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SOMMAIRE

Nous présentons une étude détaillée des propriétés atmosphériques
des étoiles naines blanches froides de type DA. En particulier, nous

déterminons l'‘abondance dhélium dans un échantillon d'étoiles froides

(T_<12000K).

A ces basses températures effectives, les raies dhélium deviennent
invisibles, et il faut alors recourir & des méthodes indirectes pour en
déterminer |‘abondance. Dans notre analyse, |‘abondance dhélium est
déduite de l'observation des raies excitées de la série de Balmer de
I'atome dhydrogéne; la présence de I'hélium a pour effet d'augmenter la
pression atmosphérique, et de perturber ainsi les niveaux excités de
I'atome. Ces perturbations des niveaux atomiques de I'hydrogéne sont
traités & l'aide d'un formalisme de probabilité doccupation, récemment
développé par Hummer et Mihalas. Les propriétés des spectres
synthétiques obtenus & laide de ce formalisme sont étudiées en détail

dans l'espace complet des paramétres atmosphériques.

L'analyse spectroscopique d'un échantillon de naines blanches froides
de type DA réuéle que ces étoiles contiennent une quantité importante
dhélium [He/H~0.1-10). Ce résultat implique qu'au cours de l‘évolution de
I'étoile, la couche superficielle dhydrogéne o été mélangée avec la
couche sous-jacente dhélium. Pour que ce mélange convectif se
produise, l'épaisseur de la couche dhydrogene doit &tre inférieure &

«,10'7!‘1*. Cette conclusion est en accord avec dautres évidences de la



présence de couches minces dhydrogéne dans les naines blanches de

type DA.

La corrélation observée entre l'abondance dhélium et la température
effective démontre que le spectre de wvaleurs possibles de la couche
dhydrogéne est relativement étroit, et que la température de mélange se
situe autour de ~11000K. Cette corrélation montre aussi qu'au cours de
son refroidissement, ['étoile’ redevient riche en hydrogéne. Ce dernier

résultat est interprété en termes du mécanisme d'accrétion interstellaire.



TABLE DES MATIERES

IDENTIFICATION DU JURY . .. ... ii
SOMMAIRE . . . iii
LISTE DES TABLEAUX. ... .. ... ... .. x
LISTE DES FIGURES ... . . . .. x1i
DEDICACE . . xv i
CHAPITRE 1 Ewvolution spectrale des naines blanches .. ... .. 1

1.1 Les atmosphéres de naines blanches riches en
hydrogéne ... ......... ... .. 1
1.2 Les atmosphéres de naines blanches riches en
hélium . ... 5

1.3 La statistique du nombre détoiles non-DA

comparé au nombre d'étoiles DA. .. ... ... ... ... ... 8

1.4 L'épaisseur de la couche dhydrogéne ............ 11

1.5 L'évolution spectrale a T,¢ 10000K .. ............ 17

CHAPITRE 2 Description des observations.................... 23
2.1 L'échantillon de Lacombe-Wesemael-Liebert ... .. ... 23

2.2 L'échantillon de Greenstein..................... 27

2.3 Recalibration de l‘échantillon de Lacombe-



CHAPITRE 3 Les

CHAPITRE 4

3.

(X I <Y I 7~ B 7 B ¢ N N 7L S o
o 4 O A B W N

1

Vi

Wasemael-Liebert . . . . .. . ... ... 48

modsles d’atmosphéres .. ... ... ... ... .. .. 55

Equations fondamentales de la théorie des

atmosph@res . . . . ... ... ... ... 57
Solution de I’‘équation du transfert radiatif .. ... ... 61
Linéarisation des équations . ................... 68
Traitement de la convection. .. .. ............... 79
Procédure de calcul ... .. ... .. ... .. ... ... ... 83
Calcul de la grille de modéles. . . . ..... ... .. ... 86
Comparaison avec d'autres modéles ... ........... g7
Evaluation des effets non—idéaux . ... ............ 102

Processus d’élargissement des raies

d'hydrogéene . .. ... ... 109
4.1 Principes généraux . ...................... ..., 109
4.2 Elargissement naturel. .. ............ . ... .. .. ... 111
4.3 Lélargissement par pression .................... 113
4.4 Elargissement par résonance . ... ................ 118
4.5 Elargissement van der Waals. . ................ .. 120
4.6 Limitation de la théorie dlimpact . .. ...... .. ... .. 123
4.7 Théorie quasi-statique — Elargissement Stark

lindaire . .. ... ... .. ... 124
4.8 L'élargissement thermique ...................... 130
4.9 Profil d'absorption total. . ... .. ... ... ... ... .. 132
4. 10 Comparaison des différents types

d'élargissements . . ... ... ... 133



CHAPITRE 5

CHAPITRE 6

Spectres synthétiques . .......... ... ... .. .. ... ..
5.1 Calcul des populations . .. ................... ..
5.2 Le formalisme de probabilité doccupation de

Hummer-Mihalas . ... ... ... ... .. oL
. 1 Perturbations por les porticules neutres . . . . .. ... ... ...

. 2 Perturbotions por les porticules chargées . . . . . . ... ... ..

. 3 Comparaison des probabilités d'occupation. . . . ... .. ... ..

g G
N NN N

Calcul de l'opacité des raies et de lopacité
pseudo-continue ... ... ... ... ... .. L
.1 Formalisme de Inglis-Teller. . . . ... . ... ... ...........

. 2 Formolisme de Hummer-Mihalas. . . .. . .. .. .. ..........

. 3 Importonce de l'opocité pseudo-continue. . . . .. ... ... ...

a g A A
E N e R

Exploration de  l'espace des  paramétres

atmosphériques . ... ... . ... ... .. ... .. .. ...
1 Voriction de la tempérotwre effective . . . .. ... ... ... ..
Voriotion de la gravité de surfoce . . . . . .. . ... L L.
Voriation de I'cbondonce dhélium . . . . .. ... ... oL
Séparation des effets de grovité et d'cbondonce d'hélium. . . .
Lorgeurs équivalentes et couleuwrs Stromgren . . . . . .. ... ..

Variation de la longueur de mélange. ... ... ... ...

1¢2 B /1 BN ¢ s I @ 1 RN @ 1 B @ I o
O')(ﬂ&bb&-_&
(42 IR ~ N ¢ O ¥

Effets non—idéaux de l'équation d'état ... ... ... ...

Détermination des paramétres atmosphériques . . ..

6.1 Analyse de l'échantillon de Lacombe-Yesemael-

236



.1
.2

vili

Détermination de la température effective . . . . . . . . .. .... 238

Détermination de [‘cbondonce d'hélium et de lo gravité de
SUfOCE. . . . o o 240
Sensibilité ou ragon d'interaction des particules neutres . . . . 244
Résultats de l'onalyse spectroscopicque . . . . . .. .. ....... 253
Corrélations entre la gravité de surface et |'chondonce
dhélium . .. ... 271
Détermination de Ila température par la  photométrie
visuelle . .. ..o 274
Détermination des poramétres otmosphériques por les
largeurs équivalentes . . . . .. ... ... L. 280
Analyse de l‘échantillon de Greenstein ........... 287
Importonce de |'élargissement por résononce . ... ... ... L. 305
Détermination de la températre por lo  photométrie
visuelle ... .. 305
Déterminction de lo température effective & portir de
WOHL) o e 306
Comparaison avec les résultats de I'échantillon
de LWL. ... ... ... . . 312



LISTE DES REFERENCES

............................... xvii
APPENDICE A ... . . XXV
APPENDICE B . ... .. xxvii
APPENDICE C ... .. .. XXX iy

REMERCIEMENTS



LISTE DES TABLEAUX

TABLEAU 1 Echantilion de Lacombe-Wesemael-Liebert . . ... ... . .. 26

TABLEAU I1I Echantillon de Greenstein .. ... .. .. ... ... ... .... 37

TABLEAU III Paramétres de la théorie de la longueur de

mélange . . . ..., 80
TABLEAU IV Types dinteraction de I|'élargissement par pression.... 115
TABLEAU v Comparaison des constantes de ['‘élargissement par

FESONANCE . . .. ... 121
TABLEAU VI Largeurs équivalentes des spectres synthétiques . .. . . 219

TABLEAU VII Paramétres atmosphériques de I‘échantillon de

Lacombe-Yesemael~Liebert . ... ... ... ... .. ... .. ... . 258

TABLEAU VIII Largeurs équivalentes de I'4chantillon de Lacombe-

Waesemael-Liebert . . . . . .. ... .. ... 281

TABLEAU IX  Paramétres atmosphériques de |'échantillon de

Greenstein . .. . . . . .. .. 302



TABLEAU X

Xi

Largeurs équivalentes de [‘édchantillon de

Greenstein . ... . . ...



FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE
FIGURE

10
i1
12
13
14
15

Xii

LISTE DES FIGURES

Rapport du nombre d'étoiles DA sur le nombre total
de naines blanches. ... .. ... . oo L

Variation de la température de mélange en fonction

Distribution en (g-r) de l'‘échantillon de Lacombe-
Wesemael-Liebert . . .. ... ... ..
Spectres de l'échantillon de Lacombe-Wesemael-

Liebert . . .. .. .. .
Distribution en (g-r] de l'é4chantillon de Greenstein ... ..
Spectres de l'‘échantillon de Greenstein. ... ........ ...
Différences de TX et Ty de l'échantillon de Lacombe-
Wesemael-Liebert . . . .. ... ... L o
Procédure de recalibration de I'échantillon de
Lacombe-Wesemael-Liebert ... ... ... .. ... .. ... ... ...
Stratification en température des modéles

datmosphéres. . ... ... ... ...
Stratification en opacité des modéles d'atmosphéres. . . ..
Stratification en pression des modéles d'atmosphéres . . . .
Fraction du flux total transportée par la convection .
Comparaison de la stratification en température ... ... ..

Comparaison de la stratification en pression........ ...

Effets de l'équation d'état dans des modéles avec

20

28

30

38

40

49

52



FIGURE

FIGURE
FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE
FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

16

17
18

19

20

21
22

23

24

25

26

27

28

29

30

xiii

Effets de l'équation d'état dans des modédles auec
Comparaison du profil des raies H, & Hg. . ... ... ...
Effets du nombre de termes inclus dans la fonction

de partition . . ... ..
Comportement de la probabilité doccupation des

niveaux atomiques. . ... .............. ... ...
Comparaison des spectres générés avec le formalisme

de Inglis=Teller . . ... ... ... ... ... . ... ... .. ... ...
Variation de la section efficace dissolue .. .. ... . . .. ..
Comparaison entre les formalismes de Inglis—-Teller at
Hummer-Mihalas . . ... .. .. ... .. . .
Effet des probabilités d'occupation sur les spectres

synthétiques . ... ... ... .. ... L

Effet des probabilités d'occupation sur les raies H,

Effets de la wvariation de la température effective sur
les raies H, & Hg ... ... ...
Effets de la variation de la température effective sur
les raies H, et HB ...............................
Effets de la variation de la gravité de surface ... ... ..
Effets de la variation de l‘abondance dhélium ... ... ...
Equivalences entre la gravité de surface et

I'abondance dhélium . .. ... ... .. ... ...

Largeurs équivalentes des raies H, & Hg........ .. .. ..



FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE
FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE
FIGURE

FIGURE

31

32

33

34

35

36
37

38

398

40

41

42

43
d4

45

Diagrammes de couleurs Strdmgren eon fonction de
l'abondance dhélium .. ... .. ... .. ... .. ... L. 224

Diagrammes de couleurs Strdmgren en fonction de la

gravité de surface . ....... ... ... L oL 226
Effets de la variation de la longueur de mélange . ... .. 229
Effets de la variation de l'équation d'état. ... ... ... ... 234
Exemple de la détermination de la température

effective . ... ... L PEPEPE 241
Solution obtenue pour Gr318 avec f=1 .. ... .. ... ... . .. 245
Comportement des raies H, et Hg pour différentes

valeurs de f ... .. L L 249
Variations de |‘abondance dhélium pour différentes

valeurs de f ... ... 251
Paramétres atmosphériques de l'échantillon de
Lacombe-\Wesemael-Liebert . .. ... ... ... .. L 254
Variation des paramétres atmosphériques de

I’échantillon de Lacombe-Wesemael-Liebert ... ... ... .. 256
Solutions obtenues pour I'échantillon de Lacombe-
Wesemael-Liebert . .. . ... ... ... ... . ... L. 263
Correspondance entre la gravité de surface et

Fabondance dhélium . ... ... ... ... .. ... L L. 272
Calibration (g=r)=Tg. ... . ... ... . o 276
Comparaison des températures spectroscopiques et
photométriques pour I'échantillon de LWL. .. .. ... ... ... 278

Comparaison des températures déterminées & partir

des largeurs équivalentes de l‘échantillon de LWL ... ... 283



FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

FIGURE

46

q7?

48

49

50

51

o2

XV

Détermination des paramétres atmosphériques & partir
des largeurs équivalentes . ... ... ... .. ... ... .. ... ... 285

Solutions obtenues pour I'‘échantillon de Greenstein

Comparaison des températures spectroscopiques et

photométriques pour |'‘échantillon de Greenstein ... ... .. 307
Comparaison des températures déterminées & partir

des largeurs équivalentes de l'‘échantillon de

Greenstein . .. .. ... ... ... ... 310

Comparaison des résultats des analyses de chaque

échantillon. . . . . ., 313



X

A mon amour Chantal



CHRPITRE 1

Evolution spectrale des naines blanches

L'abondance de nouveaux résultats, tant observationnels que
théoriques, nous permet aujourdhui de mieux comprendre la nature des
naines blanches. Plus particulidrement, il est maintenant possible de
rassembler les différentes analyses d'ob jets isolés en une vision globale

de l'‘évolution de ces étoiles.

Nous nous proposons dans ce chapitre d'explorer nos connaissances
de la composition atmosphérique des naines blanches, en nous attardant
surtout aqux déterminations des abondances des éléments les plus
communs, soient lhydrogéne et I'hélium. Ces études de la composition
otmosphérique des naines blanches seront ensuite interprétées en terme

de leur évolution spectrale.

1.1 Les atmosphéres de naines blanches riches en hydrogéne

Environ 80% des naines blanches sont de type spectral DA. Le
spectre visuel de ces étoiles est caractérisé par la présence des raies
de Balmer de I'hydrogéne. Dans la plupart des cas, ce sont les seules

raies visibles. Ceci implique que les atmosphéres de ces étoiles sont



extrémement pures et riches en hydrogéne. Toutefois, cette conclusion ne
g'applique que pour les étoiles dont la température effective est
supérieure & ~13000K. En effet, comme I'hélium devient
spectroscopiquement invisible & des températures plus basses, la seule
présence de raies de Balmer ne permet pas de conclure que l‘atmosphére
soit riche en hydrogéne. Nous reportons la discussion détaillée de ce

cas particulier a la section §1.5.

Les paramétres atmosphériques des étoiles DA sont assez bien
définis. Ceci est principalement dG au fait que la physique des modéles
d'atmosphéres de naines blanches riches en hydrogéne soit relativement
simple. L'emploi justifié de modéles en équilibre thermodynamique local
(ETL), et la connaissance de la physique de l'atome dhydrogéne, rendent
ces modéles relativement précis (voir par exemple les modéles de
Wickramasinghe 1972; Shipman 1972, 1977; Wesemael e¢ a/. 1980; Koester,
Schulz, et Weidemann 1979). C'est surtout aux travaux de Shipman (1979)
et de Koester, Schulz, et Weidemann (1979] que Il'on doit la
reconnaissance de |homogénéité de cette classe spectrale. Leurs
analyses, basées sur la photométrie de grands échantillons d'étoiles DA,
ont clairement établi que la distribution de masse était trés étroite
MmO,SSiOJOMo. En utilisant la relation masse-rayon des naines blanches
de Hamada et Salpeter (1861}, ce résuitat peut aussi s'‘exprimer en terme
de rayon, Rx0,012+0.003R,, correspondant & une gravité moyenne de log
g=8,0. Les auteurs ont aussi démontré que ces conclusions s'appliquent
sur un tréds large intervalle de température allant de T_80000K &
~7000K. Il est cependant & remarquer que ces températures, déterminées

& partir de la photométrie visuelle, deviennent trés incertaines lorsque



T >30000K. Une réévaluation plus précise des températures d'étoiles DR
chaudes, en utilisant la raie L, (M215A) observée & l'aide du satellite
IUE (Intemational Ultraviolet Explorer], a toutefois confirmé [l'étroite
distribution en gravité sur lintervalie de température 20000K¢T, <60000K
(Holberg, Wesemael, et Basile 1986). Dans cette é&tude, la gravité
moyenne est estimée autour de 7,96 avec une légére tendance vers de
plus faibles gravités & haute température. Cette demiére constatation est
en accord avec le modédle de contraction de pré-naines blanches; les
progéniteurs des naines blanches sont probablement des ob jets encore

en contraction avec un rayon plus grand et donc une gravité plus

faible.

Quoique la majorité des étoiles DA ne montrent que des raies
dhydrogéne, une légére fraction d'entre elles affiche aussi la signature
spectroscopique de [|'hélium. L'analyse de ces raies dhélium, couplée &
des modéles d'atmosphédres, permet d'en déterminer |‘abondance. Dans les
plus chaudes de ces étoiles, la sensibilité d'analyses spectroscopiques
de la raie Hell Ad686 (ou de la raie A16d0 par IUE) est limitée & une
détection d'abondances supérieures & He/H310~> (Wesemael, Liebert, et
Green 198d). Cette limite de détection pourra toutefois 8&tre abaissée
autour de He/H.10"8 auec l'avénement du satellite LYMAN, et il est fort
probable qu'il soit possible de détecter une quantité finie dhélium dans

toutes les étoiles DA plus chaudes que T,~30000K.



Parmi les plus chaudes dee étoiles DA dont le spectre montre aussi
des raies dhélium, on retrouve les étoiles de type DAO (T,~50-60000K])
caractérisées par la présence de la raie Hell Ad686. L'analyse de
certaines de ces étoiles par Wesemael, Green, et Liebert (1985) a permis
d'estimer que leur rapport He/H était de lordre de ~1072, Cette
abondance représente la plus grande fraction dhélium observée
spectroscopiquement dans les é&toiles DA pour des températures
supérieures & 10000K. A des températures inférieures & d000OK, les raies
dHell disparaissent et il faut alors recourir & l‘analyse des raies dHel
A4l et Ad921. GD323 demeure encore aujourdhui le seul candidat
possédant ces caractéristiques, et en fait donc la seule étoile de type

DAB formellement identifiée (Liebert e¢ a/. 198d).

Dans tous les «autres cas oG |hélium n'est pas visible
spectroscopiquement, il faut recourir & des méthodes indirectes pour en
déterminer l'‘abondance. L'une d'elles est basée sur l'absence de flux de
rayons-X dans les étoiles DA chaudes (T, 330000K), observé par les
satellites £insteln et EXOSAT (pour une liste détaillée des références
sur ces observations, voir Vennes e&¢ &/. 1988). Dans cette région du
spectre électromagnétique, la transparence dune atmosphére pure en
hydrogéne permet d'atteindre la photosphére chaude, source importante
de rayons-X. La non-détection de cette radiation implique la présence
dune source d'opacité supplémentaire qu'on croit attribuable & I'hélium;
notons cependant quune fraction de cette opacité pourrait &tre aussi
attribuable & des é&léments plus lourds. Les abondances dhélium
calculées en supposant que l'opacité ne provient que de |'hélium sont de

l'ordre de He/H~1075-10"3, Notons encore une fois, que le satellite



LYMAN permettrait de confirmer ce résultat.

1.2 Les atmosphéres de naines blanches riches en hélium

Les naines blanches dont les atmosphéres sont riches en hélium sont
subdivisées en multiples sous-classes spectrales: DO, DB, DC, DQ, et DZ,
et on y réféere plus généralement sous le nom de non-DA. Cette
subdivision refléte le fait que ces étoiles représentent une clasgse
beaucoup moins homogéne que celle des étoiles DA. Les paramétres
atmosphériques des étoiles non-DA sont d'ailleurs moins bien connus que
ceux des étoiles DA. Ceci est en majeure partie relié & notre
connaissance incompléte de la physique de l'atome dhélium (opacité,
théories d'élargissement, etc.), et surtout au fait que les atmosphéres de
naines blanches riches en hélium sont convectives sur un grand domaine
de températures effectives, rendant ainsi les modéles d'atmosphéres
beaucoup plus incertains (voir par exemple les modeles de Shipman 1972;

Yickramasinghe 1972; Koester 1980; Wesemael 1981).

Les analyses plus détaillées de Shipman (1979) et de Oke,
VWeidemann, et Koester (1984) ont démontré que la masse et la gravité
moyenne de ces étoiles sont similaires d celles des étoiles DA
(M~O0B5Mg, log g~8), suggérant ainsi une origine commune aux deux
classes. Sion et Liebert (1977) arrivent & la méme conclusion, mais &

partir d'observations de la cinématique galactique des étoiles DA et non-

DA.



Contrairement aux &toiles DA, les spectres de non-DA sont souvent
contaminés par des raies autres que celles de Ihélium. La transparence,
d basse température, des atmosphéres riches en hélium rend la présence
d'autres éléments facilement détectable. Par exemple, & 10000K, un atome
dhydrogéne est aussi opaque que 10000 atomes dhélium. Nous nous
ottarderons ici & la détermination de |‘abondance dhydrogéne dans les

atmosphéres d'étoiles non-DA.

Wesemael, Green, et Liebert (1985] ont analysé, & partir de spectres
visuels et IUE, les étoiles non-DA chaudes de I'échantilion de Palomar—
Green (PG). A Vintérieur de cet échantillon, trois sous-classes d'étoiles
riches en hélium émergent. Les plus chaudes d'entre elles, les étoiles de
type PG 1159, ont des caractéristiques similaires aux noyaux de
nébuleuses planétaires (T ~100000K, log g~7) mais la composition
otmosphérique de ces objets demeure encore trés mal connue. Aux
alentours de T80000K, viennent ensuite les étoiles DO chaudes,
caractérisées par la présence de raies dHell et possiblement
dhydrogéne (les raies dhydrogéne étant superposées & certaines raies
de IHell, [Iidentification en reste incertaine). Finalement, une autre
classe d'étoiles DO plus froides montrent & la fois des raies dHel et un
mélange de raies dHelI+HI. Les auteurs estiment que dans les étoiles
DO, l'abondance dhydrogéne se situe typiquement autour de H/He~0.1-1,
quoique dans la plupart des cas, seulement des limites inférieures sur

'hydrogéne de H/He~0.01-0.1 ont pu étre établies.



La classe spectrale des étoiles DB forme un autre groupe plus froid
de naines blanches riches en hélium. Leur spectre est caractérisé par la
présence de raies dhélium neutre; l‘absence de raies dHeIl implique
une  température  effective inférieure &  T_d0000K. L'analyse
spectroscopique des étoiles DB de l'échantillon PG (Shipman, Liebert, et
Green 1987) a montré que dans lintervalle 14000K<T <19000K, environ 204
des é&toiles sont de type DBAR, c'est-a-dire que leur spectre contient
aussi des raies dhydrogene. Des abondances relatives de H/He~(0,3-
d)x10°4 ont pu &tre mesurées dans ces étoiles. Quoique formellement, la
classe spectrale des DB s'étende jusqu'd d0000K, l‘analyse IUE d'un
échantillon de 12 étoiles DB & haute température (Liebert e¢ &/. 1986) a
démontré que la plus chaude des étoiles DB connues avait une
température effective autour de 30000K. Cette observation, couplée au
fait que la plus froide des étoiles DO a une tempéroture autour de
d5000K, implique qu%/ nexiste aucune nalne blanche riche en Aélium
covive dens /intervelle IJ0000K<7,<45000K. Cette conclusion semble
aujourdhui statistiquement bien établie et son implication théorique
demeure l'une des clés de la compréhension de I'évolution spectrale des

naines blanches.

Encore une fois, nous déférons la discussion du cas des étoiles non-

DA froides (T,¢10000K) & la section §15.



1.3 La statistique du nombre d’étoiles non-DA comparé au

nombre d’étoiles DA

L'observation de  nombreuses  étoiles naines blanches, et
particuliérement celles d'échantillons volumineux comme le Palomar-Green
Survey, permet de produire des études statistiques telles que la
détermination de la fonction de luminosité. Le comparaison du nombre
d’étoiles non-DA par rapport au nombre d'étoiles DA est particuliérement
intéressante. La Figure 1 illustre le rapport du nombre de non-DA sur le
nombre total de naines blanches (DA et non-DA) en fonction de la
teampérature effective (voir aussi Liebert 1986; Liebert, Fontaine, et

VYesemael 1987; Fontaine et \Wesemael 1987).

Le premier résultat évident est que ce rapport varie largement &
mesure que les naines blanches éuoluent le long de la séquence de
refroidissement. Au-dessus de 80000K, il n‘existe aucune étoile DR: la
plus chaude bien identifiée est une étoile DAO avec T x62500K (Holberg,
Wesemael, et Basile 1986). On croit quil en existe peut—&tre des plus
chaudes mais probablement pas au-dessus de 80000K (Holberg 1987). De
80000K jusqu'a 45000K, la fraction d'étoiles non-DA diminue alors qu'un
grand nombre d'étoiles DA domine graduellement la population des naines
blanches. £ntre 500K et I0000K, {/ nlexiste awcune non—0A connue.
A partir de 30000K, le nombre de non-DAR recommence & augmenter avec
I'apparition des étoiles DB. Pour des températures inférieures & 10000K, le
nombre d'étoiles DA et non-DA devient comparable, quoique Ila
détermination exacte du nombre relatif demeure trés incertaine (Wehrse et

Liebert 1980; Sion 1884; Greenstein 1986).



Figure 1

Rapport du nombre d'étoiles non-DR sur le nombre total de
naines blanches, (adapté de Fontaine et Wesemael 1987).
Le trait solide est tiré de l'analyse de Fleming, Liebert, et
Green (1986), et de Liebert (1986); le trait en tirets de
Sion (1984); le trait pointillé et pointillé-tiret de
Greenstein (1986). Pour des températures inférieures &
10000K, ces estimés ne représentent que des limites

inférieures.
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Ces statistiques suggdrent fortement que les étoiles DA et non-DA
ne forment pas des classes complétement indépendantes, mais plutét que
des processus physiques comme la diffusion ordinaire, la diffusion
thermique, le tri gravitationnel, les forces radiatives, le mélange
convectif, les pertes de masse, et l'‘accrétion, viennent altérer le
caractére spectroscopique dominant dune naine blanche. Dans la
prochaine section, nous tenterons de jeter un peu de lumiére sur les

évidences de tels processus.

1.4 L'épaisseur de la couche d’hydrogene

Drilling et Schdnberner (1985) ont estimé qu'environ 80% des naines
blanches proviennent du refroidissement de noyaux de nébuleuses
planétaires (NNP). L'autre 20% serait attribuable aux sous—-naines chaudes
de type sd0 et sdB. Pour ce premier ensemble, une étoile de type AGB
traverse la phase de nébuleuse planétaire en éjectant une fraction
importante de son enveloppe dans le milieu interstellaire. Le noyau
résultant, en se refroidissant, évolue subséquemment vers la région des
naines blanches. Les détails de ce cheminement sont discutés par

Vauclair et Liebert (1986), et Liebert (1987).

On peut donc représenter dune fagon réaliste une naine blanche par
un coeur inerte de carbone-oxygéne entouré dune mince enveloppe
dhélium qui représente environ un centiéme de la masse de [l'étoile.
Selon le type d'évolution post-AGB, I‘étoile peut aussi posséder une

couche supplémentaire dhydrogéne. La présence de naines blanches de
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type DA implique qu'une certaine fraction dhydrogéne obi¢ subsister

dans l'enveloppe de ces étoiles.

Les études de [‘dvolution post-AGB jusqu'aux naines blanches
(Schénbemer 1981, 1983; Iben 1984; Iben et Tutukov 1984; Iben et
MacDonald 1985, 1986; Koester et Schdnbermer 1986) ont montré que la
masse de cette couche dhydrogéne ne devait pas dépasser une certaine
limite critique, MH crit? au—-dessus de IcqugHe un flash dhélium se
produit, ayant pour effet de brller ainsi tout lhydrogéne résiduel. De
plus, comme aucune étoile DA n'est observée pour T >80000K, M, ., doit
étre suffisamment grand pour ne pas produire de DA plus chaudes que
cette température (les NNP qui possédent une enveloppe dhydrogéne plus
massive arrivent sur la séquence des naines blanches & une température
effective plus faible). Donc selon ces auteurs, la valeur de M, ., pour
une ndine blanche riche en hydrogéne, devrait se situer typiquement
autour de «.2x10'41‘1*. Pendant son éwolution, le brllage nucléaire résiduel
en couche de l'hydrogéne persiste jusqu'd des températures aussi basse
que 10000K, réduisant ainsi la masse de cette couche & «.10"41‘1*. Les
séquences évolutives générées en utilisant cette valeur pour M, sont en
accord avec les plus récentes déterminations de la fonction de
luminosité des naines blanches (Fleming, Liebert, et Green 1986). Ces
travaux sur [‘évolution post—-AGB demeurent toutefois en désaccord
complet avec d'autres estimations indépendantes de la masse de la

couche dhydrogéne.
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Les études théoriques sur la nature des étoiles pulsantes de type ZZ
Ceti (Winget et a/. 1982; Winget et Fontaine 1982) ont montré que les
pulsations observées étaient non-radiales, et entretenues par le
mécanisme dopacité k & la base de la zone convective dhydrogéne. Ce
modéle nécessite toutefois une épaisseur critique de la couche
dhydrogéne pour rendre compte adéquatement des contraintes
observationnelles suivantes: 1} la température de coupure bien définie du
cbté bleu de la bande d'instobili@é, et 2) les périodes observées des
modes de pulsation. C'est en effet |'‘épaisseur de cette couche qui agit
en quelque sorte comme filtre de fréquences des différents modes. La
masse de cette couche fut estimée autour de 10"2(MH/Mt(10"7. soit plus
petit, par plusieurs ordres de grandeurs, que ce que les modéles
évolutifs prédisent. De plus, des études statistiques ont montré que
toutes les étoiles DR qui traversent la bande d'instabilité des ZZ Ceti
doivent pulser (Fontaine e¢ a/. 1982). Ceci implique donc que toutes les
étoiles DA doivent posséder une couche dhydrogéne & [lintérieur des
limites imposées par les études des pulsations. Comme le cbté bleu de
la bande d'instabilité est situé autour de T°~11-13000K. un processus
physique doit &tre invoqué pour réduire la quantité dhydrogéne de
MH~10'4M: 4 10'7M,, si l'on veut concilier les théories évolutives de pré-

naines blanches avec la théorie des pulsations des ZZ Ceti.

Michaud, Fontaine, et Charland (1984), et Michaud et Fontaine (1984)
ont démontré que dans les couches profondes dune naine blanche, le
brGlage nucléaire résiduel de la queue de la distribution de I'hydrogéne
pouvait contribuer & diminuer substantiellement la quantité dhydrogéne

en surface. Leur solution approximative ou la diffusion est découplée de
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I'évolution montre que M, peut &tre réduit de 10'41‘1* & 10'71‘1*. dans les
temps caractéristiques de refroidissement de 80000K & 10000K. Toutefois,
des études plus détaillées ol ces difféerents processus sont couplés
dune fagon consistante, montrent que la masse dhydrogéne n'est réduite

que dun facteur 2 &4 5 (Iben et MacDonald 1985, 1986 ; Pelletier 1986).

Une autre évidence en faveur dune faible masse pour la couche
dhydrogéne nous vient de l'observation des rayons—X dans les étoiles
DA chaudes (T, 330000K). Comme nous I‘avons cité précédemment, la
présence dune source d'opacité supplémentaire doit &tre invoquée dans
les otmosphéres d'étoiles DA, pour rendre compte des observations
obtenues dans les rayons—X. Cette source d'opacité pourrait bien &tre
due & I'hélium (ou & dautres éléments plus lourds). Cependant, comme
les temps de diffusion de |hélium sont trés courts comparés aux temps
évolutifs, il faut invoquer un processus pour maintenir I'hélium dans les
régions atmosphériques. Le support radiatif, souvent invoqué dans ce
contexte (Kahn e¢ a/. 1984; Petre, Shipman, et Canizares 1986), s'avére

nettement insuffisant pour contrebalancer le tri gravitationnel (Vennes et

a/. 1987).

Une autre alternative nécessite la présence de couches suffisament
minces dhydrogene pour que la queue de la distribution de I|hélium,
créée par diffusion ordinaire, vienne polluer dune fagon significative
I'atmosphére dhydrogéne (Vennes e¢ a/. 1987, 1988). De plus, ce modéle
reproduit, par un simple effet dopacité, la corrélation entre la
température effective et I'abondance dhélium déduite dans les étoiles DA

chaudes (Petre, Shipman, et Canizares 1986; Jordan e¢ &/. 1987). Pour
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que ce modéle fonctionne, la masse de la couche dhydrogdne doit se
situer autour de 10"3-10""1'1*. Donc, si ce modéle est approprié, il
faudrait, pour le concilier avec les modéles évolutifs, que la masse de
la couche dhydrogéne soit réduite de «.10'41”1* 4 «,10"3—10"“?"!”r entre
T,~80000K et ~60000K !

L'évidence supplémentaire de la présence de couches minces provient
de travaux théoriques évolutifs qui couplent d'une fagon consistante des
séquenées éuolutives de naines blanches aux processus physiques cités
en §1.3 (Pelletier 1986; Liebert, Fontaine, et Wesemael 1987; Fontaine et
Wesemael 1987). Le succés de ce modédle est quiil tend & reproduire
dune fagon élégante, en un seul scénario, la distribution du nombre

d'étoiles non-DA en fonction de la température effective (Figure 1).

Dans ce scénario, les étoiles riches en hélium de type PG 1159
constituent les progéniteurs de la majorité des naines blanches. On
suppose aussi quune quantité infime dhydrogéne subsiste & la phase de
nébuleuse planétaire. Cette mince quantité dhydrogéne, tout d'abord
mélangée uniformément dans la couche dhélium, remonte trés rapidement
& la surface de l'étoile par diffusion & mesure que l'étoile se refroidit.
L'absence d'étoiles de type DA & T >80000K permet d'établir une limite
supérieure sur cette quantité dhydrogéne autour de MH~.10""M‘. De plus,
le fait qu'aucune étoile non-DA n'ait survécu & l'enrichissement progressif
de l|'hydrogéne en-dessous de dS000K, impose une limite inférieure de
MH«AO"SM*. Ces limites sur M, reproduisent bien l‘accroissement du
nombre de DA entre 100000K3T, 345000K. Les étoiles DO avec des raies

dhydrogene, ainsi que les DAO observées, peuvent &tre interprétées dans
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ce contexte comme &tant des ob jets en état de transition, |'hydrogéne

étant encore en train de diffuser vers la surface de l'étoile.

A des températures inférieures & Te:‘SO—SOOOOK, une zone convective
dhélium se développe sous la couche dhydrogéne. Le mélange convectif
reste toutefois impuissant & diluer la couche superficielle dhydrogene
sauf au moment oU la température atteint ~30000K, lorsque le maximum
de lefficacité de la dilution convective est atteint. Si la masse de la
couche dhydrogéne aest inférieure «,10"51’1*, la dilution de I|hydrogéne
redonne & la DA son caractére de non-DA. La température de ce
mélange correspond en effet & l'appariton des étoiles DB (Liebert ¢ &/
1886). Il est important de noter que les efforts précédents de Koester
(1876), Vauclair et Reisse (1877), et DHfAntona et Mazzitelli (1979)
n‘avaient pas réussi & expliquer la transition du type DA vers le type
DB en terme de dilution convective. Pour que cette transition soit
possible, la paramétrisation de la théorie de la longueur de mélange doit

8tre modifiée pour en augmenter l‘efficacité (Pelletier 1986).

L'examen de la Figure 1 suggére qu'au moins 20% des naines
blanches doivent satisfaire le critére imposé sur My [410"5?1‘]. L'autre
804 gardera son caractére de DA, du moins jusqu'd 10000K. La dilution
théorique de lhydrogéne é&tant trés efficace dans les étoiles DB
(H/He~10'9], on ne peut expliquer les abondances dhydrogéne observées
dans les étoiles DBA (1074-10"%) sans invoquer d'autres processus comme
I'accrétion de lhydrogéne en provenance du milieu interstellaire (Liebert,

Fontaine, et Wesemael 1987).
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Finalement, dans ce modéle d'éuolution spectrale, il pourrait aussi
exister, au début de la séquence de refroidissement, un certain nombre
d'étoiles possédant trop peu dhydrogéne pour acquérir, & nimporte quel
moment que ce soit, le caractére spectroscopique dune étoile DA.
Cependant, l'‘absence d'étoiles non—-DA entre 30000K et 45000K restreint

ce nombre & 8tre trés petit.

L'évolution subséquente, & des températures inférieures & 10000K, fait

l'objet de la prochaine section.

1.5 L’évolution spectrale a T,¢10000K

Les paramétres atmosphériques des naines blanches ayant des
températures inférieures & T _<10000K sont beaucoup moins bien connus
qu'd plus haute température. Particulidrement difficile & déterminer est
I'abondance relative de Ihydrogéne et de [hélium. L'invisibilité
spectroscopique de Ihélium & ces températures est certes |une des
raisons principales de notre ignorance, car il n'existe aucune Fagon
directe d'en mesurer l'abondance et il faut alors recourir & des
méthodes indirectes. Une autre raison réside toutefois dane la
construction méme des modéles d'atmosphéres froids. En effet, la
présence de fortes zones de convection, de transport d'énergie par
conduction, d'opacités moléculaires, ainsi que la nécessité d'utiliser une
équation d'état adéquate & ces milieux denses, accroissent la complexité
des modéles d'atmosphéres (Wegner 1972; Grenfell 1972; Vehrse 1875,
1977; Shipman 1977; Kapranidis 1983).
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La classe spectrale des étoiles DA s'étend jusqu'd des températures
effectives de ~O5000K, température & laquelle les raies de Balmer
digparaissent. Dans le cas des étoiles non-DA (on ne peut plus
strictement parler détoiles DB car Ihélium n'est plus visible
spectroscopiquement & ces basses températures), on retrouve tout dabord
les é&toiles DQ, caractérisées par des traces de carbone, et dont
l'obondance se situe dans lintervalle 1077¢C/He¢10"2 (Wegner et
Yackovich 1983, 198d). Viennent ensuite les étoiles DZ, ol l'on peut voir
des traces de métaux, principalement du calcium, mais aucune trace
dhydrogéne ou de carbone. A cause des temps caractéristiques de
diffusion tréds courts, la présence de ces métaux n'‘est explicable que par
des processus d'accrétion du milieu interstellaire (RAlcock et Illarionov
1980 ; Wesemael et Truran 1982; Shipman et Greenstein 1983). Notons que
ces métaux sont probablement présents aussi dans les étoiles DA, mais
la transparence accrue des atmosphéres riches en hélium facilite la
détection d'infimes quantités de métaux et dhydrogéne. Enfin, les étoiles
DC regroupent les é&toiles dont le spectre ne montre aucune raie
apparente. Greenstein (1986) a montré que certaines étoiles DC, quon
suppose souvent &tre riches en hélium, montrent le raie H, lorsquelles
sont observées avec un rapport signal sur bruit suffisamment élevé. La
présence de la raie H, n'implique nullement une atmosphére riche en
hydrogéne malgré sa classification de DA. La question fondamentale est
donc de savoir quelle est la fraction de ces étoiles DA qui posséde une

atmosphére riche en hélium.
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Les travaux de Koester (1978), Vauclair et Reisse (1877}, et de
D'Antona et Mazzitelli (1973) ont démontré que la zone de conwvection
due & lionisation partielle de I'hydrogéne, pouvait se mélanger sous
certaines conditions, avec la zone sous-jacente dhélium. Le mélange,
s’'il se produit, transformerait ainsi une étoile DA typique en non-DA. La
Figure 2 illustre la température & laquelle ce mélange se produit en
fonction de la masse de la couche dhydrogéne. Le domaine de masse
imposé par les é&tudes de pulsation y est aussi indiqué. Le
développement de la zone de convection et son interaction avec les
mécanismes d’instabilité des ZZ Ceti est probablement responsable de

l'arr8t des pulsations autour de ~10000K (Winget et Fontaine 1982).

Il devient donc clair quune détermination détaillée de l'abondance
de I'hélium dans ces étoiles, ainsi quune étude statistique du nombre
relatif d'étoiles riches en hydrogéne et en hélium, nous permettrait
d'évaluer l'efficacité du mélange convectif, et par le fait méme, de
mesurer l'épaisseur de la couche dhydrogéne. Ceci permettrait enfin
d’'ajouter des contraintes indépendantes sur |'‘épaisseur de cette couche
et d'éualuer la consistance du modéle d'évolution spectrale discuté

précédemment.

Encore une fois, linvisibilité de Ihélium rend cette tiche délicate.
Vehrse et Liebert (Wehrse 1877; Wehrse et Liebert 1980a, b; Liebert et
Yehrse 1983) ont proposé un diagnostic pour déterminer de fagon
indirecte l'abondance dhélium. Ces auteurs ont suggéré d'étudier le
décrément des raies de Balmer pour déterminer l‘abondance dhélium. En

effet, la présence de l'hélium a pour effet de perturber par pression les
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Figure 2 Variation de la température de mélange pour différentes
valeurs de la masse totale de la couche superficielle
dhydrogéne. Les traits pointillés indiquent les limites
imposées par les modéles théoriques de pulsation des ZZ

Ceti.
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niveaux excités de l'‘atome dhydrogéne, modifiant ainsi l'allure générale
des raies de lhydrogéne. Dans leur modéle rudimentaire d'ionisation par
pression, un niveau est considéré inexistant si son rayon, dans le
modéle de l'atome de Bohr, est plus grand que la distance interparticule.
Le développement de nouvelles bases théoriques sur [ionisation par
pression (Hummer et Mihalas 1988) a fait renaitre [intérét d'une étude
systématique et compléte de cet outil de diagnostic dans une grille
étendue de modéles d'atmosphéres, et dans un échantillon de spectres

observés d'étoiles DA froides.

Nous nous proposons donc dans ce travail de déterminer le rapport
He/H dans un échantillon de naines blanches froides (T, <13000K) dont
les données observationnelles sont présentées au Chapitre 2. Les
modeles d'atmosphéres sont calculés au Chapitre 3. Les théories
d’élargissement des raies spectrales sont présentées au Chapitre d, alors
que le calcul des spectres synthétiques fait I'objet du Chapitre 5. Enfin
la détermination des paramétres atmosphériques et de son implication
astrophysique sont présentées respectivement dans les Chapitre 6 et 7.
Ce travail fait suite aux études préliminaires des propriétés
atmosphériques des naines blanches froides de type DA de Bergeron,

VYesemael, et Fontaine (1987, 1988]).



CHRAPITRE 2

Description des observations

La détermination des paramétres atmosphériques d'étoiles naines
blanches DA froides ne peut se faire rigoureusement que par le biais de
la spectroscopie. Aux basses températures effectives (T <10000K), les
indices des couleurs généralement utiligés deviennent insensibles & la
gravité de surface, et & l‘abondance dhélium (voir §5.4.5). Notre analyse
de ces objets est concentrée sur deux échantillons distincts, chacun

couvrant un intervalle en température effective relativement distinct.

2.1 L’échantillon de Lacombs-Wesemael-Liebert

Un premier échantillon d'étoiles a été sélectionné selon les couleurs
publiées dans le catalogue de McCook et Sion (1877). Le critére principal
étant la température effective de l|'étoile, les indices de couleurs (B-V)
du systéme Johnson, (b-y] du systéme Str8mgren, et (g-r) du systéme
multicouleur de Greenstein ont été utilisés pour sélectionner les
candidats. Pour relier ces indices de couleurs & la température effective,
nous avons adopté les calibrations publiées de Shipman (1879) pour (g-
r), et de Koester, Schulz, et VWeidemann (1978) pour (b-y] et (B-V].
Comme nous sommes intéressés principalement aux étoiles froides de

température effective plus basse que T ~13000K, notre échantillon doit se
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restreindre & (g-r) > -047, (b-y] > +0.036, ot (B-V]) > +0.158. Chacun
de ces indices de couleurs est mesuré & partir de filtres dont la bande
passante varie dun sytéme photométrique & un autre. Pour éviter la
contamination des indices de couleurs par la présence des fortes raies
de Balmer, il est préférable d'utiliser un systéme photométrique dont la
bande passante est la plus étroite possible. RAinsi, pour un ob jet
possédant plusieurs indices de couleurs publiés, une priorité plus grande
fut donnée aux couleurs de Greenstein, suivies des couleurs Str8mgren,
et Johnson. Les naines blanches variables de type ZZ Ceti ont été
exclues de I|'‘échantillon car ces étoiles, présumément, ont des
atmosphéres riches en hydrogéne, et ne représentent donc pas des
ob jets particuliérement intéressants pour y détecter la présence dhélium.
Toutefois, au moment de la sélection des candidats, la wvariabilité de

GD66 n'était pas connue, et elle fut donc incluse dans l'‘4chantillon.

Parmi l'‘échantillon total sélectionné, 23 de ces objets é&taient
accessibles au moment de l'observation. Des spectres ont été obtenus
pour les 23 étoiles les 7, 8, et 11 octobre 1982, au télescope de 2.3m
du Steward Observatory, par Pierre Lacombe, Frangois Wesemael, et Jim
Liebert (échantillon de LWL ci-aprés). Le récepteur utilisé était constitué
d'un détecteur & comptage de photons de type Reticon, couplé & un
ensemble de tubes images sensibles dans lultraviolet. Le systéme
complet est attaché au foyer Cassegrain du télescope. Un réseau de 832
raies/mm, incliné de 19.7° par ropport & laxe optique, fournit un
intervalle en longueur d'onde résultant de 3600A & 4600A. Cet intervalle
couvre adéquatement les raies H. & Hg de la série de Balmer. Le

spectrographe est composé de 2 ensembles A et B de 3296 photodiodes.
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Les intégrations sont effectuées en mesurant [‘étoile dans un des
canaux, et le ciel dans l'‘autre. Pendant le cycle d'intégration suivant,
un systéme optique permet dinverser ciel et étoile. La procédure est
recommencée jusqu'd ce que chaque canal «it mesuré l'étoile et le ciel
un minimum de 2 cycles. La contribution du ciel est soustraite de
chaque spectre, et les spectres résultants sont ensuite additionnés. La
résolution spectrale totale du systéme est d'environ 2.25(’-\, et l'efficacité
du systéme global nous donne en moyenne des temps d'intégration de d8
minutes pour une étoile de magnitude 15, et un rapport signal sur bruit

d'environ 8.

La calibration des spectres fut effectuée au Steward Observatory &
I'aide du programme interactif de réduction /RS (/nteractive Redtcition
System). La calibration en longueur donde est obtenue & laide de
spectres de comparaisons d'une lampe He-Ar, alors que la calibration
absolue des flux (ergs/cmz/sec/ﬁ] se fait & l'aide de ['étoile standard

spectrophotométrique EGHl (G271-115) de Oke (1974).

La liste des objets de l'échantillon de LWL est donnée dans le
Tableau I. Les trois premiéres colonnes indiquent respectivement le nom
de l'étoile, le nom WD selon la nomenclature de McCook et Sion (1987),
et le nom EG ou Gr correspondant. Les autres colonnes donnent
respectivement le type spectral selon la classification de Sion e¢ &/
(1983), la magnitude visuelle V, l'indice de couleur (g-r) ou (b-yj, et le
temps d'intégration total de chaque spectre. Un sous—échantillon de cet
ensemble a déjd été &tudié dans le cadre de la recherche de raies de

calcium dans ces étoiles (Lacombe e¢ a/. 1983). Cette analyse a indiqué
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Tableau 1

Echantillon de Lacombe-¥Wesemael-Liebert

Nom No. WD EG/Gr Type v (g=r) ou tm(min]
spectral (b-y)

G217-37 |0009+501| Gr381 DA8 14. 46 +0.31 96
Gi-45 |0101+048 EG? DA4 6 14. 10 -0.01 32
G271-115|0135-052| EG11 DA?b 12.84 +0. 20 52
Ged-7 0208+396| EG168 DRZY? 14.51 +0. 18 96
GD25 {0213+396| Gr312 DA6 14.54 -0.07 32
L587-77?A10326-273 | EG22 DASL 13.56 +0. 18 32
G175-46 |0440+510| Gr317 DAG 15.91 -0.01 2
GD66 |0517+307| Gr572 DAvd 15.56 -0.34 32
GD6S |0532+d1id| Gr319 DA? 14. 75 +0. 11 32
GD290 |0543+578| Gr3d1 DAS 15.63 -0.21 32
G108-26 |0644+025] Grd8d DA8 15.68 +0. 28 96
G250-26 |0648+641| Gr342 DAS 16. 64 +0.45 192
G80-28 |0752+365 | Gr345 DAY 16. 11 +0. 02 24
G259-21 |1756+827 | EG199 DR? 14. 30 +0. 16 48
G92-40 |1853-011]| EG135 DAB 13.69 +0.08 48
L710-30 |2007-218| EG137 DR6 14.40 +0.29 32
G144-51 |2059+180| Gr377 DAs8 16. 40 +0.22 80
G187-32 |2111+261] Grdd? DAs6 14.69 +0.02 32
G93-53 |2151-015] EG151 DA6 14.41 +0. 20 32
G28-13 |2240-017| EG154 DAG 16.21 -0. 16 48
G67-23 |2246+223 | EGI1SS DAS 14. 35 -0.23 32
G128-7 12248+293 | Gr283 DAY 15.54 +0.53 48
G156-64 |2253-081| EG178 DASb 16.50 +0. 32 86
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quun seul de ces ob jets, G74-7, montraient la raie de Call K (la raie

de Call H est superposée & la raie H).

La distribution en couleurs, pour les objets possédant un (g-r)
publié, est illustrée sur la Figure 3. La calibration en température
effective de Shipman (1979) est aussi indiquée sur l'axe supérieur. Cette
figure montre que I'é4chantillon de LWL couvre raisonnablement bien
I'intervalle en température en dessous de ~12000K. Les spectres de tous
les objets sont présentés sur la Figure 4 en ordre approximatif de
température décroissante. Afin de réduire le niveau du bruit des spectres
originaux sur-échantillonés & tous les ~0.3ﬁ. les spectres ont été filtrés
& 7 points pour tenir compte de la résolution spectrale initiale de 2.26A.
La résolution spectrale des spectres filtrés est réduite & environ ~5A.
Dans la plupart des spectres, les raies de Balmer sont clairement
visibles jusqu'd Hg. Le rapport signal sur bruit de ces spectres est
suffisamment élevé (S/B~8) pour qu'une comparaison détaillée des raies
spectrales avec celles des spectres synthétiques soit significative.
Cependant les spectres des étoiles les plus froides sont probablement

trop bruyants pour qu'une telle analyse soit possible.

2.2 L’échantillon de Greenstein

Greenstein (1986) a obtenu des spectres & trés haut rapport signal
sur bruit (10000-30000 photons/pixel), pour un échantilion de naines
blanches froides. L'échantillon de Greenstein est concentré surtout sur

des naines blanches de type spectral non-DA, et plus particulidrement



Figure 3
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Distribution du nombre d'étoiles de l'échantillon de Lacombe-

VYesemael-Liebert, en fonction de l'indice de couleur (g-r).

L'axe supérieur indique la calibration en température

effective déterminée par Shipman (1878).
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Figure 4 Spectres de l'échantillon de Lacombe-Wesemael-Liebert.
L'ordonnée indique le flux relatif de chaque spectre (f ),

décalé arbitrairement l'un par rapport & lautre.
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des étoiles DC plus froides que ~10000K. Le but de son étude est de
détecter dans ces étoiles la signature spectroscopique de I'hydrogéne. Le
trés haut rapport signal sur bruit permet dimposer des limites trés
élevées sur la présence, ou l‘absence, de raies dhydrogeéne. Cette étude
a permis de montrer que plusieurs de ces étoiles DC montraient la raie
H, et que, par conséquent, une certaine abondance dhydrogéne devait
exister dans ces atmosphéres. Greenstein nous a généreusement procuré
certaing de ses spectres afin que nous puissions étudier les propriétés
atmosphériques de ces objets. Entre autres, cet échantillon nous
permettra de i) tester les théories d'élargissement Van der Waals et par
résonance de la raie H, (Chopitre d), ii) de déterminer la composition
atmosphérique de ces ob jets dont on ne wvoit que la raie H,, iii) de
pousser & plus basse température effective I'échantillon de LWL, et iv)
de déterminer la température effective limite de détection des raies

dhydrogéne.

Environ 140 spectres ont été obtenus par Greenstein en 1982, & l'aide
du spectrographe double de Oke (DBSP), attaché au télescope de Sm du
Mont Palomar. L'ouverture adoptée du diaphragme [3—10"‘] étant plus large
que le disque du seeing, ces données peuvent &tre considérées comme
spectrophotométriques. L'instrument utilisé comporte deux caméras: la
premiére est sensible aux longueurs donde courtes (caméra bleue), et
comprend 511 pixels couvrant dA par pixel; la seconde est sensible aux
plus grandes longueurs d'onde (coméra rouge), et comprend 789 pixels de
6A par pixel. La résolution spectrale de chaque caméra est
approximativement de 16 pixel, soit respectivement 6.4A4 et 96A. Pendant

trois nuits, la coméra bleue n'a pas fonctionné correctement, et la
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caméra rouge a été réajustée pour couvrir une bande spactrale plus
grande. Certains des candidats sélectionnés possedent donc deux
spectres, un couvrant la région de 38008 < A < 5200ﬁ, et l'autre de
5800 < A < 7400R; les autres candidats ne possddent quun seul
spectre couvrant la région de d000A < A < 7600A.

Nous avons sélectionné dans I'échantillon original de Greenstein, les
ob jets les plus intéressants pouvant nous aider & atteindre les buts
cités précédemment. La priorité a été donnée aux objets montrant
uniquement la raie H,, ou uniquement les raies H, et HB' Nous avons
aussi sélectionné des ob jets plus chauds pour assurer et vérifier le
recouvrement avec l'‘échantillon de LWL (deux objets sont en commun

dans les deux échantillons).

Le Tableau II renferme la liste des différents candidats choisis. Pour
chaque ob jet, nous retrouvons le nom de l'étoile, le nom WD selon la
nomenclature de McCook et Sion (1987), le nom EG ou Gr correspondant,
le type spectral selon la classification de Greenstein (1986), la
magnitude visuelle V, et Iindice de couleur (g-r). La distribution en
couleur (g-r) de l'‘4chantillon est illustrée sur la Figure 5. Comme on
peut le voir, I'échantillon de Greenstein s'étend & beaucoup plus basse

température que l'‘échantillon de LWL.

Les spectres correspondants sont illustrés & la Figure 6 par ordre
décroissant de (g-r). Les raies d'émission et d'absorption du ciel ne
peuvent 8tre complétement corrigées. Elles se situent & AASS7H, 5893A,
6300A, et 6363A. Des défauts dus au filtre dichroique utilisé pour
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Tableau Il

Echantilloen de Greenstein

Nom No. WD EG/Gr Type spectral v (g-r)
LHS5023 [0102+210.1| Grd62 DA10b 17.94 +0. 74
LHS5024 |0102+210.2| Grd63 DC12b 18. 11 +0.99
G33-49 0115+159 EGS D@5+ 13.82 -0.03
G134-22 | 0213+427 EGie DRY+ 16. 30 +0.67
LHS1442 | 0243-026 Gr565 DA77+ 15.70 +0.32
G17d4-14 | 0245+541 Grd?3 DA11 15. 48 +0.91
G?7?-50 0322-018 Gr566 DA10+ 16. 30 +0. 85

G8-8 0401+250 EG28 DAR4 13.91 -0.41

GD66* 0517+307 Gr572 DAv4 15.50 -0. 34
G88-44 0522-041 EG45 DC11+ 14.65 +1.01
LHS1889 | 0657+320 Grd485 DAT11+ 16.67 +0. 92
G138-31 | 1625+093 Gr327 DR?+ 16. 16 +0. 30
Sandu B [{1704+481.1] Gr576 DAS +b 14.48 -0.07
G240-47 | 1710+683 Gr369 DA?+b 17.44 +0. 29
G206-18 |1811+327.2| Gr330 DA +b 17.04 +0. 39
LDS678A | 1917-077 EG131 DBQAS 12,28 -0.24
LHS3636 | 2107-216 Gr581 DAY 17. 10 +0.50
G187-32% | 2111+261 Grd4? DA6 + 14.76 +0.05
GD402 2216+484 Grd452 DA? 16.28 +0.22

G216-B1dB| 2258+406 EG263 DRS | --m-- -0.21
G130-15 | 2347+292 Gr506 DA + 15.78 +0. 50

* Objets en commun avec l'échantillon de Lacombe-VWesemael-Liebert.
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Figure S Distribution du nombre d'étoiles de I'échantillon de
Greenstein, en fonction de lindice de couleur {g-r). L'axe
supérieur indique la calibration en température effective

déterminée par Shipman (1979].
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Figure 6  Spectres de l'échantillon de Greenstein. L'ordonnée indique
le flux relatif de chaque spectre (f), décalé arbitrairement

l'un par rapport & l'autre.
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sbéparer les spectres wvers les caméras rouges et bleues sont aussi
présents du cété rouge des spectres bleus, et du cété bleu des
spectres rouges. Pour les spectres pris avec une seule caméra, la raie

Hg n‘est pas utilisable & cause de ce probléme.

Une comparaison sommaire de ces spectres avec les spectres
synthétiques calculés au Chapitre 5 montre que les étoiles LDS678A
(T~ 10000K) et G33-49 (T ~8500K) ont des abondances dhélium largement
supérieures & He/H~10, et forment donc des objets dune classe
spectrale différente des autres objets &étudiés. LDS678A posséde entre
autres une raie dHel & AS876A.

2.3 Recalibration de V'échantillon de Lacombe-Wesemasel-

Liebert

Au cours des déroulements de ce projet, nous avons rencontré un
probléme relié & la calibration des spectres de l'échantillon de LWL. La
méthode de détermination des paramétres atmosphériques, décrite au
Chapitre 6, se sert des raies H. et Hg pour évaluer la température
effective. Si les spectres observés sont bien calibrés, et si les spectres
synthétiques représentent adéquatement la physique de I'atmosphére, les
températures obtenues de chacune de ces raies devraient &tre égales. La
différence en température des deux raies T,",-T‘.j est illustrée sur le
panneau du bas de la Figure 7, en fonction de la moyenne des deux
températures. Cette figure montre une trés nette corrélation qui fut

d'abord interprétée comme un mauvais traitement des spectres
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Différence de température des raies H,‘ et Hg, en fonction
de la moyenne des températures pour [‘échantillon de
Lacombe-Yesemael-Liebert. Le panneau du bas représente
les résultats obtenus avec l'échantillon original, alors que
le panneau du haut représente les résultats obtenus aprés

lo recalibration des spectres.
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synthétiques.

Pour wvérifier cette hypothése, nous avons comparé la différence de
température des raies H, et Hg de I'étoile G187-32, un des ob jets en
commun dans les deux échantillons. Nous avons trouvé que dans
I‘échantillon de Greenstein, les températures des deux raies concordaient
parfaitement (AT, <d0K). La différence observée dans I'échantillon de LWL
est plutdt due & un probléme de calibration des spectres observés. Ce
probléme de calibration est illustré sur la Figure 8, ou les spectres de
Gi187-32 de LWL et de Greenstein sont comparés (les deux spectres du
bas). Les différences de distribution d'énergie sont clairement apparentes,

et sont surtout importantes au niveau de H,‘.

Pour remédier & ce probléme, nous avons recalibré tous les spectres
de |'6chantillon de LWL de la fagon suivante. La Figure 8 montre les
différentes étapes de cette recalibration. Tout d'abord le nombre de
points des spectres de GI187-32 de chacun des échantillons est réduit en
moyennant les points de fréquence dans des boftes de ~16A, en omettant
les régions des raies. Ces spectres réduits sont ensuite divisés l'un par
l'autre, et la fonction résultante est alors lissée pour diminuer la
structure fine. Cette fonction de correction, illustrée sur la Figure 8, est
alors multipliée par le spectre de G187-32 de l'‘échantillon de LWL. Le
spectre final corrigé est illustré sur la Figure 8, en comparaison avec
un spectre synthétique de température effective représentative de G187-
32. La comparaison montre que la procédure de correction améliore

significativement la distribution d'énergie.
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Procédure de recalibration des spectres de [|’4chantillon de
Lacombe-Wesemael-Liebert. Les différentes courbes
représentent & partir du bas: le spectre de G187-32 de
l'‘échantillon de Greenstein, le spectre de Gi87-32 de
I’échantillon de Lacombe-Wesemasl-Liebert, la fonction de
calibration obtenue de la division des deux premiers
spectres, le spectre de Gi87-32 de Lacombe-Wesemael-
Liebert recalibré, et le spectre synthétique interpolé & la

température effective de G187-32.
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La deuxiéme étape consiste & se servir de la fonction de correction
déterminée & partir de G187-32, et de l‘appliquer & toutes les autres
étoiles observées la méme nuit. Parmi ces spectres recalibrés se trouvent
deux ob jets obserués les trois nuits: la standard photométrique EGIH, et
aussi l'étoile G74-7. La troisiéme étape consiste & utiliser ces spectres
de EGU et de G74-7 corrigés pour définir des fonctions de correction
moyennes pour chaque nuit. La quatriéme et demidre étape consiste &
utiliser ces fonctions de correction pour corriger la balance de

Féchantillon. Tous les spectres de la Figure 4 ont été corrigés par cette

méthode.

Pour wvérifier davantage la procédure de recalibration, nous avons
recalculé les différences de températures entre les raies Hy, et Hg pour
I’échantillon corrigé. Le résultat de ce calcul est présenté sur le
panneau du haut de la Figure 7. La différence de température refléte
maintenant une distribution statistique autour de zéro, sans aucune

corrélation quelconque.



CHRPITRE 3

Les modsles d’atmospheéres

La détermination des paramétres atmosphériques & partir de données
spectrogcopiques ou photométriques requiert ['‘élaboration de modéales
d’atmosphéres représentatifs des conditions physiques existantes dans les

ob jets étudiés.

Les approximations généralement utilisées dans la théorie des
modéles d'atmosphéres sont particulidrement bien justifiées dans le cas
des naines blanches. Dans ces étoiles & haute gravité, les densités sont
trés élevées, et par conséquent les collisions entre les particules sont
fréquentes. Rinsi, ['équilibre statistique des populations est surtout
dominé par les taux collisionnels, et il est donc possible de simplifier le
traitement de [l'ionisation et de l'excitation par I'emploi de |‘approximation
de l'équilibre thermodynamique local (ETL). Enfin, une géométrie plane
peut &tre utilisée pour représenter l'atmosphdre, car son épaisseur est

beaucoup plus petite que le rayon de l'étoile (R/R‘~10'4).

Les modéles décrits dans ce chapitre couvrent un intervalle de
température effective variant entre S5000K et 12000K. Dans les modéles
les plus chauds, lutilisation de l'équation d'état d'un gaz parfait est
certainement justifiée. Cependant, aux basses températures, les effets

non-idéaux peuvent devenir importants. Nous nous proposons donc dans
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un premier temps de construire une grille de modéles d'atmosphéres en
utilisant 'équation d'état d'un gaz parfait. Dans un second temps, nous
utiliserons l‘équation d'état de Fontaine, Graboske, et Van Hom (1977)
ofin d'évaluer les effets non-idéaux dans les modséles d'atmosphéres les

plus froids (§3.8).

Bans les naines blanches plus froides que Te~15000K, le
développement de fortes zones de convection dues & lionisation partielle
de lhydrogéne nous conduit & porter une attention particuliére aux
processus de transport de l‘énergie. En effet, dans certaines de ces
étoiles, plus de 95% de I‘énergie totale est transportée par le flux
convectif (voir Figure 12). Il faut donc développer des modeles qui
tiennent compte dune fagon couplée du transport de [I'énergie par
radiation et par convection. Pour atteindre ce but, nous utiliserons une
version modifiée des modéles datmosphéres développés par Grenfell
(1872). La technique de Grenfell s’inspire de la méthode de linéarisation
compléte de Ruer et Mihalas (1868), ainsi que des facteurs wvariables
dEddington de Auer et Mihalas (1970). Les équations originales de Auer
et Mihalas sont ensuite modifiées pour tenir compte du transport de
I'énergie par convection (Gustafsson 1971). Le systéme d'équations
différentielles résultant est solutionné par la méthode de Feautrier (1964).
Dans les sections qui suivent, nous décrirons les grandes lignes de
cette méthode, ainsi que les modifications particulidres apportées dans le

cadre de ce travail,
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3.1 Equations fondamentales de la théorie des atmosphéres

Les modéles d'atmosphéres que nous allons utiliser sont régis par
trois équations fondamentales : I'équation du transfert radiatif, I'équation
d'équilibre hydrostatique, et l'équation de la conservation du flux. A
celles-ci, il faut ajouter une équation d'état représentative des

conditions physiques du milieu environnant.

Dans le cas d'une atmosphére plane, /dgquation ocs transfert radiatif

g'écrit

31 (r.u)
5 = L) - 8,(m) (3. 1)

ou I, et S, sont respectivement lintensité spécifique (en ergs cm=2
sec™! hz™! sr"] et la fonction source du champ de radiation, T
représente la profondeur optique moyenne de Rosseland, et p est le
cosinug de l'angle entre la direction normale au plan de l'atmosphére et
la direction de propagation du faisceau de radiation. La profondeur

optique monochromatique T, est définie comme

dr, = -Xpdz . (3.2)

Dans cette équation, X, est l'opacité monochromatique ¢oéale par unité
de masse, p est la densité de masse, et z est la distance géométrique
aqugmentant wvers l'extérieur. L'opacité monochromatique totale se

décompose en deux termes,
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X, =K, *+ o, (3.3)

ol «, est l'opacité due aux processus réels d'absorption, et o, est
'opacité due aux processus de diffusion. Dans le premier cas, un photon
est complétement éliminé du faisceau de radiation, alors que dans le
second cas, le photon change simplement de direction. Le seul processus
de diffusion que nous considérerons ici est la diffusion par les
électrons. Dans ce cas particulier, la diffusion se fait indépendamment de

la fréquence (o mo).

Dans I'équation 3.1, la fonction source sg'exprime en ETL comme

n,  kBI()) + ol 1)
S.1) = % ~

o (3.4)

ol n, est l'émissivité monochromatique par unité de masse, B, est la
fonction de Planck & la température T(v), et J, est lintensité moyenne

- : , K
du champ de radiation. En introduisant le paramétre ¢ o

cette

derniére équation peut aussi s'écrire
S (r) = eB(T(r])) + (1~e)J (7] . (3.5)
Dans le bas de l'atmosphére ol les processus d'absorption dominent sur

les processus de diffusion, la fonction source se réduit & la fonction de

Planck (e=1).
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La solution de l'équation de transfert permet ensuite de définir las

différents moments du champ de radiation,

1 ¢!

g (1) = §I T{rpdp (3.6)
1 ¢!

CURE] RN (3.7)
1 ¢!

SORE ] RYT (3.8)

H, est le flux dEddington, relié aux flux de radiation par g'- dnH,,.
En effectuant la dérivée des équations 3.7 et 3.8 par rapport & la
profondeur optique T,, et en utilisant I'équation de transfert (3.1}, nous

pouvons aussi obtenir les relations importantes suivantes

3H,(7)

e = ) - S (3.9)
K, (7]
?’T = H(r) . (3.10)

v

L'ensemble des équations précédentes, une fois solutionné pour Iv.
permet de décrire le champ de radiation en tout point de [|'étoile pour

une structure thermodynamique connue.
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L'équation déquilibre hydrostadigue s'exprime simplement

dP g
oK (3.11)

ou P est la pression totale (pression de radiation + pression gazeuse),
XR 'opacité moyenne de Rosseland, et g la gravité locale. Dans les
régions atmosphériques, la gravité peut étre maintenue constante et
égale & la gravité de surface, car sa variation en fonction de la
profondeur géométrique est trés .foible. De plus, dans le cas des naines
blanches froides, la contribution de la pression de radiotion & la
pression totale est faible et peut donc &tre négligée. Jans ce qui sulté,

P représentera donc /& pression gazeuse uniguement.

U'égquation o /fa conssrvation ols flux s'exprime différemment selon
que l'on considére une zone radiative ou convective. Dans le cas dune
zone radiative, on exige que la wvariation du flux dEddington total en

fonction de la profondeur géométrique soit nulle, ce qui sécrit

I“%dv-o . (3.12)
0

En utilisant les équations 3.2 et 3.9, on obtient sous sa forme habituelle

l'équation d'équilibre radiatif

I“xv(dv - S)dv =0 (3. 13)
0

ou encore en utilisant l'‘é4quation 3.4,
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J“KV(JV -BJv =0 . (3. 14)
0

Dans le cas dune zone convective, l'dquilibre radiatif n'est pas
atteint et on exige plutét que la somme du flux radiatif et du flux
convectif soit égale au flux total de l'étoile, spécifié par la température
effactive,

Hmd"'-I-‘corw.==

oTy
- (3. 15)

ou o est la constante de Stefan—-Boltzmann.

Finalement, nous utiliserons en premiére approximation comme

équation d'état, l'équation d'un gaz parfait qui s'exprime simplement
P = NygyokT - (3.16)

Dans cette équation, k est la constante de Boltzmann, alors que N

représente la densité totale de particules (N, . *Ngjactrons):

3.2 Solution de I"équation du transfert radiatif

Avant de considérer la méthode de lindarisation compléte, il est
nécessaire de résoudre l'équation du transfert radiatif & partir d'une
structure thermodynamique donnée. De cette solution, nous pouvons

obtenir les facteurs wvariables dEddington employés dans la méthode de
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lindarisation. Pour solutionner I'équation du transfert radiatif, nous

adoptons la méthode de Feautrier (1964).

L'équation du transfert radiatif est d'abord modifiée en introduisant la

quantité
Plpw,T) = %—[ I(+p,v,1) + I(-pev,7) ] (3.17)

ou I(+u,v,t) et I(-p,v,T} sont respectivement les intensités spécifiques
sortantes et entrantes. L'équation 3.1 peut alors &tre réécrite (Mihalas

1978, p.152) sous la forme d'une équation différentielle du second ordre

2 3%P(u,v,T)
a2

v

= P(u,v,T) - S(7) . (3.18)

Cette équation est soumise & deux conditions limites. La premiére
condition, en surface, est trouvée en posant I(-u,v,T)=0 (i.e. aucun flux

n‘entre & la surface de l‘étoile), et l'on trouve

SP(p,v,T)

GTV

= Plpwv,my) . (3.19)

T

La seconde condition limite utilise la walidité de I‘approximation de

diffusion en profondeur ou

1
J, = IOP[p,v,T]dp =B, . (3.20)

Cette expression est exacte peu importe si le bas de l'‘atmosphére est

radiatif ou convectif. Elle différe toutefois dans le cas radiatif de la
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condition suggérée par exemple dans Mihalas (1978, p.153). La condition
limite exprimée par [équation 3.20 est beaucoup plus simple et

complétement équivalente & celle de Mihalas (voir Appendice A).

La premiére &tape consiste tout d'abord & diviser l‘atmosphére en
couches discrétes et & transformer les dérivées sous forme de
différences finies. Dans ce qui suit, nous indiquerons la profondeur par
un indice J pour les quantités qui ne dépendent que de la couche
considérée, alors que lindice ¢ sera réservé aux quantités qui
dépendent & la fois de la couche et de la fréquence (par exemple

T—Tye T, =T T(v)—Ty, S, (7)—8;, Plu,v,7)—P(n), ete.).

Sous forme de différences finies, la dérivée du premier ordre d'une

quantité Q4 quelconque s'exprime

Q) L e 3.21
{dT d—% Td—Td‘1 [ ‘ )

ou

99_ Qdﬂ-ad 3. 92
dT d+-— qu‘"Td ' [ ' ]
alors que la dérivée du second ordre s'exprime
4% [dT] [ ]d-%
[:j:z_]d = (3.23)

5 [A'rd*E*A'r 1 )
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la fréquence

s'obtiennent de fagon similaire en remplagant les indices o par ¢. Les

expressions précédentes peuvent &tre simplifiées en

définitions suivantes
AT 4 = T4 Ty
b3
= Td Td-t
A i
Tg "~ (ATd+‘— +A1'd 1)

2 z ~Z

On remplace aussi les quantités intégrales par

utilisant les

(3.24)

(3.25)

(3.26)

des sommes

quadratiques. Par exemple, pour les moments du champ de radiation et la

fonction source, on obtient respectivement

1
b= [ P = 3 P,

1
K, = IOP;(H]PzdP -z P (u)p2w,,

et

S, = B, + (I-¢}) szi[p]wp

(3.27)

(3.28)

(3.29)
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ol w,, est le poids quadratique associé & l'angle p. On ne peut exprimer
le flux dEddington d'une fagon similaire aux équations 3.27 et 3.28, car
la nature impaire de lintégrale de l'dquation 3.7 fait que celle~ci ne
peut s'écrire en terme de P(u). Il est alors préférable de calculer le

flux dEddington & l'aide de la relation 3.10

K KKy
H1 = [ﬁ]:ﬂi il (3.30)

En surface, comme I(-p,v,7)=0 et que P[p,v,r,].é—l[-{—p,v,r‘], H, peut

alternativement &tre exprimé comme

H (7] = ?P[p,v,‘l‘,)pw}‘ : (3.31)

A l'aide des définitions précédentes, |‘équation de transfert 3.18 se

réécrit maintenant sous forme de différences finies pour chaque angle p J

p? - p? [ ! + L ] + ____P?_
aT‘--lz_AT‘ ""JJ ATI AT“‘% AT"‘;— i) AT“%AT' I#‘,J
= Pi,J - ey - (-ey) kEPLkwk . (3.32)

La condition limite de surface (équation 3.19) est linéarisée, avec une
précision du second ordre, en développant P, en série de Taylor autour
de P;. La condition de surface devient alors

P, =P (To=T1y)
24 L 1927 o
Ve T hataT B (3.3%)
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ou encore en développant et en isolant les différents termes,

H; 1 (17T 1 (t9™my)

by, L 1)
Ty 2 2 My

eBy - (3.34)

La condition au bas de [latmosphére & la couche d=D s'exprime

simplement

B,(rp) = 3 Pluwimplwy - (3.35)

Lo solution de [I‘équation de transfert s'obtient fréquence par
fréquence. Les équations 332 & 335 sont exprimées, pour chaque

couche, sous forme d'équations matricielles du type

Afd1 * By ~ Cfgn = Ly - (3.36)

En congidérant toutes les couches, on obtient le systéme matriciel

suivant
( By ¢4 O 0 ... ) ([(Py) Ly
Ay By -C, 0 ... Py Ly
0 "93 83 -03 « e Ps bl L3 . [3. 3? ]
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Ce dernier systéme a Il‘avantage d'étre écrit sous une forme
tridiagonale, et se résoud facilement par une technique d'inversions et
de substitution-inverses (voir par exemple Mihalas 1978, p.156). Une fois
la solution obtenue pour Pl.J’ on utilise les équations 3.27, 3.28, et 3.30
pour calculer J;, H,, K;, et obtenir les facteurs variables dEddington

définis comme

K(7)

felvr) = i@ (3.38)
£ HV[Tl)
ulv) = ey (3.39)

A partir dune stratification thermodynamique donnée, l'ensemble des
équations précédentes est solutionné afin dobtenir les facteurs
dEddington, ainsi que lintensité moyenne. Ces quantités sont alors
introduites dans la procédure de correction décrite dans la prochaine

section.
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3.3 Linéarisation des équations

Le but dun modéle d'atmosphére est de déterminer la structure
thermodynamique & partir d'une température effective, dune gravité, et
d'une composition chimique initiales. La méthode de linéarisation compléte
est une méthode de relaxation qui utilise un certain nombre de
contraintes pour corriger dune fagon itérative une structure initiale
approximative. Dans notre cas spécifique, cette approximation initiale est
fournie par un modéle d'atmosphére gris, alors que les contraintes &
respecter sont imposées par les équations de la théorie des atmosphéres

décrites & la section §3.1.

En général, la stratification obtenue d'un modéle gris (T°,P°) ne
satisfait pas ces équations de contrainte. Il faut donc corriger cette
stratification initiale par des quantités &P et 8T & déterminer. La
technique de linéarisation consiste & réécrire les équations de contrainte
de la section §3.1 en linéarisant chaque terme en fonction de 8J, &T, et
8P. Plus spécifiquement, on remplace J, par JP+8J,, Ty par T3+8T,, Py par
P3*oP,, et plus généralement pour les autres quantités, Z; par
ZP+(3Z/3T) BT +(0Z/9P) 6Py, en ne retenant que les termes du premier
ordre en &. La solution numérique de ces équations permet d'obtenir les
corrections &J, OT, et &P, et de corriger ainsi la stratification initiale.
La procédure est itérée jusqu'd ce que les corrections diminuent en
dessous du critére de précision désiré. Les détails de la linéarisation de
ces équations étant donné par exemple dans Grenfell (1972), nous ne

donnerons ici que les résultats principaux.
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La solution de |'dguation do trensfort décrite & la section §3.2
nécessite de résoudre le systeme d'équations pour chaque angle p,
augmentant ainsi le nombre d'opérations & effectuer. Une altermative a ce
probléme consiste & utiliser les facteurs wvariables dEddington définis par
les équations 338 et 3.38. D'abord, en se servant de [l'équation 3.10,

Féquation 3.9 se réécrit

%K ()

2
BTV

= J(r) - ST} ., (3.40)

ou encore en se servant de la définition de f(v.7),

3%, (v,)d,(T)

2
BTV

Jr) - s (1) . (3.41)

Cette équation de transfert a la méme forme que Iéquation 3.18, &
I'exception que linformation sur l‘angle p a été absorbée dans le facteur
fg. La solution est obtenue dune fagon itérative en recalculant & chaque
itération les facteurs dEtddington et en les réinsérant dans I'équation
341. Cette procédure permet déliminer Ila dépendance angulaire,
d'augmenter la rapidité et la précision du calcul. La condition limite de
surface g'exprime & l'aide de l'autre facteur dEddington
i (7)

aT, = fyvid () (3.42)
i

ou encore sous une forme discréte du second ordre, similaire &

l'équation 3.33,

fK[V’T2]Jv[T2] = v, (Ty) + fy(v)d (T)aT,
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! 2

+ 3 (r)-S,(mllary . (3.43)
Afin de discrétiser et linéariser lI'équation 341, et aussi de pouvoir
utiliser T comme wvariable indépendante dans les équations suivantes,

nous introduisons les nouvelles variables Z, et Y, définies comme
Zim g— (3.44)

et

Y= —™ . (3.45)

Les dérivées par rapport & la profondeur optique monochromatique sont

réécrites comme
W mm— (3.486)

En utilisant ces définitions, l‘équation de transfert 3.41 s'exprime

()i [ 1 1 ](fuc’la (e

—— + +
AT'_%AT‘ AT“;_ AT‘_;_ .4&1'i AT“%AT.

= SI[JI - B‘] (3. 4?]
ou b‘rl_%, ATH%, et At; sont définis par

1
&Ti_% =5 (£+Z,_) (rg~Tgq-9) (3.48)



N

1

1
At = 5 [ATI_;_‘*'ATHJZ_]

(3.50)
Sous sa forme linéarisée, nous obtenons
-1 .l i+
K K 1 1 K
[——1sy,, + [ ' ]+e]6d - [-—-—-——-]6J
&T,_%AT,] W lar lang aT L) ﬁT“%ATI 1+
3z [ 32 3Z) Z
- c![a;]l_‘éPd_‘ - q .S_P]mépd*‘ - CI[E‘T" I_'éTd-—l - al[a—T-]mé dl

o [(3),- (5] - ()
o (5 7) - £ ] - ()3

(3.51)
ol les différentes constantes sont définies par
p,ATH;_
+
%7 24T
q = (3.52)
Z, + iy
BlAT‘_%
Yi ¥ T3AT
¢ = (3.53)

Z, * 2,
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b, = q; *+ ¢ (3.54)
f:(“’I - fl‘(‘lb““ln [3 55]
o, = .
| ATH%AT'
i = Vi
- ———— 3.56
Yi AT‘_LATI ( )
Z
Br=o * vy - (3.57)

De méme, la condition limite de surface (équation 3.43) devient

[f}< £ RAT,, + g Qm}au, 2 54, + D‘[ap] 5, + D‘[aT} 5T,

AolE) - S [GE)EE
(%), - <722 (3], oo [5(F)s (F) ]}

AT2

AT
2] w52 e 350

"ﬁ%"z'[ﬁ?*fﬂé*m*“%

1
Dl = §(T2_TI][fH Jp + b1y, g(d7By)] . (3.59)
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La condition au bas de l'atmosphére (équation 3.20) s’écrit simplement

aB

Cette condition limite discutée par Grenfell (1972) n'est formellement
valide que dans le cas ou la demiére couche est convective. Elle peut
toutefois &tre justifiée dans le cas ou cette couche est radiative

(Appendice A).

L' éguation déguilibre Aydrostatigue devient sous forme de

différences finies

PaPa1 2g (3.61)
Ta Tt "Rd"7R.d-1 :

et sous sa forme lindarisée,

1 e 1 R
[ Td Tg-1 * Dzd[ W]d-‘] P * [ Td"Tg-1 * D2d[ -55-]"] %y *

%R 3%
.2 _ PaPan (3.62)
R4 a1 Td Ta- )
ou
2
D2, I (3.63)

T (Reat¥ea?

Comme I'équation d'équilibre hydrostatique n'est que du premier ordre,
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elle ne nécessite qu'une condition limite. On impose qu'en surface

R (3.64)

et sous sa forme linéarigsée

1, _9_[?3]1] 5, + éﬁ[%frg]: 5T, = i—l - ';"- .(3.65)

Comme nous lavons montré précédemment, I'équation de Ila
conssrvation o fFflux tota/ s'exprime differemment selon que I'on

considére une zone radiotive ou une zone convective.

Lorsque la zone est radiative, on exige que la couche soit en
équilibre radiatif. Dans ce cas, l'‘équation 3.13 est réécrite sous la forme

d'une somme quadratique
? X, = S)w, =0 , (3.66)
ot sous sa forme linéarisde,
32z
T wle 8, + |3 weld - B,][-a-l-,-]I] 3Py +
v v
3z 3B
[? w.e (Y - B‘][ﬁ']l - ngz,e‘[ﬁ]i] 8T

= ? w,Zei(B, - J) (3.67)
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Il est & remarquer que dans cette derniére équation, le facteur g se
simplifie des deux cétés de l'équation. Ceci refléte le fait que I'équation
d'équilibre radiatif 313 peut alternativement s’exprimer comme [‘équation

3.1d, cette derniére étant indépendante des processus de diffusion.

Si la zone considérée est convective, il faut alors employer
I'équation 3.15 pour décrire la conservation du flux. Nous exprimons dans

cétte équation le fiux radiatif H,,, comme
3K(v,
Hogg ™ I [V T) : (3.68)

et en substituont la définition de fK, I'équation 3.15 devient

Ta 3t
e W (TP &) + 3w, ["J]'
dw

(3.69)

Cette expression est aussi utilisée comme condition limite au bas de
l'atmosphére quand la demiére couche est convective, et aussi
lorsquelle est radiative (Appendice A). Sous sa forme linéarisée,

I'équation 3.69 devient

w, f-! w_ !
v K v K
-3 — &J , + —_— &+
VE ATt -1 ? ATt !
3 z
1 chonv chunu 2Pd 1
[5[ ®  Jat TV [ v Ja-L [pz_ ] [ ],_, 5Py *
2 2 d 4

gH 2P ;
conv d-1 oZ
[ [ d—- -9 [ v d-% Pﬁ"Pﬁ_,] - ? d|['éF]i. 8Py +
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oH oy aH " 2T :
d-% d-% T -T2, i-1]
1 (OH oH o,
[5[ aT ]d_‘. + v [ v ]d-'_ [Tz__‘;z‘ ] [ ] 8Ty =
2 2 d 'd-l
oTd (fld, - 4.
1 i K Yi-1
— - H d-=] - 3.70
dn corl977) v2 v AT'_% ( )

ot d, est défini par

(Ta~Tg) (B9 = N0
g =y e Td i~ fiYia . (3. 71)
i v ? éTz
i-1/2

Bans ces équations, le flux convectif est choisi comme une fonction
explicite de la température, de la pression, de la longueur de mélange
£, et du gradient logarithmique de la température par rapport & la

pression défini comme

P dT  Pa*Puct Ty Tuq

V= FTF - = s (3.72)

Cette définition du gradient montre clairement que ¥V est aussi une
fonction explicite de T et de P, et que H_,, peut &tre exprimé
uniquement en fonction de T, P, et l. Cependant, il est préférable de
conserver ¥ comme une wariable indépendante car le flux convectif est
extr8émement sensible & de faibles variations de ¥V, et quun léger
changement de température et/ou de pression engendre une wvariation
importante du gradient, et par le fait méme, du flux convectif. Ces
variations potentielles sont particuliérement difficiles & contréler

numériquement & l'aide de la méthode de linéarisation compléte.
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Les équations de structure atmosphérique sont maintenant toutes
exprimées en terme de &J, 8T, et &P et peuvent maintenant &tre
résolues. La méthode de solution décrite par Grenfell (1972] utilise la
technique de Feautrier dans laquelle les équations de structure sont
solutionnées couche par couche. Les matrices impliquées dans cette
méthode sont dimensionnées au nombre de fréquences considéré. Ce
traitement a donc le désavantage d'8tre limité d'une fagon pratique & un
petit nombre de fréquences. Dans le cas olu l'on veut tenir compte de
l'opacité des raies dhydrogéne, ce nombre de fréquences peut devenir
relativement grand, et la méthode de Feautrier devient alors

techniquement impraticable.

Pour remédier & ce probléme, nous utiliserons plutdt une autre
méthode que lon doit & Rybicki (197), dans laquelle les équations sont
solutionnées fréquence par fréquence. La limitation critique est dans ce
cas le nombre de couches du modéle. Rinsi dans le cadre de la
méthode de Rybicki, les équations du transfert radiatif 3.51, 358, et
360 peuvent se réécrire pour chaque fréquence sous la forme matricielle

suivante

TS, + UBP + V8T = K, , (3.73)

les équations d'équilibre hydrostatique 362 et 365 comme

CoP + DST = M, (3.74)

et les équations de conservation du flux 367 ou 3.70 comme
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T W3J, + ASP + BST = L . (3.75)
A 4

Les coefficients explicites de chacune de ces matrices sont donnés en
Appendice B. Comme J;, n‘est pas une quantité fondamentale dans la
structure thermodynamique, nous avons avantage & éliminer &J; des
équations précédentes afin de réduire le systéme d'équations. En isolant

8J, dans l'équation 3.7 et en substituant dans I'équation 3.75, nous

obtenons
(R-P)3P + (B-Q)5T = L-F (3.76)
ol
P =3WTY, (3.77)
v
o =3SWTY, (3.78)
v
F=3SWTTK . (3.79)
v

L'équation 3.76 peut aussi se réécrire en définissant P=A-P', 0=B-@, et

F=L-F' comme

PSP + Q5T = F . (3.80)
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Il ne nous reste donc de cette fagon que deux équations

matricielles qui s'écrivent de maniére compacte

[ Z:] [Zi] ) [:«] ' (3.81)

Ce dernier systéme est ensuite résolu pour 8P et 8T par diagonalisation
de la matrice carrée. La procédure de calcul pour construire ces
matrices et pour converger la solution sera décrite en détail & la

saction §3 5.

3.4 Traitement de lg convection

Le flux convectif et ses dérivées utilisés dans les équations
lindarisées décrites dans la section précédente, doivent &tre évalués &

la couche d-%. Le flux convectif se calcule par

N

(V-9 (3.82)

H d—‘ bCP pT €2 qgQ
conv[ 51 dn H H

ol Cp est la chaleur spécifique & pression constante, p est la densité,
& est la longueur de mélange, g est la gravité, H est la hauteur
caractéristique de pression, a et b sont des constantes qui dépendent
de la paramétrisation de la théorie de la convection (voir Tableau III},

V' est le gradient logarithmique de pression-température & lintérieur de
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Tableau III

Paramétres de la théorie de la longueur de mélange

Paramétrisation’ a b c s H
M1 i/8 i/2 24 i
M.2 i 2 i6 i
M3 i 2 i6 2

1) Selon la nomenclature proposée par Fontaine, Villeneuve, et Vilson
(1981).
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la cellule conuvective, et G aest défini comme

dlny Cp¥eq PT
Q=1- [m]p-——P__— (3.83)

od p et VY, sont respectivement le poids moléculaire moyen et le

gradient adiabatique définis par

P
M7 Nygtaimy (3.84)
et
P (3
Ve = - 55— l37 . 3.85
o 77 o [aT]p (3.85)
Cp et H sont calculés par
Cp = 1 -2 (3.86)
P aT jp 2|37 Jp )
et
P
H=— . 3.87
Pa ( )

E représente I'‘énergie totale des particules par unité de masse et se

calcule par

3 Nigrar KT N, [E, + (dinU/dInT) KkT]
—_—

E=3x
2 p v P

(3.88)

od N, E; et U, représentent respectivement la densité en nombre,
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I'énergie de |'6tat fondamental {mesuré & partir d'un méme point zéro
pour chaque espéce), et la fonction de partition de chaque état
d'ionisation d'une espéce donnée. Le terme [dInU,/dInT] kT devient donc
I'dnergie interne associée & chacun de ces états, ol U, est la fonction
de partition. Dans les équations 385 et 3.86, (9p/9T)y est calculé
analytiquement, alors que (JE/JT), est éuvalué en effectuant la dérivée

numérique & (1.001T,P) et (0.999TP).

Les différentes quantités utilisées dans l'équation 3.82 doivent &tre
éualuées & toutes les demi-couches. Elles sont donc tout d'abord
calculées & chaque couche, et ensuite éualuées aux demi-couches an
effectuant la moyenne centrée. Cependant, ¥V est évalué directement & la

demi-couche

PatPy-t TaTaqy

VeV, 1 = =— 3.89
¥ Tdz o PyPuy TgtTay ( )
Enfin, V-V’ est calculé par
. _ B B2 !
(V-9 = 5 + [-&— + 9 - vud] (3.90)
ou
v-v 134 H YL
Ba —2 = } [00]2 (3.91)
(V-v)z PETlp 9

Dans cette définition de B, c est un autre paramétre de la théorie de la

convection (Tableau IIIl), et d est défini
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8Tt

8Tt
1+ —
C

d = (3.92)

ou T, est la profondeur optique dune cellule convective définie comme
T, = X&p . (3.93)

Les équations 3.91 & 3.93 tiennent compte du fait qu'd faible profondeur

optique, la cellule convective peut irradier vers la surface de l'étoile.

Les dérivées partielles du flux convectif par rapport & la température
et & la pression de l'équation 3.70 sont éualubes numériquement en
caleulant H,, & (P,T), (1015P.T), et (P,1.001T). La dérivée par rapport &

¥V se calcule analytiquement par

BH oy 3 Hoonld-3)
[ }d-;- -y =2 (3.94)

av V _v’

Cette demiére dérivée est le terme dominant dans la procédure de

corraection.

3.5 Procédure de calcul

Un modéle gris de départ est d'abord construit avec la méthode
d’intégration décrite par Fontaine (1973) & une température effective, une
gravité, et une composition chimique données. Dans cette méthode, la
présence de zones convectives est traitée dans le cadre de la théorie

de la longueur de mélange, mais le transfert radiatif n'est pas considéré.
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Pour assurer une meilleure compatibilité avec le programme non-gris, et
augmenter les propriétés de convergence, ce modéle gris de départ est
tout dabord itéré dans une wversion grise des équations de la section
§3.3. Cette version grise est directement obtenue en remplagant dans
toutes les équations l'opacité monochromatique par l'opacité moyenne de
Rosseland, et en posant Z=1 et T=T,. Les équations obtenues de cette
fagon sont similaires & celles utilisées par Kapranidis (1982). Le modéle

gris de départ ainsi itéré est alors introduit dans le programme non-gris.

La premidre étape consiste & éualuer & chaque couche V et ¥ ,, et
d'utiliser le critére de Schwarzchild pour déterminer si une couche est
stable (Vo4 > V) ou instable (V4 < V] par rapport & la convection.
Dans le cas ol la zone est convective, le flux convectif et ses
dérivées sont alors calculés aux demi—couches. Les matrices P’, @', et F’
sont ensuite construites en sommant les contributions fréquence par
fréquence. Pour chacune de ces fréquences, l'‘équation de transfert doit
8tre résolue & partir de la structure thermodynamique initiale afin
d'obtenir les facteurs dEddington et l'intensité moyenne (section §3.2). A
la demidre fréquence, les autres matrices P, @, C, et D sont
complétées, ot le systéme matriciel 3.81 est alors solutionné pour P et
8T. La pression et la température sont alors corrigées par P=PP+&P et
T=T°+5T dans les couches radiatives. Dans une zone convective, la
procédure proposée par Grenfell (1972) est la suivante: i} & partir de la

structure initiale, on calcule
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BN ) R C )

PgtPa) (PgPyy)
(8T -8T _,) (8T, +87 )
p o) (BTatTad) (3.95)
(T Tg-1) (Tg*Tg-)

et on corrige V=Vo+3¥V; ii}] on corrige ensulte P=P°+5P; et iii) on

obtient T, de la définition de ¥

PatPy 1tV (Py~Py 1)
Pa*Pa-1~V(Py Py

Ty = Tyq (3.96)

Cette procédure assure qu'd chaque itération le flux convectif aura
la bonne valeur de V-¥', et augmente la rapidité et la stabilité de la
procédure de correction. Une fois la température et la pression
corrigées, les populations sont recalculées & l'aide de |'4quation d'état.
De méme, lopacité moyenne de Rosseland et ses dérivées sont
recalculées et toute la procédure est reprise du début. Les modales sont
convergés jusqu'd ce que ST/T¢10™3 et 5P/P{10~2. La conservation du

flux obtenue est de l'ordre de AH/H-1073.

Pendant la convergence du modale, le haut de Ila zone de
convection se déplace vers la surface. Ce phénoméne est typiquement
représentatif des modeles oU l'on traite le transfert radiatif. Tant que le
haut de la zone convective continue & migrer vers la surface, de fortes

instabilités numériques se développent. Ces instabilités, et les fagons de
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les contr8ler, sont des probldmes classiques bien connus (Gustafsson
1971, Grenfell 1872, Shipman 1977, Koester 1980, Kapranidis 1982), et sont
reliés au changement de procédure de correction quand une couche
radiative devient convective. La fagon dont ces instabilités ont &té
contr8lées dans notre cas est la suivante: i) dans la version grise
lindarisée du modéle d'atmosphére, les corrections 8T et &P sont divisées
par un facteur 10 pendant quelques itérations, jusqu'd ce que le haut de
la zone convective cesse de se déplacer; ii) le modéle gris aqinsi
obtenu est ensuite convergé avec le programme non-gris sans

instabilités supplémentaires.

3.6 Calcul de la grille de modeéles

La grille de modéles d'atmosphéres, utilisée pour cette étude des
propriétés atmosphériques des naines blanches froides, couvre un
intervalle en température effective de T, = 5000 (500) 12000K, en
gravité de surface de log g = 75 (05) 85, et en abondance dhélium
de Hes/H = 0, 1072, 107, 1, 5, et 10. Les seuls &léments considérés sont
I'hydrogéne et Ihélium. La paramétrisation de la théorie de la longueur
de mélange utilisée est ML1 (woir Fontaine, Villeneuve, et Vilson 1981).
Nous étudierons toutefois l'influence de [utilisation d'une théorie plus
efficace, appelée ML3. Les sources d'opacité de type lié—libre incluses
proviennent de H™, H, He, He*, et les opacités de type libre~libre de
H™, H, He®, He'*, et He". De plus, on tient compte explicitement de
Fopacité des raies de Lyman et de Balmer de I'hydrogéne. Tous les

modéles comportent S0 couches, et couvrent un intervalle de T entre
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1076 ot 102. Autour de 180 points de fréquence sont considérés pour
réprésenter adéquatement le continu et les raies dhydrogéne. Pour ce
nombre de couches et de fréquences, il est impératif d'utiliser la

méthode de solution de Rybicki.

Les Figures 9 & 1 montrent respectivement les stratifications en
température, en opacité moyenne de Rosseland, et en pression dans les
modéles purs en hydrogéne, pour les trois gravités considérées, ainsi

que les modéles avec He/H=10 et log g=8.

La stratification en température est presque uniquement déterminée
par la température effective du modéle, sauf en profondeur ol le
gradient de température est sensible au flux convectif, donc au degré
dionisation de la matiére. Cette ionisation en retour dépend de la
densité d'électrons libres, qui elle méme dépend de la gravité de
surface. On peut remarquer aussi l'influence importante de linclusion de
lopacité des raies dhydrogéne sur la stratification en température. Un
des effets principaux est de réduire la température au-dessus de T~1073
dans les modéles les plus chauds (T >7500K]). Le minimum de Ila
température correspond & la région oU le coeur des raies importantes se
forme. M8me dans les modéles avec He/H=10, l'hydrogéne est encore
suffisament abondant pour affecter la température de surface. A plus
basse température, les raies dhydrogéne sont trop étroites pour affecter

significativement le refroidissement des couches externes.
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Figure 9 Stratification en température des modéles datmosphéres.
Pour chaque panneau, les modeéles illustrés ont des
températures effectives (& partir du bas) de T, = 5000
(1000) 12000K.
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Figure 10 Stratification en opacité moyenne de Rosseland des
modéles d'atmosphéres. Pour chaque panneau, les modéles
illustrés ont des températures effectives (& partir du bas)

de T, = 5000 (1000} 12000K.
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Figure 11 Stratification en pression des modéles d'atmosphéres. Pour
chaque panneau, les modéles illustrés ont des températures

effectives (& partir du haut) de T, = 5000 (1000) 12000K.
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La stratification de lopacité moyenne de Rosseland wvarie peu en
fonction de la gravité de surface, mais dépend de fagon importante de
la composition chimique. Aux températures considérées, |hélium est
principalement dans ['‘état fondamental de [|'hélium neutre et par
conséquent, contribue trés peu & lopacité totale. Dans les modéles
chauds et riches en hydrogéne, on peut aussi voir la diminution abrupte

de l'opacité quand l'hydrogéne s’ionise.

Si les stratifications en température et en opacité sont relativement
indépendantes de la gravité de surface, l'‘équation 3.1 nous indique que
la pression doit varier proportionnellement & la gravité. Ce comportement
de la pression est effectivement observé sur la Figure 11. On remarque
aussi l‘augmentation considérable de la pression dans le modéle riche en
hélium, causée par la diminution de l'opacité. Enfin, on peut noter
l'aplatissement du gradient de pression provoqué par les zones de
convection. La transition du gradient radiatif en surface & un gradient
convectif en profondeur se traduit graphiquement par le changement de
pente, et se fait au point ol le flux convectif devient important (voir
Figure 11). On remarque que ce gradient redevient radiatif dans les

modéles les plus chauds.

Enfin, la Figure 12 illustre la fraction du flux total transportée par
convection en fonction de la profondeur. En général, cette fraction est
indépendante de la température effective du modéle, car la convection
devient adiabatique quand T,<10000K. Dans les modéles & faible gravité
de surface, lionisation de |hydrogéne est plus élevée, et les modéles

les plus chauds redeviennent radiatifs.
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Figure 12 Fraction du flux total transportée par la conwvaection, en
fonction de la profondeur optique. Pour chaque panneau,
les modéles illustrés ont des températures effectives (&

partir du haut) de T, = 5000 (1000) 12000K.
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3.7 Comparagison avec d’autres modeles

La structure thermodynamique de certains de nos modéles peut
maintenant &tre comparée avec celle des modéles de Shipman (1977 et
communication privée]. Ces modéles utilisent une paramétrisation de la
théorie de la longueur de mélange intermédiaire entre ML1 et ML3 (les
paramétres & et 5 sont ceux de ML1, alors que ¢ provient de ML3J, et

tiennent aussi compte de l'opacité des raies dhydrogene.

La comparaison de la stratification en température et en pression de
nos moddles (traits en point-tirets) avec ceux de Shipman (traits pleins)
est illustrée sur les Figures 13 et 1d. Leffet de Iopacité des raies
dhydrogéne sur la stratification thermodynamique est aussi illustré &
'aide dun autre ensemble de modéles calculés en négligeant l'opacité
des raies dhydrogéne (traits en tirets). Compte tenu des différences dues
au traitement légérement différent de la théorie de la longueur de
mélange, l'accord en profondeur entre les différentes séries de modéles
est remarquable. En surface cependant, les modéles de Shipman
ressemblent davantage & nos modéles, mais en négligeant l'opacité des
raies dhydrogéne. Cette différence est probablement reliée, dans les
modales de Shipman, & un échantillonnage insuffisant du nombre de
points utilisé pour décrire le profil de chaque raie. L'importance de
l'opacité des raies dhydrogéne dans la construction de nos modéles est
clairement illustrée; dans les modéles & 10000K ol les raies dhydrogéne

sont importantes, la température de surface est diminuée d'environ 1000K.



Figure

13

a8

Comparaison de la stratification en température des
modéles de Shipman (traits pleins), avec celle de nos
moddles d'atmosphéres (traits en point-tirets). Ces deux
premiers ensembles de modéles tiennent compte de
Fopacité des raies dhydrogéne. La stratification de nos
modéles calculés en omettant lopacité des raies

dhydrogéne est aussi illustrée (traits en tirets).
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Figure 14  Comparaison de la stratification en pression des modéles

décrits dans la légende de la Figure 13.
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3.8 Evaluation des effets non-idéaux

Afin d'estimer les effets non-idéaux de l'‘équation d'état, nous avons
construit une autre grille de modéles d'atmosphéres en utilisant I'équation
d’état de Fontaine, Graboske, et Van Hom (1977; FGVH ci-aprés). Cette
dquation d'état tient compte explicitement des effets non—idéaux reliés &
la dégénérescence des électrons, aux interactions coulombiennes, aux
interactions de fluides (interactions attractives et répulsives entre
particules neutres), et aux perturbations des niveaux électroniques. Les
différentes quantités thermodynamiques telles que la pression (ou la
densité), la chaleur spécifique, et le gradient adiabatique sont interpolés
dans des tables, en fonction de la température et de la densité (ou de

la pression].

Toutefois, l'équation d'état de FGVH ne foumnit pas les populations
des niveaux atomiques nécessaires au calcul de l'opacité. Il faut alors
recourir & nouveau a |'équation d'état d'un gaz parfait pour calculer
l'opacité & une température et une pression données. Cette approximation
est indvitable dans ce genre de calcul. Par exemple, le calcul de
modéles denveloppes de Fontaine et Van Horm (1976) utilise l'‘équation
d'état de FGVH, et les opacités de Cox et Stewart (1968). Pour calculer
ces opacités, Cox et Stewart ont utilisé une équation d'état différentes
de celles de FGVH. Cette inconsistence interne ne peut étre contoumée
& défaut dune équation d'état qui traite de fagon explicite les
populations de chaque niveau atomique. Quoiqu'une telle équation d'état
git récemment été développée (voir Chapitre 5}, pour des raisons qui

deviendront évidentes dans les prochains chapitres, nous préférons en



103

rester & l‘équation d'état d'un gaz parfait pour calculer Vopacité.
Finalement, comme les effets non-idéaux sont plus importants dans les
atmosphéres froides, nous restreindrons le reste de cette discussion aux
modeles les plus froids de notre grille. Pour ces modéles en particulier,
il est parfaitement justifié d'utiliser l'approximation grise du transfert

radiatif, en négligeant aussi l'opacité des raies dhydrogéne.

La stratification en température et en pression des modéles
d'atmosphéres calculés sous ces approximations est illustrée sur les
Figures 15 et 16 pour les modéles riches en hydrogéne, et avec He/H=10
{traits en tirets). Par comparaison, nous montrons aussi les modéles gris
calculés avec l'équation d'état d'un gaz parfait (traits pleins), et aussi
les modeles complets décrits dans les sections précédentes de ce
chapitre (traits en point-tirets). Tout d'abord, ces figures montrent que
I'approximation grise est relativement bien justifiée & ces températures
effectives. De plus, elle montrent que I'équation d'état de FGVH ne
modifie pas de fagon substantielle les stratifications des modéles riches
en hélium. Par contre, celles des modéles riches en hydrogéne les plus
froids sont fortement affectées; les effets disparaissent autour de
TonB8500K. Un examen des Figures d{a) et d(b) de FGVH réuvéle que les
effets non-idéaux & ces températures sont plus importants pour un
plasma dhydrogéne que pour un plasma dhélium dans /Jes condfitlons ob
basse dbnsité (log p<-3). A plus haute densité, les effets non-idéaux
de Ihélium deviennent beaucoup plus importants. Cependant, la présence
constante de traces dhydrogéne dans nos modéles fournit I'opacité
nécessaire pour empécher le développement de densités atmosphériques

trop élevées pour que les effets sur |'hélium soient importants. Rinsi,
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Comparaison de la stratification en température et en
pression des modéles d'atmosphéres purs en hydrogéne non-
gris (traits en point-tirets), des modéles d'atmosphéres gris
calculés avec [I‘équation d'état dun gaz parfait (traits
pleins), et des modéles d'atmosphéres gris calculés avec
'équation d'état de Fontaine, Graboske, et Yan Hom (traits

en tirets).
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Figure 16 Comparaison similaire & celle de la Figure 15 mais pour les

modeles d'atmosphéres avec He/H=10.
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nos modéles riches en hélium se comportent daventsge comme un gaz
parfait que ceux riches en hydrogéne. MNous explorerons les

différences spectroscopiques de ces modéles & la section §56.



CHAPITRE 4

Processus d’élargissement des raies d’hydrogene

4.1 Principes généraux

La détermination des paramétres atmosphériques des naines blanches
froides nécessite de reproduire en détail le flux émergeant observé de
ces objets. Afin de modéliser ce flux émergeant, nous utiliserons la
technique des spectres synthétiques. Cette technique consiste & utiliser
la stratification thermodynamique spécifiée par les modséles d'atmosphéres,
et solutionner & nouveau l'équation du transfert radiatif afin d'obtenir le
flux monochromatique & la surface de |'étoile. Bien que ce flux soit déja
obtenu simultanément de la solution du modéle d’atmosphére, le nombre
restreint de points de fréquence utilisés dans le calcul du modéle ne
permet pas de reproduire avec suffisamment de précision le profil des
raies synthétiques. De plus, dans les modéles d'atmosphéres, le
traitement de l'élargissement des raies n'est que trés approximatif et ne
peut donc &tre utilisé pour effectuer une comparaison détaillée avec les
observations. La technique des spectres synthétiques consiste donc &
recalculer dans un programme indépendant le flux émergeant & plusieurs
fréquences, en incluant dans le calcul de l'opacité monochromatique les
processus détaillés d'élargissement des raies spectrales. Il est supposé

implicitement que cette physique additionnelle ne modifie pas
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substantiellement la structure thermodynamique du modéle d’atmosphére.

En ETL, l'opacité monochromatique peut s'écrire

X, = [‘.‘:% Nt (v)+3 N'oem[v]+§ NeNKo:KK[v.T]]U—e"hWkT) + No,
(4. 1)

ot N, est la population du niveau i de l'atome, N, est la densité
d'électrons, et N, est la densité de particules éontribuont & Vopacité de
type lié-lié (protons, He®*, etc.). Les coefficients d'absorptions pour les
transitions de types lié-lié, lié-libre, et libre~libre sont respectivement
représentés par o J[v], o, (v), ot &, (v,T). Le facteur {1-e‘h"/kT] représente

le facteur d'émission induite, alors que le demier terme de I'équation

tient compte de la diffusion du rayonnement par les électrons.

Dans l'‘équation 4.1, les différentes populations des niveaux liés et
non-liés pour chaque espéce sont recalculées en ETL & [lintérieur du
programme de spectres synthétiques & l'aide des équations de Saha et
de Boltzmann aux températures et pressions gazeuses fournies par le
modéle d'atmosphére. Les équations de Saha et de Boltzmann peuvent
toutefois &tre modifiées pour tenir compte de la coupure de la fonction
de partition (§5.2). Les expressions pour les coefficients d'absorption de
type lié-libre et libre-libre sont données dune fagon standard par

exemple dans Mihalas (1978).



1R

La stratification thermodynamique de l'atmosphdre influence davantage
le profil des raiezs que le spectre continu. L'analyse de ces raies par la
technique des spectres synthétiques constitue ainsi un outil fondamental
pour sonder les conditions atmosphériques. L'élargissement dune raie
spectrale peut 8tre causé par plusieurs processus physiques. Dans cette
étude des propriétés spectroscopiques des naines blanches froides, nous
tiendrons compte explicitement de trois de ces processus: l'élargissement

naturel, thermique, et par collision.

4.2 Elcrgissement naturel

Le premier type délargissement considéré constitue I|'élargissement
atomique naturel. Cet élargissement peut &tre associé dune fagon
intuitive au principe dHeisenberg [AEAt?%], selon lequel l'énergie d'un
niveau électronique ne peut 8tre déterminée que dans un intervalle fini
AE. Ce type d'élargissement constitue donc [‘élargissement minimum
associé & une raie. Le profil de raie associé & l'élargissement naturel

peut &tre décrit (Mihalas 1978, pp. 27d4-278) par un profil de Lorentz,

"°2] f [5_"}5 (4.2)

Otlj(v] - [;'_; i [y—volz-{-[;’{- 2

~

ou v, et f j représentent respectivement la fréquence centrale et la
force doscillateur de la transition. Dans le cas spécifique des raies
dhydrogéne, la force doscillateur peut &tre obtenue soit des tables de
Wiese, Smith, et Glennon (1966), ou d'expressions analytiques (par

exemple Bethe et Salpeter 1955). Le profil exprimé par l'équation 4.2 est
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normalisé tel que

J: o (v) dv = {%] fy - (4.3)

La constante d'amortissement [, j de la transition représente la largeur &
demi—-hauteur du profil de la raie, et peut se calculer en fonction des
coefficients dTEinstein RU’ BU’ at Bji. Rinsi, ru s'exprime comme la

somme des I associés & chaque niveau ¢ et /

ry = 0 (4.4)

fF=3AR, +31 + 31 . 4.5
| k% ik * 2 LB j?l By (4.5)
Dans la plupart des situations astrophysiques oU le champ de radiation
I, est relativement faible, on néglige habituellement les deux derniers

termes de l'équation d45.

L'élargissement naturel prédit dans le cas des naines blanches, un
élargissement beaucoup plus faible que celui observé. Dans les
conditions atmosphériques rencontrées dans ces étoiles & haute densité,
linteraction collisionnelle d'un atome avec les autres atomes résulte en

un élargissement beaucoup plus important : |'‘élargissement par pression.
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4.3 L'elargissement par pression

Dans tous les formalismes d'élargissement par pression (classiques,
semi-classiques, quantiques), l‘élargissement est produit lorsque ['énergie
d'un niveau atomique est perturbée par le passage d'une particule ou
d'un ensemble de particules (atomes, électrons, molécules, etc.). Dans les
otmosphéres de naines blanches froides, l'atome dhydrogéne est sujet &
trois types de perturbations: ¢) lorsque le perturbateur est une particule
chorgée.v l'élargissement des raies spectrales est décrit par un profil
Stark /lindaire! (§4.7), i) lorsque le perturbateur est neutre et de méme
nature que l'atome perturbé (l’atome neutre dhydrogéne dans ce cas-ci),
linteraction se fait par rdsonance (§4.4), et finalement ¢/¢) lorsque le
perturbateur est neutre mais de nature différente de I'atome perturbé

(I'atome neutre de I'hélium dans ce cas-ci), l'interaction est du type van

der Waals (§4.5).

On suppose tout d'abord que la perturbation du niveau d'énergie est
proportionnelle & la distance R entre |'atome perturbé et le perturbateur.
Rinsi l'électron d'un niveau d'énergie supérieure sera davantage affecté
par le passage de la particule que I'dlectron du niveau inférieur. On
suppose aussi que le décalage en fréquence angulaire Aw provoqué par
la perturbation peut &tre décrit par une interaction du type

c

Ao = §£— (4.6)

1.0ons le cos des otomes outres que |'otome d'hydrogéne, ['élargissement Stark  est
quadratique avec uns constonte d'interaction p=4 (voir formule 4.6).
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ou Cp représente la constante d'interaction, et l'indice p indique le tupe
d’interaction. Le Tableau IV résume les différents types d'interaction
décrits précédemment, ainsi que leurs dépendances en fonction de

Findice p.

Pour aller plus loin dans cette description des processus
d'élargissement, il est nécessaire de distinguer entre deux approches
différentes. La premiére approche consiste & considérer la perturbation
provoquée par le passage dune seule particule: c'est la théorie dimpact.
Pour qu'elle soit valide, il faut que la durée de linteraction entre les
deux particules soit beaucoup plus courte que le temps entre deux
collisions successives (voir aussi §4.6). Dans le cas contraire, il faut
tenir compte simultanément de l'ensemble des particules perturbatrices et
recourir & des méthodes statistiques: c'est la théorie des champs quasi-
statiques. Cette demniére est surtout importante pour décrire
I'élargissement Stark par les protons. Nous reportons donc la discussion
de ces champs quasi-statiques & la section §4.7, et concentrons notre

attention sur les théories d'impact.

Parmi les premiers travaux sur le sujet, Lorentz (1906) a considéré
un atome dont le train donde émis subit un changement de phase
provoqué par la collision avec la particule perturbatrice. L'élargissement

déduit de ce principe peut 8tre exprimé par une opacité de la forme

(&)

] (v=v )2+ [2%] 2

w(v) = [g] f (4.7)

ou l'p est la largeur & demi-hauteur de la raie. A chaque interaction de
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Types d'interaction de I'élargissement par pression des raies dhydrogéne

Type o Perturbateurs
Stark linéaire 2 Protons et électrons
Résonance 3 Atomes neutres d’hydrogéne
Van der UWaals 6 Atomes neutres d’hélium
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type p est associé un Fp différent qu'il reste & définir. Il est aussi
intéressant de remarquer que le profil d'élargissement naturel est décrit

par le méme type de profil avec Fp = T ot

Le profil global de la raie est obtenu dune convolution des
différents profils associés & chaque processus considéré. Une des
caractéristiques importantes de ce type de profil est que la conuvolution

résultante se calcule simplement comme

0 (M) = o= M5 gt ) (d.8)

La théorie dimpact est une théorie classique basée sur quatre
hypothéses: ¢) la particule perturbatrice est une particule classique, é¥)
elle voyage sur une ligne droite & vitesse constante v avec un
paramétre diimpact p, ) linteraction peut &tre décrite par un potentiel
de la forme de l'équation 4.6, et {v) aucune transition électronique n’est
produite par le passage de la particule (approximation adiabatique).

Ainsi, la distance R(t]} entre les deux particules peut s'écrire

R = (2 A2 (4.9)
ou
L 8kT (1 131t
v = wHZ = [[W [§;+ﬁ;]]2 . (4.10)

Dans cette équation A et Hp sont les nombres de masse de la particule
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rediatrice et perturbatrice, les autres symboles ont leur signification
habituelle. Dans ce contexte, la largeur & demi-hauteur est simplement

donnée par (Mihalas 1978, p. 282)
M, = 2mpdNv (4.11)

ot N est la densité de perturbateurs, et p_  est le paramétre effectif
dimpact responsable de [‘élargissement, dont la wvaleur reste &

déterminer.

Le changement de phase n(t] provoqué par le passage de la
particule au temps t s'écrit

nit) = It Aa(t)dt = C, Jt [p2+v2r2]‘%dt' . (4.12)

Le changement de phase total devient alors

Co¥p
n(p) = nlt=e) = ——5 (4.13)
vp
ol -m 2 5 F. 0 finalement les |
U You2,3.4,6 w, 2, 5, F - On suppose finalement que seules les
particules provoquant un changement de phase total plus grand qu'une
certaine wvaleur critique n(p) > n, produisent effectivement wun

élargissement de la raie. Le paramétre effectif diimpact p, correspondant

g'écrit

Cy, y1
A P
po-[nou LU (4. 14)
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et la largeur correspondante,

Coo V2.
r, = 2nNv [nov ]w-' . (4.15)

Weisskopf (1932) adopte arbitrairement n, = 1; l'équation 4.14 exprime
alors le rayon de Weisskopf. Ce choix arbitraire de n, fut modifié par les
travaux de Lindholm (1941, 1945) et de Foley [(1948), dont un résumé se
trouve par exemple dans Mihalas (1978; pp. 284-286). Les valeurs de n,
peuvent dans certains cas &tre calculées exactement. Ainsi nous
obtenons les valeurs de n, pour p = 3, 4, et 6 suivantes n, = -2;. -2;.
et 061. L'élargissement prédit en utilisant le rayon de Weisskopf est

donc plus petit que celui prédit par Lindholm-Foley.
Pour compléter la théorie dimpact, il ne reste maintenant qu'd

calculer les constantes d'interaction Cp pour chacun des types de

proccesus d'élargissement.

4.4 Elargissement par résonance

L'élargissement par résonance dans le cas des raies dhydrogéne est
causé par une interaction dip8le~dipéle avec d'autres atomes dhydrogéne
dans leur état fondamental. Un premier estimé de la valeur du paramétre
d'élargissement du niveau 5, Iy, fut obtenu par Weisskopf (1932) en

utilisant I'équation 4.15 avec n =1 et p=3,
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Mgy = dnNy(n=1) Cy. (4. 186)

o Ny[n=1] est la population du niveau fondamental de |hydrogéne, et

Cs, est la constante dinteraction donnée par (Traving 1968],

2
e fln

C (4.17)
In
4nmev1n

Dans cette expression, fl et vy, représentent respectivement la force

n

d'oscillateur et la fréquence associées & la transition 1—n, et m, est la

masse de |‘électron.

Un second estimé peut &tre obtenu en utilisant |'‘approximation de

Lindholm-Foley (n #0), et l'on obtient
M3y = 20N(n=1) C5 . (4. 18)
Fursow et Vlassow (1936), en considérant le transfert d'énergie entre

les deux états de résonance, obtiennent une expression similaire mais

avec une constante numérique légérement différente,

16
M3 = F-Ny(n=1) C3, . (4.189)
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Finalement, nous adopterons |‘expression de Ali et Griem (1965, 1966)
qui considére avec précision l'interaction faible avec les perturbateurs
lointains, et traite aussi d'une fagon consistante l‘interaction & courte

distance. Le résultat obtenu s’exprime

9 yL
s, = 24.086 [5:]2 NH[n-1] Cs, (4.20)

ou g, et g, sont respectivement les dégénérescences du niveau
fondamental et du niveau ». Le Tableau V donne une comparaison des
différentes  constantes  utilisées dans les  formalismes  décrits

précédemment.

Notons enfin que pour une transition atomique quelconque (— /, le

paramétre d'élargissement total est simplement donné par

F3 =Tz + Ty - (4.21)

4.5 Elargissement van der Waals

L'élargissement de type van der Waals est produit, dans le cas des
raies dhydrogéne, par [linteraction dipble~diptle entre les atomes
dhydrogéne et les atomes dhélium neutres. Pour décrire ce type
d’élargissement, Margenau (1939) a utilisé |'‘approximation de Lindholm-
Foley pour calculer le paramétre d'élargissement total de la transition

i/,
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Tableau V

Comparaison des constantes dans les expressions pour l'élargiseement par

résonance
. . I's
Approximation SNCneTY
Weisskopf 12.566
Lindholm~Foley 19. 739
Furssow et Wlassouw 16. 755 .
Ali et Griem 24.086 (g,79,)7
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2 2
Fg = 808 CE u§ Ny (n=1) (4.22)

ol Ny (n=1) est la population du niveau fondamental de Ihélium, v est la
vitesse moyenne relative entre un atome dhydrogéne et un atome
dhélium (voir I'équation 4.10), et Cy est la constante dinteraction donnée

par

2no:l_be2ag
e e 2 . p2
Cs = h [ RJ R, ] - (4.23)

Dans cette demidre équation, o, est la polarisabilité de I'hélium (o, =
207x10°%5 em2), ot R, est donné par

*2
R2 = T [ Sm*> + 1 - 31(1+1) ] (4.24)

" 2Z2
ol 1 est le nombre quantique orbital, Z est la charge de [latome
perturbé (Z = 1 pour l'hydrogéne), et m* est le nombre quantique effectif

principal défini comme

z[xm (4.25)

X, et X -X sont respectivement l'énergie dionisation de I'hydrogéne
(136eV), et ['énergie requise pour ioniser Iatome du niveau m.
Evidemment, dans le cas de l'atome dhydrogéne, m* se réduit simplement
au nombre quantique principal du niveau considéré. Les autres
constantes atomiques ont leur wvaleur habituelle. En introduisant les
constantes numériques et en ne considérant que les raies de Balmer,

nous obtenons
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Cg = 1.2681x10733 [ R2 - R3 ] : (4.26)

Pour tenir compte de tous les sous-niveaux orbitaux d'une transition,
nous avons effectué une moyenne pondérée par le poids statistique de

chaque sous—-niveau. RAinsi,

S 31268811075 gy [ R2(1,) - R%(1) ]
1y=0,1 1m0, 1yat "2 (

o 4.27)
z 291
10,1 Lmo, 14112
ou
911, = 91, 91, = @) (21541 . (4.28)

Dans le cas de l‘approximation de Weisskopf, la constante apparaissant
dans l'‘équation 422 est égale & 6.1, soit environ 80% de la wvaleur

obtenue avec l‘approximation de Lindholm-Foley.

4.6 Limitation de la théorie d’impact

Loreque la densité dewient suffisamment élevée, la perturbation ne
peut &tre traitée par la théorie dimpact car il faut, dans ce cas,
considérer l|'ensemble des particules perturbatrices en utilisant des
distributions statistiques. Nous approfondirons ce point dans la prochaine
section. Il est cependant important & ce stade-ci, de pouvoir évaluer
un critére de wvalidité nous permettant de déterminer si l'emploi de la

théorie d'impact est jutifié.
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La théorie diimpact sera walide (Traving 1968) si ¢) le paramétre
effectif dimpact, p,, est petit comparé & la distance interparticule
(«.N-%]. et i) si la durée de la collision, %’—. est courte comparée a&
inverse de la largeur typique de la raie, I';'. D'une maniére compacte,

ceci s'exprime

Covp 12
2nN [ﬂoV ]”" < 1 (4.29)
ou N est la densité de perturbateurs considérés. Une exploration de ce
critdre dans la grille de modéle d'atmosphére étudiée, montre que pour
les processus d'élargissement du type van der Waals et résonance,
Futilisation de la théorie d'impact est largement justifiée. Dans le cas de
'élargissement Stark considéré dune fagon indépendante dans la
prochaine section, la théorie dimpact décrit relativement bien la
perturbation par les électrons, mais devient complétement inadéquate

pour décrire celle produite par les protons.

4.7 Théorie quasi-statique - Elargissement Stark linéaire

La théorie quasi-statique de ['élargissement spectral tient compte
simultanément de I'ensemble des particules perturbatrices. Dans ce
formalisme, on suppose que l‘atome perturbé est plongé dans un champ
électrique wvariable généré par un ensemble de particules chargées,
immobiles, et distribuées au hasard. Pour que cette approximation soit
valide, il fout que la vitesse des perturbateurs soit faible comparée &

celle de la particule perturbée; ce qui s‘applique donc surtout aux
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perturbateurs lourds comme les protons.

Holtsmark (1919) a considéré le probléme de l‘addition vectorielle dun
champ de vecteurs originant d'un ensemble de particules distribuées au
hasard. Si on considére que linteraction avec la particule peut étre

décrite par un champ de la forme

F=-£, (4.30)
la distribution statistique des perturbateurs s‘exprime alors comme
2p © 2 :
V@) - | o 5 exp(-y®) y sin(fy) dy (4.31)
ot B = F/F_. Cette distribution se nomme la distribution de Holtsmark, et

est normalisée & 1. Le paramétre F_ est la force moyenne du champ et

se définit

F, = prNg (4.32)
ou
2np &
- . (4.33)
v | [ 3(p+3) 1) sin) | ]

Dans cette derniére expression, I représente la fonction gamma.
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Dane le cas particulier de l'élargissement Stark linéaire, nous awons

p=2, C,=e, y=2.6031, et le force moyenne du champ devient
g 2
F, = 125x107% N° . (d4.34)

Une expression analytique approchée de [intégrale exprimée dans
I’6quation 4.31 est donnée dans Hummer (1986). Le champ électrique a
pour effet de séparer les différents sous-niveaux atomiques et ainsi
produire un élargissement du niveau. Pour [I'atome dhydrogéne
uniquement, le déplacement en énergie des sous-niveaux est directement
proportionnel au champ électrique (effet Stark linéaire). Comme les
transitions atomiques s'effectueront entre sous-niveaux différents, un
élargissement de la raie spectrale sera produit. Le déplacement en
fongueur d'onde de chaque composante Stark autour de la longueur

d'onde centrale peut s'exprimer comme (Underhill et Waddell 1959)

Ad = ¢fF (4.35)
ou
3h7 4.4
Sk ~ 3 ; g gnzz ik‘ ’ (4.36)
32n° m; e (n“-n*) z
et
% = nlng—ny) = n(n'a—nY) . (4.37)

Dans ces demiéres expressions, n et n’ représentent les nombres
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quantiques principaux de la transition n—n, et les Niag,2 raprésantent
les nombres quantiques paraboliques. Le profil Stark peut &tre décomposé
en deux termes distincts: le premier qui tient compte des composantes
perturbées et déplacées dun certain AN =0, et le second qui tient
compte de la composante centrale (AA =0) non-perturbée. Le profil Stark
défini par Underhill ne tient compte que des composantes déplacées, et
traite d'une fagon indépendante la composante centrale. Afin d'éviter la
confusion dans la notation, nous noterons le profil Stark total S(«), et
celui défini par Underhill S («] (voir aussi Appendice C). Le profil de

Underhill s’exprime alors

1 fi o
S, fo} = —_ W 4, 38
S = 2 g M) (4.38)
ou
A
@ = = . (d4.39)

Ce profil est symétrique autour de lo longueur d'onde centrale. Les
expressions analytiques pour les différentes composantes de la forces
d'oscillateur f, sont données par exemple dans Bethe et Salpeter (1955),
et peuvent se regrouper en composantes déplacées f,, et centrales f,,

telles que

f=f +f, (4.40)

ou f représente la force d'oscillateur totale standard. Le profil Stark

Syle) est normalisé tel que
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J'” Syle)de = 1 . (4.41)

L'opacité monochromatique totale due aux composantes déplacées

uniquement s'exprime alors

2y S,AN)
wdh = [19_.] fp —— o, (4.42)

mcC o

ou encore

2 2 S (AN)
ne A U
e dv = [-r-n-:] f, . F dv . (4.43)

L'inclusion de la composante centrale non-perturbée est discutée & la

section §4.8 (voir aussi Appendice C).

Cette approche quasi~statique de lélargissement décrit bien la
perturbation produite par les protons dans toute la raie. La perturbation
produite par les électrons est plus délicate & traiter. Une exploration du
critére de validité similaire & celui décrit en §4.6, permet de montrer
que le traitement quasi-statique décrit bien la perturbation des électrons
dans les ailes de la raie, mais que le coeur est dominé par une théorie

dimpact. Le probléme réside dans le passage dun régime & lautre.

Edmonds, SchlGter, et Wells (1967, ESW) ont développé un traitement
approximatif ou la contribution des électrons en régime dimpact est
négligée. Dans les ailes de la raie, la contribution du profil Stark est
dominée par les électrons et les protons en régime quasi-statique, alors

que le centre de la raie ne considére que la contribution des protons.
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Une exprassion modifiée' est utilisée auec N = 2N, dans les ailes, et N
- Nprm = N, dans le coeur de la raie. La transition entre ces deux

régimes asymptotiques est paramétrisée de la fagon suivante
Z-1
N-N[A)\]-Ne{ 15 + 05 [ > } (4.44)

ou Z est déterminé & partir de données expérimentales et s'écrit

AA
Z =75 - (4. 45)

Le paramétre AM donne une mesure de [lintervalle en longueur donde
autour de la longueur centrale ou l'on passe d'un régime quasi-statique

d un régime dimpact. Ce paramétre s'exprime

2,2
F{n',n)

AN = 3.ix1072 (4.46)
Les expressions pour v et F(n’,n) sont données dans ESY. La densité de
perturbateurs N, donné par l'équation 4.44, reproduit bien les deux

régimes asymptotiques désirés. L'expression finale de ESW s'écrit

dex AX
Sy wrlP) ai% = Su molP) By (4.47)
ou
2 Ny 2z
N =1 - 3 N e (4. 48)

1. Le profil modifié de ESW tient oussi compte des effets de corrélation et de blindoge du
potentiel décrit par Maozer et Baronger (1960).
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et p est le paramétre de corrélation et de blindage (Mozer et Baranger

1960).

Le traitement de ESW ne permet toutefois pas de décrire correctement
le régime dimpact des électrons au centre de la raie. Une solution & ce
probléme fut apportée avec la formulation quantique basée sur la théorie
unifiée (Vidal, Cooper, et Smith 1970, 19°A), qui traite dune fagon
rigoureuse le passage d'un régime & l'autre. Ces travaux ont permis de
calculer d'importantes tables de profils Stark (Vidal, Cooper, et Smith
1873, VCS) pour les quatre premidres raies de Lyman et de Balmer,
couvrant les intervalles de températures et de densités é&lectroniques

importants en astrophysique.

Nous avons donc adopté pour les quatre premidres raies de Balmer
le formalisme de VCS et pour les autres raies de la série le formalisme
de ESVW. Avant de combiner tous les profils d'élargissement, il nous reste
d considérer un demier type d‘élargissement: [|'‘élargissement thermique

(ou Doppler).

4.8 L’élargissement thermique

L'élargissement thermique (ou Doppler] est causé par le mouvement
aléatoire des atomes. Un photon de fréquence v, dans le référentiel
inertiel sera absorbé & une fréquence v *tAvp dans le référentiel dun

atome en mouvement ou
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Yo
AVD =T Voo (4.49)
et
_k_T_ 4.50
Vo oy (4.50)

Cette absorption & une fréquence légérement différente de la fréquence
centrale v, donne lieu & un élargissement de la raie. En utilisant une
distribution de Maxwell pour les vitesses aléatoires, il est possible de

montrer que le profil de la raie peut s'écrire comme
Av )2
s G
_ Avp N J'“_' dv .
D

Comme tous les autres processus d'élargissement seront affectés par

% dv = (4.51)

I'élargissement thermique, le profil global de la raie sera obtenu de la
convolution du profil Doppler avec les autres profils. Pour les processus
d’élargissements de type naturel, van der VWaals, et par résonance, ce

profil global s'exprime par un profil de Voigt

o ¥

o o0

H(a.v --I -2 4 4.52)

(aw) = = o ogfed? Y (
ou

r

@ " Foav (4.53)
A

-, (4.54)

Avo
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(v=v,)
voE Avp (4.55)
La fonction de Voigt est normalisée telle que
I H(a,v)dv = ’n . (4.56)

Dans l'équation 453, le paramétre [ est la somme des I p associé aux
élargissements de type naturel, van der Waals, et par résonance. Le

traitement du profil de Stark est discuté dans la prochaine section.

4.9 Profil d’absorption total

L'inclusion du profil Stark dans le profil d’absorption total dépend de
la théorie utilisée. Dans le cas du formalisme de ESW, équivalent au
formalisme de Underhill et Waddell (1859), il faut explicitement tenir
compte de la composante centrale non-perturbée. Le profil d'absorption
s'écrit alors [voir Appendice C)

ne? A2 N
wdv = — f SU(oe] 3 A?\ J——. 630 ] dv (ESY) (4.57)

ou Sj(e) est le profil Stark convolué numériquement auec le profil de

Voigt,

SH(e) = I” SylAv+ubvy) Hﬁl’] du . (4.58)
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La fonction de Voigt des équations 457 et 458 tient compte des
processus d'élargissement Doppler, naturel, par résonance, et van der
Waals. Le terme d% est déterminé par l'équation 447. La convolution du
profil Stark avec la fonction de Voigt tient compte du fait que chacune
des composantes Stark est perturbée par tous les autres processus

d'élargissements (incluant ‘élargissement thermique).

Dans le cas des tables de WVCS, la composante centrale non—
perturbée est déjd incluse dans le profil Stark. Le profil dabsorption

s'écrit alors simplement en terme du profil Stark total S(w)

ozvdv = —

2 )‘2 S¥
= Mgl ] dv (VCS) . (4.59)
mgC c Fo

ol S¥(w) est défini dun fagon similaire & I'équation d4.58. Le profil

d'absorption total (457 ou 459) est normalisé tel que

et “02 n92
I- o dv = — (f+f) = — . (4.60)

o m BC

4.10 Comparaison des différents types d’élargissements

La Figure 17 illustre, pour les quatre premiéres raies de la série de
Balmer, le comportement des différents processus d‘élargissement, en
fonction de la température effective et de I'abondance dhélium. Les

spectres présentés tiennent compte explicitement du profil Stark,
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convolué avec une fonction de Voigt qui inclut successivement
I'élargissement naturel (tirets), l'élargissement naturel et par résonance
(point-tirets), l'élargissement naturel, van der Waals, et par résonance

(trait plein].

Dans les modéles & 12000K, les élargissements van der Waals ou par
résonance n'ont aucun effet sur le profil des raies. Ces processus sont
importants quand les niveaux fondamentaux de Ihydrogéne et/ou de
I'hélium sont fortement peuplés. Dans ces modales chauds, la tehpérature
est déjd trop élevée pour peupler de fagon significative ces états
fondamentaux. Ainsi, il est parfaitement justifié & ces températures, et
particuliérement dans le contexte de [|'6tude des ZZ Ceti, de négliger

ces processus d'élargissement.

Dans les modéles & 10000K, la situation est similaire. L'élargissement
van der VWaals a toutefois un effet non négligeable pour la raie H, dans
le modéle riche en hélium (He/H=10), alors que ['élargissement par
résonance n'‘a aucun effet observable. Ceci est relié¢ au fait que le
niveau fondamental de I'hélium se dépeuple & plus haute température que

celui de l'hydrogéne.

Dans les modéles & 6000K et 8000K, les niveaux fondamentaux de
Ihélium e¢ de l'hydrogéne sont fortement peuplés, et accroissent ainsi
Iimportance des processus d'élargissement wvan der Waals et par
résonance. Méme dans les modéles dhydrogéne pur, la raie H, est
affectée par la résonance. Cet effet s‘estompe rapidement lorsque I'on

congidére les autres raies de la série de Balmer. La constante
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Comparaison du profil des raies H, & Hg, pour un ensemble
de modéles d'atmosphdres & différentes températures
effectives, et abondances dhélium. Chaque profil est
calculé en tenant compte de l'élargissement Stark convolué
avec une fonction de WVoigt, qui inclut succesivement
I'élargissement naturel (tirets), I'élargissement naturel et
par résonance (point-tirets), et l'élargissement naturel, van

der Waals, et par résonance (trait plein).
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d'interaction (équation 4.17) montre qu'affectivement les niveaux inférieurs
seront affectés davantage que les niveaux supérieurs. Lorsque
I'abondance en hélium atteint He/H=1, le profil de la raie est encore
dominé par les effets de résonance. Quand l'abondance en hélium atteint
He/H=10, l'élargissement van der Waals a des conséquences dramatiques
sur toutes les raies. Dans le modéle & 6000K par exemple, les raies
sont élargies & un point tel que, du point de wue spectroscopique, elles
ne sont probablement plus observables: un tel objet aurait l‘apparence
d'une étoile de type DC. Une tentative d'observation de la raie H, dans
les étoiles froides de type DC (Greenstein 1986) permettrait donc d'établir

des contraintes sévéres sur l‘abondance atmosphérique de ces ob jets.



CHAPITRE &

Spectres synthétiques

5.1 Calcul des populations

Afin de compléter la théorie des spectres synthétiques, il est
nécessaire de calculer les populations des différents types de particules
contribuant & l'opacité monochromatique exprimée par |‘équation 4.1, Ti
faut entre autres calculer l'équilibre d'ionisation et d'excitation de
chaque espéce. Parmi cet ensemble de particules, on doit distinguer
entre celles qui ont plusieurs niveaux liés d'énergie (H, He, et He®}, et
les autres particules libres (protons, électrons, et He'*). L'équilibre

d'ionisation peut &tre calculé en ETL par I'équation de Saha,

N, Z, 3 ij
N = N, 5 CyT? exp[-':_l_—] ' (5. 1)
ot l'équilibre d'excitation par l'équation de Boltzmann,

N, g X
o2 -4
NJ ZJ exp[ il B (5.2)

NU’ le' et g représentent respectivement la population, [I'énergie

d'excitation calculée par rapport au niveau fondamental, et la multiplicité

du niveau excité i de I'état dionisation j. N j représente la population



142

totale de I'état d'ionisation j, et X} est |'énergie requise pour ioniser
Fatome de ['état d'ionisation j & j+1. La fonction de partition Z‘j est

définie comme

X
2y~ 3 9y exp[-r‘%] , (5.3)

et la constante Cy prend la valeur 2.07x10716,

Les densités de protons et d'électrons sont directement obtenues du
modéle d‘atmosphére, et en combinant les équations 5.1 et 5.2, nous
obtenons pour le le niveau n de l'‘atome dhydrogéne neutre
Ny(n) = NN 2nCTzex[-———]. 5.4
H[ ] pe I p nsz [ ]

La densité dhélium ionisé deux fois est aussi obtenue directement du
modéle d'atmosphére, et utilisée pour calculer la population des niveaux
excités de lhélium ionisé une fois,

3 L =X ()
Nug#(n) = Nyges N, Ggeln) CpT 2 exp[m——;—‘:-_'j—————]

(5.95)
A laide de cette dernidre équation, on calcule ensuite la population des
niveaux excités de Ihélium neutre,

3 I"’ n
[xﬂaxl-h(]]

Nue(n) = Nyge(n=1) N, 9helr) C;TZ exp " (5.6)

Les multiplicités (gy,(n) et gy+(n)) et les énergies d'excitation (XHa(n) et

X1_b+(n)] de chacun des niveaux de l‘atome dhélium sont obtenues des
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tables de Moore (1949).

Dans le cas des atmosphéres de naines blanches froides, I'hélium est
surtout dans [état fondomental de ['hélium neutre, et ne produit donc
aucune raie spectrale pouvant contribuer & l'opacité monochromatique.
Par contre, la température est suffisamment élevée pour que les raies
dhydrogéne soient importantes. Un examen de l'équation 4.1 révéle que
pour calculer l'opacité de ces raies, une attention particuliere doit étre
portée autant au calcul du coefficient d'absorption oeu[v], qu'au calcul
des populations des niveaux excités. Comme nous allons le démontrer
dans ce chapitre, le calcul des populations des niveaux excités de

Fatome dhydrogéne par l'‘équation 6.4 doit &tre revisé.

Un des premiers problémes conceptuels réside dans le calcul de la
fonction de partition. En effet, il peut &tre formellement démontré que
pour un atome isolé, la sommation infinie sur tous les niveaux de
I'équation 5.3 diverge. Evidemment, latome considéré n'est jamais
réellement isolé, mais se trouve plutdt plongé dans un plasma de
particules qui perturbent les niveaux é&lectroniques de I'atome. Ces
perturbations font que les niveaux les plus excités sont en fait détruits

et par conséquent, la somme exprimée par l'équation 5.3 est finie.

Plusieurs formalismes existent pour couper la fonction de partition.
Dépendamment du régime de température, le nombre exact de niveaux
inclug dans la fonction de partition peut modifier radicalement I'équilibre
d'excitation et d’ionisation. Pour illustrer ce comportement, nous

présentons sur la Figure 18 la fonction de partition Z(n) dun atome
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Figure 18 Fonction de partition dun atome hydrogénoide en fonction
du nombre n de termes inclus dans la somme. La fonction
de partition est normalisée par rapport au premier terme
de la somme. La fonction de partition est évaluée pour les

différentes valeurs de XI/KT indiquées.
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hydrogénoide, en fonction du nombre n de termes inclus dans la
sommation. La fonction de partition est normalisée par rapport au premier
terme de la somme, et est calculée pour différentes valeurs de XL AT,
Il existe certains régimes [XI/kT>1O] ol le nombre exact de termes
inclus dans la sommation affectera trés peu la valeur de la fonction de
partition, car celle-ci sera toujours dominée par le premier terme. Le
nombre quantique oU la fonction de partition commence & diverger
(n~30), correspond & des niveaux atomiques qui seront certainement
détruits suite aux perturbations avec les autres particules. Cependant, ‘iI
existe aussi d'autres régimes (XI/kT<10: T,>18000K) oU le nombre de
niveaux inclus fait varier de fagon considérable la valeur de la fonction
de partition, et par conséquent |'équilibre d'ionisation et d'excitation. I|
est donc impératif dans ces situations particulidres de développer une
théorie de perturbation des niveaux la plus adéquate possible. Nous

allons discuter dans la prochaine section de l'un de ces formalismes.

5.2 Le formalisme de probabilité d’occupation de

Hummer-Mihalas

Dans le cadre dun effort intermational visant & générer des nouvelles
opacités pour un ensemble dions dintéret astrophysique (/7Be (paciiy
Pro ject), Hummer et Mihalas (1988) ont développé un formalisme basé
sur des probabilités d'occupation, pour calculer les populations atomiques
d'un plasma. Ce formalisme a notamment été incorporé dans un cadre
plus large de calcul d'équation d'état par la technique de minimisation

de l'énergie libre (Mihalas, Dappen, et Hummer 1988; D8ppen et a/.
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1988). Plutdt que dutiliser cette nouvelle équation d'état, nous
adopterons une version hybride formée de I'‘équation d'état dun gaz

parfait, et du formalisme de probabilité d'occupation de Hummer-Mihalas.

Dans cette version hybride, |‘équilibre d'ionisation est directement
spécifié par les densités de protons et d'électrons fournies par le modéle
d’atmosphére, mais les populations des niveaux excités de |hydrogéne
sont recalculées & l'intérieur de l'atome en utilisant les détails physiques
du formalisme de probabilité d'occupation. Ainsi, l'équilibre d'ionisation
des spectres synthétiques est compatible avec celui des modéles
d'atmosphéres correspondants. Cette procédure n'est pas rigoureusement
exacte car les électrons provenant de l'ionisation des niveaux atomiques
perturbés contribuent & augmenter la densité électronique, et par
conséquent |'équilibre d'ionisation de toutes les espéces. Cependant, dans
les atmosphéres de naines blanches froides, ces niveaux perturbés sont
dé ja fortement dépeuplés par le facteur de Boltzmann (XI/kT>10], et ne
contribuent pas dune fagon importante & modifier |'équilibre d'ionisation.
Ultimement, modéles d'atmosphéres e¢ spectres synthétiques devraient
&tre générés & laide de la nouvelle équation d'état. Toutefois, cette
équation d'état développée & partir du formalisme de Hummer-Mihalas ne
traite en détail que les premiers niveaux de chaque atome. Les niveaux
plus élevés sont traités de fagon beaucoup plus approximative. Ces
niveaux excités sont cependant déterminants en spectroscopie pour
estimer la gravité de surface ou l'‘abondance dhélium (voir §54.2 et
§5.4.3). Il semble alors préférable dans ce contexte particulier d'adopter

notre version hybride du calcul des populations.
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La plupart des formalismes utilisées habituellement pour couper la
fonction de partition prédisent, pour certaines conditions de température
et/ou de pression, le dernier niveau n devant &tre inclus dans la
somme. Ce genre de traitement peut donc produire des discontinuités
importantes des quantités physiques quand un niveau est soudainement
détruit & la suite dun léger changement de conditions physiques (voir
§5.3.1). Ces discontinuités n'ont naturellement aucune réalité physique,
mais correspondent plutdt & un handicap du traitement physique utiligé.
En général, les processus physiques naoturels répondent & des
distributions statistiques bien définies. Ainsi, on s'attend & ce que sous
certaines conditions spécifiques, certains électrons dun niveau
électronique soient ionisés, alors que certains autres du méme niveau
soient liés, la proportion exacte étant régie par une probabilité spécifiée

par les conditions physiques du plasma.

Cest sur cette base que Hummer et Mihalas ont pris comme
hypothése de départ que la population d'un niveau pouvait s'écrire sous

la forme d’'une équation de Boltzmann modifiée

N g X
Mo, M -4
Nj W Z}‘ exp[ T (5.7)

ol Z¥ représente la fonction de partition modifiée, définie comme
j rep P

. %y
ZJ -|2wlJ 9 exp[—ﬁ- . (5.8)

Dans ces demniéres expressions, w, J représente la probabilité d'occupation

du niveau excité i de |'état dionisation j. Cette probabilité est



148

normalisée & 1, de telle sorte que la probabilité que l'dlactron soit lié &
'atome est Wi et la probabilité quiil soit ionisé est 1-“"1' Le probléme
réside maintenant dans la fagon de calculer cette probabilité
d'occupation. Avant de discuter ce point, il est utile de regarder déja
certains comportements et auantages de cette formulation: i) la
probabilité d'occupation diminue graduellement & mesure que l'interaction
avec les autres particules augmente (ou d'une fagon équivalente, lorsque
'on considére des niveaux supérieurs], ii] cette diminution progressive
de w d mesure que lon considére des niveaux de plus en plus
excités, assure la convergence de la fonction de partition, iii] le
comportement continu de la coupure de la fonction de partition assure
aussi une continuité des différentes quantités physiques, iv) la nature
probabiliste de w, j Permet de considérer inopendamment des
interactions de nature différente, et v) elle permet de traiter précisement
la contribution relative de chacun des niveaux aux opacités de types lié—
lié et lié-libre (8532). Le formalisme de Hummer-Mihalas considére
séparément deux types d'interaction: les perturbations par les particules
neutres, et celles par les particules chargées. Nous résumons ici les

grandes lignes de chacun de ces types d'interaction.
5.2 Perturbations par les particules neutres

Le traitement de [interaction avec des particules neutres, utilisé
dans le formalisme de Hummer-Mihalas, est basé sur un principe de
sphéres dures (excluded w/lume effect). Les atomes sont ici considérés
comme des sphéres dures avec un rayon caractéristique r, associé &

chaque niveau excité. Il est commun dans ce genre d'approche dutiliser
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comme ualeur de r, le rayon atomique de Bohr. Rinsi,

(5.9)

ol Z est la charge atomique effective du noyau. Quand r, est plus petit
quune certaine distance caractéristique de destruction, le niveau reste
li& & l'atome. Dans le cas contraire, le niveau atomique est considéré
détruit, et aucune transition ne peut parvenir, ni &tre issue de ce

niveau.

Un tel formalisme de sphdres dures a déja é&té utilisé par Wehrse
(Wehrse 1977; Liebert et Wehrse 1983) dans son étude des propriétés
atmosphériques des naines blanches froides. Dans son formalisme, la
distance caractéristique de destruction est choisie comme la moitié de la

distance moyenne interatomique, i.e.

1
o % [m]s (5.10)

ol N est la densité totale de particules (excluant les électrons). Wehrse
a donc adopté wu-1 pour rdry, et w, J-O pour r,3r,. Ce traitement a
toutefoie le désavantage de produire des discontinuités physiques

indésirables, tel que discuté précédemment.

Pour introduire dans ce modéle de sphéres dures la nature
probabiliste, Hummer et Mihalas ont considéré le second coefficient du
viriel dans I'équation d'état de Van der Waals (Fermi 192d). Leur

expression s'écrit alors
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dn
wu[neutre] - exp[ -3

I"n-3 .
E Moy (ngry) ] (5.11)

ol la sommation est effectuée sur toutes les espéces de particules N; J
ayant dbs nivesux /ibs. A chacune de ces particules est associé un
certain rayon caractéristique d'interaction r;. ji» Que nous choisirons &en
premisre approximation égal au ragyon de Bohr (équation 5.9, avec

Z=1344 dans le cas de l'atome neutre dhélium).

L'expression pour w, J[neutre) peut s’interpréter de la fagon suivante:
chaque terme de la sommation représente la probabilité qu'un
perturbateur dane |'état i'j’ se trouve & une distance plus grande que
Ot distance & laquelle le niveau n;; est effectivement détruit. A
cause de la pondération par les N, J I'atome perturbé ne ressent que
I'interaction des perturbateurs les plus abondants. Dans la majorité des
cas, il sagit des atomes dhydrogéne et dhélium dbns /lewr éilal
fondamenta/. La distance caractéristique de destruction correspondante
sera donc beaucoup plus petite que la distance interatomique adoptée

par VWehrse.

Le modéle de sphéres dures de Hummer-Mihalas a l‘avantage d'inclure
la physique atomique de toutes les espéces, et de produire la coupure
successive des niveaux supérieurs avant celle des niveaux inférieurs; ce
qui représente un fait expérimental connu (Zimmerman et More 1980]. Le
désavantage majeur est que le potentiel dinteraction ne tient compte
que grossidrement de linteraction réelle entre les particules neutres.
L'effet du volume fini de chaque atome ne représente que le terme du

premier ordre dans le potentiel réel. A trés haute densité par exemple,
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des termes dordres supérieurs wviennent dominer sur le terme de volume,
et le formalisme présenté ici devient complétement inadéquat. Pour
quantifier la validité du formalisme, on exige que le volume occupé par
la majorité des atomes ne représente quune fraction (~0.25) du volume
total disponible, i.e.

anr® N
T — ¢ 025 . (5.12)

Cette limitation impose, dans le cas du niveau fondamental de [|‘atome
dhydrogéne, que la densité soit inférieure & ~10°2 g em™3. Dans les
atmosphéres de naines blanches froides, ce critére est toujours satisfait.
Il existe d'autres formalismes de sphéres dures qui tiennent compte de
termes dordres supérieurs, quoiqu’ils négligent complétement les détails
de la structure atomique (Lebowitz, Helfand, and Praestgaard 1965). Le
prix & payer pour utiliser un potentiel d'interaction plus précis est donc
de négliger la structure interne de l'atome. Dans le contexte dun
formalisme de probabilité d'occupation, le besoin d'une structure atomique
détaillée surpasse largement les besoins d'un traitement amélioré du

potentiel d'interaction.

Enfin, pour pouvoir utiliser ce formalisme dans la technique de
minimisation de l‘énergie libre, Hummer et Mihalas ont eu recours & une
approximation supplémentaire. Comme la somme sur tous les niveaux
exprimée par l'équation 5.1 a pour effet de coupler tous les niveaux de
toutes les espéces atomiques, la procédure de minimisation devient
techniquement inutilisable & cause du trop grand nombre d'équations &

résoudre simultanément. Ainsi donc, pour simplifier le calcul, ils ont
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congidéré que la majorité des atomes perturbateurs étaient dans leur
état fondamental, et n'ont conservé dans la somme que le premier terme
(Low-£xcitation Approximation). Toutefois, notre version hybride ne
requiert pas lutilisation de la procédure de minimisation; ceci permet
alors de calculer exactement, c'est-d-dire en incluant tous les niveaux

atomiques, la contribution de chaque espéce & wu(neutre].
5.2.2 Perturbations par les particules chargées

La technique habituellement employée pour étudier linteraction de
particules chargées est de considérer que le potentiel de Coulomb est
blindé par la présence d'autres particules chargées dans le wvoisinage
immédiat de l'atome (Static Screened Coulomb Potentia/ ou potentiel de
Debye). La présence de ces particules (ions ou électrons libres) &
intérieur de l'orbite d'un électron 1ié a pour effet de neutraliser le
potentiel central de l'‘atome, et ainsi faciliter son ionisation. La solution
de l'équation de Schr8dinger avec un tel potentiel donne les résultats
suivants: & mesure que la densité d'électrons augmente, |'énergie de
chaque niveau est graduellement augmentée par rapport & celle du
niveau fondamental; chaque niveau traverse un par un la barriére de
potentiel d'ionisation, provoquant ainsi lionisation de l'‘atome. Le dernier
niveau lié est donné par (Rogers, Graboske, et Harwood 1970)

0Z, 1
Moo ™ [ -0.1045 + 12701 [E—] ]7 (5.13)

ol Z, est la charge nucléaire de l'atome, et D est la longueur de Debye

donnée par
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dn -+
] a———r 2 2 2
D [ [kT] 12 NjZJe ] (5. 14)
ol la somme est prise sur toutes les particules chargées.

Hummer et Mihalas critiquent fortement l'utilisation du potentiel de
Debye. Sans rentrer dans tous les détails de leurs arguments, notons
quune simple considération du temps caractéristique de réaction du
plasma montre que ce potentiel ne peut s'appliquer quaux niveaux les
plus excités. De plus, la solution de I‘équation de Schrddinger avec un
potentiel de Debye prédit des déplacements de la longueur d'onde des
raies spectrales beaucoup plus grands que ceux obserués (Viese,

Kelleher, et Paquette 1972).

Hummer et Mihalas ont préféré I'approche suivante. L'électron d'un
niveau atomique se trouve perturbé par la présence dun champ
électrique  provenant dun ensemble de particules distribuées
aléatoirement. Si le champ électrique devient plus grand qu'une certaine
valeur critique F_,, l'électron est arraché. La probabilité que cet
électron reste lié & l'atome est donc donnée par la probabilité que

I'engsemble des particules chargées géndre un champ électrique total plus

faible que F .. ou encore

Bcrit

w, J(chcrgé] = QB = jo Y(p) df (5.15)

ol W(B) est la distribution de Holtsmark (équation 4.31) pour un champ

électrique réduit
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B = = . (5. 16)

Une expression analytique approchée de lintégrale Q(B) est donnée dans
Hummer (1986). Le terme F_ représente le champ électrique moyen issu de
Fensemble des particules chargées. Si le plasma ne contient quun seul

type de particules de charge Zp et de densité Np, F, s'exprime alors

4an 3 0
- 3
Fs Zp [ 3 ] ag - (5.17)
Pour tenir compte simultanément des différentes espéces présentes, les
charges positives sont redistribuées également sur tous les ions, de telle

sorte que chaque ion aura une charge moyenne

Z, =,:::n (5. 18)

ou
Ne = SN, 2, (5.19)

et
No = Nigy = 3Nz - (5.20)

La wvaleur critique du champ é&lectrique pouvant ioniser I'électron du
niveau n est calculée dans l'approximation dun champ uniforme (Unsdld

1948), et s'exprime en wnités atomigues
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Ferit = K, (ual) (5.21)

N|2%

ol Z, et X sont respectivement la charge du noyau atomique et
I'énergie d'ionisation du niveau n de l'atome perturbé, et K  est une
correction quantique au traitement original de Uns8ld. En unité atomique
le potentiel hydrogénoide sécrit simplement
Z
X, = o2 (ua.) . (5.22)

La correction quantique est calculée par Hummer et Mihalas (1988), et

g'exprime
K, =1 (n€3) , (5.23)

et

(n33) . (5.24)

Finalement, en combinant les équations 5.15 & 521, on peut réécrire
dune fagon compacte la probabilité d'occupation d'un niveau n perturbé

par une distribution de particules chargées,

w (chargé) = Q

s (S ] e

@Zal L3
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Hummer et Mihalas ont montré que ce traitement contient les
processus dominants de perturbations par les particules chargées dans la
plupart des contextes astrophysiques. Finalement, afin d'utiliser ce
résultat dans le contexte de la technique de minimisation de l‘énergie
libre, ils ont développé une expression linéarisée de [‘équation 5.25.
Cette équation lindarisée (voir leur équation 4.70) reproduit bien la
probabilité d'occupation des niveaux peu excités, mais sous-estime par
des ordres de grandeur celles des niveaux plus excités. Cette
approximation supplémentaire n'‘est pas nécessaire dans notre wvarsion

hybride du calcul des populations, et l‘équation 525 peut étre calculée

exactement.

La probabilité doccupation totale, en tenant compte & la fois des

particules neutres et chargées, s'exprime alors comme
Wy = wU[neutre] X wu[chdrgé] . (5.26)

Comme nous sommes intéressés surtout aux raies de Balmer, le traitement
de Hummer-Mihalas n'est appliqué qu'a l'atome dhydrogéne dans nos
calculs. La procédure est donc la méme que celle décrite & la section
§5.1, & Il'exception que I'équation 54 est modifiée & laide de la

probabilité d'occupation du niveau n,
2 "% _.___‘Il
Nyin) = w. NN 2nc C;T ex[ ] 5.27
") npe I P n2kT ( )

Comme la probabilité doccupation dépend elle-méme des Ny(n), on

calcule d'abord une premiére approximation des populations avec w ai;
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cette premidre approximation aest alors réutilisée pour caleuler w,. La
procédure est itérée un certain nombre de fois (+d) jusqu'd ce que les

populations des niveaux ne varient plus.

523 Comparaison des probabilités d'occupation

La Figure 19 illustre le comportement de la probabilité doccupation
pour les niveaux 3 & 8 de Iatome dhydrogéne, dans des modales
d’atmosphéres couvrant un large domaine de températures et de densités.
Le trait plein indique la probabilité d'occupation totale (neutret+chargé),
alors que le trait en tirets ne tient compte que de la composante
neutre. La profondeur optique ol le formalisme de sphéres dures de
Wehrse détruit le niveau est indiqué par un trait vertical sur chaque
courbe en tirets. D'une fagon générale, on remarque que les niveaux les
plus excités sont plus fortement perturbés que les niveaux inférieurs.
Dans la plupart des modéles, le niveau n=3, et par conséquent les
niveaux inférieurs, ne sont jamais perturbés oU que ce soit dans
I'atmosphére. Ceci implique que les raies de Balmer seront principalement
influencées par la perturbation du niveau supérieur de la transition. De
plus, on sattend & ce que le profil de la raie H, ne soit pas affecté

par le formalisme de Hummer-Mihalas.

Aux basses températures, le formalisme de probabilité d'occupation
est évidemment dominé par l'interaction avec les particules neutres. Dans
ce cas, le formalisme de Wehrse correspond approximativement au point

v - les deux formali ili ibl le mé
ou w~e ' car les deux Tormalismes utilisent sensiblement le méme

modéle de sphéres dures. Aux hautes températures, la contribution des
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Figure 19 Comportement de la probabilité d'occupation des niveaux
atomiques, en fonction de la profondeur optique des
modéles d'atmosphéres. Les probabilités d'occupation sont
calculées pour les niveaux n = 3 & 8 (en partant du haut
sur chaque panneau). Le trait plein indique la probabilité
d'occupation totale (neutre+chargé), alors que le trait en
tirets ne tient compte que de la composante neutre. La
profondeur optique ou le formalisme de Wehrse détruit le

niveau est indiquée par un trait vertical.
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sphéres chargées devient importante, spécialement dans les modéles
riches en hydrogene. Dans ces modéles chauds, la présence de I|'hélium
contribue surtout & la composante neutre. On note aussi le comportement
abrupte de la probabilité d'occupation des modéles riches en hélium,
comparé & ceux riches en hydrogéne. Cette différence de comportement
est l'essence méme du principe qui nous permettra de déterminer

I'abondance dhélium dans les naines blanches froides de type DA.

5.3 Calcul de l'opacité des raies et de l'opacité

pseudo-continue

5.3.1 Formalisme de Inglis-Teller

A mesure que l'on monte dans la série des raies spectrales issues
dun méme niveau inférieur, le phénoméne de recouvrement des raies
devient de plus en plus important car i} la différence en longueur d'onde
entre deux raies successives diminue, et i) I'élargissement Stark
augmente avec le nombre quantique supérieur de la transition (voir la
Figure 1 de Underhill et Waddell 1959). Ces deux particularités font que
la superposition des raies se confond en un pseudo—continu qui
converge vers le saut d'ionisation du niveau inférieur. Ce phénoméne est
observé dans les spectres de naines blanches quand les raies de la

série de Balmer convergent vers le cbté rouge du saut de Balmer.
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Inglis ot Teller (1938) ont été les premiers & considérer ce probléme.
Ils ont calculé la premidre transition dont I'élargissement Stark est tel
que la raie correspondante se confond avec la suivante. La différence
en longueur d'onde entre deux raies successives de la série convergente
de l'‘atome dhydrogéne peut étre approximée par

3
ANn) = %9- L (5.28)

“H
ou n représente le niveau supéri.eur de la transition. Pour cette méme
transition, on calcule le déplacement maximum de la derniére composante
Stark AA__ .. La premiére raie considérée invisible est celle pour laquelle
AN > BNN)72. La solution de ce probléme foumnit le niveau quantique
supérieur n . de la demiére raie visible. La technique consiste &
calculer explicitement l'opacité de type lié~lié pour les niveaux ndn.. ;
le niveau n=n . est calculé comme une opacité de type lié-libre avec
une section efficace éualuée & la fréquence dionisation du niveau
inférieur. L'opacité calculée ainsi produit une opacité pseudo-continue
qui s'étend au-deld de la fréquence dionisation. Cette technique est
couramment utilisée dans les spectres synthétiques pour imiter la

convergence de la série (par exemple Kurucz 1970).

L'expression générale pour le dernier niveau est de la forme

(5.29)

Z
ompol oo

ou C, est une constante numérique qui varie selon le niveau

d'approximation de I'élargissement Stark utilisé. Dans la littérature, on
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retrouve les valeurs suivantes pour C_: 1263 (Inglis et Teller 1939), 1022
(Griem 196d), 1100 (Kurucz 1970), et 1355 (Lang 1980). fAfin d'illustrer
Iincertitude sur cette constante, un ensemble de spectres sunthétiques a
été calculé auec différentes valeurs de C_. La Figure 20 montre des
spectres calculés avec les constantes (de bas en haut) 1200, 1100, et
1000. Les courbes en tirets représentent les mémes spectres décalés
arbitrairement de 025 vers le haut, mais cette fois—ci en omettant
I'opacité des raies. Ceci permet de bien voir les régions entre les raies
ol l'opacité pseudo-continue domine sur l'opacité des ailes. Il est
évident & la lumidre de cette figure qu'une légére incertitude sur C,
produit de grandes incertitudes sur les raies supérieures & H.. De plus,
quand l'opacité des raies dhydrogéne devient moins importante (He/H=10),
le spectre a une allure discontinue en forme d'escalier. Comme ces raies
sont souvent utilisées pour déterminer la gravité, ou encore l‘abondance
dhélium, il est important de se définir un meilleur traitement de l'opacité

pseudo-continue.
5.3.2 Formalisme de Hummer—Mihalas

Dans le cadre du formalisme de Hummer-Mihalas, les opacités des
raies et du pseudo-continu sont traitées de fagon rigoureuse ot self-
consistante (D3ppen, Anderson, et Mihalas 1988). Les transitions
atomiques sont divisées en trois catégories distinctes. La premiére
catégorie comprend les transitions du type lié-lié, ou I'électron d'un
niveau inférieur i, dont la probabilité d'occupation est w,, effectue une
transition vers un niveau supérieur j, dont la probabilité correspondante

est w. Une considération du bilan détaillé entre les taux d‘absorptions
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Comparaison des spectres synthétiques des raies H, 4 Hg
calculés avec le formalisme de Inglis-Teller. La
contribution du pseudo-continu est aussi illustrée en
négligeant l'opacité des raies. Pour chaque modéle, les
spectres sont calculés en wvariont la wvaleur de la
constante utilisée dans ce formalisme; les wvaleurs

illustrées sont (en partant du haut} 1000, 1100, et 1200.
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ot les taux d'émissions spontanées et stimulées permet de trouver une
expression pour l‘opacité monochromatique associée & cette transition.
Cette expression s'écrit

w

X, v) = ;f— Ny ey(v) (1-e™PAT) (5.30)

Cette expression est similaire & l'équation 4.1, mais cette fois—ci, elle
est pondérée par les probabilités d'occupation des niveaux inférieurs et
supérieurs de la transition. Comme WOwW, le facteur de pondération est
tou jours plus petit que l'unité. Rinsi, lorsque la probabilité doccupation
du niveau supérieur devient beaucoup plus faible que celle du niveau
inférieur [wj€wl], l'opacité monochromatique de la transition se trouve
congidérablement réduite. Ce traitement assure une disparition graduelle

de la raie & mesure que la perturbation du niveau supérieur augmente.

La deuxiéme catégorie comprend les transitions du type lié-libre, ou
I'dlectron d'un niveau inférieur absorbe un photon d'énergie supérieure &

I'énergie d'ionisation de ce niveau.

Enfin, la troisidme catégorie comprend les transitions de type lié-
libre des niveaux dissolus. Ce type de transitions survient quand
'électron d'un niveau inférieur n, absorbe un photon d'énergie hv, et
effectue une transition vers un niveau supérieur n J suffisamment perturbé
pour que l'atome s'ionise. La probabilité d'ionisation & partir de ce
niveau supérieur est l-wJ. Comme [|'‘énergie du photon incident ne
correspond pas nécessairement & l'énergie entre les deux niveaux, nous

adoptons la recette suivante. Pour |‘atome dhydrogéne, l'absorption d'un
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photon d'énergie hv se fait & partir dun niveau n; jusqu'd un niveau n¥,

défini comme

nl X& (5.31)
Ce nombre quantique est fictif & moins d'étre entier. Il permet cependant
de définir une probabilité doccupation associée & ce niveau fictif, Wk,
en interpolant & partir des probabilités d'occupation des niveaux réels
de l'atome. On définit ensuite la fraction de dissolution, D,(v), comme la
fraction d'atomes dans le niveau n,, qui aprés absorption dun photon
d’énergie hv, se retrouvent ionisés. Selon les considérations précédentes,

cette fraction s’exprime

wi —Wn*

Di(v) = (5.32)

i
L'opacité associée & ce type de transition est calculée comme une
opacité de type lié-libre standard, avec une section efficace extrapolée
au deld de la fréquence dionisation du niveau inférieur. La Figure 21
illustre, dans un modéle d'atmosphére & 8000K, le comportement du
produit de la section efficace d’absorption du saut de Baimer par la
facteur de dissolution. La courbe en tirets représente la section efficace
évaluée au delad de la fréquence de coupure, sans pondération par le
facteur de dissolution. On remarque I‘avancement progressif du saut
d'ionisation & mesure que l'on considére des couches de plus en plus
profondes. De plus, le saut n‘a pas de coupure nette, mais s’estompe

graduellement en formant un pseudo-continu.
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Variation de la section efficace du saut de Balmer,
modifiée par le facteur de dissolution, dans un modéle
d’atmosphére & 8000K. Les différentes courbes représentent
la section efficace éuvaluée & différentes profondeurs dans
I'6toile, normalisée & la fréquence de coupure. Certaines
de ces courbes ont été identifiées par leur profondeur
optique moyenne de Rosseland. Le trait en tirets
représente le section efficace évaluée au deld de la
fréquence de coupure, sans pondération par le facteur de

dissolution.
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L'opacité totale s’exprime alors comme

¥ v AT
X = N, [;—i-oeu[v] + Dv) u,K[v)] (lme™ATy | (5,33)

Il est & remarquer que lopacité associée & la deuxiéme catégorie de
transitions est implicitement incluse dans le facteur D (v]) e, [(v]). Ceci
correspond au cas ol le nombre n* est indéfini [hv)XH/n‘z]; on pose

dans ce cas particulier w «=0.
533 Importance de l|'opacité pseudo-continue

La Figure 22 présente deux spectres typiques, dont les opacités
pseudo—continues sont calculées avec les formalismes de Inglis—Teller
(trait en tirets], et de Hummer-Mihalas (trait plein). Dans la partie
supérieure de chaque graphique, nous montrons la contribution des flux
pseudo-continus uniquement. L'opacité pseudo-continue de Hummer-
Mihalas génére des flux sans discontinuités contrairement au formalisme
de Inglis-Teller. Dans le modale riche en hydrogéne, la contribution de
cette opacité est légérement plus élevée dans le formalisme de Hummer-
Mihalas, ce qui a pour effet de réduire le flux dans les régions ou
l'opacité des raies est négligeable. La différence entre les deux
formalismes est toutefois plus marquée dans le modéle riche en hélium;
ceci est da au fait que le formalisme de Inglis-Teller est basé sur une
interaction de particules chargées, alors que le processus dominant dans
le formalisme de Hummer-Mihalas provient de la perturbation par les
atomes dhélium neutres. L'opacité pseudo-continue accrue de ce modéle

riche en hélium affecte énormément le flux émergent de l‘étoile.
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Comparaison des spectres synthétiques des raies H, & Hg
calculés avec le formalisme de Inglis-Teller (tirets], et le
formalisme de  Hummer-Mihalas  (traits  pleins). La
contribution du pseudo-continu est aussi illustrée en

négligeant l'opacité des raies.
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La Figure 23 illustre la contribution individuelle des particules
neutres et chargées sur l'opacité pseudo-continue. Les spectres ont été
générés avec trois approximations différentes de la probabilité
d'occupation: i} w =1 (trait pointillé), ii} w =w (chargé) (trait en tirets],
et iii) w =w (chargé) x w, (neutre} (trait plein]). Dans le modéle & 10000K,
riche en hydrogéne, la contribution vient exclusivement des particules
chargées, alors que dans le modéle & 8000K, riche en hélium, elle est
complétement dominée par les particules neutres. Les modéles plus froids,
riches en hydrogéne, sont peu affectés par l'un ou I'outl;e des types de

perturbateurs.

Bien que l'effet du formalisme de Hummer—Mihalas sur les raies de
Balmer soit discuté en détail dans les prochaines sections, il est
intéressant de remarquer sur la Figure 23 Vleffet du formalisme de
probabilité d'occupation sur les raies H, et Hg, dont un agrandissement
est reproduit sur la Figure 2d. Sur cette demiére figure, uniquement les
cas w, =1 (trait en tirets] et w =w,, . sont reproduits. L'effet de la
présence de Ihélium sur la probabilité d'occupation est clairement visible
sur ces raies. Cependant, une comparaison des spectres des modéles
riches en hydrogéne avec ceux riches en hélium montrent que méme

avec une probebilitd doccupation unitaire, /les rales affichent encore
une sensibll/ité & /abondance dohélium.
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Comparaison des spectres suynthétiques des raies H,‘ & Hg

calculés avec le formalisme de Hummer—~Mihalas en utilisant
successivement une probabilité doccupation w =1 (trait
pointillé), w_=w (chargé] (trait en tirets], et w, =w_[chargé)

x w (neutre] (trait plein).
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Figure 24 Agrandissement des raies H, et Hy de la Figure 23. La
probabilité d'occupation est calculée avec w, =1 (trait en

tirete), et w =w (chargé] x w (neutre) (trait plein).
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5.4 Exploration de |'espace des paramétres atmosphériques

Le formalisme de Hummer—Mihalas a donc été utilisé pour générer un
ensemble de  spectres  synthétiques, couvrant les  paramétres
atmosphériques de la grille de modéles décrits au Chapitre 3. Nous
présentons dans cette section un survol de leffet de la wariation de
chacun des paramétres atmosphériques, soient la température effective, la

gravité de surface, et l'‘abondance dhélium.
5.4.1 Variation de la température effective

Les Figures 25 et 26 montrent les spectres synthétiques des modéles
d log g=8.0 et He/H=10"2 (du point de wue spectroscopique, ces
spectres sont rigoureusement équivalents aux spectres des modéles avec
He/H=0). La bande spectrale étudiée couvre les raies H, & Hg. Pour les
fine de discussion subséquente, nous avons aussi superposé en trait
pointillé les spectres des raies H, et HB en négligeant |'élargissement

par résonance.

Ces spectres montrent la grande sensibilité des raies de Balmer &
une wvariation de la température effective. Une maesure de la largeur
équivalente, ou mieux encore une mesure du profil de ces raies, permet
donc de déterminer les températures effectives avec une grande
sensibilité. La limite de détection pour les raies de Balmer se situe aux
environs de S000K. L'absence dopacité au centre des raies Hg et Hg
dans les modeles les plus chauds est réliée au traitement approximatif

de la composante centrale dans le calcul de l|'élargissement Stark de
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Figure 26 Variation de la température effective pour les raies H,‘ a
Hg des spectres synthétiques calculés & log g=8.0, et
He/H=0.01. L'ordonnée de cette figure et des figures

suivantes représente le flux relatif H,.
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Figure 26 Variation de la température eoffective pour les raies H, et
HB des spectres synthétiques calculés a log g=8.0, et
He/H=0.01. Les spectres synthétiques calculés en
négligeant l'élargissement par résonance sont illustrés en

pointillés.
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ESW. La wvariation de chaque raie en fonction de la température effactive

est discutée en détail dans la sous—section §545.

5.4.2 Variation de la gravité de surface

Comme la gravité de surface et l'abondance dhélium influencent
davantage les raies élevées de la série de Balmer, l'accent sera
dorénauant porté sur les raies H, & Hg. Les effets de la variation de la
gravité de surface sont présentés sur la Figure 27 pour un certain
nombre de températures effectives dans les modéles avec He/H=10"2, Les
offets sur les raies les plus élevées de la série de Balmer sont trés
marqués pour deux raisons: i} dans les modéles & haute gravité, la
densité de protons et délectrons est plus élevée, et augmente
considérablement I'élargissement par pression Stark, et ii) la pression
atmosphérique étant élevée, la perturbation par les particules neutres ou
chargées détruit les niveaux supérieurs et réduit ainsi l'opacité de ces
raies. Par conséquent, l'analyse détaillée de ces raies, particuliérement
H, & Hg, permet en principe de déterminer la gravité de surface. Les
autres raies, comme on peut |'observer, sont beaucoup moins sensibles &

une variation de la gravité de surface.

543 Variation de l'abondance dhélium

Un comportement similaire est observé lorsque l'abondance dhélium
est modifiée. La Figure 28 montre, pour certaines températures effectives
& log g=8.0, la variation des raies de Balmer. L'effet observé est de

méme nature que pour la wvariation de la gravité de surface. Le
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Figure 27 Variation de la gravité de surface des spectres
synthétiques des raies H, & Hg calculés avec He/H=0.01,

et pour différentes valeurs de la température effective.
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Figure 28 Variation de l'abondance dhélium des spectres synthétiques
des raies H, a Hg calculés a log g=80, et pour
différentes wvaleurs de la température effective. Chaque

spectre est identifié par la valeur de He/H.



FLUX RELATIF

0

LOG G = 8.0 TEFF = 5000 -
T | i | 1 | u
10.00
5.00
1.00
.10
.01
i | 1 ] l ] |
3800. 3900. 4000. 4100. 4200. 4300. 4400. 4500. 4600.

LONGUEUR D'ONDE

194



FLUX RELATIF

'U

LOG G = 8.0 TEFF = 6000 .
| 1 1 | 1 1 !
10.00
5.00
1.00
.10
.01
] 1 | I | | 1
3800. 3900. 4000. 4100. 4200. 4300. 4400. 4500. 4600.

LONGUEUR D'ONDE

195



FLUX RELATIF

1386

LOG G = 8.0 ] TEFF = 7000.
I ! I [ | I I
W.OO
5.00
ﬁ .
ﬁ o
0 1 ! ! i ! ! !

3800. 3900. 4000-. 4100. 4200. 4300. 4400. 4500. 4600.

LONGUEUR D' ONDE



FLUX RELATIF

197

LOG G = 8.0 TEFF = 8000 .

1 | i l 1 | l
VNK’\Y///\\\V/////\\\V/////DUU
- 1.00

.01

|

.0 i | | | 1 | 1
3800. 3900. 4000. 4100. 4200. 4300. 4400. 4500. 4600.

LONGUEUR D'ONDE



FLUX RELATIF

0

LOG G = 8.0 TEFF = 9000 .

I T I I { 1 I

10.00

5.00
1.00

.10

.01

| 1 | 1 ] 1 1

3800.

3900. 4000. 4100. 4200. 4300. 4400. 4500.

LONGUEUR D'ONDE

4600.

198



FLUX RELATIF

LOG G =

8.0 TEFF =

10000 .

I

.0 !

| I I I

I

10.00

5.00

.ao

.10

01

3800. 3900.

4000. 4100. 4200. 4300.

LONGUEUR D'ONDE

4400.

4500.

4600 .

199



FLUX RELATIF

0

200

LOG G = 8.0 TEFF = 11000.
1 l l 1 I 1 I
10.00
5.00
1.00
.10
.01
| 1 | | | 1 1
3800. 3900. 4000. 4100. 4200. 4300. 4400. 4500. 4600.

LONGUEUR D'ONDE



FLUX RELATIF

201

LOG G = 8.0 TEFF = 12000.

.0 ! l I 1 l 1 1
3800. 3900. 4000. 4100. 4200. 4300. 4400. 4500. 4800.

LONGUEUR D'ONDE



202

comportement est aussi relié & une augmentation de la pression
atmosphérique, mais surtout via la diminution de l'occupation des
niveaux. Cette sensibilité & ‘abondance dhélium peut donc &tre utilisée
pour déterminer la composition atmosphérique des étoiles naines blanches
froides de type DA. Il est & remarquer que méme avec une abondance
dhélium aussi élevée que He/H=10, /&éoile gardera /e caractére

spectroscopique dune DA.

5.4.4 Séparation des effets de gravité et d'abondance dhélium

Wehrse et Liebert (1983) ont suggéré & l'aide d'un traitement semi-—
analytique qu’'il était possible de différencier entre les effets de pression
engendrés par une augmentation de la gravité, et ceux engendrés par
une augmentation de l'abondance dhélium. L'argument est basé sur la
considération des processus de formation de la raie dans chacun des
cas. Par exemple, les premiéres raies de la série sont influencées
surtout par l'‘élargissement Stark, donc par la densité délectrons et de
protons, alors que les raies plus élevées sont dominées par les
processus de destruction des niveaux. Plutét que de reprendre en détail
ces arguments, les spectres synthétiques présentés précédemment ont été
comparés en utilisant une technique décrite au Chapitre 6. La conclusion
principale de cet exercice est qu?¥/ est {mposslble par /a2 seule
obsarvation des rales dbe Balmer, de différencier /les effets ok
gravité de surface et dabondance dhéfium. Par exemple, si la
température effective dun modéle est gardée constante, l‘augmentation de
Fabondance dhélium peut &tre compensée par une diminution de la

gravité de surface. Pour illustrer cette affirmation, nous présentons sur
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la Figure 29 des cas typiques d'équivalences. Bien que ces figures
illustrent uniquement le comportement des raies H, & Hg, les conclusions
précédentes s‘appliquent aussi bien aux raies H, et Hﬁ' Les relations

entre log g et He/H seront discutées dans le prochain chapitre.
545 Largeurs équivalentes et couleurs Strdmgren

Pour compléter la description des spectres synthétiques, nous
présentons les résultats du calcul des largeurs équivalentes et des

couleurs Str8mgren.

Les largeurs équivalentes ont été calculées en déterminant le niveau
du flux continu & partir de points choisis entre les raies, et reliés par
une droite. L'intervalle d'intégration du flux couvre toute la largeur de la
raie. Les résultats pour les raies de la série de Balmer sont présentés
graphiquement sur la Figure 30 et dans le Tableau VI, pour les modéles

4 log g = 80.

Les largeurs équivalentes des raies H,‘ d Hg ont sensiblement le
méme comportement. Aux basses températures, les largeurs équivalentes
sont petites et augmentent graduellement & mesure que la température
effective augmente. Elles passent ensuite par un maximum & une
température effective qui dépend de la raie considérée. Pour les raies
H, & Hg ce maximum se situe en dehors de la grille de modéles
(T,>12000K). La position du maximum dépend aussi légérement de
I'labondance dhélium. Le processus qui domine la variation de la largeur

équivalente en fonction de l'abondance dhélium est lié étroitement au
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Exemples d'équivalences entre l'abondance dhélium et la
gravité de surface, pour des spectres synthétiques des
raies H? 4 Hg (de bas en haut] calculés a T =8000K. Les
paramétres atmosphériques du spectre en trait plein sont
indiqués sur la partie supérieure (T,, log g, et He/HJ. Les
paramétres atmosphériques du spectre en trait pointillé

sont indiqués sur la partie inférieure (log g, et He/H).
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Figure 30 Largeurs équivalentes des raies H, a Hg (en A), calculées
pour des spectres sunthétiques a log g=8.0, et pour des
abondances dhélium de Hes/H = 10'2, 10", 1, 5, et 10.
Certaines de ces courbes ont été identifiées par la valeur
de He/H correspondante. Pour les raies H,‘ ad Hg, les
largeurs équivalentes diminuent quand l‘abondance dhélium
augmente. Cette wvariation est sensiblement la méme, pour
les raies Hu et HB d haute température, mais devient
inverse & basse température 4 cause de l'élargissement de

type van der Waals.
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Valeurs des largeurs équivalentes pour la série de Balmer

Tebleau VI

Te (K)
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WHY  W(Hy)  W(H)  W(Hg)  W(H)  W(Hg)  W(Hg)
2,026 .808 313  .074 031  .029  .013
5.3 1.856 .83  .332 .30 .51  .014
7.788 3.205 1.831  .898 524  .218  .0%6
9.625 4.59 3.262 2.202 1.368  .672 = .222
11.268 6.457 5.191 4.078 2.696 1.414 529
12.957 9.114 7.934 6.653 4.397 2.335 918
15.312 13.070 11.703 9.826 6.316 3.327 1.354
18.747 18.568 16.441 13.3d39 8.281 4.340 1.824
23.931 25.677 21.825 16.812 10.177 5.341 2.278
30.800 34.036 27.386 20.247 11.874 6.223 2.621
38.529 42.815 32.612 23.180 13.297 6.887 2.78°7
45.769 50.811 37.242 25.647 14.348 7.218 2.756
51.483 58.251 41.160 27.461 14.928 7.248 2.608
55.730 63.702 d44.106 28.678 15.155 7.081 2.411
57.227 67.736 46.008 29.121 14.395 6.789 2.217
1.928 .7vé 298  .053  .028  .031 .01t
§.170 1.803  .792  .288 .00  .040  .012
8.087 3.265 1.785  .922  .440  .164  .037
10,086 4.753 3.235 2.094 1.222 552  .l64
11.879 6.544 5.192 3.93¢ 2.482 1.227  .429
13.575 9.268 7.900 6.468 4.1368 2.084  .780
15.891 13.104 11.623 9.588 §5.996 3.022 1.182
19.180 18.522 16.297 13.043 7.906 3.986 1.621
24.097 25,551 21.622 16.558 9.747 4.941 2.043
30.821 33.869 27.147 19.882 11.433 5.804 2.364
38.514 42.821 32.461 22.822 12.822 6.427 2.503
46.117 51.086 37.069 25.228 13.862 6.784 2.495
52.097 58.514 41.108 27.143 14.451 6.8168 2.347
56.840 B4.623 44.138 28.312 14.685 6.643 2.164
58.887 68.981 46.186 28.831 14.551 6.364 1.980
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Te (K)
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WCH)  W(HY)  W(Hg  W(Hg)  WCH)  W(Hg)  W(Hg)
1.612 .606 .188 027 019 030 013
S .253 1.608 527 106 028 025 010
9 .458 3.454 1 .511 530 .140 039 010

12 .485 $.628 3.1l 1.549 594 455 026

14 .730 7.672 §.210 3.231 1 .544 510 Jd12

16.969 10.265 7 .888 5.554 2.924 1.110 3086

19.330 13.697 11 .41 8 .452 4 566 1 .861 585

21 .994 18.521 15.722 11.700 6 .306 2.673 .945

25.824 24 .921 20.651 15.007 8.017 3 .511 1.303

31.173 32.783 25.837 18.157 9.592 4 .302 1.594

38.111 41.822 31.119 21.048 10.980 4 .936 1.744

45.792 50.491 35.924 23.492 12.028 5.296 1.746

53.064 58.742 40.155 25.460 12.705 §5.378 1.642

58 .967 65.915 43.532 26.714 12.842 5 .251 1.486

62.656 71.170 45.828 27.325 12.834 5 .001 1.348

994 381 133 023 026 031 012
S .009 i.081 207 023 017 025 011

11 .270 3 .245 813 106 020 022 009

16 .744 6 .448 2.435 568 087 025 .008

20.336 9.634 4.913 i .860 423 070 012

23 .039 12.628 7 .826 3 .937 1.260 249 041

25.648 15.843 11.115 6.605 2.596 653 .132

28 .463 19.862 14.913 9.616 4 .208 1.276 224

31.504 24 911 19.283 12.746 5.888 2.035 .608

33.913 31.145 24 .0¢75 15.829 7 .497 2 .829 924

38.191 38.450 28.819 18.698 B8.955 3 .560 1.187

43 .437 46 .407 33.301 21.218 10.192 4.119 1.328

49 506 54 .332 37.395 23.298 11.104 4 .418 1.330

55.571 61.730 40.973 24.848 11 .594 4 .453 1.245

60.370 67.993 43.761 25.767 11.683 4.309 1.125
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W(H) W(H,) W(H) WlH,)  W(H)  W(Hg)  W(Hy)

530 273 127 020 022 029 013
4.338 .740 135 .018 017 024 010
11 .444 2 .638 436 035 017 021 .008
18.693 6.224 1.658 223 027 020 007
23.693 10.260 4.111 .998 133 029 .008
26 .961 13.864 7.251 2.685 558 .082 .0t4
29.563 17.156 10.654 5.161 1.430 .266 .044
32.088 20.723 14.262 8.067 2.885 .665 135
34.761 25.125 18.230 11.138 4.513 1.271 S17
37.7T10 30.498 22.522 14.171 6.160 2.009 581
39.430 36.471 27.019 17.024 7.701 2.771 867
42 .812 43.373 31.413 189.640 9.062 3 .441 1.086
47 .067 50.457 35.386 21.870 10.140 3.898 1.184
51 .916 57.417 38.906 23.841 10.879 4.106 1.170
£6.450 63.622 41.798 24.801 11.181 4.0v5 1.086
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dépeuplement des niveaux supérieurs par linteraction avec les autres
particules. Comme les interactions sont moins fortes pour les niveaux
inférieurs, une raie telle que H,‘ est peu sensible & une variation de
Fabondance dhélium. Rinsi, la température déterminé par H_  est
relativement indépendante de |‘abondance dhélium. Par exemple, pour une

largeur équivalente donnée, lintervalle en température effective ne

variera que de 900K pour W.~d0 A, et de 300K pour W ~20 A.

Inversement, comme les perturbations par les atomes dhélium sont
plus grandes pour les niveaux supérieurs, les raies telles que H, & Hqg

deviennent de tréds bons indicateurs de l‘abondance dhélium.

Le comportement des raies H, et HB est beaucoup plus complexe et
irrégulier. Il se produit & plusieurs endroits un recoupement des largeurs
équivalentes. Ces raies originent de niveaux peu affectés par le
formalisme de probabilité doccupation. La wvariation en fonction de
I'abondance dhélium provient dang ce cas-ci de |'élargissement du type
Van der VWaals. Comme cet élargissement est causé par l'interaction entre
particules neutres, il ne devient prédominant quaux basses températures
To<10000K (voir aussi Figure 17). La comportement de la raie HB est
similaire, mais beaucoup moins prononcé. Enfin, cette sensibilité de la
largeur équivalente & l'‘abondance dhélium diminue aux basses
températures (T,<6000K), car la raie devient tout simplement trop faible.
Cependant, le profil de la raie demeure un facteur indicatif de la

présence dhélium dans l'‘atmosphére (voir Figure 17).
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Les couleurs Str8mgren (b-y] et (u-b) des spectres synthétiques ont
été calculées & laide d'une sous-routine fournie par F. Wesemael. Comme
le calcul de ces couleurs théoriques requiert la connaissance du flux
monochromatique & des longueurs donde différentes de celles des
spectres générés précédemment, un ensemble de spectres synthétiques
fut calculé & l'aide d'une autre grille de fréquence. Les transmissions
des filtres sont prises de Olson (187d) et Kodaira(1975), et la calibration
est de Schulz (1978). Les résultats sont présentés sur les Figures 31 et
32 en fonction de la température effective, de la gravité de surface, et
de l'‘abondance dhélium. Une comparaison détaillée de ces figures montre
que pour un ensemble de couples (gravité - abondance dhélium), &
nest pas non plus possible de distinguer & /aide de /a photoméirie
les effets produits par une variation de /a gravité de surface ou de
/@bondance dhéltum. Il devient alors évident & ce point—ci, qu'une
détermination unique des paramétres atmosphériques (T, He/H, et log g]
est impossible, et quil faut recourir & d'autres diagnostics pour
contraindre davantage ces paramétres. Une alternative est suggérée dans

le chapitre suivant.

5.5 Variation de la longueur de mélange

La théorie de la convection décrite & la section 3.4 est paramétrisée
par un certain nombre de constantes, déterminées en majeure partie par
la géométrie adoptée des cellules convectives. La longueur de mélange
est aussi considérée comme un paramétre libre. Dans notre analyse, nous

utilisons la théorie standard de la longueur de mélange ML1 (Tableau
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Diagramme de couleurs Str8mgren pour des modéles &
différentes abondances dhélium. Chaque diagramme illustre
la variation de la gravité de surface et de la température
effective. En partant de la gauche, les températures

effectives des modéles sont 12000 (S00) 6000K.
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Diagramme de couleurs Str8mgren pour des modéles &
différentes gravités de surface. Chaque diagramme illustre
la variation de l'abondance dhélium et de la température
effective. En partant de la gauche, les températures

effectives des modéles sont 12000 (500) 6000K.
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III) de B3hm-Vitense (1958). Cependant, Fontaine e¢ &/. (1974) ont
montré que le choix de la théorie de la longueur de mélange influengait
la structure thermodynamique des couches externes des naines blanches.
De plus, Fontaine, Tassoul, et Wesemael (1984), et Tassoul, Fontaine, et
¥Winget (1989) ont montré que le résuitat des analyses de pulsations non-
radiales des étoiles naines blanches variables dépendaient davantage du
choix de la théorie de la longueur de mélange que de tout autre
parametre. Enfin, ils ont aussi conclu que la température observée du
cbdté chaud de la bande d'instabilité des naines blanches wvariables, était
mieux reproduite par des modéles générés avec la version ML3 de la
longueur de mélange, qu'avec les wversions ML1 ou ML2. Ce résultat est

relié & lefficacité convective croissante de ML1 vers ML3.

Afin d'estimer la wvariation du flux émergent en fonction du choix
particulier de la théorie de la longueur de mélange, un ensemble de
spectres synthétiques a été calculé avec les versions ML1 et ML3. Des
modéles d'atmosphéres plus chauds que 12000K ont aussi été calculés
pour couvrir la région définie par la bande d'instabilité des ZZ Ceti. Le
résultat de ces calculs est présenté sur la Figure 33 pour les modéles
riches en hydrogéne, et pour 8000K<T,<15000K. La différence entre les
spectres calculés avec ML1 (trait plein) et ML3 (trait en tirets) est
négligeable pour des températures effectives plus basses que T, ~8000K,
et plus élevées que T_15000K. Aux basses températures, la convection
devient adiabatique, et ne dépend plus & ce moment de la théorie de la
longueur de mélange. Aux hautes températures, la zone de convection
disparait, et [I'‘atmosphére devient complétement radiative. RAux

températures intermédiaires cependant, les différences dans le flux



Figure 33
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Comparaison des spectres synthétiques des raies H}’ a Hg
calculés avec différentes versions de la théorie de la
longueur de mélange: ML1 (traits pleing], ML3 (traits en

tirets), ML3 et la prescription de B&hm-Stackl (traits

pointillés].
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émergent sont considérables. En particulier, ces résultats souléuent la
possibilité de calibrer la théorie de la longueur de mélange & partir de

la spectroscopie d'étoiles de type ZZ Ceti.

Un demier ensemble de spectres a été généré en utilisant & la fois
la version ML3 de la théorie de la longueur de mélange, et la
prescription de B8hm et Stlckl (1967). Cette prescription consiste &
choisir comme longueur de mélange & une profondeur donnée, la valeur
minimum entre la longueur de mélange £, et la distance entre le haut
de la zone de convection et le point considéré. Ceci assure que la
distance parcourue par une cellule convective avant de se dissoudre, ne
dépasse pas le haut de la zone convective. Une des conséquences
immédiates de cette prescription est que le flux convectif augmente plus
lentement et plus graduellement vers lintérieur de ['étoile, et diminue
donc artificiellement l'efficacité convective en surface. Les spectres
calculés avec la prescription de B3hm-Stlckl et la wversion ML3 de la
longueur de mélange sont présentés sur la Figure 33 (trait pointillé). Les
résultats montrent que les différences entre les versions ML1 et ML3 +
BShm-Stlckl sont négligeables pour T <10000K, mais que des différences
appréciables subsistent & des températures supérieures. Il faut aussi
noter que des modéles d'atmosphéres calculés avec ML1 ot la prescription
de BS3hm-Stdckl, pourraient produire des différences similaires. Une
exploration plus approfondie demeure toutefois en dehors du contexte de
ce travail. Le présent exercice a cependant montré que les incertitudes
relatives au traitement de la convection ont des effets observés
relativement peu importants aux températures effectives considérées dans

cette étude, mais qu'un soin particulier devrait &tre apporté pour l‘étude
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d'étoiles plus chaudes, comme les ZZ Ceti.

5.6 Effets non-idéaux de |'équation d’état

Les modeéles calculés & l'aide de I'équation d'état de FGVH (§3.8)
peuvent 8tre utilisés pour calculer des spectres synthétiques de la méme
fagon que les spectres précédents. Dans cette approximation, I‘équation
d’état de FGVH ne modifie que la structure thermodynomique du modéle
initial ; le programme de spectres synthétiques utilise toujours |'équation
d'état d'un gaz parfait, modifiée par le formalisme de probabilité
d'occupation de Hummer—Mihalas. Comme les effets non—idéaux ne sont
prédominants que dans les modéles froids, nous avons restreint la

comparaison spectroscopique & la raie H,.

Les spectres calculés avec les modéles utilisant l'équation d'état de
FGVH sont présentés sur la Figure 34 (trait pointillé), en comparaison
avec ceux calculés avec l'équation d'état dun gaz parfait (trait plein).
Dans les modéles riches en hélium, la différence est complétement
négligeable. Dans les modéles riches en hydrogéne, les différences se
présentent surtout au niveau du flux absolu du spectre. Le profil de la
raie est relativement peu affecté. Nous allons voir dans le prochain
chapitre que les sources dincertitudes sur le profil de la raie H, sont
davantage reliées aux processus d'élargissement qu'au choix de I'équation
d’état. Néanmoins, les résultats précédents démontrent que |‘approximation
de l'équation d'état d'un gaz parfait ne produit pas d'erreur significative

sur le profil des raies, mais affecte sensiblement le flux continu.
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Figure 34 Comparaison des profils de la raie H, calculés en utilisant
les modéles d'atmosphéres gris des Figures 15 et 16. Ces
modéles sont calculés avec I'équation d'état d'un gaz
parfait (traits pleins), et l‘4quation d'état de Fontaine,

Graboske, et Yan Horn (traits pointillés].
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CHAPITRE 8

Détermination des paramétres atmosphériques

Dans ce chapitre, nous allons utiliser les outils développés dans les
chapitres  précédents dans une  détermination des  paramétres
atmosphériques des naines blanches froides des deux échantillons

présentés au Chapitre 2.

La premidre technique d'analyse considérée consiste & comparer les
profils observés des raies spectrales avec les profils sunthétiques. La
sensibilité des raies & la température effective, & la gravité de surface,
et & l'abondance dhélium (voir Chapitre 5), fait que la comparaison des
profils de raies demeure un des diagnostics les plus précis pour
déterminer les paramétres atmosphériques. Nous allons aussi comparer
cette technique avec d'autres techniques moins précises telles que
l'analyse des largeurs équivalentes des raies spectrales ainsi que de la

photométrie visuelle.



237

8.1 Analyse de |'échantillon de Lacombe-Wesemael-Liebert

B6.1.1 Résolution instrumentale

La premiére étape de la comparaison des profils de raies consiste &
reproduire le profil instrumental des spectres observés. Ce profil
instrumental est habituellement approximé par une distribution gaussienne
avec une largeur & demi-hauteur égale & la résolution spectrale de
Iinstrument. Celle-ci est déterminée généralement d partir de la mesure
de profils de raies d'émission de la lampe de comparaison utilisée pour
calibrer les spectras en longueurs d'onde. Tous les spectres synthétiques
sont donc convolués numériquement & l'aide d'une distribution gaussienne

dont la largeur & demi-hauteur est ajustée en fonction de I‘échantilion

étudié.

La détermination exacte de la résolution spectrale n'‘est pas un
facteur déterminant quand la largeur & demi-hauteur est faible en
comparaison avec la largeur des raies observées. HRinsi, dans
I'échantillon de LWL, seul le coeur des raies se trouvera affecté par la
convolution des spectres synthétiques. Une erreur sur la valeur exacte
de la résolution spectrale ne modifiera donc pas le résultat des
analyses. Cependant, dans l'échantillon de Greenstein, les profils des
raies H et H[3 des étoiles les plus froides ont des largeurs comparables
a la résolution spectrale de linstrument. Il devient alors important de
distinguer entre un élargissement de la raie causé par l'instrument, et un
élargissement intrinséque de la raie provoqué par des processus

physiques d'élargissement.
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6.1.2 Détermination de la température effective

Une fois la convolution des spectres synthétiques obtenue, les profils
des raies sont ensuite comparés par une technique de moindre carré.
Comme nous sommes principalement intéressés aux profils des raies plutét
qu'd la distribution d’énergie, les spectres observés et synthétiques sont
normalisés raie par raie. Pour chacune des raies, le niveau du flux
continu est déterminé & partir de deux points judicieusement choisis de
part et d'autres du centre de la raie, et reliés par une droite. Pour les
spectres observés, ces points sont déterminés en moyennant sur
quelques pixels (~25A) autour des points choisis. La normalisation est

ensuite obtenue en divisant le flux continu par le flux dans la raie.

La procédure consiste ensuite d calculer séparément les wvaleurs du
X2 pour chacune des raies dans tout l'espace des paramétres. La
recherche du minimum du X2 dans cet espace nous donne les ualeurs
optimales des paramétres atmosphériques de ['étoile. En principe, il est
possible de déterminer avec suffisamment de précision les paramétres
atmosphériques en utilisant une seule raie. Par exemple, Fontaine e¢ a/.
(1985) ont déterminé simultanément la gravité de surface et la
température de GD66 & partir de la seule comparaison de Hg. Cependant,
il peut &tre imprudent d'appuyer des conclusions sur l'analyse d'une
seule raie pour différentes raisons: i} la nature bruyante des raies
observées, ii} l'imprécision de la calibration spectrophotométrique &
l'intérieur de la largeur de la raie, iii} les incertitudes physiques des
spectres synthétiques, et iv) la sensibilité relative de chacune des raies

aux différents paramétres atmosphériques. Pour ces raisons, il est
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préférable de considérer l'ensemble des raies pour déterminer les
paramétres atmosphériques. Considérons dabord la mesure de la

température effective de l'étoile.

La température effactive est déterminée & partir des raies H, et Hg.
La température associée & chacune de ces raies peut différer dans
certains cas de quelques centaines de degrés (voir Figure 7). Cette
différence est principalement attribuable & la sensibilité de chacune des
raies d la température; la variation du X2 en fonction de la température
effective est parfois tellement faible qu'un changement de température de
plusieurs centaines de degrés n‘affecte que trds légérement la valeur du
%2. Cette situation fait que la température associée & une telle raie
demeure relativement plus incertaine. Pour augmenter la précision de la
détermination de la température effective, et aussi utiliser & profit
'ensemble des raies spectrales, nous avons adopté la méthode suivante.
Considérons une dbondance dhélium donnée. Tout d'abord, la valeur du
X2 est éualuée indépendamment pour chacune des raies H, et Hg &
chaque température de la grille de modéles. Ensuite, la température
effective moyenne est déterminée & partir du ménimum o produit des
X2 . Contrairement & la simple moyenne arithmétique des températures
associées & chaque raie, cette méthode posséde l'avantage de pondérer
chacune de ces températures par leur variation du X2, Ainsi, si une raie
s'‘avére peu sensible & la température, la wvariation du %2 sera petite, et
n'influencera pas la détermination de la position du minimum. En d'autres
termes, la température sera pondérée davantage par la raie dont la

vallée du X2 est la plus étroite.
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La Figure 35 illustre la méthode de détermination de la température
effective dans le cas particulier de GD66, en utilisant des modéles purs
en hydrogéne. Le spectre observé de GD66 est comparé avec des
spectres synthétiques interpolés aux températures effectives déterminées
par H,‘, (panneau du haut), par Hg (panneau du centre}, et aussi & l'aide
de la moyenne pondérée définie précédemment (panneau du bas). La
température déterminée par Hg est en fait supérieure & 12000K, ce qui
implique que Tg-T. > S00K. Il est toutefois évident que la solution
adéptée en utilisant la moyenne pondérée est tout aussi acceptable.
Ceci est relié au fait qu'autour de T =11000K, la raie Hg; est moins
sensible que la raie H, & la température effective (voir Figure 30). La
température moyenne est donc pondérée davantage par la raie H. que

par la raie Hg.
6.1.3 Détermination de l'abondance dhélium et de la gravité de surface

La gravité de surface et I'dbondance dhélium ne peuvent &tre
déterminées indépendamment. Comme nous l‘avons montré & la section
544, il existe une infinité de couples (log g, He/H) qui produisent le
méme spectre synthétique. Une fagon de remédier & ce probléme est de
congidérer un large échantillon d'étoiles, et d'adopter une gravité de
surface moyenne pour tous les ob jets. Bien que la gravité de surface de
chaque ob jet pris individuellement puisse différer de la gravité adoptée,
la moyenne des étoiles pourra mettre en évidence la présence ou

'absence de I'hélium dans les atmosphéres de ces naines blanches.
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Exemple de la détermination de la température effective
dans le cas particulier de GD66, en utilisant des modeles
purs en hydrogéne. Le spectre observé (sur chaque
panneau, de bas en haut) des raies H, et Hg de GDB6 est
comparé avec des spectres synthétiques interpolés aux
températures effectives déterminées par H, (panneau du
haut), par Hg (panneau du centre], et aussi & l‘aide de la

moyenne pondérée de H, et Hg (panneau du bas).
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Nous auvons donc adopté une gravité de surface moyenne de log
g=8.0, soit la valeur moyenne estimée pour les DA par Shipman (1978) et
Koester, Schulz, et Weidemann (1979} (voir aussi Chapitre 1), et déterminé
ensuite indépendamment l'abondance dhélium. La méthode utilisée est
similaire & celle décrite pour évaluer la température effective. Dans ce
cas particulier cependant, nous utiliserons les raies H, et Hg. En effet,
la Figure 30 montre que ces raies sont plus sensibles & une wariation

de l'abondance dhélium que les raies H et Hs-

La détermination simultanée de la température effective et de
I'abondance dhélium se fait de la fagon suivante. La premiére étape
consiste & interpoler une grille plus fine de spectre synthétiques
(AT=100K, Alog(He/H}=0.1). A chaque dabondance dhélium interpolée
log(He/H),, la température T g est éualuée & partir de la moyenne
pondérée des raies H, et Hg. Un spectre synthétique est ensuite
interpolé aux différentes valeurs de T g-log(He/H);. Pour chacun de ces
spectres, le %2 associé aux raies H, et Hg est calculé, et utilisé pour
déterminer l‘abondance dhélium optimale, en trouvant le minimum du
produit des X2 de chacune des raies H, et Hg. La température effective
finale est définie par la température T*(G associée & l'abondance dhélium
optimale. Une estimation de l'erreur sur la détermination des paramétres
atmosphériques est obtenue en mesurant la température effective et
I'abondance dhélium pour lesquelles la wvaleur du X2 est supérieure de
2% de sa valeur minimale. Cette mesure permet en queique sorte de

mesurer la profondeur de la vallée du X2,
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6.14 Sensibilité au rayon d'interaction des particules neutres

Une premidre détermination des paramétres atmosphériques des étoiles
de léchantillon de LWL o été obtenue en utilisont le formalisme de
Hummer-Mihalas décrit au Chapitre 5. Comme premiére approximation nous
avons adopté un rayon d'interaction pour les particules neutres (équation
5.M) égal au rayon de Bohr. L'analyse montre qu'en utilisant un rayon de
Bohr, il est impossible de trouver une solution acceptable pour les
objets ayant des températures effectives inférieures & ~8500K. En effet,
les spectres synthétiques prédisent dans ce cas des largeurs de raies
H, & Hg beaucoup plus petites que celles observées. Cette conclusion
demeure valide méme dans /es mocBles riches en hydrogéne. Un
exemple typique d'une de ces solutions est illustré sur la Figure 36. Ii

est évident que la solution présentée ne satisfait pas le profil des raies

H, & Hg.

Une solution altemative possible est de réduire substantiellement la
gravité de surface moyenne adoptée (log g=8). Un tel exercice révéle
toutefois que pour reproduire le profil des raies H, & Hg, la gravité de
surface de tous fes okjets avec 7, < 8500K doit 8tre réduite autour
de log g~75. Cependant, les nombreuses évidences observationnelles et
théoriques discutées au Chapitre 1 suggérent que la gravité de surface
moyenne des naines blanches se situe autour de log g=8. De plus, les
objets plus chauds de l'‘4chantillon de LWL sont tout & fait compatibles
avec une gravité de surface autour de log g=8. Il semble aussi

inconcevable que la gravité moyenne des ob jets froids (T,<8500K) soit

plus faible que celle des objets plus chauds (Shipman et Sass 1980).
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Spectre observé des raies H.‘ &4 Hg (de bas en haut] de
Gr318, comparé & un spectre synthétique dont les
paramétres atmosphériques sont indiqués dans le bas de la
figure. Les profils des raies Hg & Hg ne sont pas

reproduits.
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Nos connaiseanceé de la théorie de l'évolution des naines blanches
montrent que la contraction des couches externes s'est arrétée &
beaucoup plus haute température, et que dans notre intervalle de
températures effectives considéré, le rayon de l'étoile doit demeurer

constant (Lamb et Van Horn 1975).

La dernidre alternative possible est d'apporter une légére modification
au formalisme de Hummer-Mihalas. A ces températures, les raies élevées
de la série de Balmer sont surtout affectées par le formalisme de
sphéres dures. Il est important de rappeler que le traitement de Hummer-
Mihalas des interactions entre particules neutres est trés approximatif. La
discussion précédente suggére que ce formalisme est trop dbrupt, et
dépeuple les niveaux atomiques d'une fagon trop efficace. A défaut d'un
meilleur traitement des interactions entre les particules neutres, nous
avons réduit artificiellement ['importance de la contribution des particules
neutres en diminuant arbitrairement le rayon d'interaction. Nous avons
adopté comme rayon d'interaction pour toutes les espdces un rayon de

Bohr réduit, défini comme

(6.1)

ol f représente un paramétre libre (0<f{1}. Pour une valeur de f unité,
on retrouve le rayon de Bohr standard. Une wvaleur de f nulle implique
que les particules peuvent se rapprocher infiniment sans étre perturbées.
En réduisant qinsi arbitrairement le rayon d'interaction, il est possible de
modifier le comportement des raies excitées de la série de Balmer. La

Figure 37 illustre pour un modéle en particulier le comportement des
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raies H_ et HB pour différentes valeure de f, scient f = O, ;‘2-, g—, et 1.

Nous allons donc considérer f comme un autre paramétre libre dans
le reste de cette analyse. Il faut cependant noter que cette incertitude
sur la valeur de f n'affecte que les raies élevées, et que l'analyse des
profils H, de Greenstein demeure indépendante de cette incertitude. De
plus, dans la section §53.3, nous avons montré que seuls les ob jets
les plus froids étaient affectés par linteraction entre les particules
neutres. On s'attend donc & ce que nos études des objets> les plus
chauds de l‘échantillon de LWL socient relativement peu sensibles & la
valeur choisie de f. Pour vérifier cette aoffirmation, nous avons déterminé,
pour tous les objets étudiés, la température effective et I‘abondance
dhélium en utilisant des valeurs de f de O, %, 12-, et g— La Figure 38
illustre l'excursion de la wvaleur de l'abondance dhélium pour certains
objets, quand la valeur de f est modifiée. Pour les objets les plus
froids, l‘abondance dhélium mesurée dépend énormément de la valeur de

f. Par contre, pour les objets plus chauds, l‘abondance dhélium est

relativement indépendante du choix particulier de f.

La valeur de f-g représente la valeur limite approximative au-dessus
de laquelle il n‘est plus possible de trouver des solutions acceptables
pour les étoiles froides & log g=8.0, méme avec He/H=10"2, Nous
adopterons donc la wvaleur plus conservatrice de 12— Cette réduction
arbitraire du rayon d'interaction demeure toutefois imprécise, et soulédve
I'importance d'obtenir une meilleure description physique de [linteraction
entre les particules neutres. Il faut réaliser aussi que cette étude

représente la premiére application du formalisme de Hummer-Mihalas dans
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Figure 37 Comportement des raies H, {en bas) et Hg (en haut) pour

différentes valeurs de f, soient f = 0, -12-, g—, et 1.
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Figure 38 Excursion de la waleur de [‘abondance dhélium pour

certains ob jets, quand la valeur de f est modifiée (&

partir du haut f = O, 12-, g—, et 1].
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le cadre dune analyse spectroscopique détaillée. En ce sens, ces
résultats représentent la premiére étude de la validité du formalisme de
probabilité d'occupation, et en particulier du traitement de Iinteraction
entre les sphéres neutres. Notons finalement que tous les calculs

présentés au Chapitre S5 ont été obtenus avec f-lz-.
6.15 Résultats de l'analyse spectroscopique

Ayant adopté un facteur de réduction de f=l-, et une gravité de
surface moyenne de log g=8, nous avons déterminé la température
effective et l'abondance dhélium pour toutes les étoiles de l'échantillon
de LWL. Afin de mesurer [lincertitude sur la wvaleur du facteur de
réduction, nous avons aussi complété l'analyse en utilisant différentes
valeurs de f. Les résultats sont présentés graphiquement sur les Figures
39 et d0 pour différentes wvaleurs de f, et au Tableau VII pour la
valeur de f"‘2—. En analysant ces figures, il faut se rappeler que la
borne inférieure en densité dhélium est de He/H=10"2, une wvaleur
rigoureusement équivalente du point de vue spectroscopique & He/H=0.
Les spectres de G128-7 et G250-26 étant trop bruyants, aucune solution
raisonnable ne fut obtenue pour ces deux étoiles, qui sont donc
excluses de l'analyse. L'analyse de G128-7 par Wehrse et Liebert (1980) a
toutefois permis, & partir de l'observation de la raie H,, de déterminer

les paramétres atmosphériques, T_~5800K, He/H<0.25, et log g=8.510.2.
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Figure 39 Températures effectives et abondances dhélium pour toutes
les étoiles de l'échantilion de LWL. La valeur de f adoptée
est de 0.5.
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Figure 40 Températures effactives et abondances dhélium pour toutes
les étoiles de I'échantillon de LWL en adoptant différentes

valeurs de f.



LOG (HE/H)

1.0

~-1.5

-1.5

257

I I

I I I I I 1 I

10G G = 8.0 F = 0.25 t0G G = 7.5 F=1.
e -+ ° .
e
e
e T ¢ ) n
° o %
'y o e hd & °
&
®
e . —
Py
@
| | | | i { | | | {
1 1 | i i | i I I ¥
® —+ o ]
. .. _
® 4 _.
®
0o °®
[ ] @ - .
° e e
& o . 1 . @ |
.' ®
e
] s wd o —
A B A 1oL
1 1 { 1 i 1 | 1 [ I
11000. 10000. S000. 80C0. 7000. 11000. 10000. SO00. 8000. 7000.

TEMPERATURE EFFECTIVE



258

Tableau VII

Paramatres atmosphériques de I'échantillon de Lacombe-Wesemael-Liebert

Nom EG/Gr Température (K) Log HesH
G217-37 Gr381 6280 (48) -1.75 (0.60)
G1-45 EG? 8278 (58) -0.88 (0.19)
G271-115 EG11 7242 (35) <-2.00 (----)
Gr4-7 EG168 7218 (34) <-2.00 (----)
GD25 Gr312 9133 (58) 0.03 (0.09)
LS87-77A EG22 8169 (112) <-2.00 (----)
G175-46 Gr317 8401 (81) -1.25 (0.33)
GD66 Gr572 11287 (159) <-2.00 (----)
GD69 Gr319 7623 (42) -1.28 (0.55)
GD290 Gr3d1 8641 (7°¢) -0.77 (0.15)
G108-26 Grd8d 6852 (123) -0.87 (0.25)
G90-28 Gr 345 7597 (83) <-2.00 {(--—-)
G259-21 EG199 7230 (39) <-2.00 (--—-)
GS2-40 EG135 7800 (48) -0.45 (0.09)
L710-30 EG137Y 9627 (85) -0.80 (0.13)
G1d4-51 Gr377 6607 (50} -1.71 (1.01)
G187-32 Grdd? 8345 (51) -0.97 (0.24)
G93-53 EG1S1 8879 (74) -0.85 (0.20)
G28-13 EG154 9017 (112) -0.87 (0.26)
G67-23 EG155 10783 (141) 1.00 (0.10)
G156-64 EG178 6684 (76) -1.26 (0.79)
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Ces résultats indiquent que /es aimosphéres de naines blanches de
bype DA plus Froides que 7~ IO0OK sont polluées par une quantité
importante dhélium. L'dbondance moyenne observée est denviron
He/H.0J4. Les temps caractéristiques de séparation chimique de
Ihydrogéne et de |hélium dans les naines blanches étant trés courts
(~10000 ans & 7000K; Paquette e¢ a/. 1986), la présence de I'hélium
dans ces atmosphéres implique que /a couche superficielle o hyodrogene
a8 effectivement été mélangée avec /a couche sous—_ jacente dohélium.

L'objet le plus chaud de [|'‘échantillon est la variable de type ZZ
Ceti GDB6 (Fontaine e¢ &/. 1985). L'abondance dhélium observée de cet
ob jet est compatible avec I'hypothése généralement admise que les ZZ
Ceti ont des atmosphéres riches en hydrogéne, et que cette classe
d’étoiles représente une étape évolutive précédant I'épisode du mélange
convectif (Winget et Fontaine 1982). Les résultats de la Figure 2
indiquent de plus que la température effective maximum de mélange se
situe aux environs de 11000K. L’étoile la plus chaude aprés GD66 est G67-
23 (T_=10793K), une étoile non wvariable, qui est I'étoile de type DA
possédant la plus grande abondance dhélium jamais mesurée (He/H>10].
Limplication de ce résultat sur |'‘épaisseur des couches superficielles

dhydrogéne sera discutée dans le prochain chapitre.

Un autre résultat intéressant est la corrélation observée entre
I'abondance dhélium et la température effective. Cette corrélation
implique que lors de Véuvolution sur la séquence de refroidissement,
I'hydrogéne réapparait graduellement & la surface de ['étoile. Cette

réapparition de lhydrogéne en surface n'est pas prédite théoriquement
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dans les modales actuels de mélange conuectif (Koester 1976; Vauclair et
Reisse 1977; D'Antona et Mazzitelli 1979). L'abondance atmosphérique
relative de I'hydrogdne et de I'hélium aprés le mélange convectif dépend,
dans ces mod&les encore approximatifs, du rapport entre la masse totale
de la couche superficielle dhydrogéne et la masse de la zone
convective dhélium. Comme l'épaisseur de cette zone convective dhélium
ne varie presque pas A mesure que la température effective diminue
(voir par exemple la Figure 1 de Pelletier e¢ a/. 1988), on deurait
g'attendre, en /absence de mécanismes compéititifs, & ce que le
rapport He/H demeure relativement constant. L'observation contraire
suggdre induvitablement que des mécanismes supplémentaires sont &
l'oeuvre. Une des solutions évidentes est d'invoquer I'accrétion de
I'hydrogéne en provenance du milieu interstellaire (Alcock et IHarionov
1980). Ce mécanisme est souvent invoqué pour expliquer la présence de
traces d'éléments lourds dans les atmosphéres de naines blanches froides
de type DZ (voir Chapitre 1), ou pour expliquer la présence dhydrogéne
dans les étoiles de type DBA (Liebert, Fontaine, et Wesemael 1987). De
plus, V'accrétion du milieu interstellaire semble un proccesus inévitable
dans la vie de [étoile. Les temps caractéristiques de refroidissement
pour passer de T =1I000K & 6000K étant de l'ordre de 102 années (Lamb
ot Van Hormn 1975), l'étoile a donc le temps de subir plusieurs épisodes
d'accrétion, et d'augmenter ainsi la quantité totale dhydrogéne dans son
atmosphére. Les résultats de la Figure 39 démontre qu'il est probablement
possible & l'aide de simulations d'épisodes d'accrétion d'estimer le taux
d'accrétion moyen des naines blanches froides. Nous reviendrons sur ce

point dans le prochain chapitre.
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Certains des ob jets analysés font partie de systdmes binaires. Un de
ces objets est le systéme EGH (G271-115, L870-2), dont la nature binaire
fut découverte par Saffer, Liebert, et Olszewski (1988). Bergeron et al.
(1988) ont montré que le spectre combiné des deux composantes pouvait
atre décrit par un seul spectre synthétique de température To=7250K, de
gravité de surface log g = 7.8, et supposant une abondance dhélium
He/H=0. Ce résultat est éuvidemment légérement différent de celui obtenu
dans ce travail car dans notre cas les objets ont une gravité de
surface fixée & log g =8. D'ailleurs la solution obtenue pour EG11 montre
en fait que la gravité de surface devrait étre réduite pour reproduire le
profil des raies Hg et Hg. Les résultats précédents démontrent que
'analyse de Bergeron e¢ &/. (1988) n'est probablement pas dépendante
de leur choix particulier de V'abondance dhélium. La Figure 39 suggére
en effet qu'd la température de EGH, le systéme binadire a eu le temps
suffisant pour redevenir riche en hydrogéne, par le mécanisme
d'accrétion. Les étoiles L587-T7A et GI156-2d font partie de systémes de
mouvements propres communs. Le compagnon de L587-77/A est une sous-—
géante de type G (Eggen et Greenstein 1965). La Figure 39 montre que
cet objet ne suit pas du tout la corrélation observée. Il est probadble
que les paramétres atmosphériques de LS87-7/A soient affectés par
I'autre étoile. Enfin, le compagnon de G156-24 est une étoile naine de
type 66 (McCook et Sion 1987), et il est difficile d'établir si le spectre
de la naine blanche est contaminé. Cependant, la position dans le

diagramme (T,~He/H] suggére qu'elle ne l'est pas.
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La Figure 40 illustre les différentas corrélations obtenues en wariant
le facteur de réduction du rayon dinteraction. Evidemment, les étoiles
peuvent s‘accomoder dune plus grande quantité dhélium quand le rayon
d’interaction des particules neutres est faible (f=0. ou 0.25). La wvaleur
de f=0825 exige que la plupart des étoiles froides aient une gravité de
surface plus faible que log g=8. Pour une valeur de f=1, la gravité de
surface doit &tre abaissée autour de log g=75 pour reproduire le
spectre des étoiles les plus froides. En adoptant cette wvaleur de la
gravité moyenne de surface pour {ouiées Jes étolles, nous retrouvons
encore une corrélation bien définie. Cependant, la variable de type ZZ2
Ceti GDB6 doit maintenant contenir une abondance dhélium autour de
He/H+.1. Ce demier résultat va & lencontre de nos connaissances
actuelles de la nature des ZZ Ceti (¥inget et Fontaine 1982). Cette
figure montre aussi clairement que l'abondance dhélium des ob jets les
plus chauds est peu influencée par le choix du facteur de réduction.
Nous concluons donc que la valeur de f-;z- semble un choix raisonnable
d ce stade, et que l'erreur potentielle inhérente & ce choix particulier
n'influencera pas les conclusions ma jeures de ce travail, notamment que
certaines, et probablement toutes les étolles de ¢ype LA en-dessous
de T~ IHOOOK ont mélangé leur couche syperficlelle o hydrogéne.

La Figure 41 montre la comparaison des raies H. & Hg entre les
spectres observés et les spectres synthétiques interpolés aux wvaleurs
des paramétres atmosphériques déterminées pour chaque étoile. La raie
Hg n'est pas utilisée lors de la détermination de ces paramétres, mais
sert ici de vérification de la solution globale. Dans certains cas, comme

on peut le wvoir, la solution adoptée & He/H=10"2 ne reproduit pas
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Comparaison des raies Hy & Hg (de bas en haut) entre les
spectres observés et les spectres synthétiques interpolés
aqux valeurs des paramétres atmosphériques déterminées

pour chaque étoile de l'échantilion de LVWL.
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adéquatement les raies Hg et Hg. La gravité de surface de ces ob jets
est probablement inférieure & log g=8. Bien que l‘abondance dhélium de
G67-23 soit supérieure a la valeur maximum de la grille de modéle
d'otmosphére calculée (He/H=10), la solution présentée montre que
I'abondance dhélium ne doit pas &tre beaucoup plus grande que cette
limite supérieure. On remarquera aqussi la contamination de la raie H, de

G74-7 par la raie de calcium, rapportée par Lacombe e¢ a&/. (1983).

6.16 Corrélations entre la gravité de surface et l‘abondance dhélium

Il semble important d'examiner un peu plus en détail le choix que
nous avons fait sur la gravité moyenne de surface. En particulier, on
peut se demander quels seraient les changements apportés & la
détermination de l'abondance dhélium, si la gravité de surface était
différente de log g=8. Pour répondre & cette question, nous avons
entrepris de déterminer |'‘équivalence entre la gravité de surface et
I'abondance dhélium dans l'espace complet des paramétres couverts dans
ce travail. Les résultats de ce calcul sont illustrés graphiquement sur la
Figure 42 pour les gravités de log g=75, 8.0, et 85, et pour différentes
températures effectives (les résultats pour T<7000K sont identiques aux

résultats & 7000K].

Pour une température effective donnée, les droites de la Figure d2
relient les spectres synthétiques identiques. Par exemple, le spectre
dune étoile de température effective T =8000K & [log g=85,
log(He/H)=-2] sera rigoureusement équivalent au spectre d'une étoile de

méme température mais & [log g=8.0, log(He/H)~0.], qui lui méme est
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Figure 42 Correspondance entre la gravité de surface et l‘abondance
dhélium & différentes températures effectives. Les droites

relient les spectres synthétiques identiques.
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équivalent & un spectre & [log g=75, log(He/H)~0.75]. La similarité de
la pente de ces droites pour les ensembles (75, 80) et (80, 85) &
une température effective donnée permet d'extrapoler les conclusions &

des gravités intermédiaires.

En utilisont ces résultats, il est intéressant de remarquer que l‘étoile
667-23 (He/H~10 & log g=8) aurait quand mé@me une abondance dhélium
de He/H~1 si la gravité de surface était aussi élevée que log g=85. En
général, si la gravité de surface est variée de +05 dex autour de log
g=8, l'erreur sur notre détermination de l'‘abondance dhélium se situera
autour de +1 et -2 dans léchelle logarithmique (log HesH). Par
conséquent, la corrélation observée dans la Figure 39 implique que la
distribution en gravité de surface de notre échantillon est trés étroite.
Cette conclusion est en accord avec les résultats obtenus par Shipman
et Sass (1980), et Veidemann et Koester (198d4) qui estiment
respectivement des gravités moyennes de surface de log g=8.0410.25 et

log g=8.06£0.05, pour un ensemble de naines blanches froides de type
DA.

6.1.7 Détermination de la température par la photométrie visuelle

La Figure 31 a montré la faible sensibilité des indices de couleurs &
la gravité de surface, ou & l'abondance dhélium, pour des étoiles de
faible température effective (T,<8000K; wvoir aussi les résultats de
Shipman et Sass 1980). Par contre, la sensibilité & la température est
trés grande, et il devient alors important d'estimer la précision des

températures effectives déterminées & partir de la photométrie visuelle,
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ot plus particulidrement & partir de lindice (g-r).

Nous avons donc calculé lindice de couleur (g-r] pour tous les
spectres synthétiques. La Figure 43 montre la calibration des modéles
avec He/H=10-2 (trait plein) ainsi qu'avec He/H=10 (trait pointillé}). La
calibration obtenue par Shipman (1979) est aussi illustrée (trait en
tirets). La comparaison entre notre calibration et celle de Shipman est
en tréds bon accord; elle implique entre autres que les températures

obtenues de calibrations (g-r})-T, sont relativement indépendantes du

a
traitement détaillé de l'occupation des niveaux. Les couleurs de Shipman
sont générées dans un contexte physique extrémement différent de celui
de Hummer-Mihalas. Les différences observées & T<S000K sont
probablement reliées & linclusion dans les modéles de Shipman des
opacités moléculaires de Ihydrogéne (H; et Hy], que nous avons
négligées dans nos calculs. La comparaison entre les calibrations
obtenues avec différentes abondances dhélium montre que la température
effective n'est pas affectée de fagon significative, sauf peut étre dans

les modéles les plus chauds. Ceci est entiérement compatible avec les

diagrammes couleur—couleur de la Figure 31.

La Figure 44 illustre la comparaison entre les températures effectives
obtenues de l'analyse spectroscopique, et celles obtenues par les
valeurs de la photométrie (g-r]) du Tableau I et de notre calibration
(g-r)}-T, de la Figure 43 (He/H=10"%). Ce calcul montre l'excellent accord
entre les températures obtenues par les deux méthodes, la différence

dans tous les cas étant inférieure & ~6%.
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Figure 43 Calibration (g-r)}-T, de nos moddles avec He/H=10"2 (trait
plein) ainsi qu'avec He/H=10 (trait pointillé). La calibration
obtenue par Shipman (1979) avec He/H=0 est aussi

illustrée (trait en tirets).
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Figure 44 Comparaison entre les températures effectives obtenues de
Fanalyse spectroscopique, et celles obtenues par les
valeurs de la photométrie (g-r) et la calibration (g-r)-T,,

pour |'‘4chantillon de LWL.
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6.18 Détermination des paramdtres atmosphériques par les largeurs

équivalentes

Schulz et Wegner (1981) ont démontré que les largeurs équivalentes
des raies de Balmer pouvaient 8tre utilisées pour déterminer les gravités
de surface et les températures effectives des étoiles naines blanches.
Dans cette section, nous allons démontrer qu'il est possible de retrouver
les paramétres atmosphériques déterminés précédemment en utilisant une

technique similaire & celle de Schulz et Wegner.

Lee mesures des largeurs &quivalentes des raies H. & Hg sont
données dans le Tableau VIII pour l'échantilion de LWL. Ces valeurs ont
6té obtenues directement & partir des spectres normalisés de la Figure
41 (le flux continu est égal & 1 dans ce cas). Les largeurs équivalentes
des spectres synthétiques sont données dans le Tableau VI. La
température effective peut 8tre obtenue en comparant les largeurs
équivalentes des raies H. et Hg. Pour diminuer lincertitude reliée & la
mesure des largeurs équivalentes, nous utilisons la suggestion de Schulz
ot Yegner, et préférons utiliser le produit des largeurs équivalentes des
raies H, et Hg plutdt que les largeurs individuelles. Cette procédure tend
& réduire lincertitude sur la mesure des largeurs équivalentes de

chacune des raies.

Nous auons comparé ces largeurs équivalentes moyennes V. g et
estimé les températures en supposant 1] que l'abondance dhélium est
posée égale & Hes/H=10"2, et 2] que l'abondance dhélium est spécifibe

par les valeurs du Tableau VII. Ces résultats sont présentés sur la
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Tableau VIII

Largeurs équivalentes de l'‘échantillon de Lacombe-Wesemael-Liebert

W(Hg)

0.5

1.5
1.2

0.9

0.6
2.4

1.3
2.3

1.0
1.8

0.8

1.7
1.

1

1.0
1.8
1.0
1.6
1.9
1.4
0.8

1.5

W(Hg)

1.0
3.7

1
2.0
3.7
6.7

4.

7.0
2.7
6.

0

0.7
4.2

2.2
2.

2

6.2
1.2
4.5

1

5.3

3.2
1.2

W(H,)

1.2
6.7

4.0

2.4
8.4

11.8

v.2

14.0

1

4.

10.9

2.1

4.3

3.3
5.0

11.7

1.0
6.6
8.4

8.7
10.2

1.7

¥(Hs)

2.0
11.4

5.2

1

15.7

20.6

12.3

28.7

7.3

20.5
4.5
7.5
5.6

8.2
20.8

2.5
13.3

16.6

18.3

22.7

2.9

W(H,)

1

2.
12,7

6.0
6.3

18.7

18.4

1
1

12.

41.
8.3

25.2

5.4
6.4
5.4

8.6

22.6

3.2
13.3
18.

1

17.0

28.3

3.7

Nom

G217-37

G1-45
G271-115

G?4-?

GD25
LS87?~-77A

G17?5-d6

GD66

GD69
GD280
G108-26

GS0-28

G259-21

G92-40

L710-30

G144-51

G187-32
G83-53

G28-13

G67-23

G156-64
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Figure 45 pour le cas 1 avec des cercles pleing, et pour le cas 2 avec
des cercles vides. Les deux symboles associés & une méme étoile sont
reliés par un trait pointillé. L'accord entre les températures est
excellent. Cependant, dans les cas ou 'abondance dhélium est élevée,
la température effective peut &tre sous—estimée de fagon importante si

I'analyse est effectuée en supposant une abondance dhélium faible.

La détermination de l‘abondance dhélium se fait de fagon similaire en
multipliant les largeurs équivalentes des raies H, et Hg. Une méthode
efficace pour déterminer simuftanément I'abondance dhélium et la
température eoffective est de générer dans un diagramme (T ,-log He/H]j
les courbes de largeurs équivalentes qui reproduisent les wvaleurs
observées. De tels diagrammes sont présentés sur la Figure 46 pour des
cas typiques. Les traits pleins indiquent la position des spectres
synthétiques dont les largeurs équivalentes W 5 sont identiques a celles
observées. Les traits en tirets représentent le cas de W. Liintersection
de ces deux courbes fournit la solution optimale. La position des
paramétres atmosphériques déterminés par l'analyse spectroscopique
détaillée de la section §6.15 est aussi indiquée sur chaque diagramme
par un point noir. Encore une fois, l'accord entre les deux méthodes est
remarquable. Deux de ces diagrammes représentent des cas extrémes:
66723 (He/H>10), et G74-7 (log g<8). Cette méthode simple permet donc
en principe de déterminer les paramétres atmosphériques dun échantiilon
d’étoiles, par la simple mesure des largeurs équivalentes, et avec une

précision relativement accrue. Cependant, cette méthode basée sur
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Comparaison des températures obtenues par les largeurs
équivalentes moyennes W_g, et celles obtenues de l‘analyse
spectroscopique de [‘échantillon de LWL. Dans le premier
cas, les températures sont estimées en supposant 1] que
I'abondance dhélium est posée égale & He/H=10"2, et 2)
que l'abondance dhélium est spécifiée par les valeurs du
Tableau VII. Ces résultats sont présentés sur la Figure 45
pour le cas 1 avec des cercles pleins, et pour le cas 2
avec des cercles vides. Les deux symboles associés a une

méme étoile sont reliés par un trait pointillé.
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Diagrame de détermination des paramétres atmosphériques &
partir des largeurs équivalentes. Les traits pleins indiquent
la position des spectres synthétiques dont les largeurs
équivalentes V. g sont identiques & celles observées. Les
traits en tirets représentent le cas de W_. Llintersection
de ces deux courbes fournit la solution optimale. La
position des paramétres atmosphériques déterminés par
I'analyse spectroscopique détaillée de la section §6.15 est

aussi indiquée sur chaque diagramme par un point noir.
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la mesure des largeurs équivalentes devient relativement imprécise quand
He/H<107!. Par exemple le cas de G156-64 (T,=668dK, log He/H=-1.26)
donne, par les largeurs équivalentes, T 6700K, et He/H<10°2; aussi le
cas de G108-26 (T,=6852K, log He/H=-0.87) donne, par les largeurs
équivalentes, Te«.?QSOK, et He/H+1.

6.2 Analyse de I|'échantillon de Greenstein

L'analyse de I'‘échantillon de Greenstein est beaucoup plus complexe,
inhomogdne, et incertaine, en comparaison avec celle de l'‘échantillon de
LWL. Dans les étoiles trés froides ou les seules raies spectrales visibles
sont H, et parfois Hﬁ.' il est difficile de tirer des contraintes

significatives sur les paramétres atmosphériques.

La détermination de la température effective dans les ob jets froids
est relativement précise. Aux basses températures, la largeur équivalente
de H, varie trés rapidement en fonction de la température effective.
Dans les objets plus chauds cependant, la détermination de la
température & partir des raies H, et H,3 est beaucoup moins précise. La
position du continu de ces raies trés larges est incertaine, et dépend

fortement de la qualité spectrophotométrique du spectre observé.

La détermination de l'abondance dhélium & partir de lanalyse des
raies excitées de Balmer n'est possible que dans certains cas seulement.
Les profils des raies H, et HB sont sensibles & l'‘abondance dhélium,

mais dépendent alors trés fortement de la précision des théories
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d'élargissement van der Waals et par résonance. En général, uniquement
des limites inférieures et supérieures pourront &tre établies. La Figure 47
illustre les solutions obtenues pour un échantillon dont les spectres
couvrent les raies H, & H,. Notons qu'un nombre additionnel de modales
d'atmosphéres et de spectres synthétiques ont été calculés pour

reproduire le profil des étoiles les plus froides.

LOSE78A, et G33-49. La température de ces é&toiles est estimée
uniquement par la photométrie (g-r], et par la calibration obtenue dans
la section §6.1.7. La comparaison montre que Vabondance dhélium de ces
ob jete est beaucoup plus grande que la limite supérieure de notre grille
de modéles d'atmosphéres; ils sont donc considérés comme des ob jets
faisant classe & part par rapport aux autres ob jets étudiés dans cette
étude. Comme la calibration en température o &té obtenue avec des
modéles riches en hydrogéne, les températures effectives estimées sont
trés incertaines. Aucun effort supplémentaire n‘a été fait pour déterminer
une limite supérieure de I'abondance dhydrogéne présente. Une telle
détermination nécessiterait de générer des modéles d'atmosphéres avec

des densités dhélium beaucoup plus élevées.

C/6-BHB, ot GCI87-32. La qualité de ces spectres est suffisament
bonne pour employer une méthode similaire & celle utilisée pour
I'échantilion de LWL. Ainsi, la température effective est estimée par les
raies H}, ot HG’ et l'‘abondance dhélium par les raies Ht5 et He. Les raies
plus excitées risquent d'étre affectées par la calibration des spectres
(voir Figure 6). La solution obtenue pour G187-32 est compatible avec

celle de [léchantillon de LWL (T =8345K, log He/H=-0.97). Les
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Figure 47 Comparaison des raies H, & H, [HB a4 H, pour G187-32; de
bas en haut) entre les spectres observés et les spectres
synthétiques interpolés aux wvaleurs des paramétres
atmosphériques déterminées pour un sous-ensemble des

étoiles de I'échantillon de Greenstein.
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températures obtenues par les raies H, et H p sont relativement
différentes de celles obtenues par H . et Hg (T,=1023%K, TB-9454K pour
G216-B14B ; TB=7880K pour Gi87-32). Les solutions présentées démontrent

toutefois que les profils de ces raies sont partiellement bien reproduits.

C2H4O-47, GI38-31 L(HSH442, et G206-78. Les températures de ces
étoiles sont obtenues dune moyenne pondérée des raies H, et HB'
L'abondance dhélium est ajustée pour reproduire les raies H, & H,. Les
solutions obtenues reproduisent bien le profil de toutes les raies. Les
abondances de He/H=10"2 obtenues pour G240-47 et G206-18 sont

significatives, et impliquent que ces ob jets sont riches en hydrogéne.

LHS3636, GI134-22, (HSS5023, et LHSS024. Les températures sont
estimées & partir de la raie H, uniquement. Les abondances d'hélium sont
difficiles & mesurer et trés approximatives & cause du bruit dans les
raies HB et Hg. Les solutions présentées montrent toutefois que certains
de ces objets sont probablement riches en hydrogéne. Le fort décrément
des raies de Balmer observé peut &tre reproduit dans une atmosphére
riche en hydrogéne, et ne reguiert pas /a présence de /hélium. La
diminution du rapport V[Ha)/\v"(Hﬁj en fonction de la température effective
est souvent interprétée dans la littérature comme une évidence de la
présence de I'hélium (Greenstein 1986). Cependant, les spectres de ces
ob jets froids montrent que cette diminution est une conséquence
indvitable méme dans des atmogphéres riches en hydrogéne. Enfin,
dans le cas de LHSS502d (non-montré), l‘absence de la raie H, implique

T,<4000K (voir aussi le cas de G99-dd).
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C/30-%5. La température est obtenue dune moyenne des températures
des raies HB et H,. Le profil de la raie H, n'est toutefois pas reproduit
convenablement. La solution obtenue en utilisant la température foumnie
par H, (T,=5486K) reproduit mieux la raie H,, mais donne une solution

complétement inacceptable pour les autres raies.

Un autre ensemble de spectres de l'échantillon de Greenstein, ne
permet que lutilisation des raies H, et H. La raie Hg souffre des
problédmes causés par le filtre dichroTque. Aux températures effectives
des étoiles de ce sous-échantillon, il est impossible de déterminer avec
précision l'abondance dhélium seulement & partir des raies H, et HB'
Nous nous proposons donc danalyser ce sous—échantillon en utilisant

certains des résultats suggérés par l'analyse de I'échantillon de LWL.

G8-8, GH66, et Sandu 5. Les solutions obtenues pour ces trois
étoiles sont illustrées sur la Figure d8. Les températures effectives sont
estimées & partir de la moyenne pondérée des raies H, et HB' Les
solutions de G8-8 sont montrées pour trois abondances dhélium
différentes. Cette comparaison montre la faible sensibilité des raies &
une variation de l'abondance dhélium. On remarque aussi que le coeur
des raies n'est jomais bien reproduit. Les résultats de lanalyse de
I'échantillon de LWL suggérent que G8-8 est dans une phase récente du
mélange convectif de son atmosphére dhydrogéne; la température élevée
de cet objet implique que l'dbondance en hélium pourrait &tre aussi
élevée que He/H=10. G8-8 devient ainsi un candidat excellent pour
vérifier l'enrichissement en hélium en obtenant un spectre des raies H,‘ 4

Hg. RAlternativement, il est aussi possible que cette étoile soit du coté
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Comparaison des raies H, & HB {de bas en haut) entre les
spectres observés et les spectres synthétiques interpolés
aux valeurs des paramétres atmosphériques déterminées
pour un sous—ensemble des étoiles de I'échantillon de

Greenstein.
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chaud de la bande dinstabilité des ZZ Ceti (T,~12000-13000K). Pour
GD66, nous montrons d'abord i) la solution obtenue du minimum du X2
(T,=10928K, log HesH=0.2], ii] la solution obtenue en imposant
He/H=10"2, ot iii} la solution obtenue de I‘analyse de I'échantillon de
LWL. Cette comparaison démontre la faible sensibilité & la fois de la
température effective et de [I'abondance dhélium. Encore wune fois,
cependant, le coeur des raies n'est pas bien reproduit. Pour GD66,
Fontaine ¢ a/. 1985 auqit obtenu T _=10800K et log g=7.7. Dans le cas
de Sandu B, la situation est différente. Les solutions présentées moﬁtrent
que l'‘abondance dhélium doit &tre inférieure ou égale & He/H=1. Pour
des abondances supérieures, la raie H, est prédite trop large. Cette
sensibilité & l‘abondance dhélium est présente dans le cas de Sandu B
4 cause de sa plus faible température effective, comme le démontrent
les mesures de largeurs équivalentes de la raie H, (Figure 30). Le plus
remarquable dans ce cas particulier est que le profil de la raie H, soit
parfaitement reproduit. Greenstein, Dolez, et Vauclair (1983) auait adopté
une température effective de 9500K. Nous reviendrons sur l'implication de

ces résultats au prochain chapitre.

CO402. G77-50. GI74~-14, LHSIEBY., et (99-44. La température
effective est obtenue pour ces cinq étoiles par la raie H,. Dans ces cas
aussi, il n'est pas possible de déterminer avec précision I'‘abondance
dhélium. Cependant, les résultats de l'analyse de I‘échantillon de LWL
nous suggérent qu'd ces températures, le mécanisme d'accrétion
interste"cire devrait avoir redonné & ces étoiles une atmosphére
suffisamment riche en hydrogéne. Les solutions calculées avec He/H=10"2

reproduisent bien les observations, aqinsi que le trés fort décrément
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V(Hu]N[HB]’ sans avoir & invoquer la présence de |hélium. Le cas de
G99-d4 demeure inévitablement trés incertain & cause de l'dbsence totale
de raies; une atmosphére pure en hydrogéne ne peut toutefois pas
&tre excluse. Parmi cet ensemble d'étoile se trouve la plus froide des
DA formellement identifiée. Avec une température de Te~4610K. LHS1889
devient la naine blanche de type DA la plus froide jamais observée, et
définit ainsi la limite technique de détection des raies dhydrogéne.
Précisons encore une fois, que la solution adoptée est compatible avec
une atmosphére riche en hydrogéne. La précision des températures
déterminées pour ces étoiles est trés élevée. En effet, & daussi faibles
températures effectives, la raie H, wvarie rapidement en fonction de la
température. La vallée du X2 dans ces cas est parfaitement bien définie,
et les erreurs estimées ne sont que de ~30-50K. Il faut toutefois
remarquer que cette erreur estimée ne tient pas compte des incertitudes

sur l'omission des opacités moléculaires de l'hydrogéne, et de I‘équation

d'état.

Les valeurs des paramétres atmosphériques adoptés pour toutes les
étoiles sont résumées dans le Tableau IX. Il faut bien noter que la
plupart de ces wvaleurs sont tréds incertaines, et réprésentent souvent
pour l'‘abondance dhélium des limites inférieures ou supérieures, et dans

certains cas des wvaleurs imposées par les résultats de l'analyse de

I'échantillon de LWL.
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Nom EG/Gr Température (K] Log HesH
LHS5023 Grd62 4726 (39) <-2.0
LHS5024 Grd63 4000 : <-2.0
G33-49 EGS 8470 : »>1.0
G134-22 EG16 9316 (40) -1.0:
LHS1442 Gr565 6690 (53) -0.46 (0.24)
G1lvd-14 Gra73 4837 (34) <-2.0
G?7?-50 Gr566 4868 (35) <-2.0

G8-8 EG28 11177 : <0.86

GD66 Gr572 11287 (159) <~-2.0
G88-44 EG4S 4000 : <-2.0
LHS1889 Grd485% 4610 (37) <-2.0
G138-31 Gr327 6701 (40) -0.65 (0.43)
Sandu B Gr576 8970 : <0.0
G240-47 Gr369 6593 (66) <-2.0
G206-18 Gr330 6182 (51) <-2.0
LDS678A EG131 10220 : >>1.0
LHS3636 Gr581 5788 (39) <-2.0
G187-32 Grdd? 8368 (62) -0.86 (0.20)
GD402 Grd52 0113 (29) <-2.0

G216-B1dB EG263 9667 (64) -0.34 (0.22)
G130-15 Gr5086 5770 (30) <-2.0
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Figure 49 Comparaison des profils H, de la Figure 47 avec des
spectres synthétiques calculés en incluant |'élargissement
par résonance [courbes en tirets), et en le négligeant

(courbes en pointiliés).
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8.2.1 Importance de l'élargissement par résonance

Il est Iintéressant & ce stade-ci de mesurer [importance de
I'6largissement par résonance & partir de la raie H. La Figure 48 illustre
certaines des solutions obtenues précédemment, en comparant i) les
spectres calculés en incluant l'élargissement par résonance (courbes en
tirets), et ii) les spectres calculés en le négligeant (courbes en
pointillés). Cette comparaison montre clairement [l'importance de
I'6largissement par résonance dans les ob jets les plus froids (voir aussi
Figure 25). Wickramasinghe et Bessell (1978) ont aussi montré I‘évidence
de l'élargissement par résonance dans BPM4729 (T _~5500K). La Figure 49
montre aussi que dans la plupart des cas, I'élargissement par résonance
domine l'‘élargissement total de la raie, et permet donc de mesurer la
précision des théories d'élargissement par résonance. Notons aussi que le
mauvais accord observé dans le cas de G216-B1dB n'est pas dG aux

incertitudes sur I‘élargissement par résonance.
6.2.2 Détermination de la température par la photométrie visuelle

En utilisant la calibration en température effective de lindice (g-r)
(Figure d3), et les waleurs de (g-r] mesurées par Greenstein (1986)
(Tableau II), nous avons déterminé pour tous les objets une
température photométrique. La comparaison entre cette température et
celle déterminée & partir de l'analyse spectroscopique est illustrée sur la
Figure 50. La comparaison obseruée est excellente méme pour les ob jets
les plus froids, ou la différence entre les deux températures est

inférieure & 6%. En particulier, la différence entre les deux températures
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n‘est que de 35K pour I'6toile DA la plus froide LHS1889. La température
de G8-8 déterminée & partir de la photométrie indique une température
supérieure & 12000K; cette étoile se situe donc probablement du cdté

chaud de la bande d'instabilité des ZZ Ceti.

La Figure 50 montre aussi un cas énigmatique, celui de GD402. La
solution de la Figure d8 correspond & une température effective de
T,=5113K. Cependant, la température estimée & partir de (g—r) est plutdt
de T_=6900K. En utilisant d'autres valeurs mesurées de (g-r) publiées
dans le catalogue de McCook et Sion (1987), la température peut &tre
aussi élevée que 7480K. Dailleurs, une comparaison simultanée des
profils H, et des distributions d'énergie de la Figure 6 met aussi en
évidence le caractére particulier de GDd02. L'hypothése proposée est que
GDA02 soit membre d'un systéme binaire, dont la composante la plus
chaude ne contribue pas significativement au profil H, (une é&toile de
type DC par exemple). L'absence de raies autres que les raies de Balmer
implique de plus que le compagnon doit avoir un spectre quasi—continu.

Rucune étude publiée ne fait mention de ce cas particulier.

6.2.3 Détermination de la température effective & partir de W(H,)

Le Tableau X donne la mesure des largeurs équivalentes de la raie
H, pour toutes les étoiles de I'échantillon de Greenstein. En utilisant, les
valeurs de W(H,] des spectres synthétiques données dans le Tableau VI,
il est possible de déterminer une température basée sur la largeur
équivalente. La comparaison de cette température avec celle déterminée

& partir de la spectroscopie est illustrée sur la Figure 51. Pour les
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Comparaison entre les températures effectives obtenues de
I'analyse spectroscopique, et celles obtenues par les
valeurs de la photométrie (g-r) et la calibration (g-r)-T,,

pour l‘échantillon de Greenstein.
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Tableau X

Largeurs équivalentes de l'échantillon de Greenstein

Nom Y(H,)
LHS5023 1.2
G134-22 3.4
LHS1442 9.3
G174-14 0.8
G?7?-50 2.0

G8-8 49. 1

GD66 49.2
LHS1889 0.7
G138-31 10.5
Sandu B 25.6
G240-47 8.9
G206-18 7.1
LHS3636 6.2

GD402 2.8
G216-B14B 41.7
G130-15 4.6

308
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Figure 51 Comparaison des températures obtenues par les largeurs
équivalentes moyennes ¥, et celles obtenues de l'analyse
spectroscopique de I'échantillon de Greenstein. Les
températures sont estimées en supposant que |‘abondance

dhélium est posée égale & He/H=10"2,
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étoiles les plus froides, la corrélation est trds bonne. Pour les é&toiles
plus chaudes cependant, les différences sont importantes. Ces différences
sont reliées principalement au fait que les spectres synthétiques ne
reproduisent pas correctement le coeur de la raie H,- Limplication de ce

résultat est discutée dans le prochain chapitre.

6.3 Comparaison avec les résultats de I’échantillon de LWL

La Figure 52 présente les résultats de l'analyse des étoiles de
I'échantillon de Greenstein (cercles pleins), en comparaison avec ceux de
I'échantillon de LWL (cercles vides). Comme plusieurs des abondances
dhélium ont été déterminées & partir des résultats obtenus de I'analyse
de léchantillon de LWL, l'accord observé n'a rien de surprenant.
Cependant, I'analyse spectroscopique a montré que les valeurs adoptées
des paramétres atmosphériques &taient compatibles auec le spectre
observé. Les résultats précédents mettent aussi en valeur la nécessité
d'étudier plus en détail le comportement des raies élevées des é&toiles
les plus chaudes. Le cas particulier de G8-8, illustré sur cette figure,
est douteux étant donné lincertitude sur la température exacte de

I'toile.
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Figure 52 Résultats de la  détermination des paramétres
atmosphériques des étoiles de l'échantillon de Greenstein

(cercles pleins), en comparaison avec ceux de |'‘4chantillon

de LWL (cercles wvides).
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CHAPITRE ?

Conclusions

Notre analyse spectroscopique de l'échantillon de Lacombe-¥esemael-
Liebert et de l'‘échantillon de Greenstein a permis de mieux cerner les

propriétés atmosphériques des étoiles naines froides de type DA.

Nous auons développé, dans une premidre étape, les modales
d’atmosphéres représentatifs des conditions physiques présentes dans les
atmosphéres de naines blanches froides. Ces modéles tiennent compte
simultanément du transport d'énergie par radiation et par convection.
Nous avons étudié linfluence sur le flux émergeant de wvariations de la
théorie standard de la longueur de mélange de Bdhm-Vitense (1958). En
utilisant une théorie plus efficace, modifiée subséquemment par la
prescription de BShm-Stickl (1967), nous avons démontré que la
différence entre les flux émergeants était négligeable aux basses
températures effectives. Cependant, pour les étoiles plus chaudes, les
changements dans le flux sont importants, et doivent &tre &tudiés plus
en détail. En particulier, la température effective observée & laquelle le
mélange se produit pourrait &tre modifiée si une telle théorie plus

efficace de mélange est utilisée dans l'analyse des spectres.
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L'accord entre le profil observé des raies et celui prédit
théoriquement a montré que les théories d'élargissement étaient
adéquates pour l'étude de ces étoiles froides. Sur un grand domaine de
températures effectives, ['‘élargissement est dominé par ['élargissement
Stark pour les raies plus élevées que H,. A plus basse température,
nous avons démontré limportance d’inclure l'élargissement par résonance
pour calculer le profil de la raie H, (voir aussi Wickramasinghe et Bessel
1979). La théorie d'élargissement par résonance utilisée s'‘est auvérée
satisfaisante pour reproduire les profils observés. L'absence de spectres
observés de H, dans le domaine ou l'‘élargissement van der Waals est
important (T,<10000K, He/H>1), n'a pas permis de vérifier les théories de

ce type d'élargissement spectral dans nos étoiles.

Notre étude constitue la premiére application astrophysique du
formalisme de probabilité doccupation de Hummer-Mihalas. Nous avons
démontré, en particulier, que leur traitement de linteraction des sphéres
dures était trop rigide, et diminuait de fagon trop draconienne
Foccupation des niveaux. Pour reproduire le profil des raies élevées de
la série de Balmer, nous avons été contraint de réduire considérablement
le rayon d'interaction des sphéres dures associé & chaque atome. Cette
réduction arbitraire rend la détermination des abondances dhélium des
étoiles froides plus imprécises. L'amélioration des résultats présents devra
attendre le développement de meilleurs potentiels dinteraction pour
décrire le comportement des atomes neutres. Les abondances dhélium
déterminées dans les étoiles chaudes ne sont toutefois pas affectées par
cette incertitude. Le formalisme de Hummer-Mihalas a aussi mis en

évidence l'importance accrue de lopacité pseudo-continue dans les



37

ob jets chauds, ou ceux riches en hélium. Une comparaison des Figures
23 et 33, pour les modales & Te-10000K et He/H=0, montre que les
changements apportés par l'inclusion de ces opacités sont du méme ordre
que ceux produits par une modification de la longueur de mélange.
L'étude de ces deux effets combinés devrait permettre de mieux
comprendre les propriétés atmosphériques des étoiles de type ZZ Ceti
(Daou et a/. 1988).

L'analyse des profils synthétiques et des couleurs Str&mgren. a permis
de démontrer que les effets d'une diminution (augmentation) de la gravité
de surface pouvaient 8tre exactement compensés par une augmentation
(diminution) de labondance dhélium. Le fait que cette conclusion
s‘applique sémuftanément & toutes les raies de Balmer est surprenant,
étant donné les processus physiques d'élargissement et les régions de
formation qui différent pour chacune des raies. L'équilibre entre ces
processus d'élargissement nous a forcé & adopter une gravité moyenne
de surface pour tous les objets. La détermination subséquente de
'abondance dhélium a confirmé que la dispersion en gravité de

'échantillon analysé devait cependant 8tre trés étroite.

La comparaison entre l‘analyse de |'4chantillon de Lacombe-Wesemael-
Liebert et celle de [l'‘échantillon de Greenstein met en éuidence
l'importance de l'observation des rales é&levdes db /a série de Balmer
pour déterminer précisément l'abondance dhélium. Les profils de H, et
HB’ et méme celui de Hg, sont relativement peu sensibles & une variation
de l'abondance dhélium. Par contre, pour les objets plus froids,

I'observation du profil H, est essentielle & une détermination de la
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température effective, mais demeure peu utile pour déterminer I'abondance
d’hélium. L'étude spectroscopique des étoiles froides de |'échantillon de
Greenstein (T,<6000K} a toutefois démontré clairement que les
atmosphédres de ces étoiles étaient compatibles avec une composition
riche en hydrogéne. Les valeurs moyennes de V[HB]/V(HQ)~1.18 a 13000K,
et de ~0. & S000K observées par Greenstein (1986), ne soné pas wne
conséguence de [enrichissement en hélium, mals représentent une
conséquence naturefle de /[augmentation de /a pression atmosphérigque
dbs étolles froldes, riches en hydrogéne. La limite observée de la
présence des raies de Balmer est approximativement de ~d600K.

L'incertitude sur cette température est trés faible, environ ~d40K.

Dans les étoiles naines blanches, la séparation chimique se réveéle
&tre un mécanisme trés efficace (Paquette e¢ a/ 1986). Ce phénoméne de
tri gravitationnel explique bien l'extréme pureté des atmosphéres de
naines blanches riches en hydrogéne. Si la masse de la couche
superficielle dhydrogéne est suffisamment massive, ['‘étoile demeurera
riche en hydrogéne pendant toute son évolution (Fontaine et VWesemael
1987). La présence de traces d'éléments plus lourds, en particulier de
I'hélium, est expliquée en termes de mécanismes compétitifs qui
empéchent ces éléments de sombrer & lintérieur de l|'étoile. Le support
radiatif représente un de ces mécanismes. Il est toutefois completement
négligeable pour |hélium (Vennes e&¢ &/. 1988). L'accrétion de matiére
interstellaire représente un second mécanisme pouvant polluer les régions
atmosphériques (Wesemael 1979; Alcock et Illarionov 1980). La présence
dhélium dans les DBA est expliqué en termes de ce mécanisme (Liebert,

Fontaine, et Wesemael 1987). Toutefois, la séparation chimique efficace de
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I'hydrogéne et de I|hélium ne permet pas de développer de larges

abondances dhélium dans les régions atmosphériques.

Les résultats de notre étude des propriétés atmosphériques des
naines blanches froides ont démontré que l'atmosphére de ces étoiles
devait contenir une fraction importante dhélium. En étudiant en détail le
comportement des raies élevées de la série de Balmer, nous avons
déterminé les abondances dhélium dans un échantillon représentatif de
ces étoiles. Des abondances aussi élevées que He/H~10 ont é&té
déterminées dans certains objets. Les considérations précédentes
démontrent que la présence de tant dhélium doit faire intervenir un
mécanisme additionnel qui puisse entrer en compétition avec le tri

gravitationnel.

Les travaux de Koester (1978), Vauclair et Reisse (1877}, et DAntona
et Mazzitelli (1978) ont montré que le mélange convectif pouvait, sous
certaines conditions, enrichir dhélium les régions atmosphériques des
étoiles DA froides. Ce mélange survient quand la zone de convection de
la couche superficielle dhydrogéne entre en contact avec la zone
convective sous-jacente dhélium. Le mélange a pour effet de diluer
I'hydrogéne en surface, et de polluer simultanément [l‘atmosphére en
hélium. Ces travaux ont aussi montré qu'il existe une limite & la masse
de la couche dhydrogéne, au-dessus de laquelle le mélange convectif
ne peut se produire. Bien que les détails de ce mélange ne soit pas
encore complétement bien compris, nous pouvons quand méme en tirer

certaines conclusions préliminaires.
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La Figure 2 illustre la wvariation de la température de mélange en
fonction de I'épaisseur de la couche dhydrogéne. Pour une masse
supérieure 4 NH\JO'BM*. le mélange convectif ne se produit pas. Dans
cette situation, la distance entre les zones convectives dhydrogéne et
dhélium est en effet trop grande pour que le contact entre ces zones
soit possible. La présence dhélium dans les étoiles que nous avons
étudiées implique que /a masse de /a couche superficielle dhydrogenes
doit &ére inférieure & R?'gﬂ*. Ce résultat va & l'encontre des modéles
évolutifs de pré—noinee. blanches (Sch3nberner 1981, 1983; Iben 1384;
Iben et Tutukov 1984; Iben et MacDonald 1985, 1986; Koester et
Schdnberner 1986), mais confirme la nécessité, mise en &uidence par
d'autres arguments, & la fois théoriques et observationnels, de l|'existence
de couches minces dhydrogéne dans les naines blanches (voir Chapitre
1). En excluant les naines blanches les plus froides de notre échantillon,
on remarque que f{outes les étoiles contiennent de lhélium. Cet autre
résultat implique que le mélange convectif se produit pour la grande
ma jorité des étoiles, et que par conséquent, celles—ci doivent posséder
des couches minces dhydrogéne au moment de [|'‘épisode du mélange

convectif.

Lo Figure 2 indique aussi que la température de mélange observée
peut étre utilisée pour mesurer l'épaisseur de la couche dhydrogéne. De
plus, I‘absence de naines blanches riches en hydrogéne dans [intervalle
11000K<T _<7000K, et I'étroite corrélation observée entre I‘abondance
dhélium et la température effective, suggérent que le spectre de valeurs
possibles de I'épaisseur de la couche dhydrogéne est relativement étroit.

Les dabondances dhélium observées montrent que la température de
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mélange se situe aux environs de ~1I000K. Les considérations
précédentes impliquent donc que cette température représente la

température de mélange de la majorité des étoiles.

Pour que le mélange convectif se produise & une température aussi
élevée, |'épaisseur de la couche dhydrogéne doit se situer autour de
'\.10"]3?1:. Ce résultat est en accord avec les déterminations des
épaisgeurs .des couches dhydrogéne dans les DA chaudes (Vennes e¢ &/.
1988). La température de mélange observée est en accord auec la
théorie des pulsations des ZZ Ceti, et soutient |'hypothése selon laquelle
'arr8t des pulsations aux alentours de ~10000-11000K serait associé au
début du mélange convectif dans |'enveloppe de ces étoiles (Winget et
Fontaine 1982). Cette température indique aussi que la masse de la
couche dhydrogéne des ZZ Ceti doit &tre prés de la limite inférieure de
l'intervalle de masse compatible avec la théorie des pulsations (voir

Figure 2j.

On peut se demander aussi quelle serait la stratification de la
composition atmosphérique d'une étoile récemment mélangée. La zone
convective dhydrogéne s'étend jusqu'd des profondeurs optiques de
Tross~v0+1i le mélange convectif se produit-il plus haut dans I'atmosphére
par des phénomenes d'owsrshooting? 1l serait intéressant de comparer
les profils synthétiques de la raie H,, formée trés haut dans

I'atmospheére, en utilisant des distributions réalistes de la stratification

chimique d'une atmosphére récemment mélangée, seule région accessible

aux observations.
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Les abondances dhélium déterminées dans les naines blanches trés
froides peuvent é&galement &tre interprétées en terme é&volutif. La
corrélation observée montre que pendant son éuvolution le long de la
gséquence de refroidissement, /&éoéile redevient gracdueflement riche en
hydrogéne. Ce phénoméne est certainement la signature du mécanisme
d'accrétion interstellaire. En traversant le milieu interstellaire, 'étoile
amasse, dans les temps caractéristiques de refroidissement, une quantité
importante de matiére. Par ce processus, la quantité dhydrogéne diluée
dans la zone de convection mixte dhydrogéne et dhélium augmente. Une
simulation du processus de mélange convectif, et d'accrétion de matiére
interstellaire, permettrait de contraindre i) les wvaleurs possibles de
I'épaisseur de la couche dhydrogéne, et ii) le taux moyen (ou
épisodique) d'accrétion nécessaire pour reproduire les observations.
Notons aussi que le mécanisme d'accrétion a déja été invoqué par
Lacombe e¢ a/. (1983) pour expliquer la présence de calcium dans
Fétoile de type DZ, G7d-7. Cette interprétation est entiérement compatible
avec la composition extrémement riche en hydrogéne de cette étoile,

déterminée dans notre analyse.

Si l'accrétion est un phénoméne commun & toutes les étoiles de
notre é&chantillon, pourquoi les étoiles de type DC subsistent-elles & des
températures aussi faibles que T6000K 7 Le taoux d'accrétion requis
pour que les étoiles DA mélangées redeviennent riches en hydrogéne &
cette température, est certainement suffisant pour redonner & une étoile
DC le caractére dune DA. Greenstein (1986) a montré que plusieurs de
ces étoiles DC montraient la raie Hu. quand elles étaient observées avec

un rapport signal sur bruit suffisamment élevé. Ces étoiles ont donc été
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reclassifiées DA. Il a aussi montré que malgré cette réduction du nombre
d'étoiles DC, cette demidére classe d'étoiles persistait. De plus, si
I'atmosphére de ces étoiles, présumément riche en hélium, est
essentiollement polluée par de faibles quantités dhydrogéne accrété du
milieu interstellaire, on devrait s'attendre & observer des étoiles de type
DA trés riches en hélium (He/H~10) méme aux basses températures. La
Figure 39 montre quil ny en a aucune. Il semble exister des
mécanismes qui empéchent laccrétion de Ihydrogéne dans les
atmosphéres d'étoiles DC. Un mécanisme d'écran trés efficace serait une

solution possible.

Enfin, un plus grand nombre d'étoiles devrait éventuellement &tre
observé prés de la température de mélange afin de mieux définir la
corrélation dans ce domaine. Ces observations permettraient, entre autre,
de déterminer avec plus de précision la température de mélange, ainsi
que le taux maximum de pollution atmosphérique dhélium lors du

mélange.
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Appendice R

Conditions limites au bas de |’atmosphére

Les conditions limites au bas de latmosphdre pour l'équation du
transfert radiatif et pour [‘équation de la conservation du flux sont

respectivement

J, =B (A1)

v 1 4

oTq
dn

3(fed,)
T (A2)

cornv o 3

Ces conditions limites ne sont formellement wvalides que lorsque la
derniére couche est conwvective (Grenfell 1872). Si cette derniére couche
est radiative, les conditions limites doivent &tre modifiées: |'équation de

la conservation du flux est remplacée par celle de I'équilibre radiatif

IWKV[JV -BJdv = 0 (A3)
0

et dans le cas de [‘équation du transfert radiatif, l‘approximation de

diffusion est utilisée pour écrire (Mihalas 1978, p.I57)

Q
o0

0(fidy) 1 v
ar

v

(R4)

|
@
-

<
-

Cette derniere condition est réécrite de la fagon suivante
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(AS)

oTd
afin de pouvoir spécifier la valeur du flux total de I'étoile H=Z£' La

Xl
linéarisation de [l'équation AS est toutefois laborieuse, relativement

\

complexe, et difficile & traiter (Mihalas, Auer, et Heasley 1975).

Une alternative plus simple aux conditions limites dans le cas dune
zone radiative peut cependant &tre tirée des arguments suivants. Dans le
bas de l'atmosphére, l'‘approximation de diffusion est toujours valide et
de ce fait, l'équation A1 s’applique en tout temps. Ceci implique donc
que si J =B, & toutes les fréquences, la contrainte imposée par
I'équilibre radiatif est awtomatiguement respectée et devient redondante.
Donc, si l'on utilise pour le transfert radiatif 'équation Al au lieu de
I'équation AS, le flux total de I'étoile doit alors étre spécifié dans une

autre équation. La solution est dutiliser I‘équation A2 en posant H__ =0

oTd o 3(fd,)
= =L oy dv . (RB)

De cette fagon, i} l'équilibre radiatif est atteint, et ii) le flux total de
l'étoile est spécifié. Ces demnidres expressions sont triviales & linéariser,
et correspondent aux mémes conditions limites dans le cas ou la
derniére couche est convective. Des expériences numériques ont montré
que les stratifications thermodynamiques obtenues en utilisant l'un ou
Fautre des ensembles de conditions limites, é&taient rigoureusement

identiques.
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Appendice B

Elements des matrices de linéarisation

Dans les équations qui suivent, les vecteurs 6P, 8T, et &J, sont ordonnés

couche par couche de la fagon suivante

[ OPyar ] [ 8Ty ) [ 8T, det ]
P 4.0 0T 4oz 3J, ge2
5P = . 5T = | ... 55, = | ...
. 6Pd-D / \ 6Td=D E . BJV’dz:D P

Les autres matrices sont toutes tridiagonales, ou diagonales centrées / sous-
diagonales. Chaque ligne représente une équation Gd & une couche d donnée.
Dans les matrices de l‘équation de la conservation du flux, un trait pointillé
indique la transition du régime radiatif au régime convectif. Les matrices de

lindarisation sont de la forme suivante

( Q1 at, 0 0 0 )
a2y, Q2 a2,,, 0 0
a=| o a3, a3, a3, 0
0 0
L0 0 0 Dp_, D, |



Equation du transfert radiatif

T3J, + UBP + VT = K,

( Ar2
fé*fué“'rx/z"et 23/2 "fE
- fé[ 1,1 ]+e
A‘ri_%&ri Aty 57“;- 5"1_% 1
'l'1 =
0
4] G
( 8zy 473, o 82
D1 [gp—]‘+el——2-—(px D1 [.8-!_3—]2
8z 82z
'°i[8—P];-1 ei‘P’;'bi['a'F],
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0 0
.
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Equation d'équilibre hydrostatique

-

d-1

CoP + DOT = M

0
1 9%,
Ta~Td-1 *02"[ P Jd
0 o2 e
To~To-1 *Yp| BP D-1
0 0
%
DQd [W]d 0

To " %0-1
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g P
%R, 1 71
29 PaPa-1

%2 ,da* %R, d-1 M

29 _ Po-Pp-1
%2,0*%R,0-1  "0""b-1

Equation de la conservation du flux

S WoJ, + RSP + BST = L

valq Q 0 0
0 mvzie1 0 0
i-1 i
W, = 'l”va wva o 0
i ﬁ'!'i_l A'ri..l
2 2
0 - e 0
D~1 D
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| brp L trrn_;_ ‘
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Rppendice C

Définition du profil Stark

Cet appendice a pour but de clarifier la notation utilisée dans la

littérature et dans ce présent ouvrage, concernant la définition du profil

Stark.

Lorsqu'un champ électrique est appliqué & un plasma dhydrogéne,
chaque niveau quantique n de l'atome se subdivise en ses 2n? sous-
niveaux orbitaux. La séparation en énergie de chacun de ces sous-—
niveaux est directement proportionnelle au champ électrique appliqué. Les
transitions électroniques s'effectueront donc entre les sous—niveaux de
niveaux atomiques principaux différents. A chacune de ces transitions

sont associés un indice k et une intensité relative I, définie par

fi
I, = —— Ci1
k= % (C1)
ot
f
Q
I, = + (C2)

od n" est le niveau inférieur de la transition. Les différentes valeurs de
f sont discutées d la section §4.7. Les composantes k sont distribuées

symétriquement autour de la longueur d'onde centrale, et normalisées

telles que
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I, =1. (C3)
k

Le déplacement en longueur donde de chacune des composantes Stark
est donné par l'équation 435. A cause de la perturbation par le champ
électrique, I'énergie de chaque composante Stark sera étalée sur un
certain intervalle défini par une distribution de Holtsmark (équation 4.31).
Ainsi le profil Stark total est une superposition de toutes les

composantes, pondérées par une distribution de Holtsmark

dee
S{e)de = E, I, W) dp = k2 I, W(B) Z; . (C4)
Le profil Stark total ainsi défini est normalisé & 1.
Dans la notation de Underhill, les composantes déplacées et la

composante centrale sont traitées séparément. Comme la composante
centrale n'est pas perturbée par le champ électrique, la distribution de
Holtsmark associée & cette composante est remplacée par une fonction

delta & P=0. Ainsi, on écrit

fO
Slejder = 3 I) W(B) df + 5(B) (CS)

ol la somme ne s'étend que sur les composantes déplacées. L'intégration

de l'équation C5 montre que

- £, f,
Jngku(mdﬁ=1—f—=—f—. (C6)

Underhill o donc redéfini le profil Stark comme
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f f
Syle)de = Ea— I, W(B) dp = Eﬁ I, W(B) o4B . (C?)

Ce nouveau profil est donc aussi normalisé & 1. Le profil Stark total

s'exprime alors

f, fy
S(w)da = T Syle] + T 5(B) . (C8)

En multipliant ce profil par la force doscillateur totale, et en le
convoluant avec un profil de Voigt, nous obtenons

fH(a.w)

N dv , (C9)

f S*(oz]doe = f:t Sﬁ[o&] + +

ou encore en unité de fréquence

f S*(o)de = > S 4 ¢ ) ] dv C10)
) [ ¢ £ UTAAN T o i avy, |

ce qui est le résultat obtenu dans l'équation 4.57.
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