trois états d’ionisation succes-
sifs. L’hélium neutre a été représenté par un ensemble de vingt-neuf niveaux traités
individuellement. Presque tous les états de couplage LS jusqu’au niveau n = 5 ont
été pris en compte; nous avons en effet remplacé les niveaux 1s5g G et 1s5¢9 3G
respectivement par les niveaux 1s6f 1 F° et 1s6f 3F°, ce qui nous a permis de mieux
décrire les transitions vers le niveau » = 4 (voir ci-dessous). Pour I’hélium ionisé
une fois (He II), nous avons considéré cing niveaux. Quant & I’hélium ionisé deux
fois (He III), il n’a qu’un seul niveau. C’est & partir de ce dernier niveau que sont
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calculées les populations ETL des trente-quatre niveaux de la séquence d’ionisation
(cf. chapitre 2, paragraphe 3.4) qui constituent le modele d’atome.

La structure atomique que nous avons considérée est relativement complexe et on
peut s’attendre a ce que les processus hors ETL (ci-aprés NLTE) soient dominants
dans la formation des raies. Les données atomiques disponibles présentement sont
valablement précises jusqu’aux niveaux avec n = 4, mais au-dela la précision décroit
considérablement (Berrington & Kingston 1987) et on ne connait que peu de choses
de l'influence des niveaux tres excités sur la formation du spectre de ’hélium. En
dépit de ces incertitudes, nous avons choisi d’inclure dans notre modele d’atome des
niveaux avec n = 5 et n = 6 afin de mieux décrire les recombinaisons depuis He II
vers He I ainsi que les phénomeénes de cascades entre ces niveaux d’énergie tres élevés
et les niveaux impliqués dans les transitions qui nous intéressent. En ce qui concerne
la raie & 5876 A , Pexpérience a montré que la prise en compte de ces niveaux a une
influence notable sur la fonction source et, par conséquent, sur le profil de la raie. En
effet, pour vérifier la pertinence de notre choix, nous avons, pour un méme modele
de vent (celui de Catala & Kunasz 1987, ci-apres CK), calculé le profil de la raie avec
notre modele d’atome He I avec vingt-neuf niveaux et avec un modele ne compre-
nant que dix-neuf niveaux (jusqu’a n = 4). Si 'on compare (figure 5.2) les fonctions
sources obtenues pour chacun de ces deux modéles, on constate que, dans la majeure
partie de la chromosphere, le modele a vingt-neuf niveaux produit une fonction source
supérieure & celle du modele avec dix-neuf niveaux seulement. Méme si, dans les deux
cas, le profil obtenu est un profil PCygni, les conséquences de I'inclusion d’un plus
grand nombre de niveaux sur I'intensité du profil émergent sont importantes (figure
5.2). L’absorption est changée de 12%, la composante en émission de moins de 2%.
Cet effet perdure & haute température, comme nous avons pu le vérifier en effectuant
les mémes types de calculs jusqu’a T, =40 000 K.

Forts de ces conclusions, nous avons décidé de conserver ce modele d’atome pour
le reste de notre étude, en dépit d’un temps de calcul notablement allongé par rapport
au modele a dix-neuf niveaux.

5.2 Neécessité d’un nouveau modele

Il est apparu trés rapidement que le modeéle classique du vent d’AB Aur (CK
1987, Bouret & Catala 1998) ne permettait pas d’obtenir une raie He I D3 com-
patible avec les observations, puisqu’aucune composante en émission décalée vers le
bleu n’apparait sur le profil synthétique (voir figure 5.2). Cette incapacité, & produire
une composante en émission, provient de 'absence de remontée significative de la
fonction source dans la région chromosphérique, et ce quel que soit le type de modele
atomique considéré. Il est aisé de comprendre comment se forment les profils de la
figure 5.2 en examinant, plus en détail, I’évolution de l'intensité émergente dans la
raie sur différents rayons d’impact (cf. chapitre 2). Sur les paramétres d’impact in-
terceptant le coeur de I’étoile (p < p, selon les notations du chapitre 2, paragraphe
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Figure 5.2: Fonctions sources (& gauche) et profils (& droite) calculés pour des modeles
atomiques avec vingt-neuf niveaux (trait plein) et dix-sept niveaux (tirets) pour le modéle
CK. La fonction de Planck (pointillés, 4 gauche) indique la loi de température du modele
CK

3.1), la raie se forme en avant-plan du continu photosphérique et son intensité est
inférieure a celle du continu adjacent car Sp(7, = 1) < S.(7. = 1). Elle apparait donc
sous la forme d’une raie d’absorption, décalée vers le bleu, la vitesse projetée de la
région émettrice étant négative sur ces rayons d’impact. La composante en émission
décalée vers le rouge apparait, des que le parametre d’impact n’intercepte plus le
coeur de l’étoile, comme conséquence de la diminution de l'intensité du continu stel-
laire d’arriere-plan. En outre, sur les parametres d’impact tels que p. < p, le milieu
est plus opaque dans le bleu que dans le rouge de la raie et 7, = 1 est atteint plus
profondément dans le vent que 7° = 1, de sorte que ST > S%, ce qui facilite d’autant
I’apparition d’'une émission sur le bord rouge de la raie. Au fur et & mesure que p
augmente, il est de plus en plus facile de fabriquer une composante en émission, y
compris sur le bord bleu de la raie. Cette derniere se présente sous la forme d’un pro-
fil double-pic, dont la dépression centrale est d’abord au-dessous, puis au-dessus du
continu (p augmentant). Plus haut encore, le milieu est transparent et la raie se forme
en émission et elle est centrée. Finalement, les rayons d’impact traversent des régions
oll le nombre d’atomes d’hélium dans les états inférieur (2p 2P°) et supérieur (3d ®D)
de la transition n’est plus assez important, et aucune raie ne peut alors se former.
Les rayons d’impact centraux ayant un poids plus important lors de l'intégration de
Iintensité émergente pour obtenir le flux émergent de I’enveloppe, la raie apparait
donc finalement avec un profil PCygni.
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On pourra aussi remarquer que les processus NLTE ont pour effet de diminuer la
fonction source (par rapport & sa valeur estimée & 'ETL) dans la région du maxi-
mum de température et, au contraire, de ’augmenter dans la région du minimum de
température, 3 la base de la chromospheére (figure 5.2). Le modéle de vent, tel qu’il fut
congu a l'origine (CK 1987), avait pour but I’étude de raies et continus formés dans
les régions externes du vent d’AB Aur ou dans le gros de sa chromospheére. Il a per-
mis d’obtenir des estimations fiables des conditions physiques dans ces régions (voir
chapitre 3), mais il ne permet pas, nous venons de le voir, d’expliquer les observations
de la raie & 5876 A de He L

Nous inspirant des résultats obtenus au chapitre 4, nous avons alors étudié la
possibilité, pour des modeles avec des zones chaudes éventuellement reliées & des
chocs, de rendre compte des principales caractéristiques du profil de la raie He I D3.
Adoptant la méme méthodologie, nous avons travaillé en tenant compte du maximum
de contraintes observationnelles, pour nous guider dans notre recherche. En pratique,
les modéles acceptables doivent étre tels que :

1. La raie He I D3 doit étre décalée vers le bleu, avec AV = —100 km.s™!, et doit
avoir une intensité F, /F, = 1.1. Potentiellement, le modele doit permettre une
modulation de cette composante par la rotation stellaire. Potentiellement, car
rappelons-le, ETLA n’est pas en mesure, pour le moment, d’intégrer la rotation.

2. Dans le méme temps, cette raie doit également posséder une composante décalée
vers le rouge, avec AV = 40 km.s™! et modulée en intensité.

3. Le modele ne doit pas produire de raie He I & 1640 A (premiere raie de la série
de Balmer de He II). Plus exactement, une intensité telle que F, /F, < 1.1 reste
permise, au vue des observations IUE dont nous disposons.

4. Les autres raies et continus étudiés jusqu’a présent (cf. chapitres 3 et 4) ne
doivent pas étre significativement changés par les modifications introduites dans
le modele.

Les calculs ont montré que le modeéle élaboré pour I’étude de 'azote V ne rem-
plissait pas ces conditions. Il produisait une raie de ’hélium II & 1640 A trop intense,
s’il était utilisé sans facteur de remplissage, et ne permettait jamais d’obtenir une
composante décalée vers le bleu pour la raie He I D3. La raie se présentait encore
sous la forme d’un profil PCygni. Il restait donc & entreprendre la construction de
grilles de modeles, afin d’étudier systématiquement dans quelles conditions les profils
synthétiques pouvaient étre conformes aux observations.

5.3 Formation d’une composante bleue en émission
pour la raie He I D3

De toute évidence, il fallait trouver dans quelles conditions la fonction source de
la raie pouvait augmenter suffisamment, dans les régions internes du vent.
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Il est apparu que pour des modeles ne différant de celui du chapitre 3 que par la
valeur du maximum de température dans la chromosphere, la raie avait toujours un
profil PCygni, mais un renflement se développait sur le bord bleu de la composante
en absorption, jusqu’a des températures de 50 000 K environ. En fait, pour Tynes >
40 000 K, ce renflement devient assez intense pour apparaitre sous la forme d’une
composante en émission, donnant & la raie une forme semblable & un profil PCygni
de type III (Beals 1950), mais avec une absorption additionnelle vers le bleu. Nous
présentons en figure 5.3, trois de ces profils obtenus pour différentes températures.
Les caractéristiques des modeles correspondants sont données dans le tableau 5.1.
Ces modéles ne produisent jamais une émission bleue aussi intense que celle qui
est observée, car la fonction source de la raie n’est pas significativement augmentée
par rapport au modele classique. La solution passe alors nécessairement par une
augmentation de la densité dans la région émettrice.

Table 5.1: Parameétres des modeles commentés dans le texte. R, est en unités de rayon
photosphérique (Rp, = 1.75 X 10" ¢m), Tneq est en Kelvin, V(R) et vp sont en km.s™?

Modeles Rep  Tmez  V(Ren) vp M (Mg.an™1)

M1 1.04 25000 4. 45 1.2x 1078
M2 1.04 33000 4. 45 1.2x10°8
M3 1.04 40000 4. 45 1.2 x 108
M4 1.005 20000 O. 75 3.3x10°8
M5 1.005 24000 9. 75 3.3x 108
M6 1.005 30000 9. 75 3.3x 1078
M7 1.005 30000 139 10/75 9.6 x 107®

Nous avons d’abord construit des modeles dont les chromospheres se trouvaient
plus pres de 1’étoile que nous ’avions considéré jusqu’a présent, toutes choses étant
maintenues égales par ailleurs (modeles M4-M6). Ces modeles donnent des raies a
profil double-pic (émission), trés larges et symétriques par rapport & la dépression
centrale. La profondeur de cette derniere par rapport au continu varie essentiellement
en fonction de la température maximale. Ce comportement se comprend facilement
en étudiant 1’évolution de l'intensité spécifique émergente sur les rayons d’impact
centraux en fonction de T,4,. Pour le modele M4 par exemple, I'intensité spécifique
émergente sur les rayons centraux apparait encore globalement en absorption. La
fonction source est encore trop faible pour qu’une émission se développe dans la région
de formation de la raie. Sur les rayons d’impact plus élevés, la raie est en émission mais
son intensité est trop faible pour remplir I’absorption centrale, et le profil résultant de
I’intégration se présente sous la forme d’un double-pic avec une dépression centrale
sous le continu. Quand on augmente T,,,,; (modeles M5 et M6), la fonction source
augmente elle aussi et l'intensité spécifique émergente a un profil double-pic avec
une dépression centrale au-dessus du continu, et ce des les rayons d’impact centraux.
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Figure 5.3: A droite :Profils de la raie He I D3 pour les modeéles M1-3. A gauche :Profils de
la raie He I D3 pour les modeéles M4-6

Cette gamme de modeéles permet d’obtenir une composante décalée vers le bleu pour
la raie He I D3 avec une intensité compatible avec les observations. En outre, si T,z
reste inférieure & 30 000 K, il n’y a pas suffisamment de He II pour que la raie He II
X\ = 1640 A soit visible. Par contre, le gradient de vitesse & la base du vent est trop
faible pour que des vitesses importantes soient atteintes dans la région de formation
de la raie (V' < 40 km.s™!). La présence des deux pics s’explique alors uniquement
par la vitesse turbulente introduite dans nos modeles (voir chapitre 2). II est donc
impossible d’expliquer la modulation rotationnelle de la composante bleue avec ces
modeles. Cette incapacité persiste si la taille de la chromosphere est augmentée, ce
qui a pour seul effet de produire une absorption supplémentaire sur le c6té bleu de
I’émission bleue.

La seule alternative restante est alors d’augmenter la vitesse dans la région émettrice,
afin de rendre possible une modulation de la composante bleue par des phénomeénes
liés & la rotation de I’étoile. Il faut alors aussi augmenter la densité pour prévenir
toute décroissance de la fonction source. D’un point de vue technique, la présence
de zones tres denses peut étre simulée en amenant artificiellement le taux de perte
de masse du modele jusqu’a des valeurs tres supérieures & celles déduites du modele
CK ou de I’étude du chapitre 3. Nos essais ont montré que, dés lors que la vitesse
est de 'ordre de 100 km.s™! & U'endroit ot T;,e, est atteinte et que le taux de perte
de masse est supérieur & 107" Mg.an"!, il est possible d’obtenir une composante en
émission décalée vers le bleu. La valeur de la vitesse Doppler aléatoire vp est ici un
facteur extrémement important, qui va faire que la raie apparait soit comme un profil
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double-pic dont la dépression centrale est décalée vers le bleu, soit comme un profil
dominé par une émission bleue, comme celui présenté en figure 5.4. Tout comme pour
les autres classes de modeles, la formation de ces profils peut se comprendre en exa-
minant en détail les comportements respectifs de la fonction source et de l'intensité
spécifique émergente sur le jeu de parametres d’impact utilisé par ETLA. On trouvera
ces comportements illustrés, pour le modele M7, sur les figures 5.5 et 5.6.

1.4

1.3
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—-600 —400 400 600
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Figure 5.4: Profils obtenus avec le modéle M7; en trait plein vy = 10 km.s™!, en tirets
vg =75 km.s™!

La caractéristique la plus importante a relever, est la relation directe entre la
forme de la fonction source et le profil de la raie sur le rayon d’impact central. Cette
relation se visualise trés facilement en tragant la variation de la fonction source en
fonction de la vitesse. Sur le rayon central (p = 0), il n’y a pas d’ambiguité quant
a la région du vent relative a telle ou telle vitesse; la loi de correspondance est
parfaitement univoque. Examinons par exemple le cas du modele M7 pour une valeur
faible de vp. Sur le rayon central, on a (par définition) u = 1; la vitesse projetée
est toujours négative (par rapport & lobservateur). Il n’y a donc aucune région du
vent qui puisse contribuer a la raie sur son bord rouge. 7, = 1 n’est alors atteint que
dans la photosphére et jusqu’a AV = 0, rien n’étant visible au-dessus du continu.
Tout de suite apres, a la sortie de la photosphére, on rencontre des régions ou la
vitesse est faible et S; décroit rapidement, ce qui produit une petite absorption. Plus
loin encore, la fonction source présente un plateau tandis que la vitesse du fluide
augmente jusqu’a des valeurs de I'ordre de 100 km.s™!. La présence de ce plateau
se manifeste sur le profil de 'intensité spécifique émergente. Pour des valeurs de la
vitesse comprises entre v = 100 km.s™? et v = 150 km.s™!, correspondant 3 des régions
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Figure 5.5: Evolution de I'intensité spécifique émergente en fonction du paramétre d’impact
pour le modele M7

au voisinage immédiat du maximum de température, S; augmente brusquement et
contribue alors & la formation d’une composante en émission, décalée vers le bleu.
Dans les régions externes de la chromosphére, la forte décroissance de la température
provoque en retour la chute de la fonction source, ce qui transparait sur le profil de
la raie par la présence d’une faible absorption sur le bord bleu de la composante en
émission. On peut voir sur la figure 5.5 que ce type de comportement se produit pour
tous les rayons d’impact tels que p < p. = R,. Quand la valeur de p augmente, le
profil évolue rapidement et passe d’un profil PCygni & un profil en absorption, dont
I'intensité diminue jusqu’a disparaitre complétement dans les régions ot la densité en
He I est trop faible pour qu’une raie puisse se former. La pondération plus importante
des rayons centraux lors de P'intégration explique alors le profil du flux & la sortie de
I’enveloppe.
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L’influence de vp sur ces profils consiste essentiellement en un élargissement des
composantes en absorption et en émission, produites sur le rayon d’impact central. Le
profil du flux émergent se présente alors sous la forme d’une raie d’émission trés large
et décalée vers le bleu dans laquelle une absorption, elle aussi trés large et décalée
vers le bleu, est creusée (voir figure 5.4, le profil en tirets).

La principale caractéristique de ces modeles avec des gradients de vitesse im-
portants a la base du vent, est la remontée de la fonction source, qui produit une
composante en émission décalée vers le bleu. La raison de cette croissance de la fonc-
tion source provient des effets hors ETL, qui dépeuplent plus efficacement le niveau
inférieur de la transition (2p ®P°) que le niveau supérieur (3d 3D), dans la région
chaude & la base du vent. Ce dépeuplement relatif du niveau inférieur résulte, quant
& lui, de la fuite des photons de la raie de He I 2 10830 A , qui est optiquement mince
dans ces modeles. Cet effet se manifeste trés clairement si 'on compare les rapports
de populations NLTE aux populations ETL, b; = (n;/n}), pour les deux niveaux im-
pliqués dans la transition. On voit alors (figure 5.6) que le rapport bins/bsy, est plus
petit que 1'unité dans la zone chaude que nous avons introduite & la base du vent.
Ces modeéles sont aussi les seuls & produire une composante en émission décalée vers
le bleu, dont on peut espérer qu’elle soit modulée par la rotation de 1’étoile si, comme
on le pense, des courants lents et rapides alternent sur la ligne de visée.

] " 1 1 L] Il " 1

Departure Coefficients

1 L et a b
0 5x10° 107 15x107 2x107 2.5x10 x10’ -10 -8

V {ems™)

Figure 5.6: A gauche : Fonction source du modele M7 tracée en fonction de la vitesse. A
droite : Coefficient d’écart a 1'équilibre pour le niveau inférieur (tirets) et le niveau supérieur
(trait plein) de la transition 2p 3P® — 3d 3D. Le rapport b;, #/bsup est clairement inférieur
a P'unité dans la région chaude a la base du vent

Une exploration exhaustive de I’ensemble de ces modeles montre que, pour pro-
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duire une composante bleue en émission, les conditions physiques dans la région
chaude & la base du vent doivent étre telles que :

-~ 20000 K < Tz < 30000 K
~ 1.0025R < Ry < 1.015R,,
V(Ren) > 80 km.s™!
p>12x10"10 gem™3

|

A ces conditions, il faut ajouter que le gradient de vitesse entre Tiyi, €t T doit
étre élevé, pour notamment, faciliter la fuite des photons de la raie & 10830 A.

5.4 Construction d’un modele & deux composantes

Nous savons désormais quelles sont les conditions devant étre réunies pour qu’une
raie similaire & celle observée se forme dans le vent d’AB Aur. Le résultat important
est ici que cette raie se forme effectivement & la base du vent dans des régions plus
chaudes et plus denses que ce que I'on imaginait précédemment. Le probleéme qui se
pose a nous maintenant est d’intégrer ces résultats dans un modele qui ferait une
synthése des conditions requises pour expliquer la forme de la raie He I D 3 et celles
pour les autres parties du spectre d’AB Aur (cf. chapitres 3 et 4).

Ce modele comporte & I’évidence deux composantes. La premiére décrit la plus
grande partie du vent, dans laquelle se forment les raies de résonance de C IV et de
Mg II, les raies de Balmer et les continus de ’hydrogeéne. Il s’agit donc d’une com-
posante identique au modele classique d’AB Aur (CK 1987, Bouret & Catala 1998).
La deuxieme composante doit décrire la région de formation de la raie & 5876 A. Les
conditions physiques que nous avons décrites ci-dessus indiquent que des phénomenes
tres énergétiques se produisent dans les régions internes du vent. Nous inspirant des
conclusions du chapitre 4, nous avons donc fait I’hypothése que la région chaude et
dense, dans laquelle se forme la raie He I D3, résulte de CIRs & la base du vent.

Pour assurer une compatibilité entre les conditions nécessaires pour former les
raie de ’hélium et celles nécessaires & la formation des raies de N V, il faut envisager
la possibilité que la loi de température, a l'intérieur des CIRs, soit assez complexe.
On doit, en effet, rencontrer des zones & des températures de 20 000 K ou 30 000 K
pour former une raie He I D3 semblable & celle observée, puis des zones & 140 000
K environ ou se forme la raie de N V & 1240 A et finalement des zones chauffées
jusqu’a des températures de 1-2 millions K pour produire le flux X d’AB Aur. Une
telle complexité de la loi de température n’est pas incompatible avec les observations
réalisées in situ du vent solaire (Mullan 1984). La distribution de température dans
les CIRs dépend des processus dissipatifs qui s’y produisent. Le peu d’informations,
dont nous disposons sur les processus physiques 4 la base du vent, nous empéche pour
le moment de faire plus de commentaires sur la maniére dont les ondes de choc sont
dissipées dans les CIRs.
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Il existe aussi des solutions alternatives : on peut, en effet, envisager I’existence de
plusieurs especes de CIRs, ayant chacune leurs lois de température et de densité, selon
la force des chocs qui les créent.

Gréce a la méthode que nous avons développée, pour calculer le profil de la raie
de C IV en présence de CIRs dans le vent, nous avons pu simuler 'existence de deux
composantes distinctes dans le vent d’AB Aur. Nous ne rappelons pas 1’équation 4.8 ;
les mémes notations sont utilisées. La procédure suivante a été suivie.

Dans un premier temps, nous avons construit un modele avec une zone chaude
située pres de la photosphére, entre le minimum de température et le sommet de la
chromosphere. La densité dans cette région a été fixée pour répondre aux contraintes
présentées en 5.3, en augmentant artificiellement le taux de perte de masse. Avec ce
modele, ETLA nous a alors fourni la valeur de l’intensité émergente sur chacun des
parametres d’impact.

La deuxieme étape consistait a construire un modele avec la méme densité mais
sans zone chaude, a calculer avec ETLA P'intensité émergente sur le méme jeu de pa-
rametres d’impact et, enfin, & soustraire ces valeurs de celles du premier modele afin
d’obtenir la contribution de la zone dense et chaude & l'intensité émergente (I'(v, 6)).

A la suite de quoi, nous avons alors calculé I'intensité spécifique émergente (I°(v, 8))
pour le modele standard (CK 1987), c’est-a-dire avec M = 1.1 x 1078 Mg.an"L.

Finalement, nous avons introduit la zone chaude et dense dans le modele classique,
au niveau des calculs dans le référentiel de ’observateur. Tout comme au chapitre 4,
nous avons utilisé une fonction (8, ¢) pour décrire la distribution des chocs dans le
vent. L’intégration de cette fonction sur tous les angles permet de dériver une valeur
du taux de remplissage. Avec les contraintes dont nous disposons, il n’est pas pos-
sible de calculer une valeur unique pour ce facteur de remplissage f, méme si, avec
la limite inférieure sur la densité dans les CIRs proposée plus haut (paragraphe 5.3),
nous obtenons comme valeur supérieure f < 0.18.

Nous présentons, sur la figure 5.7, les profils obtenus pour un modeéle dont la
composante chaude correspond au modele M7 ; les deux profils ne different que par
la valeur du parametre vp. Dans les deux cas, ’accord avec les observations de la
raie He I D3 est, qualitativement, satisfaisant. On remarque bien la présence d’une
composante en émission décalée vers le bleu et d’une composante en absorption plus
ou moins centrée sur la longueur d’onde au repos. L’introduction de ces modeles a
deux composantes permet de former la composante en émission dans des régions ou
la vitesse du gaz est trés grande, de sorte que son centroide est influencé par la valeur
du gradient de vitesse & la base du vent. L’existence de courants-jets lents et rapides,
liés & la rotation de I’étoile dans le vent d’AB Aur, fournirait alors une explication a
la modulation rotationnelle de cette composante.

Tous ces modeles & deux composantes permettent, griace au facteur de remplis-
sage, de ne pas affecter les autres raies étudiées précédemment et bien reproduites par
le modele classique. Il en est de méme pour la raie de résonance de N V. Finalement,
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nous avons vérifié qu’ils ne produisaient pas de raie détectable pour He II (1640 A),
ni pour N IV (1718 A).

F/F,
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Figure 5.7: Profils pour la raie He I D3 produits par le modéle & deux composantes (voir
texte). Pour le profil en trait plein vp = 10 km.s™!, pour celui en tirets vp = 75 km.s™?

Avec ces modeles, nous sommes aussi en mesure de calculer les pertes radiatives
dues aux raies et continus de ’hélium. Cet élément étant présent i la fois dans la
chromosphére classique d’AB Aur et dans les CIRs, nous devons tenir compte de ces
deux composantes dans le calcul de Ej;, que nous avons écrit sous la forme :

Et_c—)t = c_hrom + fEEIR + (1 - f)Ez;t (51)

ou le terme (1 ~ f)E;,, désigne les zones de la base du vent, non occupées par les
CIRs.

Pour le modele M7, que nous avons commenté ici, nous avons trouvé E,, =
2.7x10%2 ergs.s™?, soit environ 1% des pertes radiatives dues & Phydrogene. En termes
de luminosité stellaire, E;,/L, = 1.2x1073. Les CIRs 4 la base du vent modifient peu
le bilan énergétique du vent, y compris pour un élément aussi abondant que I’hélium.
On retrouve ici la conclusion & laquelle nous étions parvenus lors de I’étude des raies
de I'azote V.

5.5 Discussion

Les résultats ci-dessus sont tout & fait compatibles avec les modeles de Pogodin
(1990,1992), dans lesquels des structures courants-jets sont impliquées pour expliquer
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la modulation rotationnelle des raies d’AB Aur. La disparition épisodique de la com-
posante en absorption des profils PCygni de la raie Ha est, quant & elle, reliée au fait
que, dans ces modeles, le vent émane des régions équatoriales de ’étoile. La variation
de I'angle d’ouverture explique alors les variations observées pour la raie Ha. Les
raies de I’hélium, comme toutes les raies formées dans le vent, se forment alors dans
les régions équatoriales de ’étoile. Dans le cadre de ce modéle, la différence entre
la période de modulation rotationnelle des raies photosphériques et celle des raies
formées dans le vent indique que les régions & haute latitude tournent de pres de 20%
plus rapidement que les régions équatoriales. Cette conclusion n’est pas irréaliste,
dans la mesure ou, le couple de freinage exercé par le vent sur la photosphére est
plus efficace a 1’équateur que vers les péles. Il peut en résulter une forte dépendance
en latitude de la vitesse de rotation, avec, dans ce cas, des péles tournant plus vite
que 'équateur. Cette interprétation, proposée récemment par Catala et al. (1998),
a également l'avantage de ne pas modifier notablement la forme des raies photo-
sphériques.

Les régions de formation de la raie He I D3 se trouvant trés prés de la pho-
tosphere, elles sont probablement en co-rotation avec 1’étoile. Cette raie est donc
sirement élargie par la rotation (vsini = 80 km.s™!), comme D'avaient déja noté
Bohm & Catala (1993). Cet élargissement s’accompagnant forcément d’une diminu-
tion de I'intensité, afin de conserver la largeur équivalente de la raie, cela signifie que le
facteur de remplissage doit étre augmenté en conséquence, pour maintenir un accord
avec les observations. Nous P’avons déja dit, ETLA n’est pas en mesure de prendre
en compte la rotation, dans sa version actuelle. C’est essentiellement un probleme
intrinseque a la forme de I’équation de transfert dans le référentiel co-mobile, qui
impose de choisir une condition initiale sur les fréquences, pour débuter l'intégration
nécessaire au calcul du terme de diffusion de la fonction source (cf. chapitre 2, para-~
graphe 3.1). L’introduction d’'un mouvement de rotation viendrait briser 'hypothese
de la symétrie sphérique, sur laquelle repose toute la méthode, en faisant apparaitre
des gradients de vitesse transverses, en plus des gradients de vitesse radiaux déja exis-
tant. On peut alors montrer (Mihalas et al. 1975) que le coefficient ¥(v, p, z) (équation
2.19) du terme 0I,/0v change de signe, pour chacun des parametres d’impact tel que
0 <p < R, ol R est le rayon maximal de I’enveloppe. Pour voir comment le signe de
~ influence le choix de la condition initiale, on peut s’intéresser aux caractéristiques
du systéme (2.18) dans le plan (7,v). Il est facile de montrer que les pentes de ces ca-
ractéristiques dv/dr, sont £+ pour respectivement I* et I~. Physiquement parlant,
cela signifie que I'information, & propos de I, doit se propager depuis les 7 grands
vers les 7 petits et réciproquement en ce qui concerne 'information & propos de I~.
Si <y > 0, ces conditions sont vérifiées si la condition initiale est fixée pour les hautes
fréquences; si v < 0, pour les basses fréquences. Lorsque v change de valeur le long
d’un rayon, il devient alors nécessaire de changer de condition initiale, ce qui n’est
pas possible dans le cadre de la méthode de Rybicki, qui est utilisée pour résoudre les
différents systemes d’équations. Il faudrait donc modifier compléetement ETLA pour
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tenir compte, rigoureusement, de la rotation éventuelle de ’enveloppe. Ceci étant dit,
on peut aussi envisager d’introduire cette influence dans la partie de ETLA dévolue
au calcul dans le référentiel de l'observateur. On pourrait, par exemple, calculer avec
ETLA I(v,p, q), ol g désigne la distance & I’axe de rotation de I’étoile (¢ = /72 — p?).
Apres quoi, il s’agirait d’intégrer afin d’obtenir le flux : F, = [ I(v, p, q)7id7i en tenant
compte de la composante de rotation de la vitesse : V= Vezp-€r + Viot-€5.

Intéressons nous maintenant a la composante rouge de la raie He I D3, dont le
comportement, tres différent de celui de la composante bleue, indique que ces deux
parties de la raie sont formées en des endroits différents du vent. Ce qui, en soi, consti-
tue une autre preuve de ’hétérogénéité du vent d’AB Aur. Comme nous ’avons dit
au chapitre 4, la formation en émission de cette composante a été interprétée par
Catala et al. (1998) comme le signe de la présence d’accrétion sur les poles de I’étoile.
Nous avons, a ce moment 13, expliqué que notre modele ne pouvait pas reproduire
de telles configurations, ce qui nous empéche d’apporter plus d’informations quanti-
tatives sur cette hypothése. Tout comme pour la prise en compte de la rotation, il
faut modifier la condition initiale sur les fréquences, afin de traiter les problémes de
flots en contraction uniformément décélérée (V < 0,dV/dr < 0). Dans ce cas, tous
les points du vent se rapprochent les uns des autres. Nous avons donné au chapitre 2
la forme que devait prendre cette condition initiale. Techniquement parlant, la tiche
est plutot aisée, puisqu’il suffit d’'inverser le sens de l'intégration sur les fréquences,
lors du calcul dans les raies. Cette situation correspond apparemment bien & ce qui se
passe autour d’AB Aur. En effet, pour expliquer ’apparition des composantes rouges
observées en émission dans les raies photosphériques et dans la raie de He I D3, il est
nécessaire de faire appel & des flots d’accrétion dont la vitesse est de respectivement
70 km.s™' et 300 km.s™ (Catala et al. 1998). Le ralentissement de ces flots pour-
rait s’effectuer via des chocs, & une certaine hauteur au-dessus de la photosphére, les
conditions étant alors réunies pour former la composante rouge de He I D3. Plus bas,
dans les régions externes de la photosphere, ce flot pourrait affecter suffisamment les
raies photosphériques et faire émerger une composante en émission avec le décalage
observé.

Par contre, lorsque la raie apparait avec une composante rouge en absorption,
approximativement centrée & vitesse nulle (voir figure 5.1), notre modéle & deux com-
posantes semble étre en mesure de la reproduire, au moins qualitativement. Cela
semble indiquer que, quel que soit le mécanisme produisant la composante rouge en
émission, il ne fonctionne que de maniére épisodique et laisse apparaitre de temps
a autre le profil basique de la raie, i.e. une composante en émission décalée vers le
bleu et une composante en absorption centrée. Notre interprétation est alors la sui-
vante : ce profil basique est formé dans un vent & deux composantes, 'une 3 symétrie
sphérique avec une chromosphére étendue et un taux de perte de masse d’environ
107Mg.an~!, Pautre étant un ensemble de CIRs denses et chaudes se formant & la
base du vent.
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5.6 Conclusion

Il ne fait désormais plus de doute que le vent d’AB Aur a une structure complexe,
y compris dans les régions les plus profondes, dont il est originaire. L’étude des raies
de I'hélium a permis d’apporter de nouvelles informations sur ces régions, jusqu’alors
peu étudiées, en confirmant notamment que ces raies se forment bien dans des zones
denses et chaudes tres prés de la photosphere. L'interprétation des profils de ces raies
nous a conduits & poser les bases de modeéles & deux composantes, incluant des CIRs
& basse latitude, dans le vent de cette étoile. Ces simulations viennent appuyer I’in-
terprétation de la modulation rotationnelle de la raie He I D3, comme étant due &
Palternance de jets lents et de jets rapides sur la ligne de visée, en fonction de la
phase de rotation d’AB Aur. Ce sont alors les chocs entre ces jets qui chauffent et
concentrent la matiere jusqu’aux conditions requises pour former les raies de He 1.

Par ailleurs, cette étude a permis de montrer que les effets hors équilibre ther-
modynamique local ont une part prépondérante dans la formation des raies & la
base du vent. De méme, pour le type de structure atomique considéré déterminant
la précision avec laquelle les transitions sont décrites et, par conséquent, les condi-
tions de réalisation d’un équilibre statistique pour les niveaux impliqués dans les raies
étudiées. Pour apprendre plus sur les mécanismes physiques déterminant la formation
d’une raie en émission décalée vers le bleu, il reste & étudier plus en détail, qui, des
transitions radiatives ou collisionnelles, domine le peuplement et dépeuplement des
différents niveaux.

En revanche, peu de choses ont été obtenues en ce qui concerne la composante

rouge de la raie He I D3, si ce n’est que, lorsqu’elle est observée en absorption, cela
indique probablement qu’elle provient des régions internes de la chromosphére clas-
sique, telle qu’elle est utilisée dans le modele CK (1987).
Une modification du code ETLA est nécessaire pour entreprendre une étude quan-
titative de cette composante, lorsqu’elle est observée en émission, puisque, selon
toute vraisemblance, cela montre qu’elle provient de colonnes d’accrétion sur les
poles de I'étoile. Les autres modifications, susceptibles d’étre introduites dans ETLA,
concernent les champs de vitesse non monotone et le transfert radiatif dans des mi-
lieux hétérogenes et non isotropes. Utilisés conjointement sur les raies de I’hélium
et d’autres raies susceptibles de se former & la base du vent, ces outils permettront
de fixer des contraintes strictes qui permettront de mieux connaitre les mécanismes
d’émergence des vents des étoiles Ae/Be de Herbig.
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Abstract. In order to improve our knowledge about the mech-
anisms that drive the winds of Herbig Ae/Be stars, we per-
formed a NLTE analysis of the formation of helium lines in
the wind of AB Aur, the prototype of the whole class. These
lines are indeed expected to form in the densest layers of the
envelope, that is at the very base of the wind. In addition, a
large observational data set is now available which we have
extensively used to deduce strong constraints on the physics
that prevail in the inner part of the wind. Among these data,
we particularly used those from the MUSICOS 1996 campaign,
showing the He I D3 (A5876 A) line as made of two distincts
components. One of them always appears as a blue-shifted
emission component, while the other is alternatively seen as
an absorption or an emission component shifted towards the
red with respect to the rest wavelength.

The classical model for AB Aur’s wind (Catala & Kunasz
1987) fails to reproduce the observed profile. Therefore, we
built a two component model in which the base of the wind is
made of dense, hot, clumps of material, while the major part
of the wind is still described by the model by Catala & Kunasz
(1987). Our results show that a blue-shifted emission can form
in the framework of this model. These results stengthen the
interpretation of the rotational modulation of this He I line as
due to fast and slow streams alternating on the line of sight
as the star rotates. Shocks are indeed expected to form where
fast streams overtake slow ones. As far as the red-shifted com-
ponent is concerned, we found that it can be formed in the
classical wind model, when appearing in absorption.

Key words: Line: profiles — Stars: atmospheres — Stars: chro-
mospheres — Stars: pre-main sequence — wind: azimuthal struc-
tures

1. Introduction

With its first excited level 20ev above its ground state, neutral
helium does not give rise to strong lines in most stars. The
presence of He I lines is in fact considered as the signature of
the presence of heated layers above the photosphere for stars
with spectral types later than AQ. The UV radiation field from

Send offprint requests to: J.-C. Bouret (bouret@astro.obs-
mip.fr)

such stars is indeed too weak to populate significatly the ex-
cited levels of He I, so that collisional processes are needed to
produce He I lines in these stars.

In spite of very numerous studies on this subject, the prob-
lem of the formation of the helium spectrum is far from being
understood, regardless of the type of stars under considera-
tion or of the medium where this spectrum is formed. The
atomic structure of helium is extremely complex and NLTE
processes are likely to dominate the line formation. In addi-
tion, the atomic data that are currently available are reliable
for the levels up to n = 4 only. Above n = 4, the intrinsic
accuracy of these data considerably decreases (Berrington &
Kingston 1987) and little is known about the influence of the
highly excited levels on the spectrum of helium.

Most of the studies concerning the formation of helium
lines have been done for static atmospheres. In the solar case,
a wide variety of mechanisms, efficient at different tempera-
tures, have been proposed. The purely radiative models as-
sume (Hirayama 1971, Zirin 1975) that the extreme UV radia-
tion (shortward of the photo-ionization threshold of the ground
state, i.e, A 504 A) from the solar corona produces an over-
ionization of helium, followed by radiative recombinations that
populate the excited levels. According to these authors, the en-
tire spectrum of He I and He II is formed by this mechanism.
However, Milkey (1975) showed that in that case, the cores
of resonance lines (e.g He I A 584 A) would be affected by a
strong self-absorption, which is not observed. On the opposite,
the population of excited levels of helium can be produced by
collisional processes in a transition region between the chro-
mosphere and the corona. This mechanism requires too high
densities (Athay & Johnson 1960) to be compatible with other
diagnostics from the transition region. Recently, Andretta &
Jones (1997) showed that the lines that constitute the helium
spectrum must be treated distinctively, as far as their mech-
anisms of production are concerned. They indeed found that
the resonance line X 584 A is much less sensitive to coronal
excitation than the subordinate lines or the resonance con-
tinuum. They also demonstrate that the efficiency of photo-
ionization/recombination processes is about the same as the
one of the collisional excitation, for temperatures higher than
2 x 10* K, at least in depleting the ground state of He L

As far as hot stars are concerned, departures from LTE
play a decisive role in the determination of the line strengths,
as demonstrated by Auer & Mihalas (1972, 1973). It was



also found that these departures from LTE get more com-
plicated as the line wavelengths increase. Such results were
confirmed by Dufton & McKeith (1980) when studying UV
He I lines of the 2 2§ — n®P series for stars with spectral
types ranging from O8 to -B7. More recently, Smith et al.
(1994) surveyed a sample of about 100 B stars in the X 6678
and X 4388 A lines. They found that the synthetic profiles at
X 6678 and X 5876 A obtained with the NLTE code TLUSTY
(Hubeny 1988) did not match the corresponding observed pro-
files, thus recovering the same results as Auer & Mihalas (1972,
1973). However, the atomic data used in TLUSTY are much
more recent and reliable than those available in the early sev-
enties and many more levels are taken into account. Hence, it
is very likely that the observed discrepancies are not due to
atomic data. These authors also studied the formation of the
He I A 6678 in A Eridani (spectral type B2e), usually observed
with a violet and red emission, which sometimes also affects
the center of the line profile. Investigating the effects of NLTE
processes on this line, they concluded that the temperature in
the line formation region must be as high as 30,000-40,000 K
to drive the line in emission, thanks to an increase of the line
source function. In such conditions, the resonance ) 584 A line
becomes optically thin, which in turn de-populates the 2'P
level. Stimulated emission is also implied, and tends to favour
the appearance of the A 6678 A in emission.

All the studies mentioned above illustrate the complexity
of the processes involved in the formation of He I lines. In spite
of these difficulties, the observation and interpretation of He I
lines in the Herbig Ae/Be stars has a great importance, as
these lines probe directly the heated layers located at the base
of their winds (Catala et al. 1993). The scope of the work pre-
sented here is to provide a first analysis of the formation of the
He I and He II lines in the winds of the Herbig Ae/Be stars,
represented by the prototypical star AB Aur.

Helium lines have been observed in many Herbig Ae/Be
stars (pre-main sequence stars of intermediate masses), includ-
ing AB Aur. Their presence, be it in emission or in absorption,
is unexpected in the photospheres of such stars, at least for
the cooler of them (Ae stars), and constitutes a clue for the
presence of heated layers above the photosphere. Other strong
signs of chromospheric-like activity in these stars have been
reported frequently in the past (Finkenzeller & Mundt 1984,
Catala et al. 1986a, Hamman & Person 1992).

The He I D3 (A5876 A) lines of AB Aur (spectral type
AO0Ve), the prototype of the whole class, have been often ob-
served in the past few years but their origin still remains un-
explained, even though some qualitative interpretations have
been proposed (Bohm & Catala 1993, Catala et al. 1993, Catala
et al. 1998). An important feature presented by this line is the
presence of a component (either in emission or in absorption),
almost centered on the rest wavelength, which suggests that
it is formed close to the star, in regions from where the wind
originates. Another characteristics of this line in AB Aur is
a blueshifted emission component, presumably formed in the
rapidly expanding regions near the base of the wind. Inves-
tigating the mechanisms leading to the formation of this line
is therefore a key to learn more about the physical conditions
that prevail at the base of the wind. This knowledge is nec-
essary to discriminate among the various models that can be
proposed to explain the winds of the Herbig Ae/Be stars.

In section 2, we summarize the main properties of the He I
D3 line in AB Aur’s wind as obtained from observations. Sec-

tion 3 is devoted to a description of the modelling tools we
have used and to the influence of the atomic model on the line
profile. The whole set of results we obtained is presented in
section 4, together with comments on the physics of the He I
line formation. In section 5, we discuss the implications of the
present calculations on our understanding of the physical prop-
erties of the wind region where this line forms. Finally a general
conclusion is given is section 6.

2. The Hel lines in AB Aur: Summary of previous
work

The presence of the He I 5876 A line in AB Aur’s wind has
been known for a long time (see e.g Felenbok et al. 1983, Catala
et al. 1984). Most of the time, this line appears with an emission
profile, almost centered on the rest wavelength and extending
from blue to red over several hundreds kms~*. This broadening
is therefore many times larger than what could be produced by
the stellar rotational velocity (vsini = 80+ 5 kms™*, Bohm &
Catala 1993). On the other hand, the line often exhibit a more
complex structure, that can be subdivided as follows. The first
component is a blueshifted broad emission (up to 300 kms™!
Catala et al. 1993), which is always observed. The second one
is either an absorption component almost centered on the rest
wavelength or a redshifted emission, whose intensity is lower
than the blueshifted one. Despite the absorption component
is of non photospheric origin, its width is consistent with a
broadening due to the stellar rotation; this behaviour is also
observed in a large sample of Herbig Ae/Be stars (Béhm &
Catala 1995). This leads us to the conclusion that the region
where this component forms is very close to the photosphere.

In AB Aur’s case, B6hm & Catala (1993) and Catala et
al. (1993) argued that this line can be formed at the base of a
chromosphere of moderate temperature, the presence of which
has been demonstrated by several studies (e.g. Catala et al.
1984, Catala 1988, Bouret & Catala 1998). In this framework,
the temperature and the velocity are increasing steeply with
the radial distance to the star. A qualitative scenario was pre-
sented by Catala et al. (1993) to explain the behavior of this
line, in which the absorption component was expected to form
Jjust above the photosphere, in a region where the temperature
is just above the effective temperature of the star and where
the velocity of the wind is still low. In the outer parts of the
line formation region, the temperature as well as the velocity
are much higher and the component that is formed there is
expected to be in emission and blue-shifted.

More recently, the observations from the 1996 MUSICOS
campaign became available (Catala et al. 1998). These obser-
vations show (i) that the blue emission of the He I D3 line is
modulated in velocity with a 45hr period (ii) that the red com-
ponent, alternating from emission to absorption, does not vary
significantly in velocity but rather in intensity, with a possible
tendancy of a 45hr periodicity. In addition, the variations of
the equivalent width of this component are well correlated with
that of the photospheric lines.

The behaviour of the red component suggests that it may
form in downflows onto the stellar pole, since it does not
seem affected by the stellar rotation (Catala et al. 1998).
These downflows may originate from an accretion disk through
columns of material (cf. Shu et al. 1994) or alternatively from a
equatorial wind. Concerning the blueshifted emission, two ori-
gins were invoked to explain the observed modulation. It may



be caused by the presence of stream structures in an equatorial
wind. It may also form in a wind emanating from a rotating
disk, at a radial distance of about 1.6R,. In this latter case,
the disk rotation rate must be much slower than keplerian.

Figure 1 presents the He I D3 lines of AB Aur, as observed
during the MUSICOS 96 campaign. The profile displayed in
this figure is an average of all the spectra obtained during sev-
eral days, and therefore is representatoive of the average struc-
ture of its line formation region.

The other He I lines of the optical spectrum can also be
used in this analysis. The A 4471 A line (triplet), is seen in ab-
sorption and deeper than the Kurucz model corresponding to
AB Aur (Bohm & Catala 1993). The singlet A 6678 line has
the same global shape as A 5876 but with a smaller intensity,
while the A 4921 is not observed at all, probably because it
is blended with the strong Fe II lines in this spectral range
(Bohm & Catala 1993).

Hel 03 line profiles ~ MUSICOS 1996

F/F,

1 r

b
ol Ly
© W

.

L 1 1 ) .
-600 -400 -200 [ 200 400 600
& (kms™")

Fig. 1. Observed profile of the He I D3 line, during the MUSICOS
96 campaign. The profile shown in full line is an average of all the
spectra obtained during the campaign. One particular spectrum ob-
tained during this campaign, and showing an absorption component
centered near zero velocity, is shown in dashed line.

3. Modelling the He I - He II spectrum

In a first step, it is necessary to built a set of models for
the wind of AB Awur, that will provide the physical quantities
needed to perform radiative transfer calculations. The models
we used are identical to that proposed by Catala & Kunasz
(1987) (hereafter CK). The reader is refered to this paper for
more details. This model include an extended chromosphere,
located above the minimum of temperature of the photosphere.
It ends up with an isothermal cool region. The chromospheric
radius R is the one where the maximum of temperature Trnox
is reached. The velocity law is monotonically increasing out-
ward. The photosphere at the base of the wind is simulated
by a Kurucz model with T.y; = 10,000 K and logg = 4.0.
We also recall here that it is a semi-empirical model, which
means that all the relevant parameters are not independant
from each other. It is difficult with such a model to dissociate

the effects of each parameter on the radiative transfer, which
leaves ambiguities on the physics of the problem. On the other
hand, such model makes it possible to represent accurately the
physical conditions in the wind, which allows to deduce strong
constarints on the parameters, by comparing the theoretical
profiles to the observed one.

After the model is constructed, it is possible to calculate
the line profiles, taking into account NLTE effects. We carried
out this step with the ETLA code, which solves the radia-
tive transfer equation in the comoving frame of the wind, in
the equivalent two level atom formulation (Mihalas & Kunasz
1978). The output from ETLA (populations of atomic levels,
source functions and opacity in lines and continua...) are used
to calculate emergent intensities of interest, in the observer’s
frame. The corresponding emergent fluxes are then obtained
by integrating the emergent intensities on a set of rays paraliel
to the line of sight from the observer (see CK for details).

We also had to build an atomic model, that is to say we
had to choose among the atomic levels, those which are rele-
vant to the calculations we intend to perform. He I was then
represented by 29 levels; all the LS states up to n = 5 but the
1s5g 'G and 1s5g 3G that were replaced by the 1s6f 1 F° and
186 f ®F° were introduced and treated as separate levels. He II
was assumed to be a 5 level atom. Finally, we also introduced
the single (ground) state of He III.

Oscillator strengths and energy levels for both He I and
He IT are from Wiese et al. (1966). For bound-bound transi-
tions of He I, we used collision cross-sections from Berrington
& Kingston (1987), up to n = 4. The inclusion of the n = 5
and n = 6 levels was achieved thanks to a program written
by Sahal-Bréchot (private communication) and based on the
Seaton approximation (1962). For a few transitions involving
levels with n = 5, we also used data from Benson & Kulander
(1972). Concerning the collisional ionization rates from lev-
els of He I, we used the data and relations from Mihalas &
Stone (1968). The collisional rates (bound-bound and bound-
free) of He II were taken from TLUSTY code (Hubeny 1988).
The source of the photoionization cross-sections of He I is the
Opacity project database (Fernley et al. 1987), while for He II
(hydrogenic ion, Z = 2), we took the same form as for hydro-
gen (cf. Mihalas 1978).

We assumed a Voigt profile for the line; the natural damp-
ing parameter was written following the well known classical
expression: a = 2.47342 x 107222 /47 Avp, where v is the fre-
quency into the line and Avp is the Doppler broadening.

Although the atomic data for levels' with n = 5 and n = 6
are approximate, the inclusion of these levels provides a better
description of the transitions involving levels with n = 4 and
n = 5 respectively and for the recombination cascades as well.
The influence of these levels on the line formation will now be
discussed, for the best fit model of AB Aur’s wind obtained
by CK, which we will consider as the reference model in the
following. We present in figure 2 the run with the optical depth
of the line source function, for a model with 19 levels (up to
n = 4), compared to that obtained with the model used for
this work. In the bulk of the chromosphere, S, with our 29
levels atomic model is notably higher than what is produced
when only 19 levels are considered. The consequences on the
line profile are shown in figure 3. Clearly, the inclusion of high
lying levels plays an important role in the line strength. In the
present case, the change is of 12% for the absorption compo-
nent and less than 2% for the emission component. We have



checked that this effect exists for even higher temperatures,
by performing the same kind of calculations for a model with
Trmaz = 40,000 K.

Considering this important impact on the resulting source
function and the line profile, we used an atomic model with 29
levels for He I in all the calculations described in this paper.
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Fig. 2. Computed source function of the He I D3 line with 29 levels
(full line) and with 19 levels (dashed line). The Planck function
(dotted line) for the model CK is shown to indicate the temperature
law.
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Fig. 3. Computed profiles of the He I D3 line for the model CK; 29
levels (full line) and 19 (dashed line)

4. Results
4.1. The standard CK model

As can be seen from Fig. 3, the “standard® CK model for
AB Aur does not produce any blue emission component in

the HeI D3 line, but rather a P Cygni type profile, with
a blueshifted absorption component and a weak redshifted
emission component. Such a model is therefore insufficient to
explain the characteristics of the observed He I D3 lines in
AB Aur.

A close examination of the results obtained with this model
indicates that the source function does not rise sufficiently in
the chromospheric region to yield a blue emission component
(see Fig. 2). Therefore, on the rays that hit the stellar core,
the specific intensity in the line is always lower than in the
adjacent continuum, contributing in the emergent flux to the
strong blueshifted absorption component seen on Fig. 3.

It is clear from Fig. 2 that the NLTE effects in the temper-
ature maximum region tend to decrease the line source func-
tion, while they tend to increase it near the base of the chro-
mosphere. The CK model was built to reproduce lines and
continua formed in the wind of AB Aur and in the bulk of
its chromosphere (hydrogen Balmer lines, hydrogen continua,
Mg II and C IV resonance lines). These results were recently
confirmed by Bouret & Catala (1998), and the parameters de-
rived for the wind and the chromosphere of AB Aur are quite
reliable. On the other hand the regions near the base of the
chromosphere and the temperature minimum are not well con-
strained in this model. It is therefore very natural to investigate
what physical conditions in these loosely constrained regions
could give rise to the observed characteristics of the He I D3
line.

4.2. Results with a high temperature region

Recent observations with the HST/GHRS have shown the pres-
ence of N V resonance lines in AB Aur, indicating the pres-
ence of high temperature regions in its wind (Bouret et al.
1997). The N V lines were used to constrain these hot re-
gions, and it was proposed that they result from shocks pro-
duced in co-rotating interaction regions (CIR) in the wind of
AB Aur. These CIR may also be responsible for the observed
X-ray emission of AB Aur, detected by ROSAT (Zinnecker &
Preibisch 1994). The hot regions created by the CIR are not
spherically homogeneous, but rather encompass only a small
fraction of the wind volume, resulting in small filling factors
for the N V line emitting region. By analogy with the solar
case, it is generally assumed that CIRs are generated by the
presence in the wind of shocks between fast and slow streams
of material, the latter being confined by the surface magnetic
field of the star (Mullan 1984). This discrete structure can be
located very close to the star’s surface (Catala et al. 1986b).
The rotational modulation of the He I D3 line (B&hm et al.
1996, Catala et al. 1998) is often associated with the presence
of such azimuthal structures in the wind of AB Aur, rotating
with the star.

In this section, we investigate whether the same type of
shock-bounded hot regions can be responsible for the observed
He I D3 line characteristics.

The observational contraints that this model must be com-
ply with are the following:

1. The He I D3 line has a blue-shifted component with a veloc-
ity of approximately —100 kms™! and an intensity above
the continuum level of F/F. = 1.1. This velocity of this
blue-shifted component is modulated by the star’s rota-
tion, with a period near 45 hrs (Catala et al. 1998).



2. The He I D3 line also exhibits a red-shifted component with
a velocity near +40 kms™!, modulated in intensity but not
in velocity (Catala et al. 1998). -

3. The He II A\1640 A line does not appear on the IUE archive
spectra of AB Aur, indicating that its intensity must be
F/F, < 1.1. This line must therefore be less intense than
the He I D3 line.

4. The other lines and continua of AB Aur (hydrogen Balmer
lines, hydrogen continua, Mg II and C IV resonance lines),
used in previous analysis (CK, Catala 1988, Bouret &
Catala 1998) and reasonably well reproduced by the “stan-
dard” CK model, must not be affected by the additional
hot regions.

We used the model proposed by Bouret et al. (1997) to
check whether the clumpy hot regions with T~140,000 K which
are necessary to account for the N V resonance lines can also
explain the characteristics of the He I and He II lines. We
find that such models, including a spherically symmetric wind,
a moderate temperature (17,000 K) extended chromosphere
(similar as the CK model), and a hot (140,000 K) thin re-
gion near the base of the wind, produce an intense He II A1640
A line, much more intense than the resulting He I D3 line. This
is due to the fact that neutral helium is severely depleted in
these hot regions, where the helium ionization equilibrium is
shifted toward He III. The filling factor for these hot regions
derived in Bouret et al. (1997) analysis (7 10™3) is small enough
that the resulting He II A1640 A line falls well below the IUE
detection limit of F/Fc = 1.1, but at the same time, the hot
regions do not contribute significantly to the formation of the
He I D3 line, which is mainly formed in the cooler parts of the
CK chromosphere, and thus ends up with a P Cygni profile
similar to that presented in Fig. 3. Conversely, if we assume a
higher filling factor for the hot regions, in such a way that the
He I D3 emission component reaches the observed intensity,
a very intense He II A1640 A line is formed, in contradiction
with its absence in the archive IUE spectra.

It is therefore necessary to introduce an additional compo-
nent to our model of the wind of AB Aur to account for the
observed characteristics of the He I and He II lines.

4.2.1. Formation of a blue emission component in the He I D3
line

First of all, let us investigate what physical conditions are re-
quired to produce a blue emission component in the He I D3
profile. Clearly, such a component can be obtained only if the
line source function near the base of the wind is sufficiently
high, as discussed in Sect. 4.1. In order to perform this study,
we built models of spherically symmetric winds including deep
and extended chromospheres, and explored systematically the
parameter space of these models. The parameters of some of
the models used in this analysis, and more particularly dis-
cussed in the text, are listed in Table 1.

We find that models in which the chromosphere is located
at the same place as in CK, with increased temperatures rela-
tive to CK (models M1-3), still produce PCygni profiles, with a
blue bump increasing in intensity until Thner =~ 50, 000K (Fig.
4), then decreasing. As soon as Tma.r = 40,000K, this blue
bump is strong enough to be in emission, yielding a P Cygni
type III profile, in the Beals (1950) classification, but with an
additional blueward absorption. These models fail to produce
as intense a blueshifted emission component as observed, ba-

Table 1. Parameters of models discussed in the text. Ry, is ex-
pressed in units of photospheric radius (Rpr = 1.75 x 10*1em),
Tz is in Kelvin, while V(R.4) and vp are in (km/s)

Models | Ren Trmaz V(Rer) | v M (Mg /yr)
M1 1.04 | 25,000 | 4. 45 1.2 x10°°
M2 1.04 | 33,000 | 4. 45 1.2x 1078
M3 1.04 | 40,000 | 4. 45 1.2 x 1078
M4 1.005 | 20,000 | 9. 75 3.3x1078
M5 1.005 | 24,000 | 9. 75 3.3x1078
M6 1.005 | 30,000 | 9. 75 3.3x 1078
M7 1.005 | 30,000 | 139 10/75 | 9.6 x 10~°

sically because the line source function is always too low in
the regions forming the He I D3 line, and therefore they do
not provide the required physical conditions to account for the
observed characteristics of this line.
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Fig. 4. Three profiles for models with Tinaz = 25,000 K (full line),
Tmez = 33,000 K (dashed line) and Trnqer = 40,000 K (dotted line).
The blue bump clearly develops as Timqz increases.

Models with chromospheres closer to the star than in CK,
with small velocity gradients within the chromosphere (M4-
6), yield double peak emission profiles for the He I D3 line,
which appear as a wide and symmetrical emission with a cen-
tral aborption component. Figure 5 displays profiles produced
by different temperature maximum (reached at the same dis-
tance from the photosphere). Increasing Tma. mainly changes
the level of the central depression with respect to the contin-
uum level. This effect is easy to understand if one considers
the emergent specific intensity on the rays that hit the stellar
disk. For model M4, the specific intensity profile on the central
ray is still mainly in aborption, again because the line source
function in the line forming region is too low. The specific in-
tensity profile turns in emission at higher values of the impact
parameter, but is far from being intense enough to fill in the
absorption produced on the central rays, and the resulting flux
profile appears as a double peak emission, whose central de-
pression reaches below the continuum level. For models M5



and M6, in which the temperature maximum is higher, the
line source function increases, and the specific intensity profile
on central rays is a double peak emission with a central de-
pression above the continuum level. The resulting flux profile
is therefore still a double peak emission, but with a central
depression reaching above the continuum level. These models
produce a blue emission component with a high intensity, and
for models with Tnee < 30,000 K no significant He II A1640
A line is produced, as required. However, the He I D3 line is
entirely formed in low wind velocity regions (V' < 40 kms™!),
the presence of the blue and red emission component being
simply due to the large turbulent velocities assumed in these
models. It is therefore impossible to explain the presence of the
observed velocity rotational modulation for the blue emission
component in the framework of these models.
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Fig. 5. Profiles for three models with increasing temperatures (Tmqx
= 20,000 K, 24,000 K and 30,000 K respectively) reached closer to
the star’s surface than for models of figure 4. The influence of Traz
on the central depression appears clearly.

We have also checked the effect of increasing the extension
of the chromosphere. For the models producing double peak
profiles, extending the chromosphere only contributes to pro-
duce an additional absorption trough, blueward of the blue
emission component.

Clearly, the only way to obtain a blue emission component
formed in high velocity wind regions, so that it can possibly
be modulated in velocity during the star’s rotation by the al-
ternation of fast and slow streams, is to increase the velocity
gradient of the model at the base of the wind. Increasing the
velocity must be compensated by an increase of the density, to
prevent the line source function from strongly decreasing. In
our models, the presence of such rapid and dense regions can
be simulated by artificially increase the mass loss rate above
the standard value of the CK model.

For models with gas velocities as high as 100 kms™"' at
the point where T7q. is reached (models M7), it is possible to
obtain a blue-shifted emission for the He I D3 line, provided
the mass loss rate of the corresponding model is higher than
10~ "Mg.yr~!. In these models, the Doppler random velocity
plays a fundamental role in the appearance of the line either
as a classical double peak emission with a blueshifted central

1

depression, or as a profile dominated by a blueshifted emission,
as shown in Fig. 6.
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Fig. 6. Profiles for models only differing by the value of vp. In one
case (up = 10 kms™1, full line), the line is clearly dominated by
a blue-shifted emission, while in the other case (vp =75 kms™1,
dashed line) we rather obtain a double peak emission profile, al-
though with a significant blue-shift.

Understanding the formation of such profiles requires a
close examination of both the line source function and of the
specific intensity profiles of different rays (Figs. 7 and 8 respec-
tively).
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Fig. 7. Run with velocity of the line source function for the model
detailed in the text, producing the profile in full line of figure 6.

Let us first examine the case when the Doppler random ve-
locity is small (full line in Fig. 6). The line source function Sy,
directly maps on the line profile, on the central rays (impact
parameter p=0). Indeed, on the red side of the line, the point
where T, = 1 is reached only inside the star; therefore, up to
AV =0, there is no contribution to the line. Outside the star,
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Fig. 8. Evolution of the line profile with the impact parameter p.

we find regions where the velocity is small and S decreases.
A small absorption is therefore produced. Proceeding outward,
S now presents a kind of plateau, while the velocity increases
up to about 100 kms—1. This plateau is also seen in the line
profile. Between v=100 kms™! and v=150 kms™!, Sz increases
strongly, which contributes to produce a strong blueshifted
emission. Further in the wind, in regions corresponding to the
external border of the chromosphere, Si steeply falls off, which
is denoted by the absorption component appearing blueward
of the emission component. This type of specific intensity pro-
file is obtained up to the rays that are tangent to the stellar
core (p = pc = R.). As p increases, the specific intensity profile
changes from a PCygni to a single absorption profile, becoming
progressively shallower, until regions where the density of He 1
is too low to contribute to the line. Central rays have larger
weights in the integration of the emergent flux, which explains
the final line flux profile.

Models with high values of the Doppler random velocity
vp essentially behave in the same way, except that now both
the emission and absorption components produced in the in-
tensity specific profile on the central rays are much wider. In
the resulting flux emergent profile, the line thus appears as a
wide, intense, and blueshifted emission, in which a wide and

Av{im/) /s

blueshifted absorption component is dug (dashed line in Fig.
6).

The crucial aspect of these models with high velocity gra-
dients near the base of the wind is the source function rise
in a region of high velocity (see Fig. 7), which produces a
blueshifted emission component, as observed. In these mod-
els indeed, NLTE effects depopulate the lower level (2p 3P°)
more efficiently than the upper level (3d *D) in the hot region
at the base of the wind. This relative under-population of the
lower level is mainly caused by the fact that in this region, the
A10830 A line is optically thin, which means that many pho-
tons in this transition cross the hot region without interacting
with atoms. In order to illustrate this effect, we present in Fig.
9 the run with optical depth at 5000 A of the departure coef-
ficients for the two levels of the A5876 A line. The ratio of the
departure coeflicients, b;/b,, is indeed lower than unity in the
hot region near the base of the wind.

Only these models with a deep hot region, and presenting a
strong velocity gradient at the base of the wind, as well as high
densities in these regions, are capable of producing a strong
blueshifted emission component formed in a high velocity wind
region, so that we can expect it to be modulated by the star’s
rotation if fast and slow streams alternate on the line of sight.



Departure Coefficlents

Fig. 9. Departure coefficients for the lower level (dashed line) and
upper level (full line) for the 2p 3P%-3d 3D transition. The ratio
by /by is clearly greater than unity in the hot region at the base of
the wind.

The following physical conditions in the deep hot region must
be met:

— 20,000 K < T < 30,000 K

— 1.0025R,r < Rer < 1.015R,5

~ High velocity gradient between Trin, and Tmas
- V(Rc,) > 80 km.s™!

-~ p>12x10"Yg9.em™3

4.2.2. A two-component model

Now that we have identified in what physical conditions a
blueshifted emission component can be formed in the He I D3
line, we examine below how a two-component model involving
a “standard” CK-type wind and chromosphere on one hand,
and a set of dense and hot regions created by CIR near the
base of the wind on the other hand, can account for the obser-
vational material at our diaposal summarized at the beginning
of Sect. 4.2. As argued earlier, the CIR structure assumed to
be responsible for the N V resonance lines, with temperatures
of the order of 140,000 K, cannot produce the observed He I
and He II line profiles. The regions responsible for the He I D3
blueshifted emission component must be cooler and located
very close to the star’s surface.

In order to reconcile these requirements with those derived
from the analysis of the N V resonance lines by Bouret et al.
(1997), we must consider either that the CIR exhibit a com-
plex temperature structure, with several temperatures regimes:
from 20,000 to 30,000 K to produce the He I D3 line as ob-
served, around 140,000 K to account for the N V lines, and in
the range 1-2 million K to explain the X-ray flux observed by
ROSAT. Alternatively, we can imagine the presence of several
families of CIR in the wind of AB Aur, with different densi-
ties and temperatures, depending on the strength of the shocks
creating them.

In order to quantitatively assessing the possibility that the
He I D3 line is produced in such conditions, we built a two-

component model of the wind of AB Aur, proceeding as fol-
lows.

First, we introduced a hot geometrically thin region at the
base of the wind model of CK, between the minimum of tem-
perature and the point where o (CK) is reached. The den-
sity was set to the value required by He I D3, by artificially
increasing the mass loss rate. The full set of radiative transfer
equation and statistical equilibrium equations was solved for
the corresponding model, yielding line source functions and
opacities for all transitions in our He I-He II-He III atomic
model. The emergent specific intensities were then calculated
as described in section 3.

In a second step, we removed the hot region from this
model, re-calculated the emergent specific intensities, then
evaluated the contribution of the hot regions to the emer-
gent specific intensity (I*(v,6)) by subtracting the latter set of
emergent specific intensities from the former.

The third step consists of the calculation of the emergent
specific intensities from a “standard” CK model with its nor-
mal mass loss rate, noted 7°(r, ) in the following.

Finally, for calculations in the observer’s frame, we simu-
lated the presence of hot regions with high densities at the base
of the wind when calculating the emergent flux as follows:

F) =
27 /2
/ d¢ cos6 [r(6, )T (v,0) + [1 — (8, 8)] I" (ve, 6)] 46
—7/2
’ 27 w/2
+ / d¢ / cosf I°(v,6) do (1)
0 —7/2

The weighting function r(6, ¢) describes the distribution of
the CIR in the wind. It is possible to simulate distributions of
CIR more or less crowded near the equator. The same method
was developed when calculating the contribution to the profile
of C IV resonance line, of discrete high temperature regions in
AB Aur’s wind (Bouret et al. 1997).

Integration of the r(f, ¢) function over all angles provides
the filling factor f. We do not have enough constraints to cal-
culate a precise value for f. However, the lower limit for the
CIR density derived in Sect. 4.2.1 allows us to set an upper
limit for the filling factor: f < 0.18.

Figure 10 shows the profiles resulting from models M7 of ta-
ble 1, both with a low and a high value for the Doppler random
velocity vp. As illustrated in this figure, the profiles obtained
with two components models are in qualitative agreement with
the He I D3 profiles observed from time to time in AB Aur,
with a blue-shifted emission component and a an absorption
component more or less centered at zero velocity (Béhm et al.
1996, Catala et al. 1998). In addition, the blueshifted emission
component is formed in a high velocity part of the wind, so
that its centroid velocity is sensitive to the velocity gradient
near the base of the wind. If the wind is made of an alterna-
tion of fast and slow streams, the star’s rotation can provide
an explanation for the observed modulation of this component.
Concerning the red emission component appearing most of the
time in the He I D3 line, other processes are probably involved
(see discussion below)

We checked that the other lines studied previously, and
well accounted for by the “standard” CK model, are not af-
fected whatsoever by the addition of the CIR required by the
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Fig. 10. Line profile resulting from simulation of wind with two
components. The profile in full line is obtained with vp=10km.s~!
while the profile in dashed line is obtained with vp=75km.s~1.

He I D3 line. We also checked that our model does not pro-
duce any detectable He II X 1640 A line, does not affect the
previously calculated N V resonance lines (Bouret et al. 1997),
and does not produce any detectable emission nor absorption
in the NIV X 1718 A line, which is also absent from the IUE
spectra (Bouret et al. 1997).

5. Discussion

The present results are consistent with the proposition by
Catala et al. (1998) that the blue component of the He I D3
line is formed in an equatorial wind (Pogodin 1992), with a
stream structure similar to the one we mentionned hereabove.

Because the line formation region is very close to the pho-
tosphere, it is very likely that it is in corotation with the star,
whose rotation rate is vsin ¢ = 80 km/s (Béhm & Catala 1993).
The line is therefore probably additionally broadened by rota-
tion, which was already mentionned in Béhm et al. (1996).
Rotation was not introduced in our calculations so far, and
its inclusion in our model will be the subject of a subsequent
paper.

The red component of He I D3 behaving differently from
the blue one, it is very likely that their regions of formation are
distinct. This constitutes yet another evidence that the wind of
AB Aur is non homogeneous. The red component of the He I
D3 line is most often appearing in emission, slightly redshifted,
with no modulation of its centroid velocity (Catala et al. 1998).
A tentative interpretation of this component given in Catala
et al. (1998) assumes that it is produced by material accret-
ing onto the stellar pole. Our model is not capable of dealing
with such geometries, so we cannot provide here a quantitative
confirmation of this hypothesis.

On the other hand we note that the He I D3 line some-
times appear as depicted in dashed line in Fig. 1., i.e. with a
blueshifted emission component, and a wide absorption com-
ponent roughly centered at zero velocity. Our calculated He I
D3 line profile inthe framework of the two-component model
is qualitatively in agreement with such a profile. This seems

to indicate that, whatever the mechanism that forms the red-
shifted emission component when it is seen (e.g. polar accretion
of matter), this mechanism vanishes from time to time, leaving
the He I D3 line with its basic blue-emission /central absorption
profile. We suggest that this basic profile is formed in a wind
structure similar to the one simulated in our two-component
models, involving a roughly spherically symmetric wind and
extended chromosphere with a mass loss rate of the order of
107® Mg yr~! and temperature near 17,000 K, and a set of hot
and dense CIR occurring near the base of the wind.

6. Conclusion

Due to its high lying levels, the He I D3 line of AB Aur was
considered to form in dense, hot regions, probably located at
the base of the wind of this star. A NLTE analysis of the forma-
tion of this line has provided new informations on the physics
in layers close to the star, from where the wind probably orig-
inates.

So as to improve the confidence level of our calculations,
we have used a 29 levels atom model, which allowed a better
description of the recombination and cascades phenomenons.
Preliminary calculations have demonstrated that the models
of AB Aur’s wind by Catala & Kunasz (1987) do not produce
the observed blue-shifted emission, but rather a PCygni line
profile.

A systematic study of the influence of the physical parame-
ters of our models has provided a full set of constraints required
(temperature, density, gas velocity, location of the emitting
layers) to form a blue-shifted line emission. In addition, the
question of the physical mechanism driving this line emission
was adressed and showed that departure from LTE are indeed
implied.

The presence of dense, hot regions, concentrated at low
latitudes, at the base of AB Aur’s wind was simulated by a
procedure similar to the one developed for studying the NV
line in the wind of this star. These simulations again strengthen
the interpretation of the rotational modulation of the He I D3
line as caused by the presence of streans of material rotating
with the star. If shocks oocur between these streams, the ma-
terial can be heated and its density can be enhanced, up to the
values needed by the blue emission component of He I D3.

Concerning the red component of the line, the question is
still open, although our modelling has brought some new infor-
mations. When appearing in absorption, this component can
be formed in the bulk of the classical chromosphere lying in
the wind (Catala & Kunasz 1987).

Further calculations are required to ascertain the origin
of the latter component. Such calcutations require tools able
to treat radiative transfer in highly non-homogeneous, non
isotropic media, with important velocity fields. Such tools are
now under construction and could, in principle, be used either
for simulating accretion columns as well as for expanding and
rotating wind. In this latter case, it should also allow us to im-
prove the calculations of the blue emission component. With
the complete set of constraints in hand, it will therefore be
time for a modelling of the winds of the Herbig Ae/Be stars.
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Chapitre 6

Conclusion

A Tissue de ce mémoire, nous allons maintenant établir le bilan des résultats
obtenus au cours des trois années, qui y ont été consacrées, et tenter de brosser un
tableau, aussi précis que possible, de la nature des étoiles Ae/Be de Herbig, avant
d’évoquer des pistes de recherche pour les années & venir.

6.1 Synthese

Le but de cette these, tel qu’il avait été défini initialement, était de contribuer &
poser de nouvelles contraintes sur la structure des vents des étoiles Ae/Be de Her-
big, contraintes pouvant étre utilisées par la suite afin de faire la lumiere sur les
mécanismes oeuvrant & l’émergence et a ’entretien des vents et des chromospheres
de ces objets. L’approche choisie consistait & étudier la formation des raies dans les
vents de ces étoiles pour en obtenir des informations sur la physique dans les régions
émettrices. Un choix aussi large que possible de raies de différents éléments devait
alors permettre de « tracer » des régions tres différentes des vents.

Nous nous sommes d’abord intéressés a 1’étude de la structure des enveloppes des
étoiles de Herbig de la classe PCygni (dont fait partie AB Aur). La question se pose
en effet de savoir si les similitudes, observées dans les spectres des étoiles de cette
classe (représentant 20% de Dleffectif total des Ae/Be de Herbig), trahissent l'exis-
tence de similitudes dans les structures de leur vent. En modélisant la discontinuité
de Balmer, la raie Ha et les raies de résonance de Mg II et de C IV, nous avons pu
montrer qu’effectivement, les enveloppes des trois nouvelles étoiles modélisées avaient
le méme type de structure que celle d’AB Aur. Ces objets possedent des vents intenses
et des chromospheéres dont les températures sont du méme ordre que celle d’AB Aur
(17 000 K < Thor < 22 000 K). Les taux de perte de masse que nous avons déduits
(1.8 x 1078 Mg.an~! < M < 8. x 1078 My.an"") sont tous en bon accord avec les ob-
servations radio de Skinner et al. (1993). Pour la premiere fois, les pertes radiatives
dans ces vents ont été calculées et ont fourni une estimation directe de la quantité
d’énergie dissipée dans ces vents pour entretenir les chromospheéres. Les valeurs ob-
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tenues ont été comparées & deux des principaux scénarii proposés afin d’expliquer
I’activité des HAEBES. Dans un cas, les pertes radiatives sont supérieures & ce qui
peut étre fourni via la rotation différentielle dans les couches sub-photosphériques (Li-
gnieres et al. 1996), tout au moins si le champ magnétique n’est pas pris en compte.
Dans 'autre cas, ’énergie disponible dans un disque d’accrétion képlérien suffit &
compenser les pertes radiatives, mais la présence de tels disques autour des étoiles
que nous avons étudiées n’est pas assurée (Béhm & Hirth 1997).

La communauté de structures entre les HAEBES de la classe PCygni est désormais
bien établie. Les mécanismes physiques, proposés pour expliquer les vents et chro-
mospheéres de ces étoiles, devront étre suffisamment généraux pour s’appliquer & 1’en-
semble de cette classe. Cela autorise aussi & n’étudier en détail qu’une étoile de cette
classe pour en tirer des conclusions compatibles avec I’ensemble du groupe.

A ce titre, AB Aur, qui est considérée comme I’étoile standard de la classe PCygni,
a été observée en 1996 par le télescope spatial Hubble (avec le GHRS) afin d’étudier
la structure en température de son vent. Ces observations ont permis la découverte de
la raie de N V 4 1240 A, dont la présence en émission était complétement inexplicable
dans le cadre du modeéle alors admis pour le vent de cette étoile. Il devenait nécessaire
d’envisager 1’existence de zones trés fortement chauffées pour produire de I'azote V
en quantité suffisante. Nous avons alors découvert que tous les modeles, incorporant
des zones de trés haute température, homogenes et & symétrie sphérique, ne permet-
taient pas de vérifier toutes les contraintes observationnelles. L’alternative évidente
était alors de considérer des modeles s’écartant de la symétrie sphérique. Nous étions,
en cela, confortés par les nombreuses observations attestant de la présence de struc-
tures tres marquées en azimuth dans le vent de cette étoile. Le code ETLA étant,
par construction, incapable de traiter ces types complexes de géométrie, nous avons
alors développé une méthode d’intégration de l'intensité spécifique émergente dans
le référentiel de I'observateur, afin de simuler la présence, dans le vent, de zones
chaudes hétérogenes. Cette méthode nous a permis de calculer un profil synthétique
en tres bon accord avec les observations. Du point de vue physique, ces zones chaudes
hétérogenes ont été assimilées & des CIRs (régions en interaction et en co-rotation),
résultant de chocs entre des courants de matiére émanant de 1’étoile (Mullan 1984).
Par analogie avec ce qui est proposé pour d’autres classes d’étoiles du diagramme HR,
nous avons postulé que le rayonnement X détecté par ROSAT (Zinnecker & Preibisch
1994) était aussi produit dans ces CIRs. Cette nouvelle contrainte nous a permis de
déterminer précisément les parameétres décrivant la taille, ’emplacement et le facteur
de remplissage dus & ces CIRs. Une évaluation des pertes radiatives dans les CIRs a
montré que ces structures ne modifiaient pas 1’équilibre énergétique global du vent
d’AB Aur.

Méme si des alternatives existent (notamment via des colonnes d’accrétion), cette
étude a permis de confirmer que des chocs sont & I'oeuvre dans ’enveloppe d’AB Aur
et chauffent la matiere jusqu’a des températures insoupconnées jusqu’alors.

‘Toutes les informations obtenues jusqu’alors ne concernaient que des zones relati-
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vement éloignées de 1'étoile elle-méme. La partie la plus interne de 1’enveloppe, dont
le vent est originaire, restait trés peu contrainte. L’étude des raies de ’hélium neutre
(essentiellement la raie He I D3 ) dans le vent d’AB Aur, a permis de lever une par-
tie du voile. Les calculs ont montré que le modele classique, que nous avions utilisé
(Catala & Kunasz 1987, Bouret & Catala 1998), ne permettait pas de reproduire les
profils observés. Une étude détaillée de la formation de la composante décalée vers le
bleu nous a appris que, pour que cette composante soit en émission, des températures
beaucoup plus élevées que celles produites dans le modele classique devaient exister
prés de la photosphere. En outre, pour vérifier toutes les contraintes observation-
nelles accumulées pour cette raie (notamment la modulation rotationnelle), il a été
nécessaire d’introduire des vitesses trés importantes 4 la base du vent et d’augmenter
significativement la densité par rapport au modele classique. Pour rester compatible
avec les autres parties du spectre d’AB Aur, il devenait nécessaire de considérer un
modele a deux composantes. La méthode développée pour I'étude de ’azote V nous a
permis de calculer un profil pour la raie He I D3 avec un tel modéle. L’accord avec le
profil observationnel est raisonnablement bon, au moins qualitativement. Nous avons
finalement envisagé de réunir ce modele et celui déduit de I’étude de I’azote V en un
seul, afin d’obtenir une description aussi cohérente que possible du vent d’AB Aur.
La présence de CIRs tres preés de la surface de 1'étoile (tout & fait possible par ail-
leurs, cf. Catala et al. 1986) donne un cadre physique aux résultats que nous avons
obtenus, dans la mesure ou, tout en expliquant la présence d’azote V et du flux X,
elle permet aussi d’expliquer les hautes températures et les hautes densités requises
pour la formation de la composante bleue en émission de la raie He I D3.

Par contre, nous n’avons pu apporter qu’une explication qualitative & la formation de
la composante rouge de cette raie, dans la mesure olt nos outils ne sont pas appropriés
a I’étude de flots d’accrétion, dont cette composante est probablement originaire.

Que nous apprennent ces résultats sur 'environnement proche des étoiles Ae/Be
de Herbig?

En premier lieu, qu’il existe bien une communauté de structures dans les vents
des étoiles d’une méme classe, ce qui suggere fortement que, sous-jacente a tout cela,
il existe une communauté de mécanismes physiques & l'oeuvre dans ces enveloppes.
Soulignons au passage que les étoiles de la classe PCygni se regroupent autour du
type spectral AQ, ce qui vient renforcer 'idée d’une physique de base commune &
toutes ces étoiles, d’origine interne plutoét qu’externe.

Outre la présence de chromosphéres étendues de température modérée, I’exis-
tence de zones chaudes et denses associées & des chocs est désormais avérée, pour
ce qui concerne AB Aur, tout au moins. Ces chocs sont trop forts pour étre d’ori-
gine purement hydrodynamique et sont tres probablement des chocs MHD, ce qui
traduit indirectement la présence d’un champ magnétique (présence suspectée, par
ailleurs, via la modulation rotationnelle de certaines raies). L’incapacité des modeles
a symétrie sphérique a reproduire les raies en absorption ou les composantes en ab-
sorption des profils PCygni montre que les vents de ces étoiles s’écartent fortement de
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la symétrie sphérique. L’existence de structures azimutales et de régions hétérogénes
ne fait désormais plus de doute.

Tout comme il fait de moins en moins de doute que, dans le cas d’AB Aur, le
vent est originaire de régions tres proches de la photospheére, et non, d’un disque
circumstellaire (contrairement aux T-Tauri par exemple). Si disque il y a, il est pro-
bable que sa bordure interne se trouve assez loin de I’étoile (Mannings & Sargent
1997) afin de permettre & une enveloppe gazeuse, dans laquelle la plupart des raies
se forment, de se maintenir. La grande hétérogénéité de cette classe d’étoiles rend
son étude globale difficile. Jusqu’a présent d’ailleurs, seule la sous-classe PCygni a
été étudiée en détail. Il serait souhaitable, dans les prochaines années, de s’intéresser
aux autres sous-classes (cf. chapitre 1) afin d’obtenir une image unifiée de ces objets
trés particuliers que sont les étoiles Ae/Be de Herbig.

6.2 Perspectives

Ce travail ne constitue qu’une étape de plus vers une meilleure connaissance des
étoiles Ae/Be de Herbig. Au-dela, dans quelles directions faut-il chercher les réponses
aux problémes non résolus, relatifs & ces étoiles?

L’étude de la variabilité spectrale est probablement la clef pour comprendre la
nature fondamentale de I’environnement de ces étoiles et, en particulier, pour savoir
si 'on a a faire & des vents émanant de disques circumstellaires (cf. Drew et al. 1998)
ou bien a des vents équatoriaux émanant directement de I’étoile. Pour cela, il sera
nécessaire d’adapter ETLA au probléme du transfert radiatif pour des géométries
complexes (vents équatoriaux, structures azimutales,...) avec des champs de vitesse
complexes. Une partie de ce travail est déja réalisée & l'issue de cette thése, mais
il reste un certain nombre d’améliorations & apporter. Par exemple, pour simuler
des vents non sphériques, on peut envisager la méthode suivante : apreés avoir cal-
culé la fonction source dans la raie pour une série de modeles, qui servira 3 décrire
I'évolution des différentes grandeurs physiques (température, densité, vitesse,...) en
fonction de la latitude ou de I'azimuth, on intégrera I’équation de transfert radiatif
sur une géométrie quelconque, dans le référentiel de ’observateur. La fonction source
évoluera le long de chaque rayon d’impact, afin de correspondre 4 la physique du mi-
lieu traversé par le rayonnement, ce qui représentera un progrés notable par rapport
aux calculs actuels. Il sera pour cela nécessaire de modifier le découpage du vent par
rapport & celui utilisé dans le cas sphérique, puisque la nouvelle géométrie ne sera
pas, par définition, réductible & une succession de spheres concentriques. Ces modi-
fications consisteront probablement essentiellement en un affinement du découpage
issu du cas sphérique sur ’ensemble des rayons d’impact.

Avec ce type de méthode, il devient possible d’étudier la structure azimutale et lati-
tudinale des vents des HAEBES ainsi que d’éventuels effets d’inclinaison, dans le cas
de vents a structure proche de disques.

Dans le méme temps, il serait souhaitable d’entamer une modélisation plus « phy-
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sique » des vents de ces étoiles. Nombre de modeles sont en effet essentiellement
heuristiques ou cinématiques, dans le meilleur des cas. Un premier pas dans ce sens
vient d’étre accompli par Drew et al. (1998), qui ont construit un modele de vent de
disque. On pourrait par exemple envisager des modéles de vents MHD comme ceux
développés pour les T-Tauris, puisque la présence de champs magnétiques autour de
ces étoiles fait de moins en moins de doute, ou des modeéles combinant pression de
rayonnement sur les raies et rotation de 1’étoile, dont I’effet sur des étoiles de type A de
la séquence principale est connu (Friend & Abbot 1986). Que ce soit des modéles hy-
drodynamiques ou magnéto-hydrodynamiques, I'important ici est la prise en compte
de la dynamique des vents, qui seule peut conduire & une description pertinente de
I'enveloppe des étoiles de Herbig. Dans 1’absolu, la meilleure approche consisterait a
construire un modele dynamique, non stationnaire, & deux ou trois dimensions des
vents des HAEBES. Cela reviendrait a résoudre, au minimum, les équations de conser-
vation de I’hydrodynamique (masse, impulsion, énergie). En fait, il faudra également
prendre en compte la contribution du chauffage Joule dans I’équation de conservation
de I’énergie et celles du champ magnétique et de la force de Lorentz dans ’équation de
conservation de I'impulsion. Ce probléme, trés complexe, ne peut étre abordé que de
facon numérique. Dans le méme ordre d’idées, il faudra se préoccuper des mécanismes
de chauffage des chromospheéres de ces étoiles, qui restent essentiellement méconnus.
Les contraintes apportées par cette these et par les futures modélisations, grace
a notre modele semi-empirique, seront alors indispensables. Pour étre validés, les
modeles théoriques devront, en effet, impérativement reproduire aussi bien les lois
d’évolution des grandeurs physiques du vent (T(r), V(r), M,...) que les pertes radia-
tives intégrées (Ej,;) et locales (E~(r)). Ces derniéres se réveéleront particuliérement
utiles pour 1’étude des mécanismes de chauffage du vent, puisqu’elles indiquent la
quantité d’énergie déposée en chaque point du vent.

Nous ’avons vu tout au long de cette thése, s’il ne fait guere de doute, désormais,
que des champs magnétiques sont présents a la surface des HAEBES, c’est plutét
leur origine qui pose encore probléeme. Les modeles de dynamo convective, dispo-
nibles & I'heure actuelle, ne semblent pas compatibles avec ces étoiles (cf. premier
chapitre), puisque les zones sub-photosphériques sont radiatives et non convectives
(Gilliland 1986, Palla & Stahler 1993). Il reste donc & proposer de nouvelles solu-
tions a ce probleme. Une premiere étape a déja été accomplie par Ligniéres et al.
(1997), qui, en étudiant I’évolution du moment angulaire dans les HAEBES, ont pro-
posé une dynamo liée a la formation d’une couche turbulente sous la photosphere, se
développant grace au couple de freinage exercé par le vent sur la surface de 'étoile.
Comme ’ont souligné ces auteurs, il reste toutefois a prendre en compte le couplage
entre la génération d’un champ magnétique et la couche turbulente, qui s’enfonce
vers le coeur de I’étoile, pour obtenir un modele complétement auto-cohérent. Dans
le scénario qu'ils proposent, la perte de moment angulaire, occasionnée par le vent
émanant de 1’étoile, provoque la formation de mouvements turbulents, qui, en re-
tour, génerent un champ magnétique. Ce dernier contribue alors & la perte globale
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de moment angulaire et, par conséquent & l’entretien des mouvements turbulents
dont il est originaire. D’autres alternatives peuvent étre proposées pour 'origine du
champ magnétique des HAEBES, comme par exemple, un champ magnétique fossile
ou encore l'apparition de zones convectives sub-photosphériques provoquée par la
combustion de deutérium au niveau de la photosphére (Palla & Stahler 1990). Quoi
qu’il en soit, si ce champ magnétique est lié & un effet dynamo, ces études permettront
également de poser de nouvelles contraintes sur la théorie de la dynamo stellaire dans
le cas général.

Ces travaux doivent, en parallele, étre complétés et « alimentés » par des obser-
vations portant sur la variabilité spectrale, de maniere & disposer de la plus large
couverture temporelle possible, en particulier pour les étoiles & variabilité cyclique.
De méme, il faut renouveller les observations UV de 'azote V pour AB Aur et, si
possible, les étendre & d’autres étoiles, certaines étant des candidates toutes désignées
a la détection de cette raie (HD104237, HD250550,...). Finalement il reste & tenter
a nouveau une détection directe du champ magnétique de ces étoiles, en particulier
pour AB Aur. Les résultats récents obtenus par Donati et al. (1997) pour HD104237
sont, en ce sens, de trés bonne augure.

Toutes ces études permettront alors d’aborder la question de la place des étoiles
Ae/Be de Herbig dans le cadre de 1’évolution stellaire vers la séquence principale.
L’intrigue demeure encore sur la présence de vents et chromospheéres pour les étoiles
jeunes de type A ou B, alors que les étoiles de méme type sur la séquence principale
n’en ont pas. Parmi les nombreuses causes & envisager, on relévera notamment :

— La possible présence de disques circumstellaires dans le cas des étoiles PMS,
dont seraient originaires les vents (Drew et al. 1998). Ces disques seraient
progressivement dissipés et ce d’autant plus efficacement que les étoiles sont
chaudes (donc que leur flux UV est intense) comme I’ont récemment démontré
Fuente et al. (1998).

— L’activité des étoiles PMS peut également provenir d’une rotation interne différente
de celle de leurs contre-parties sur la séquence principale. II faudrait alors, no-
tamment, expliquer pourquoi les étoiles Be de la séquence principale ont des
taux de rotation plus élevés que ceux des HAEBES (Finkenzeller 1985), puisque
ces dernieres sont censées perdre du moment cinétique & cause de leurs vents.

— Ces derniéres années ont vu se développper un grand nombre de modeles faisant
intervenir des pulsations & la surface des étoiles, afin d’expliquer notamment
la variabilité spectrale. Dans le cas des étoiles de type A ou B de la séquence
principale, il semble également possible que des pulsations non radiales puissent
a la fois conduire & I’éjection ponctuelle de matiere et moduler la structure 3
grande échelle du flot ainsi créé. Les mécanismes physiques & I'oeuvre lors de
ces événements restent néanmoins encore & déterminer (Baade 1998). Dans le
cas des HEABES, les mémes modeles sont parfois proposés (Baade & Stahl
1989) mais la confirmation observationnelle, via la détection de certains modes
de pulsations, reste encore & étre apportée.
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Les hypotheses de travail sont, d’ores et déja, nombreuses mais les informations,
qui permettraient des progrés analogues a ceux obtenus dans le cas des T-Tauri par
exemple, manquent.

Les étoiles Ae/Be de Herbig sont, & n’en pas douter, un formidable laboratoire
ol de trés nombreux domaines de la physique sont impliqués. Cette richesse a, toute-
fois, un prix. Les phénomeénes qui s’y produisent sont extrémement complexes et les
connaissances, dont nous disposions il y a encore peu de temps, étaient essentiellement
observationnelles. Cette theése a permis d’apporter un éclairage plus « quantitatif » de
ces connaissances. Avec ces informations, I’étude théorique des étoiles Ae/Be de Her-
big est désormais a portée de main.
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Annexe A

Ci-dessous, nous allons établir une formulation des fonctions sources dans une raie
et un continu pour un atome & plusieurs niveaux, dans le cadre de Papproche ETLA.
Nous considérons trois niveaux successifs d’ionisation. Nous utiliserons les notations
présentées dans la section (2.3.4) pour, & la fois, les taux de transition radiative (Ry,)
et les taux de collision (Cy,) entre un niveau 1 et un niveau u. La somme de ces taux
sera notée : P, = Ry, + Cl,.

Par définition, la fonction source pour une transition { — u s’écrit sous la forme :

Su(v) = 1) (A1)

L’opacité et 1’émissivité sont données respectivement par :

X (V) = Uzu(V)[nl - glunu] (A.2)
771u(7/) = %;301”(1/)71“ (A3)

avec, pour une raie gn, = (g;/g.) et pour un continu g, = (2t)e~™/*T. On notera
U

o1 (v) = op,8(v), ot ¢(v) est le profil intrinséque de la raie. On obtient alors aisément :

2h13 /%) gruny,
Siul) = BV /g (A.4)
= Gruly
La fonction source totale a la fréquence v est donnée quant & elle par :
Sr(v) = Xiw(V)Sw(v) + E, + neoeJ, (A.5)

chip (V) + X, + neoe

Les termes F, et X, décrivent les contributions des espéces d’arriere-plan a la fonction
source, tandis que les termes faisant intervenir o, font référence a la diffusion du
rayonnement par les électrons.
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A.0.1 Fonction source pour une raie

Pour connaitre Sy, (v), il faut donc calculer le rapport (n;/n,). Ce dernier s’obtient
a partir des équations d’équilibre statistique, que Pon écrit sous la forme :

nl(Rlu + al) - nuPul = a3 A
.6
{ — P + 1y (Ru + a3) = a4 (4.6)

ou l'on a posé :

a = (Z Py+ ). sz) + Clu (A.7)

i<l i<jtu
as =Y nPy+ > niPj (A.8)
1<l i<j#u

az = ( Z P, + ZPUJ) + Cu (Ag)

u>3F£l i>u
ayg = Z TLZ.Pw + Z anju (A].O)
u>1#l I>u

Dans les équations ci-dessus, les sommes sur les niveaux inférieurs et supérieurs
concernent tous les niveaux vers lesquels des transitions, depuis les niveaux 1 et u,
sont possibles; ceci comprend donc les photo-ionisations et les recombinaisons. Du
systéme d’équations (A.5) on tire que :

(ru/nu) = (R + o)/ (Riu + Biu) (A.11)

ou nous avons défini oy, et G, tels que : '
Qp, = (a2a3 + a4Cul)/(a2 -+ Cl4) (A].Q)
Bru = (104 + (a2C1) /(a2 + a4) (A.13)

En utilisant les relations Ry, = BjyJy, €t Ry = Ay + By Jp, dans (A.10), et en portant
cette derniere expression dans (A.4), on obtient finalement :

Siu = Yiud + €1 (A.14)
avec
= 1 A15)
Vi = 7 e ;&lﬂl' (
et
Bru/Bw B

€y 1+« :ﬁllﬂl = '7lu—é; (A16)

Si l'on suppose que les taux de toutes les transitions autres que [ — u sont donnés,
Yiu €t €, sont fixés. On est alors ramené au cas d’un atome & deux niveaux.
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A.0.2 Fonction source pour un continu

La stratégie a adopter pour obtenir la fonction source pour un continu est différente
dans le sens oti, I'on écrit seulement ’équation d’équilibre statistique pour le niveau
1 (premiere équation du systéme (A.5)). Le niveau supérieur de la transition u fait ici
référence a un état libre. Le rapport (n;/n,) s’écrit donc :

'
n Py +ay/n,  ay
Ty, Rlu + a Rlu + a;

(A.17)

Ici, a; et a; ont le méme sens qu’en (A.6) et (A.7) respectivement. La relation de
définition de la fonction source (A.4) devient alors :

Sult) = 2h3 /(R + ay)
M = 9 (B + @)

(A.18)

On peut réorganiser cette expression afin de faire apparaitre, dans le taux de photo-
ionisation Ry, deux contributions différentes : (a) une contribution de I'intervalle de
fréquences [vow, Y1) sur lequel la transition I — u domine I'opacité et ’émissivité ;
(b) une contribution dite de recouvrement , s’étendant sur I'intervalle [1;,, 00| et pour
laquelle le champ de rayonnement est dominé par les contributions des transitions
autres que [ — u :

© g, (V)

Ry = 4r / ? dy (A.19)

i v
La fonction source s’écrit donc finalement :

viw 4oy, (v)J,

Sulv) = oo (v) | TR Gy + €, (v) (A.20)
Yolu
en posant :
2h'1/3/c2glu
4 = A.21
fylu(l/) a/2 _ glu((Rlu +CI,1) ( )
et

€ (V) = 1, (v) (01 + Ri) (A.22)

Il est clair sur les relations (A.20) et (A.21) que le découplage n’est pas complet, du
fait de la dépendance directe de 7, (V)" et €, (v) avec Ry,.

A.0.3 Discrétisation

Pour utiliser les équations établies ci-dessus dans un code numérique, il a fallu
les discrétiser sur les grilles que nous avons présentées au paragraphe (2.3.1). Les
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intégrales intervenant dans ces équations, sont alors remplacées par des sommes
discrétes. Ainsi, en reportant (A.14) dans (A.5), la fonction source totale est de la
forme :

Stukd = Gukd I Wi Sk Jera + biu ka + Clu ka1 (A.23)
kl

la sommation sur k’ s’étendant sur les fréquences discretes contenues dans la raie. 1l
est important de noter que dans le terme de diffusion électronique, I’'intensité est prise
dans le continu sur le bord grandes fréquences de la raie car, en premiére approxima-
tion, ce terme est dominé par le champ de rayonnement dans le continu (Mihalas et
al. 1975). De méme avec (A.20), on obtient :

AT Wi Oy Pt Jird
hl/k/

Stukd = Qukd D + biukd + ClukdJkd (A.24)
k’

Dans ce cas, la sommation sur k’ s’étend sur l'intervalle [0, V1] Contrairement 2
ce qui se passe pour une raie, la dépendance en fréquence du continu doit étre prise
en compte. Dans les deux cas, ay, k4 signifie ay, (vg, rq) etc. Les expressions pour Ay, kd>
biukd €t iy ka SONt aisément calculables.



Annexe B

Dans cet appendice, nous allons brievement exposer comment il est possible de
déduire des taux de perte de masse & partir d’observations radio.

Les observations de Giidel et al. (1989) ou Skinner et al. (1993) ont été réalisées
avec le VLA et consistaient a mesurer le flux radio dans les continus a 3.6 cm et 6
cm. Une fois ces flux mesurés, il est possible d’estimer une valeur du taux de perte de
masse moyennant un certain nombre d’hypotheses que nous énumérons ci-dessous.

1. Le vent est supposé étre a symétrie sphérique et le taux de perte de masse M
est supposé étre stationnaire.

2. Le vent est totalement ionisé. Cette condition, combinée a 1’équation de conser-
vation de la masse, permet d’écrire :

_ M
¢ dnr2y(r) pemy

n (B.1)
ot v(r) est la loi de vitesse dans le vent et y. est le poids atomique moyen par

électron : X
— it 2
> XiZ; (B-2)

X;, m;, Z; étant respectivement 1’abondance, la masse et la charge du i-eme ion.

Phe

3. La vitesse dans le vent augmente avec la distance a 1’étoile selon une loi de

puissance :
v =vo(r/10)” (B.3)

ou vy et rp sont, respectivement, la vitesse initiale et le rayon initial. Le vent
atteint une vitesse terminale v, au rayon 7y :

V= Vs pour r>r = ro(voc,/vo)l/'y (B.4)

4. Le vent est isotherme (on prend généralement Tyens = Tesy).

On fait également souvent ’hypotheése que le vent est en quasi-ETL, en ce sens que
la loi de Kirchoff s’applique :

ju = XUBII (B5)
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Le principal mécanisme d’émission aux longueurs d’onde radio est le rayonne-
ment libre-libre (bremsstrahlung). L’opacité libre-libre par unité de longueur peut
s’exprimer en fonction de la densité électronique sous la forme :

Xo = 3.69 X 10°nn; [1 — e™#F | g T~ 1/23 (B.6)

Compte tenu des hypothéses ci-dessus, on peut alors montrer que le flux s’écrit :

. 4
29403 4y+1.8 (M) 2743

(B.7)

4y
F, x d 2R=H T 2735 p 2+

Vo

En d’autres termes, le flux se présente sous la forme d’une loi de puissance, en
fréquence, d’indice spectral «a tel que :

4y +1.38

B.8
2v+3 (B8)

La valeur de cet indice spectral est toujours inférieure 3 celle correspondant au corps
noir (i.e. +2). Dans le cas ot la vitesse du vent est constante dans la région émettrice
en radio (7 = 0), on obtient donc un indice spectral & = 0.6 (voir Panagia & Felli
1975). Dans ce cas précis, on peut alors aussi écrire :

0.6 0.1 ' 4/3 —4/3 -2
F,=5.12 { l J [ T ] M [ Voo } —(—j—— mJy
10 GHz 104K 10~ Mzan-1 100km.s—1! lkpc
(B.9)

Comme on peut le voir sur cette derniére relation, il est possible de déterminer
la valeur d’un taux de perte de masse en mesurant le flux radio émis par le vent
correspondant. Pour appliquer cette relation, il faut toutefois s’assurer que l'indice
spectral du vent est bien 0.6, ce qui peut étre fait en réalisant des mesures radio
en trois fréquences trés éloignées (Felli & Panagia 1981). I faut également disposer
d’une mesure indépendante de la vitesse terminale du vent. Pour déterminer ces
vitesses pour les étoiles Ae/Be de Herbig & profil PCygni de leur échantillon, Skinner
et al. (1993) ont mesuré le déplacement des raies d’absorption de NaD donné par
Finkenzeller & Mundt (1984). Les températures effectives des étoiles Ae/Be de Herbig
sont typiquement comprises entre 9000K et 20 000K et comme le flux théorique ne
dépend que faiblement de la température choisie pour le vent, ces auteurs ont adopté
T = 10 000 K.

Les cas de vents partiellement ionisés ou ionisés seulement au-deld d’un rayon
donné sont traités par Panagia (1988). Dans le premier cas, le flux mesuré sous
estime le taux de perte de masse de 1/(fraction d’ionisation). Dans le second cas, le
flux mesuré peut étre trés inférieur & celui prédit par I’équation (B.9).




Annexe C

Par définition, les taux de photo-ionisation et de recombinaison radiative entre le
niveau i-eme d’un ion donné et le continu & , s’écrivent respectivement :

| _ a4 [PeW)
R, =4nm v T Jdv (C.1)
_ ni\* [ a(v) (2m? hv
Ry = 47 (m) L5 ( > +J,,) ezp (-—kTe) d (C.2)

v étant le seuil de photo-ionisation du niveau considéré, tandis que a(v) et J, sont,
respectivement, les sections efficaces de photo-ionisation et le champ de rayonnement
moyen. T, est la température électronique locale et (ﬁl " e rapport des populations
du i-eme niveau de I’hydrogeéne neutre sur celui de I’hydrogéne une fois ionisé, évalué
a I’équilibre thermique. Pour calculer Rj_,;, nous devons faire certaines approxima-
tions sur J,.

Pour un niveau d’excitation donné d’un ion, on peut définir une «couche de
déthermalisation » pour le champ de rayonnement ionisant, i.e. une couche au-dela
de laquelle ce champ de rayonnement commence & s’écarter de la fonction de Planck
locale. Si 'opacité du milieu & la longueur d’onde du champ de rayonnement ioni-
sant varie régulierement a travers le vent, nous voyons alors que cette couche de
déthermalisation sépare une zone ou le champ de rayonnement est optiquement épais
et une zone ol il est optiquement mince. Dans le premier cas, J, est égal a la fonction
de Planck locale, alors que dans le second on peut écrire :

W(r) est un facteur de dilution et B, la fonction de Planck évaluée pour la « température
de rayonnement », i.e. la température électronique au niveau de la couche de déthermalisation.
En posant R; pour le rayon de la couche de déthermalisation, on a :

1
W(r) = 5{1—[1 - (Ri/r)"2) (€4
Nous pouvons maintenant utiliser ces approximations dans le calcul de Ry_;.
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Dans un premier temps, nous nous intéressons a la discontinuité de Balmer ; dans
ce cas précis, J, < 2hv?/c? et nous pouvons écrire que :

/.oo a(w) ()2 (2?;/3> exp <- :T” ) dv (C.5)

vw hv v

Ry i~ 4m <&>

g

ou nous avons utilisé, pour la section efficace de photo-ionisation de ’hydrogeéne, la
relation : a(v) = a(v)(%)3.

Il est alors aisé de voir que :

8 3 (7 * hI/()
Rysi ~ z;a(Vo)Vo (n—k> Ey <kTe> (C.6)

ol E;(z) est la premiere fonction exponentielle intégrale. Rappelons que la fonction
exponentielle intégrale générale (ordre n) est définie par :

o e—l}t

Bo(z) = /1 —dt (C.7)

Si maintenant, on remplace (%) ) par son expression littérale (c’est-a-dire celle donnée
. par I’équation de Saha) pour le i-eme niveau d’un atome d’hydrogéne et que l’on
utilise Fy(z) ~ z7'e~ pour 7 > 1, on obtient :

Riyi ~ An T2 (C.8)
ou
& h2 3/2 9i
A= —C?a(llo)l/g (Z’R'mk) —2— (Cg)

Nous voyons donc qu’en augmentant le taux de perte de masse ou en approchant la
chromosphere de la surface de ’étoile, on augmente le taux de recombinaison, ce qui
entraine une diminution de la discontinuité de Balmer.
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