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|. Introduction

1 Introduction

1.1 Contexte astrophysique

Le but de cdte thése et dapporter des lutions observationrelles pou contraindre
efficacanent les mécanismes qui président ala perte de masse des étoil es massves.

Non seulement la perte de masse de ces étoil es est peu contrainte par |'observation, mais auss
leur évolution et leur mase méme est I'objet de beaucoup d'incertitudes. On pourait penser
gue ces incertitudes n‘ont que peu d'influence sur les autres domaines de |'astronamie, mais ce
serait sous-estimer |'impad de ces étoiles aur la vie galactique d l'univers visible. Clest
pouquad, il est nécessaire denvisager tout d'abord leur évolution dans une perspective
galadique & extragaladique.

La vision olservationrelle "extragalactique' de l'univers est que la matiére lumineuse telle
quon la mesure ne représente qu'environ 10° de lamase e présence Si les étoil es massves
de types O et B ne représentent qu'une infime partie de céte mass (~107), ell es contribuent
cependant aux 2/3 duflux optique émis par les galaxies (Maeder & Meynet 1995. Comme
ces éoiles nt la principale source de rayonrement UV et de radiations ionisantes, elles ont
auss en gande partie resporsable du chauffage de la poussere d indirectement une des
causes de I'émisdoninfrarouge des galaxies.
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Figure 1. Evolution des étoiles massves darsle diagrammes HR (Schaller et al. 199).

Le temps de vie de ces étoil es est relativement faible (~3 milli ons dannées pou une éoile O
de 100 M, ~30 millions d'années pour ure B de 10 M, Schaller et a. 1992, ce qui
représente une opportunité unique de dater et tracer dans le temps I'adivité de formation des
galaxies adives (Leitherer et a. 1999.

L'évolution rapide des étoil es chaudes est encore sujette adiscusson, mais peut grosserement
se résumer de la fagon suivante (Chios & Maeder, 1986 Schaler et al. 1992, cf. fig. 1;
Langer et a, 1994 Pasquali et al 1997):
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e Minit > 60 M@:
e O-OIf -- (LBV) -- WNL -- (WNE) -- WCL -- WCE -- SN
* My ~40-60M:
e O--0OIf --LBV -- WNL -- WNE -- WCE -- SN
e Minit ~25-40 M@:
¢ O--(BSG)-- RSG -- (BSG) -- WNE -- (WCE) -- SN
e Minit ~10-25 M@:
« O-B-- (BSG) -- RSG -- BSG, YSG-- SN

Ou BSG, YSG, RSG désignent respedivement les gades de supergéantes bleues, jaunes et
rouges, LBV désigne le stade de supergéante bleu instable (Luminous Bleu Variable) et OIf
désigne | e stade de supergéante O araie en émisson.

Les WN sont des étoil es Wolf-Rayet au vent intense présentant a leur surface les produts du
cycle CNO (de type E early, ouL late), et les WC les produts de la combustion dce I'hélium
(renforcement du taux d'abondancede C et O au détriment de He).

120 —p—r— r ———T

Mass Portions (Mg)

Initial Mass (M)

Figure 2. Perte de masse intégrée des étapes évolutionndres d'une éoile massve En
abscises 2t reportées les masses initiales des étoil es, et en ordomeéss, on peut lire la pat
de la perte de masse pou chaqle éape évolutionndre. Ce diagramne, créé par Castor
(19NB) et actualisé par Lamers et Cassneli (199) est encore sujet a modifications. S le taux
cumulé de perte de mase reste constant, I'importance relative de I'éape LBV saccroit au
détriment des pertes de masse principalement des WR et peut-étre des O (nonreflétées par ce
schéma) en raison ce la prise en compte récente de la fragmentation des vents dars les
calculs de taux de pertes de masse (Moffat& Robert, 199).

Les phases entre parentheses nt soit incertaines, soit trop tkreves a I'échelle astronamique
pou guun nambre significatif d'éoiles a cestade puisse ére statistiquement observe.

Au cours de leur évolution ces éoiles perturbent fortement leur environnement par leur
rayonrement et auss par les fortes injedions de masse d@ de quantité de mouvement aux
derniers gades leur vie (fig. 2, fig. 3). Ce sont par exemple les éruptions géantes des LBV
(quelques masses laires en quelques milli ers dannées seulement) ou le vent extrémement
rapide (>1000km/s) et dense (>10° M »/an) des étoiles Wolf-Rayet qui rivalisent en terme de
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libération dénergie dnétique avec l'explosion e la supernovae dort eles snthles
progeniteurs.

Enfin, leur luminosité intrinseque en fait des phares pour l'astronamie extragalaetique.
Quelques points de reperes :

Pendant 90% de son temps de vie, une éoile de 100M _ sera plus lumineuse que 106 L _
(Schaller et a. 1992,

Un télescope de 8m peut détecter des étoil es de plus de 25M _ a des distances supérieures
a 70 Mpc permettant de wntraindre fortement I'adivité des flambées d'éteil es(Starburst en
anglais, Maeader & Meynet 1995. L'amas de Virgo se situe a20 Mpc, c'est-a-dire, bien en
decade cate limite.

Laraie Ha peut étre observéepour les éoiles supergéantes A et B extragaladiques, car ce
sont les étoiles les plus brill antes dans le visible. L'étude des,profils de raies révele les
paramétres fondamentaux de |'astre émetteur (Kudritzki 1998, et les supergéantes A et B
sont d'excdl entsindicateurs de distance (Kudritzki 1999.

Les raies trés larges des vents, et les profils caradéristiques emis de I'UV a I'IR sont
détedés jusqu'a de grandes distances (z~4, Kudritski‘2000).

Dans ce ontexte, il est fondamental de disposer de mnmaissances parfaitement fiables sur le
parcours évolutif des étoiles massves et de cntraintes fortes, aur tout parametre en mesure
dinfluencer soit ce parcours (convedion, métali gite, [perteé de mass, rotation...), soit de
modifier la perception olservationrelle de ces objets (variabilité du vent, instabilit és,
inhamogénéités) qui condusent a des biais parfois trésimportants.

Deux exemples, |'unthéorique, I'autre obsefvationrel:

Depuis 10 ans, les modéles évolutifs des étoil es massves ont radicalement changés. Un
des fadeurs déterminants a é¢ la prise ‘@ eempte du caradére intrinseque & fondamental
de la perte de mas<s tout au long de I'évolution. Cette prise de wnscience aaboui ala
crédion d'un code éolutif coudé avee un code de transfert dans le vent, maintenant en
mesure de produire des tracés ‘@volutifs cohérents (Schaerer et a. 1996, 1996h. A titre
dexemple, ure éoile de masg initialeé de 60M  abouira aix derniers sades de son
évolution a une Wolf-Rayet denviron 5V , c'est dire que les 55 M retournées au milieu
interstellaire, souvent d'une.maniére trés rapide, auront une influence profonde sur la
structure interne de |'astre,

Les modéles évolutifs’ nt/ contraints de sadapter a toute nouwelle donrée
observationrelle. Et un_des faits observationrels majeurs de ces 20 derniéres années est
gue lathéorie du vent radiatif formuléepar Castor, Abbdt et Klein dans les années 70, qu
a remporté des ucces indéniables est insuffisante pour expliquer de nombreuses
manifestations de perte de mass (disque des étoiles Be, éruption des LBV, densité du
vent des WR, phenomenes cycliques liés alarotation stellaire...). Ces limitations ont des
répercussonsalr tout I'édifice ondusant a anstruire des traceurs extragaladiques. D'une
part, la prise_en compte de I'inhamogénéité intrinseque du vent condut a diminuer d'un
fadeur 3 Jes pertes desmasse déduites des WR (Moffat et Robert, 1994, et méme des
étoiles O evoluges (Eversberg, 1999. Il est fort probable que cette tendance savére
universell e pour les types les plus préaces (Owocki 1998, Feildmeier 1998. D'autre part,
I'absence de mntraintes ur certaines étapes évolutives clés, comme le mécanisme des
eruptions geantes de LBV, condut les modeles a des slutions de transitions parfois
approximatives entre deux états évolutifs plus connws, comme I'étape de séquence
principale, oule stade WR .
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Les modéles ont accomplis dimmenses progres par la prise en compte des nowell es opadtés
(OPAL, Iglesias & Rogers 1992, Rogers & lIglesias 1992, le raffinement des traitements
convedifs et laprise en compte de la perte de masse (Maeder & Meynet, 1997).

Le défi reste la prise en compte des phénomenes liés a larotation, qu fait de grands progrés
théoriques (Maeder et al. 1997, 1998, 1999

Il n'en demeure pas moins que du pant de vu observationrel, le rayon des étoiles OB , LBV
et WR, leur vitese de rotation, masse d perte de masse tout au long de leur évolution sont
tresincertains. Les difficultés observationrelles sont multi ples: brouill age de I'information par
le vent, amplitude trop faible des phénomenes a la base du vent (dort les conségquences o,
elles, remarquables a plus grande édell e), absencele plus uvent de résolution spatiale &/ou
de dynamique suffisante dans le signal.

La zone aitique qui édhappe le plus uvent a la détection demeure cdte droite région de

transition entre les couches en équilibre hydrostatique par rapport a I'étoile, et le point

sonique, région oule vent dépas<s lavitesse locde du son.

Je ne parle pas ici sciemment de "phaosphere”, méme s I'expresson conrexion vent-

phaosphere est répandue, car dans certain cas, comme les WR, la densité du vent est telle que

le concept méme de "phaosphere” subit quelques altérations.

Cette région est critique, car c'est la que les paramétres de la perte de masse sont en quelque

sorte "réglés’ dans la région subsonique du vent (voir Lamers & Cassnelli, 1999, et que les

points sombres de notre cnnaissance résident:

1. Mécanisme detransfert du moment angulaire entre I'étoil e esseentiellement en rotation et le
vent esentiell ement radial,

2. Effet des pulsations, radiales ou non, sur la perte de mass, role des battements et
déferlements des ondes,

3. Rdle du champ magnétique, balance entre son énergie  I'énergie dnétique du vent, effet
sur latransmisson dumoment angulaire.

Le débat sur ces paints est toujours virulent, et se aistalli se particuliérement sur I'origine des
étoiles Be, qu présentent un dsque de matiere dont la formation est difficilement expliquée
par un vent radiatif’. De nombreuses déedions de pulsation nonradiades (NRP) ont été
reportées, mais ce mécanisme asuscité un regain dintérét suite aux travaux de Rivinius et al.
(1998, sur la prédiction ce battements entre plusieurs modes de I'étoile 1 Cen, et la détection
de perte de masse aciée

D'un autre mté, le champ magnétique demeure le moyen le plus efficace de transporter du
moment angulaire de la surface stellaire jusqua un dsque, et ce, méme si |'intensité du champ
est faible (quelques dizaines de gaus9. Mais s détedion reste toujours problématique (voir
chapitre 3).

La quantité de donrées recueilli es n'est pas uvent le parametre déterminant a la borme
compréhension du mécanisme, et rend certainement l'interprétation dus complexe. Ainsi,
I'étude de la variabilit € spedrale des éoiles chaudes, qu révéle de nombreux comportements
de toutes natures (stochastique, récurrente ou périodique) est révélateur des difficultés
engendrées par la multi pli cité des ources et |'absence de résol ution spatiale des phénomeénes.

Il Savére que I'éude de la pdarisation ce la lumiére cnstitue un ouil majeur dans ce
contexte, par la pertinence des observables poarisés, je veux dire par |a leur potentiel

! Le type spedral souvent trop tardif pour justifier une telle §ection de matiére par vent radiatif (voir Grigsby et
Morrison, 199, Cf chapitre 4).

10
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d'interprétation, et la discrimination spatiale relative quelle permet. En effet, I'émisson
polariséedes étoil es chaudes est souvent une signaure précise d localiséed'un fhénomeéne.
Je vais rgjoindre I'argumentation de J-L. Leroy (1998, qu rappell e dans une introduction aux
mécanismes polarisants que toute polarisation résulte fondamentalement d'une disgymétrie a
['émisson méme ou duant le trgjet de la lumiére jusqu'a nows. Or, dans la problématique de
la perte de masse, C'est justement cette rupture ala symétrie sphérique @ al'homogeénéité qui
constitue un des faits marquants des observations des 20 derniéres années. Ainsi la
polarisation permet de mieux isoler et interpréter les mécanismes al'origine de cdte émisson
de matiere, et ce alabase méme du vent. Je vais essayer au cours de cdte these d'en faire la
démonstration.

Cependant, il est nécessaire de préciser que la mesure polarisée et totalement inopérante
lorsque quaucune dissymétrie notable a grande édelle n'est prévisible. Les éoiles sont
globalement sphériques, leur émisdon lumineuse d@ leur perte de masse sécrtent
généralement peu de la symétrie d la pdarisation demeure une mesure du second adre. La
mesure repose dorc sur la cgpadté adéteder des polarisations avec une grande prédsion pou
obtenir un dagnastic astrophysique significaif.

L'observation en lumiére poarisée pose dorc un d&fi techndogique. Elle demande une forte
quantité de lumiére, de la stabilit € instrumentale, des techniques de réduction parfois ardues et
enfin, de la résolution spatiale. Cependant, la techndogie actuelle semble en mesure de
pouvar réponde de maniére satisfaisante aces fortes exigences.

1.2 Contexte observationnel

Il est souvent d'usage de dire que l'augmentation du dametre des télescopes apparte une
manne observationrell e inédite, mais je voudais insister ici, sur la révolution techndogique
qui non seulement acmmpagne cette aoissance, mais qui multiplie I'efficacité de télescopes
de diametres plus modestes. Cette révolution affede non seulement la quantité d'information,
mais rend passble la détection et I'utili sation de nouveaux observables, et c'est tout le but de
cette these de montrer la pertinence de cete évolution. Je veux parler ici de I'ouverture de
"multi ples dimensions" de la lumiére asavoir I'observation en lumiére naturelle @ polarisée,
avec une résolution spedrale d une résolution temporell e sans cesse anéliorées, sans oulier
une résol ution spatiale déterminante.

Bien sur, la résolution spedrale ou temporelle, les rappats sgna a bruit sont diredement
propationrels au flux colledé, mas des avancements techndogiques autres que
I'accroissement du damétre du télescope ont participé acette évolution.

L'optique, vieillle @ vénéable discipline a accompli de mnsidérables progres autant
tedhndogiques que dans les concepts instrumentaux. On peut citer I'optique active d 'optique
adaptative, ains que les eff orts importants appliqués sur latransmisgon et I'achromaticité des
éléments optiques, sans ouldier la stabilit € instrumentale, la caacité de miniaturisation et
I'utili sation croissante de fibres optiques. De plus, cette optique sest motorisee sest fiabili see
par le progrés informatiques, et de nombreux progrés nt a dtendre de l'optronique.

Ainsi, en spedropdarimétrie, les domaines de longueurs d'ondes s sont dargis, les exigences
contradictoires de laminimisation ce la polarisation instrumentale (montage Cassegrain) et de
la stabilité du spedrographe (montage Coudé) ont été remplie par l'introduction ce fibre
optique (MUSICOS, Donati et al. 1997 le Willi am-Welhau, Eversberg et a. 1998, le futur
ESPADON, Donati et a. 1999.

11
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En pardlee, des avancées considérables dans les techniques de Haute Résolution Angulaire
(HRA) ont jalonré ces vingt derniéres années. interférométrie spedkle @ a longue base,
interférométrie diff érentiell e agrande résolution spedrale...

L'optiqgue adaptative (OA) permet d'augmenter la résolution spatiadle cetes, mais elle
concentre auss le flux incident augmentant considérablement la quantité (et qualité) de
lumiére utili sable notamment pour des instruments munis de fentes éroites, de fibres, de
modue poarimétrique ou récesstant, comme un interférometre optique, de trés nombreuses
pieces optiques.

La plus grande ancentration, et la meill eure whérence de lalumiére ans colledée aitorise
une séledion tres fine des régions d'étude, par I'appat, entre aitre, de la @ronographie
stellaire (Abe ¢ al. 2001,Baudaz et a. 2000,Beuzit et a. 1997 et de techniques dérivées,
commele"nulling" (Rodder & Rodder 1997,Hinz et al. 1999, passant par la aéaion dune
réporse instrumentale alaptée al'étude des régions circumstell aires.

Ces progrés impasent désormais de reconsidérer méme les plus classques des observables.
Deux exemples d'observations pil otes pour ill ustrer I'appart de la haute résolution angulaire
sur les mesures en lumiére polarisée; d'une part I'observation Ha de la nébuleuse issue de la
LBV n Car par spedkle masking (Falcke @ al. 1999 et les mesures de pdarisation avec
optique adaptative testée par le groupe de l'université de Hawaii (Close @ a. 1999, et al'ESO
(Ageorges et Walsh, 1999.

Nebula M1-67 around Star WR224
Hubble Space Telescope « WFPC2

Figure 3. Mise en évidence spedaculaire de I'éedion et/ou la structuration tres inhamogene
d'ure nébuleuse de type Wolf-Rayet. Entre 10 et 30 M _ vort étre ains injedées a grande
vitese au mili eu interstellaire sur un laps de temps d'environ 100000 as (Grosdidier et al,
1998. Cette image résulte d'une paose de plusieurs heures du HST, dort la région du CCD
centréesur I'é&oile a éé renduinsensible dedroniquement. Cela illustre I'appat de la haue
résolution angliaire cudé a ure grande dynamique. Une telle performance sera hient6t
possble au sol

Dans le premier cas, la résolution angulaire est d'environ 01" d'arc & révele des dructures
dort les taux de pdarisation atteignent 20% voire 40%. Le taux de poarisation ce ces
structures apporte des informations esentielles pour prédser le mécanisme d'émisson et de
poarisation: émisson popre des gructures versus diffusion, talle des grains de
pousseére...De plus ces informations supdémentaires appatent un gain apprédable lorsgu'il

12
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sagit de déterminer si les dructures observées nt au premier plan, ou constituent un fond
visible par rétrodiffusion ce la lumiéres sur d'autres gructures plus éloignées (Walsh et
Ageorges 199).

Dans le seond cas, il a €é démontré que des mesures polarisées avec utili sation doptique
adaptative éaient nonseulement possble mais ausg et surtout tres puissantes.

On re peut nier que tous ces projets ient tres gourmands de lumiére, et que les
environnements des étoil es chaudes ont souvent peu résolus et de faibles magnitudes.
Cependant, le parc de télescopes de grands diametres est devenu conséquent autorisant une
telle recherche, et I'appat de I'OA ou ce I'interférométrie optique alongue base est encore a
évaluer. La plupart des techniques utili sées rtent a peine du stade expérimental, et on est
loin, je pense, davoir mesuré le potentiel et toutes les difficultés de leur utili sation, combinée
ou non @nsle mntexte des éoil es massves. Je vais m'efforcer d'en apparter la démonstration
au cours des pages qui vont suivre.

1.3 Contexte du travail dethese

C'est dans ce @ntexte que sinscrit le travail que j'ai effectué au cours de mathése. Cette these
est une thése en cotutelle qui a servis en quelque sorte de "port" entre le groupe des étoiles
massves de Montréd et le groupe dinterférométrie de I'interféromeétre GI2T. Cela amonstitue
le point fondamental présidant |'organisation de mon mémoire. Le groupe de Montréd a
développe une epertise internationale sur la détedion et I'analyse des manifestations
chaotiques et particuli éres des vents des étoil es massves (détedions des clumps dans les WR,
étude des modu ations des vents radiatifs...) tandis que le groupe du GI2T est I'un des rares au
monde disposant de l'instrumentation et de |'expérience @@ HRA nécessaire pou |'étude
gpatiales de ces manifestations du vent (disque des étoil es massves, détection e dumps, de
jet...). Pour les deux groupes, la mesure en lumiere poarisée et devenue un instrument
incontournable de cdte éude, tant en pdarisation linéare que drculaire.

Tout le but de cdte these, est dappater des pistes snon s lutions instrumentales a la
problématique centrale présentéeici, c'est-a-dire la connexion "vent-phaosphére” de la perte
de mas=. Les 1Jjets abordés ont été tres divers, les techniques utili sées, tout autant, mais le
point central, le noaud qu unit ces études est la détermination et la mntrainte des mécanismes
de la perte de mass dans les éoiles massves. La démarche est une sorte de recensement et
d'étude fine de quelques phénomeénes particuli ers échappant a l'interprétation drecte isue de
la théorie du vent radiatif. Je veux parler ici de la caadérisation ce I'émisson continue d
chaotique des LBV (chapitre 1), des phénoménes périodiques dans le vents de certaines
étoiles O et WR (chapitre 2), de I'adivité aplus ou moins long terme des étoil es Be (chapitre
4). De tell es contraintes ne peuvent étre obtenues que par une maitrise de techniques pouvant
apparter le signal pertinent provenant du dus profond du ent, a savoir l'optique alaptative
(chapitre 1), la spectropdarimétrie (chapitre 2), la combinaison ce I'interférométrie optique a
longue base @ de la pdarimétrie (chapitre 3, 4, 9.

Dans le premier chapitre, j'aborde le probleme persistant des instabilit és qui se développent
dans les LBV, condusant a des procesaus explosifs a grande comme apetite échelle. Apres
avoir développe le mntexte de ces instabilit és du pant de vue essentiellement observationrel,
je présente les résultats d'une observation expérimentale de P Cygni avec une optique
adaptative opérant dans le visible qui a ai lieu en octobre 1997 a I'observatoire de Haute-
Provence Laréduction ce cedte observation condute par Farrokh Vakili a éé menée avec la
collaboration fructueuse de Muriel Roche, Claude Aime & Henri Lanteri de I'université de
Nice Cette observation encourageante ouvre bien des perspedives pour l'observation en
continu des gedats par divers instruments tels le télescope de 8m Gemini Nord et
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|. Introduction

I'interférométre GI2T/REGAIN, en lumiére naturelle ammme en lumiere polarisée. Rappelons
que cete doile est une des rares LBV observables dans la galaxie, et quasiment l'unique
représentant de cette dasse s cruciae visible de I'hémisphére Nord.

Puis, je développe la problématique des variations périodiques détectées dans le vent de
certaines étoiles O et WR particulieres, dans le ontexte de la détedion de dhamp magnétique.
Je présente une des dernieres observations menées avecle spedropdarimetre CASPEC monté
sur le télescope de 3.6m de la Silla a1 Chili. Cet instrument a éé utili s& pour observer des
sources extrémement brill antes pour ce type de télescope (magnitudes comprise entre 2 et 5)
pou atteindre une résolution temporelle @ un signa optimum afin de déteder au mieux les
manifestations diredes et indiredes de champs magnétiques. Je soulignerai les objectifs et les
limites d'une telle démarche dans le mntexte de techniques telle la Zeeman Dopder Imaging
et l'arrivée de I'instrument ESPADON au CFHT.

Enfin, je développe le travail de simulation et de préparation des observations entreprises avec
une technique de podarimétrie interférométrique gpelée SPIN (Spectro-Polarimetric
INterferometry). Cette technique impase des contraintes de calibration qu, on le verra, ne
sont absolument pas rédhibitoires, et dort la sensibilit é est maintenant a la portéedes sgnaux
attendus pou les ources gellaires polarisees. L'utili sation de SPIN en pdarisation linéare
peut appater a l'interférométrie un complément irremplacable pour a la fois localiser et
guantifier la perte de masse au plus prés du rayon ce |'étoil e.

Je miatacherai plus particulierement a la détedion et la caadérisation des champs
magnétiques par I'observation interférométrique en pdarisation circulaire. Jinsisterai sur le
défi que représente le développement d'une méthode observationrelle a la hauteur des
exigences quimpose cdte détection. Jaborderai notamment les multi ples retombés d'un tel
effort sur des domaines auss variés que I'étude des taches gellaires et de la rotation par
interférométrie ahaute résolution spedrale oul'inversion des domées interférométriques.
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I1. Observation ce P Cygni en HRA

2 Observation de P Cygni par la Haute Résolution Angulaire

2.1 Introduction

Ce dapitre @nstitue uneill ustration du paentiel d’une gproche globale de I’ environnement
circumstellaire par une éude multi-longueur d’ onde et multi-résolution spatiale dans le cas de
I” étoil e massve P Cygni. Je situe d’abord P Cyg dans le contexte des Variables Lumineuses
Bleues (LBV) et celui plus large de I’ évolution des étoil es massves. Je développe ensuite les
diff érentes imageries utili sées jusqu' aors, en insistant sur le travail acompli au cours de cette
thése. Jen souligne les implicaions aur la nature @ I'évolution des LBV dort P Cygni a
longtemps été un prototype. Jinsisteral sur les difficultés d’ assembler ces informations en un
tout homogene, et sur la nécessté d' une démarche cohérente des moyens d'observations.
Enfin, j'évoqueral les posshilités ouvertes par de telles observations, et discuterai de
I'oppartunité d'un suivi temporel a grande résolution spatiale de I'environnement proche de P

Cygni.

2.2 LesVariables Lumineuses Bleues (LBV) en tant que groupe

2.2.1 CaractéristiquesdesLBV

Je vais me @ncentrer sur |'étape méamnnue des Variables Lumineuses Bleues (LBV), classe
représentéetout au plus par une dizaine d'individus dans la galaxie, et les nuages de Magell an.
Jappliquerais I'abréviation anglaise LBV dans le sens global, mais en gardant a I'esprit toute
['ambiguité d l'imprédsion qu sattache aune tell e dénomination.

Ce type spedral, présentant de fortes instabilit €s, serait une éape de transition extrémement
bréve (20000ans, Langer et a 199), entre la sortie de la séquence principae € le stade de
Wolf-Rayet (WR) mais déterminante quant aux consequences aur |'évolution ce la perte de
mase de |’ é&oil e.

La désignation des "Luminous Blue Variables" provient d'une propasition ce Peter Corti en
1984.Elle asuccédée ade nombreuses autres, citons les dénominations "étoiles de type P
Cygni" ou"Variables de Hubdes et Sandage" (Hubbe, Sandage 1953).

Le fait est qu'il est auss difficile de trouver un nan a cdte dass que de trouver un groupe
dort les caactéristiques nt suffisamment homogénes pour étre le reflet d'un seul et méme
état évolutif ou physique. Récanment, la dénomination détoile de type S Dor (du nan du
prototype) semble de plus en pus sappliquer pou désigner la dasse d'appartenance de P
Cygni, cdle des LBV dormantes ou"en veill €".

Le trait commun et fondateur de cdte dasse LBV est une forte activité de type éruptive liée a
I” apparition dinstabilit és radiatives dans |’atmosphere de ces supergéantes chaudes et tres
lumineuses. Les critéres de séledion duntel type spectral doivent étre énoncés avecprédsion
ca ces étoiles cotoient, dans une méme région du dagramme Herztprung-Russl, des
supergéantes en évolution vers de plus basses températures qui ne manifestent pas cette
adivité (Humphreys & Davidson, 1994. En période de quiescence, ces critéres nt difficiles
a caener sans en référer al’ historique de I’ éoile : une magnitude asolue Mv entre -8 et —10,
une température effective T dans I'intervale 1000035000 K (types A-O), un
enrichiseement chimique, un spectre lié ai type Ofpe/WN9, et un vent relativement lent

(V,, =100-200km/s) et dense (Ne=10""cm™), mis en évidence par les profils de type P
Cygni (Wolf, 1999. Le taux de perte de mas est dans tous les cas particulierement élevé
(10*a10°M_/an).
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I1. Observation ce P Cygni en HRA

On distingue deux types d’éruption, sans que I’on pusse dfirmer pour autant si cea refléte

deux popuations distinctes:

- Les éruptions accompagnées d’'une variation phdométrique (en V) de 1-2.5 sur une
édhelle de I’année, a magnitude bolométrique quasi-constante (activité de type S Dor, ou
AG Car),

- Leséruptions géantes avec des variations phaométriques avérées de plus de 6 magnitudes
(nCar), et dont I'impad est tel que la magnitude bolométrique est affedée (C'est-a-dire la
stabilit € méme de I’ étoile en profondeur).

Ces éruptions mblent intimement liées au franchissement d'une limite (observationrelle)
dans le diagramme HR appelée limite de Humphrey-Davidson (1979. La encore, certaines
supergéantes B cotoient cette limite sans pour autant présenter les caractéresd une LBV.

La nature rédl e de cette (ou ces) instabilit & est encore trés incertaine, et de nombreuses pistes
sont explorées: la presson ¢k radiation, ces instabilit és sub-phaophériques (pic d'opacité,
mode de vibration...), des instabilit és de coaur, la presson turbulente & I'effet de la rotation
ou celabinarité (voir thése de Ngjarro pou une revue de ces mécani smes).

Par analogie ala dénomination LBV, Lamers (1986 a introdut la dasses des étoiles de
"Types P Cygni" (PCT), qu dans une large mesure regroupe les membres les plus brill ants de
la Voie Ladée ¢ des galaxies voisines en vue de recenser toutes les LBV patentielles ou
dormantes dort les caadéristiques ectrales se rapprochent plus ou moins de P Cygni. Le
trait commun ce cegroupe dargi est un taux de perte de masse 3-10 fois supérieur aux
supergéantes normales, un vent 2 a 10 fois plus lent et une accdération radiative tres
progressve’. Dans ce groupe P Cygni est l'archétype de LBV dormante, qui, comme I'a
souligné Hillier en 1992,ne pourait étre mnsidéré avec les criteres de variabilité cmomme
LBV sansladomeéehistorique de son explosion (1600et 1655.

2.2.2 LBV, mass d pertedemasse

Un des paramétres le moins connudes LBV est leur masse. Il existe de nombreuses maniéres
de déterminer cdle-ci, mais les résultats ne sont pas homogeénes. Cette forte incertitude se
répercute sur la détermination des diagrammes évolutifs rendant I’ apprédation ce la masse
initiale @ des condtions physiques internes aléaoires.

Depuis quelques années, les observations de la microvariabilit é du vent radiatif des étoiles
massves ont démontré la faiblesse des modéles de vents homogenes a géométrie sphérique
(St Louiset a, 1993,Hamann et al, 1998,Felldmeier, 1998..). La mnséquenceimmédiate de
la prise en compte de I'inhamogénéité intrinseque du vent radiatif est quil faut réviser a la
baisse tous les taux de pertes de mass déduits par des méthodes optiques par un fadeur entre
2¢et 3 (Moffat& Robert, 1994. Or il était largement admis que les gades évolutifs présentant
le plusde ferte de mas= intégréepour les étoil es trés masgves étaent le stade de la séquence
principale’et le stade Wolf-Rayet®, étant entendu que le stade supergéante rouge est soit
inexistant, soit tres bref pou ce type d'éoile (Maealer, Meynet, 1994, 1996Crowther 1995,
Puls 1996. Si onserefere aix masses initiaes sippsees des progeniteurs O (>40 M) et aux
masses reduites observees chez les etoiles WR (~5-10 M), I'étape LBV, tres breve, semble
dans ce nouwveau contexte présenter des pertes de masses impressonrantes (supérieures a 15
M,), et cedans unlaps de temps tres réduit (<20000ans).

2]0i d'accéération avec paramétre 3>2.

325 M, perdues pour une O de masse initiale Mi~85 M _sur une duréedenviron 3 millions d'années, ~12M |
perdues pour une O avecMi ~60 M _sur environ 3.5 milli ons d'années (métalli cité solaire, Schaller 1992).

4 ~40M o Perdues pour une O de masse initiale ~85 M _sur une durée d'environ 400000 ans, ~26 M perdues
pour une O de mase initiale ~60 M _sur une duréesimil aire (métalli cite solaire, Schaller 1992).
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I1. Observation ce P Cygni en HRA

La mase et le paramétre dé qui semble différencier les LBV de supergéantes moins
évoluées; alors que les LBV ont d§ja perdu dus de la moiti é de leur mass initiae, la masse
des supergéantes B serait plus grande. Toute la question est de savoir si une phase de
supergéante rouge a pu pécéder le stade LBV, et quelle est la mass initiade inférieure
critique pour que les instabilités qui se développent inhibent I'apparition de la phase
supergéante rouge. Cette limite se situe aux aentours de 30 M @5.

Les nébuleuses autours des LBV sont massves et de forme caadéristique (bipdaire en
majorité). La plupart des LBV montrent un excés dans l'infrarouge thermique, révélateur de
grandes quantités de pousgere autour de ces astres, et les mesures radios et optiques révelent
unmilieu circumstellaire extrémement massf (plusieurs masses laires).

Comme le montre le tableau de la figure 4 tiré de Nota d@ al (1999, nanbre de paramétres
fondamentaux des LBV sont trés mal connws. Depuis lors, des progres notables doivent étre
rappartés (surtout dans I'imagerie infrarouge): n Car dort la masse de gaz dans la nébuleuse
est évaluéemaintenant au minimum a 3M et lamasse du dsque aenviron 18V ! (Morris et
a 1999. Il en est de méme pou WRA 751 (Mpouwssere ~0.017M ) ou AG Car, dort
['évaluation celamasse de pousséere aété multipliéepar 20! (Voors, Waters et al, 20).
L'imagerie donre une estimation indépendante de la masse présente dans le milieu
circumstellaire. De plus, la onfiguration spatiale des reliquats d'éjections antérieures permet
d'accéder a une information sur des étapes évolutives uvent inaccessbles a I'échelle
historique. Cela et d’ autant plus vrai pour les LBV car I'échelle de temps relativement
"courte" de cette dape et telle que tres peu dastres présentant cette phase sont
statistiquement observables. La nébuleuse entourant certaines WR contient de I’information
sur les étapes antérieures de pertes de mas< telles les éruptions LBV ou le vent de I’ étoile O
(Langer et al, 1994,Garcia-Segura d a, 1995, 1995b,19%a, 1996b,Grosdidier et al, 1998,
Langer et a, 1999, mais l'interprétation des g ectats reste problématique. C'est pourquai il est
absolument nécessaire d'étudier en profondeur les mécanismes d'éedion pou les quelques
LBV conrues, dort I'historique P Cygni.

La résolution spatidle et déterminante pou augmenter la résolution temporelle des
phénomenes observés et ainsi, contraindre plus efficacement les mécaiismes al’ origine de la
perte de masse. Mais sule une approche « multi-résolution » spatiale est a méme de fournir
un ensemble dobservables wsuffissmment cohérent pour contraindre dficacement les
modélisations. Pour les longueurs d’ onde radio, ure telle multi-résolution spatiale est
désormais aisée ¢ repose sur la maturité des techniques d'imagerie par synthése d'ouverture.
Le visible/proche infrarouge dispose par aill eurs d’un fort patentiel de résolution lié ala
longueur d'once @ a sa récente accesshilité ala Haute Résolution Angulaire par le biais de
I’ optique adaptative @ del’interférométrie alongue base.

® Cette mas® semble trés dépendante de la métallicité omme e témoigne les différences de rapport de
population entre supergéantes rouges et bleues pour la galaxies et les nuages de Magellan (Langer, 1993.
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I1. Observation e P Cygni en HRA
PROPERTIES OF NEBULAE AROUND LBVs AND RELATED OBJECTS
Nebular Dynamic
Spectral vV Size v, Time M, M. N, T,

Star Type My (kms™ p)  (msY om) Mg)  (Mg)  (m) ()

1) () 3 4 5) () )] ] ®) (10) (11)
AG Car.......... Al I"-Ofpe/WN9*  —10.8° 80-250¢ L1 x 1.0° 0 84 x 103 42° 0013+ 800! 9000¢
RI127 eeivvennnnns B5-Ofpe/WN$/ -10.3* ~150 19 x 22™ 28" 4 x 10*™ 31 1000°
nCar ............ 20,000-30,000 K* —12.5* 0.2¢ 600 1500 oor i
He 3-519 ........ WNIi1¥ —7.18 365¢ 2.25¢ 61°F 1.8 x 104% 208 0.0066% 3008 8000%
S19 .. Ofpe/WN9" 19 x 21 257 5 x 10%* 1.7 . 800"
WRA 751 ....... Q09.5% 5.6 08" 20-60*
HD 168625...... B2-BY —B.6° 250 0.0¢6 20 Ix10°r  00¥ 0.0003"* 630"
HR Car. ......... B2 I-B92 II* —94* 145-1707 0.98% 50¢ 104 2.1= 0.0010% 6007 < 12500%
R143 ............. Bl I-F8 I*™ —10.2b 3.50b
PCyg...ooovnnne. Bl Ja+* —8.3% 206% 0.294 140%™ 102-103 % 0.0092% 100044 50007

- NoTe—The nebulae are listed in the order in which they are presented in the text. For each object, we indicate the name of the central star (col. [1]); its most
extreme spectral types recorded {col. [2]); its bolometric magnitude M, (col. [2]); its wind velocity V (col. [4]); the size of the surrounding nebula (col. [5]); the
nebular expansion velocity v, {(col. [6]); the dynamic time associated with the expansion velocity (col. {7]); the mass of ionized gas contained in the nebula (col. [8]);
the mass of dust contained in the nebula (col. [9]); the electron density {col. [10]); and the nebular temperature (col. [11]). All the parameters given are referenced,
and the references are listed in footnotes below.

* Caputo & Viotn 1970. £ Wolf 1989.

® Stahl 1986. ! Wollet al. 1988.

¢ Humphreys et al. 1989. ™ Clampin et al. 1993.

¢ Leitherer et al. 1994. ® Appenzeller et al. 1987.

® Nota et al. 1992. * Stahl & Wolf 1986.

 Smith 1991. * Davidson et al_1986.

% Smith et al. 1994 9 Humphreys & Davidson 1994.
® Hutsemekers 1994, r Allen & Hillier 1993.

! Mila Mitra & Dufour 1990. * Walborn et al. 1978,

J Walborn 1977. ! Davidson 1989.

¥ Bohannan & Walborn 1989.

¥ Nota et al. 1994,

¥ Huet al. 1990,

* de Winter et al. 1992

¥ Hutsemekers et al. 1994,

* Hutsemekers & Van Drom 1991a.
* Clampin et al. 1995¢.

¥ Parker et al. 1993.

*¢ De Groot 1969,

44 Barlow et al. 1994.

Figure 4. Tableau réapitulatif des propriétés des nébuleuses LBV tel que reporté par Nota et al en 1995.0n peut constater d'une part le
nombre de paramétres inconnus ou peu contraints, et d'autre part la faible importance de la nébuleuse de P Cygni en terme de masse détedée
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I1. Observation ce P Cygni en HRA

Parmi le petit nombre de LBV observées, les nébuleuses ont toutes a divers degrés
axisymétriques, méme parfaitement bipoaires. La nébuleuse de P Cygni se distingue
nettement de cdles-ci par sa forme globalement sphérique quaque sa structure soit, comme
les autres, tres inhamogene. Ces particularités lui valent d’'étre dassée par Nota mwmme
unique représentante de la dasse « Cas Particuliers » !

Se pourait-il que laforme releve d’ une improbable orientation ce |’ étoil e qui serait vue par le
pdle? Les mesures de Ve.sini, trés incertaines pou ce types d’ é&oile, ne peuvent apparter une
réfutation de cete hypothése (voir sedion Résultats). Si I'on S'en réfere aux autres LBV, P
Cyg présenterait alors une surdensité ajuatoriale vue de face @ le suivi a haute résolution
angulaire @ spedrale de la proche nébuleuse pourait appater des éléments pou trancher
celte question.

Figure 5. Photographie datant de 1960, ala couverture du Journal of the Royal Astronamical
Saiety of Canada (Felbelman, 19%) qui illustre les difficultés rencontrées par les
observateurs pou observer la nébuleuse probalbe de P Cygni. Cette tentative d'utili sation
d'un masque @ronogaphique révéa un anas jeune autour de I'éoile, utilisé maintenart
comme indicateur de distance (Lamers 1983, Turner 199). Par contre, toutes ces tentatives
eécdholerent a déteder la nébuleuse.

2.3 P Cygni

2.3.1 Bref historique

Inconne avant le 18 aolt 1600, P Cygni fit une entrée remarquée, devenant soudain ure
étoil e visible de 3°™ magnitude pendant 6 ans avant de devenir invisible al'cdl nuen 1626.

P Cygni réddive en 1655, @meurant a la magnitude 3 pendant encore 5 ans (environ) pour
ensuite s asombrir, rougir fortement, et atteindre la magnitude 5.2 en 1780.Depuis lors, sa
luminosité augmente peu a peu de maniére constante, mais erratique sur le @urt terme pou se
situer autour de la magnitude 4.83de nos jours.

Savenue aété suffisamment intriguante, et le contexte historique propice, paur que trés tét de
nombreuses observations visuelles puis phaographiques et éectroniques de qualité soient
eff ectuées. Sur la base de ce ensemble unique d'observation, Lamers et De Groot ont pu ainsi
démontrer que ce accroisement ne peut étre imputé aladilution des g ectats mais bien aune
évolution popre de I'éoile dleeméme, fait rare @ remarquable dans le ontexte de
I’ astronamie stell aire. Ce résultat est confirmé par I'approche théorique de Langer et a (19%)
qui, sur la base de modéles évolutifs et de modeles d'atmosphéres, montre que |'étoile et ala
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I1. Observation ce P Cygni en HRA

fin de la combustion en couche de I'hydrogéne d se dirige actuellement vers les températures
plus froides du dagramme HR et dorc vers la limite observationrelle de Humphreys-
Davidson (fig. 6,fig. 7).

2.3.2 Paramétres fondamentaux

2.3.2.1 Paramétres déduits par I'observation

P Cygni apparait aduellement comme une supergéante B classque montrant une adivité
phaométrique mineure (0.1-0.2 mag) mais commune dans ce type spedral. Cependant, sa
vitese terminale est environ cing fois plus faible, avec une acéération gus progressve
(parameétre 3>2) tandis que la perte de masse et cing fois plusimportante (Lamers, 198).

La quasi-totalité des parametres fondamentaux a €é dudiée par Lamers, et ceux-ci sornt
donrés dans le tableau suivant.

Distance (kpc) 1.8+ 0.1® 2.310.03®
Temp. Effective (K) 19300+2000" puis+700°
Rayon stellaire (R,) 76+149 puis+ 89

Mag. absolue -8+0.3W

Mag. Bolométrique -9.9+0.8%

Luminasité 5.86t 0.3 @ puis+ 0.1°
Mase 30+10©

Perte de mass (M /an) 3.610°9
Viteseterminale (km/s)  |206') 185

Coefficient 3 4 plis2.5@9
Vesni (km/s) 20
Enrichissement He/H 0.4@

(1) Lamers, 1983,(2) Najarro, 1997,(3) Lamers,1986,(4) Markova, 1997(5) Turner, 1999,
(6) Lamers, 1992 (7)Najarro, 1995,8) Lamers, 1996
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Figure 6. Position ce P Cygni dars le modele evolutif d'une éoile de 60 M de Langer et al
(1997).
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I1. Observation ce P Cygni en HRA

Toute la difficulté réside dans la détermination de sa mass @ la prédsion avec laquelle on
peut place I'éoile dans le diagramme HR. Sa mass actuelle est évaluée par des méthodes
phaometriques et spedroscopiques, a 30+/-10 M (Lamers, 1983, pus une éude plus
détaill éedonre 25+/- 8 (Lamers, De Groat, 1999. Dans le mntexte évolutif, lamasse initiale
de P Cyg a dabord été é&valuée a 5560 M pus 48+/-6 M_ (références dans Lamers,
1983,b). Cette différence entre masse éauee par les diagrammes évolutionraires et les
simulations des vents est universel pour les étoiles massve d sujet a une grande recherche.
Comme P Cygni commence aprésenter des anomalies d'abondance sapprochant d'une WN,
Lamers (1983a) en déduit que cdle-ci est sortie récemment du stade de supergéante rouge
pou se diriger vers le stade Wolf-Rayet (fig. 6, fig 7). Cependant, pou une éoile ace stade,
le caur a dteint une masse d'au minimum 26 M, cequi donre une limite inférieure difficile
afranchir.

Cette anclusion soppase al'étude observationrelle d théorique du vent de P Cygni condute
par Pauldrach et Puls donrent une tres faible gravité (log g ~2) seulement compatible avec
une mas= de I'ordre de 23 +/-2 M .

La paémique rebondt en aolt 1999, qand Turner et a (1999 révise la distance de |'amas
auquel appartiendrait P Cygni. Cette réévaluation a une distance de 2.31 koc (au lieu de 1.8
kpc depuis Lamers, 1983 implique une masse beaucoup gus faible évaluée a22-25M . Pour
gouter a la mnfusion, les modéles d'atmosphéres hériques les plus récents appartent une
augmentation substantielle de la gravité @ donc de la masse, réduisant I'écart entre "masse
évolutive" et "masse amosphérique”. Le débat est loin d'étre dos.
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Figure 7. Position de P Cygni dars le diagramme de Herzprung-Russl. Jai placé la limite
d'Eddington (basée sur I'opacité du ala dffusion éledronique uniquement), ainsi que la
limite observationrelle de Humphrey Davidson audela de laquelle aucune éoile n'est
actuell ement observée

2.3.2.2 Paramétres contraints par les modeles
Le modéle de Ngjarro et a (1997) du vent de P Cygni, développeé apartir du code de J. Hilli er
(1987) est le plusrécent et le plus complet.

Les conclusions de la comparaison des modéles avec des gedres optiques et infrarouges
(ISO) sort les suivantes:
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- LeventdeP Cygni et trésdense (M ~3.6.10° M _/an)

- Levent n'est pas totalement ionisé, mais recombine dans les régions extérieures (équili bre
HII/HI atteint & environ 300R-, soit 120 mas).

- Larégion ce recombinaison est trés ensible atoute variation duflux Lyman et Balmer,
ains quaune variation dutaux de perte de mass,

- L'abondance d'hélium (He/H~0.4 en nambre) indique que I'étoil e est évoluég et brldle un
coaur d'hélium.

2.3.3 Activitétemporelle

P Cygni est une éoile extrémement active. Cette adivité se manifeste atoute les édcelles
temporell es, et la multiplicité des phénoménes observés en rend tres difficile I’ interprétation :
suivi phaométrique UBVR, variations de largeurs équivalentes et des profils des raies,
polarisation ...

Je vais distinguer par la suite de maniére formell e plusieurs types d’ activités par une gproche

purement phénoménadlogique :

- Une modficaion lente al’édelle humaine & suppasée nonpériodique, révélatrice de
I’évolution irréversible de I’ étoile vers le stade WR. Elle touche les fondamentaux de
I étoil e tels la température dfective ou la magnitude, mais est difficile aisoler a petite
édhelle temporell e, car masguée par I’ adivité plus rapide.

- Une adivité al’édcele de I'année (100-700 jours, Markova, 2000. Le terme activité
impligue réaurrence du phénomene & souvent recherche d' une possble périodicité. A
cette échelle, cette recherche s avére souvent difficile faute d’un vdume d observations
homogenes auffisant. Toutefois, paur P Cygni de telles mesures nt amplement
disponbles et aucune périodicité daire n’apparait pouvant étre reliée ala récurrence
stricte de procesaus éruptifs comme I’ émisson de coquill es ou ce clumps (Lamers, 1985;
van Gent, 198).

- Une adivité ades édhdles plus courtes (~15-100 jours, Markova, 200Q. Cette adivité a
court terme pourait étre reliée alarotation ce I'astre. Comme pou les WR, aucune raie
phaosphérique suffisamment pure ne permet de déterminer cette rotation cependant une
grossére estimation duVesini, entre 35 et 75km/s (40 km/s, Markova 1997, et le rayon
de 76 R, implique une période de rotation maximum d'environ 56110 jours (P[j]=50.6
R[R,I/V[km/s]). Ce nombre est auss compatible avec I’ édhelle caracteristique d’ environ
28 jours qui caractérise potentiellement des pulsations nonradiaes dans les supergéantes
(van Gent, 1986. A cejour, aucune périodicité n'a éé détedée acette échelle, mais une
détedtion marginale pour une période de 40 jours (avec harmoniques) semble prometteuse
(Percy, 1996.

P Cygni est une source intrinsequement polarisée & qui montre une variation importante du
taux et de ladiredion de pdarisation (Taylor, 199). Ces importantes variations d'une nuit a
I'autre suggerent que la polarisation est issue de régions locali sées et proches de I'étoil e (voir
plusloin).

P Cygni fut une des premiéres radiosources thermales détedées (Wenker, Baars et Altenhdf,
1973. Cette radiosource sest révélée donnamment variable sur une édelle de temps tres
courte d'un mois, voire moins (Abatt, 1981, \an den Oord, 1985. Cette variabilit é est auss
attribuée aix inhamogeénéités, par l'intermédiaire des processus d'émisgon des radiations
li bre-li bre trés dépendants de la densité dedronique.
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Un fait est incontournable : P Cygni continue d' §eder de la matiere aun rythme soutenu et
de maniére eratique. Durant les années 80, les observateurs se sont évertués a contraindre
cete activité qui a €é modélisée par Lamers comme |’ §edion réaurrente de mquill es de
matiére. Cette modélisation présuppcse une symétrie sphérique, et Lamers lui-méme lai ssait
amplement ouverte la posshbilit € d’une §edion locdisée sur I éoile, donrant naissance aun
grumeau de matiére®. L’information povient alors exclusivement de donrées
spedroscopiques et phaomeétriques, et N’ autorise pas une tell e diff érenciation.

La différence entre gection locdisée ¢/ou générale revét une certaine importance car ele
prédse d contraint le mécanisme d’ §edion a I'oauvre. Signalons toutefois que la question
n'en est pas forcément tranchée A titre d’exemple, I’adion dun champ magnétique peut se
manifester a grande édelle (dipdle), ou étre trés locdi sée (reconnection ce lignes de forces) ;
de méme I’ action ce pulsations nonradiales, généralement a grande édelle, pourait donrer
naissance ades manifestations treslocdes par le battement entre cetaines fréquences.

2.3.4 Imageriedelanébuleuse

La nébuleuse entourant P Cygni est singuliérement absente de ce tableau. La nébuleuse est
tres faible @ semble peu massve. Faute de pouvadr retrouver les reliquats des éruptions du
XVIléme siéde, lamase §ectée ¢ le taux de perte de mass durant la phase éuptive restent
trésincertains.

Des 1956, alors que des nébuleuses avaient été détectées autour « d étoiles P Cygni », les
recherches autour de P Cygni se soldaient toujours par un échec, malgré la donrée historique
de I'éruption (Voir Felbelman, 1995. Beds en 1939, avec comme paramétres t=350ans,
d=1200g, et V~200km/s, prédisait une mince mquill e de 12,5secondes d'arc. Les tentatives
se heurtaient alamagnitude de |’ astre @ alafaiblesserelative de I’ émisson rébulaire.

La premiére mise en évidence par I'imagerie de |'existence d'une nébuleuse aété gpatée par
le travail de Leitherer et Zickgraph (1987, mais la rédité d'une telle détection a par la suite
été ontestée par Wolf (1992. L'observation consistait en ure longue expasition sur un CCD
avecl'utili sation ck filtres centrés respedivement sur Ha, son continu pgroche, laraie interdite
[NII], et la comparaison avecune éoil e de référence (55 Cygni). Un écart aladistribution du
point source est visible dans les observation en Ha et [NI11]A6584,sur un champ denviron 4",
et attribué par les auteurs a la présence de la nébuleuse. L'existence de la nébuleuse est
confirmée & 1992 r des observations en longue fente de raies interdites telles [N11]A6584
et [Nill]A6667a9" del'éoil e centrale (Johrson, 1992.

Une premiere mqulle et mise en évidence par Barlow et d (1994 (Ha, [NII]A6584,
[NilI]A6667) avec des mesures longues fentes et des images coronographiques obtenues aux
télescopes Isaac Newton et William Hershell puis confirmée par les observations du
coronographe du STScl en [NI11]A6584 (Nota & al, 1999 et par les mesures radios de Skinner
et a (1998. Les observations optiques ont éé mnfrontées au rappatt de flux défavorable avec
lasource cetrale. Lesimages ont été prises gracea | 'utili sation dun masque mronographique
circulaire de 4.8" pou le STScl, et de 4.3" par Barlow; et avec des masgques supdémentaires
(orientés N-S et E-O) pou éiminer les artefacts de diffradions dus esentiell ement aux
araigneées des télescopes suppatant le miroir secondaire. Les mesures révelent une mquill e de
diamétre moyen 113" présentant un asped trés inhamnogene. Dans tous les cas, le nord de la
nébuleuse et plus intense, et lataill e des grumeaux est d'environ 1" a 2" (0.022pc, D=1.8
kpc). Les deux raies interdites montrent des vitesses radiales de 140km/s et 110 km/s
respedivement, la différence éant attribué a deux sources différentes, d'une part un vent

® |l faut noter que tant en anglais qu'en francais, le vocabulaire est trés riche @ souvent vague, citons en anglais
clump, blob, puff, knat... et en francas grumeau, inhamogénéité, ...
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ambiant rapide @ des inhomogénéités plus denses et lentes subissant un choc. L'age
dynamique d'une telle cquill e est évalué aenviron 800ans.

A plus grande échelle, une aquill e de 1.6' d'arc de diamétre est observable en Ha et en radio
(Medburn et al, 1996, 1999, 20Q0Skinner et al, 19939. La quantité de matiere est tres
importante & suppase une manifestation éruptive de grande ampleur il y a environ 2000ans
(trés supérieure en perte de masse al'éruption duXVlileme).

Enfin, ure structure de grande anpleur 7' (3.7 [!) a €é mise en évidence par le wronographe
MOMI (O'Conna et al, 1999 puis I'association d'untel objet avec P Cygni a €é prouvee par
Meaburn et a (1999, 2000 a partir d'une analyse en vitesse radiale en Ha. La excore, la
contrepartie radio est détedable dans les mesures de Baars et Wendker (1987 et Skinner
(1998. L'age dynamique d'une telle structure, 20000ans au moins, ne peut que se Situer
avant le début du stade évolutif LBV.
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Figure 8. Observation du poche ewironnement de P Cygni par interférométrie radio a 6¢cm
a tres longle base (réseau MERLIN, Skinner 1997). Les deux images, cowrarnt environ 1'
avecune résolution de 50 mas, ont été prises a environ 40jours d'intervalle. On constate les
grands changements intervenus tant sur I'intensité que la morphdogie de la nébuleuse.

Pour la plupart des images considéréesici, le temps d'évolution des gructures est bien au-dela
d'ure vie humaine. Cependant, la détection dune tell e variabilit &€ aux plus grandes résolutions
spatiaes est envisageable ammme le montre les observations en radio.

L'interférométrie radio a longue base a grandement contribuée acontraindre le vent de P
Cygni, et ce autant a grande édelle qu'a grande résolution spatiale. La source fut pou la
premiere fois résolue par White @ Becker en 1982.L'émisgon provient du continu libre-libre
intense ala surface de la phaosphere radio évaluée a 0.1 seconde d'arc a6 cm (Wright et
Barlow, 1975).

Les observations avecle réseau MERLIN a 250 km de base (Skinner 1997, 1998 ont permis
de révéler le proche environrent de I'éoile asec une résolution spatiale de 50 mas a la
longueur d'onde de 6 cm. Les images présentent un environnement extrémement complexe.
Le fait saill ant de ces observations est la remarquable variabilit € observée acette ételle sur
une duréede 1 mois. Cette variabilité, lié au temps de recombinaison des gructures implique
des densités environ 4fois supérieures au régime de vent des modeles. Récemment Exter et a
(2000 ont reporté une variabilité encore plus impressonrante d'un jour a l'autre ce qui
suggere des aurdensités locdes d'un facteur 160 par rapport au vent ambiant. Cependant
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I'absencetotale de wrrélationd'unjour al'autre, et lafaiblesse du flux déteaé laiss planer un
doute sur larédité des dructures observées. L'émisson regue par un interférometre dépend de
lataill e des gructures et de sa résolution spatiale, et dans le ca de MERLIN, I'émisson ce P
Cygni alarésolution de 60 mas est alalimite de sensibilit é instrumental e.

2.3.5 Apport delapolarisation

P Cygni a éé tres observée en spedropdarimétrie en raison ce son statut particulier, et de la
variabilit &€ de son taux de pdarisation. Je vais me référer a deux articles majeurs et a leurs
références, d'une part l'article de Hayes en 1985, pis l'article de Taylor en 1991 (complétés
par Nordsieck, 2000.
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Figure 9. Polarisation intrinseque de P Cygni (Taylor 1991). La pdarisation est quasi
constante entre 3400 et 5200 A, pou décroitre ves 1'UV et I'IR. La corredion ce la
polarisationinterstellaire dars I'ultraviolet est imparfaite avecla loi de Serkowski classque.

Que sait-on de son comportement polarisé?

- Une pdarisation interstellaire importante, comme toute doile daude dans cette région
gaadique,

- Une pdarisation intrinseque du continu importante @ variable. Pour P Cygni, les
variations détedées par Taylor et a (1991) peuvent atteindre 0.13% et 2.5° sur une
journée indicdion e laproximité d de la petite taill e de |a source polarisante par rappart
al'éoile. La déection dune variation ce polarisation a une telle ételle temporelle @ un
tel degré montrent a quel degré I'émisson de matiere est inhamogene d chaotique pour
cette éoile.

- Le aradere totalement aléaoire de la poarisation (forte, cf. fig. 9 de P Cygni condut a
penser que la SEULE source de poarisation sont des surdensité locdes émises
continuellement par I'étoile, et quil n'existe pas de structure dissymétrique a grande
édhell e responsable d'une compaosante de polarisation constante.

- Pasde saut de Bamer, ni de Paschen pronancés (fig. 9), dorc pas de contribution lié-libre
dans le domaine de pdarisation, contrairement aux observations sur les Be dassques

- Une dépdarisation importante dans les raies, propationrelle al'intensité de laraie. Cette
dépdlarisation est due ala dilution duflux polarisé interstellaire, et il est démontré que les
raies Ha-9, Hel (A5015, 58766678 ne sort pas polarisées intrinsequement (Nordsied,
2000.
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- Une dépdarisation importante dans les raies, propationrelle al'intensité de laraie. Cette
dépolarisation est due ala dilution duflux polarisé interstellaire, et il est démontré que les
raies Ha-9, Hel (A5015, 58766678 ne sont pas polarisées intrinsequement (Nordsied,
2000.

Que nous apprennent les trois points d'observation cités précédemment?

1. Lesclumps, méme les plus denses nt totalement ionisés (absence de saut de Bamer), ce
qui contraint fortement le rappat de densité maximae du clump par rapport au vent
ambiant. La fradion d'hydrogene neutre par rappat a I'hydrogene ionisé est inférieure a
5.10* dans la région de formation. Si on dfinit cette limite, la surdensité maximale
correspordante d'un clump par rapport au vent est d'environ 200(baséesur une estimation
deladensité locde d'électrons diff useurs).

2. On peut, durappat d'opadté entre la diffusion de Thomson et I'opadté libre-libre, déduire
la densité dedronique du clump et dorc avoir un adre de grandeur de sataill e en regard
delapdarisationindute. Les clumps nt denses et ont unetaill e inférieure a0.1 R-.

3. Lescontributions dans une raie énissves proviennent du corntinu et du vent. Si I'émisson
du clump est dominante, |'absorption ducontinu est norntnégligeable @ dépendante de la
surdensité du clump par rappat au vent. Si on effectue une interpolation de toutes les
raies en émisson ou ume dépodarisation est observée on peu en déduire la polarisation
intrinseque ansi que la surdensité du clump.

Il est indéniable que les observations paarimétriques nous doment les donrées les plus
fiables et les plus quantitatives sur la nature des émissons de P Cygni. Dans le paragraphe qui
suit, je traite de I'appat dinformation qu provient d'autres techniques qui nous édairent sur
lanature de ces clumps.

2.3.6 Nature desinhomogénéités

Lorsque plusieurs techniques observationrelle parlent de grumeaux, ou dinhamogénéités, il
n'est absolument pas certain que I'on parle des mémes phénomenes. A titre d'exemple, les
clump observé par poarimétrie sont des gructures observée dans les 2 premiers rayons
stellaires, et les clumps reportés par les observation duHST couwrent une seconde d'arc aplus
de 5 sendes d'arc de I'é&oile. En effet, plus on séloigne de I'&oile, plus on olserve des
gedions émises dans un éat antérieur de son évolution. Habituellement, cda a peu
d'importance acourte distance de I'étoil e, mais dans le ca du stage LBV court et complexe, il
n'est pas certain que le mécanisme d'gection est identique sur une période de 10*-10° ans.

L'étude spedroscopique par Lamers (1985 des "coquilles’ de matiére émises a permis de
contraindre leur mase a @viron 10° M., masse du méme ordre de grandeur que la masse
gedée par I'éoile en ure anéd 1l ne faut cependant pas oulier le biais uppce des mesures
en UV qui ne serait sensible qu'aux fortes densités. Cela expliquerait a la fois la faible
aacéération des gructures et leur temps de réaurrence asez long (de I'ordre de I'année ou
plus). Cette masse wincide avec cdl es des dructures observées par Barlow, Nota & Meaburn
a ewiron 11" de I'éoile (fig. 10). Le diamétre caradéristique d'une telle inhamogénéité a
cete échelle et de 7.4.10 R- (0.022w) soit environ 2500fois la taille maximum des
structures observées proche de I'étoil e, pou une distance multi pli éepar 60 environ.

Peut-on suppaser que ces dructures ont la cnségquence de I'expansion e petites gructures
gedées depuis la phaosphére, ou hen quun proceswus classque de mllision de vent
interstell aire peut reaéea |la majeure partie des inhamogénéités visibles (Vishniac ¢ al, 1994,
Garcia=Segura @ a (19%a, 1996H? Dans I'hypathese ou cete structure provient de la
phaospheére, on peut appliquer le méme wefficient de dil atation en prenant comme base un
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clump de 300 R- de diamétre a 500 R« de I'é&oile, taille maximum compte-tenu des
observations (voir plus loin), sa taille serait d'environ 1% du rayon stellaire lors de son
émisgon alaphaosphére.
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Figure 10. Shéma ill ustratif tiré de Meabun et al (2000), qui ill ustre les conclusions des
observations de Barlow et al (199), Meabun et al (1996, 1999, 200). On peut se poser la
questionlaraison cela plusfaible vitesse des clumps: plus bass accélération dars le vent ou
mécanisme de ralentissement? Le dump déteaé en interférométrie optique par Vakili et al
(1997) allait a ure \itesse proche de la vitesse terminale, ce qui ne sinscrit pas dars ce
schéma. La questionreste aitiere, et dépend dela naure d del'éwolution de ces gructures.

Quo quil en soit, les faits incitent a penser que I'éedion est d'une part tres localisée et que
les §edats ont extrémement denses:

Les gructures proches ont suffissmment inhomogénes pour provoquer une grande
poarisation résiduelle (ce qui ne peut-étre expliqué par une structure en coquill e), et
locdisées car cette polarisation est trées variable (Taylor, 199). La taille de telles
structures est inférieure a10% du rayon stellaire @ la surdensité d'un rappat entre 4 et
200al'¢edion (Nordsiedk 2000.

L'émisson desraies interdites montre des condtions locdes de température d de presson
qui ne sont pas compatibles avec les modéles d'un vent homogéne (Barlow et al, 1994,
fig.10). Mieux encore, Isradian et De Groot ont montré la mexistence de fortes densités
éedroniques (Ne~5.10/cm?®) loin dans le vent (R>300 R- pour I'émisson du[Fell]) avec
cdle bien inférieure (Ne~1.1F/cm®) dars des régions proches (<200 R). Il en déduit un
fadeur de remplissage f de l'ordre de 1.4.10" (Israglian,1995, 199§ Il faut néanmoins
étre prudent, car le vent recombine loin de I'éoile (Ngarro 199%) ce qui complique
singuli érement la modéli sation de tell es émissons.

La structure observée par I'interféromeétre optique GI2T (Vakili et al, 1997, tres localisee
gpatiadlement devait avoir une luminosité comparable a celle de I'éoile pour étre
observable. De méme, tout porte acroire que I'extréme variabilit é dans le domaine radio
est due aun temps de recombinaison tres court, asociée alx structures non-résolues
observées par Skinner et a. (fig. 8).

On le voit, toutes ces observations brossent un tableau confus ou les résolutions Patiaes sont
trop hétérogenes pour apporter des réporses claires aux questions suivantes:

guel est le mécanisme d'émisson des grumeaux du vent: recmbinaison liée au flux
ultraviolet de P Cygni, effet d'une wlli sion vent/grumeaux...
guelle est ladurée deviede ces gructures?,
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- cesderniéres proviennent-elles d'gedions de matiére qui ont gardé leur cohérence depuis
leur émisson ousont-ell es recrées par une interaction du \ent avec lui-méme ou ure éape
antérieure de I'évolution ce I'étoil €?

Je ne vais pas faire une revue ici des multiples procesaus invoques dans pour expliquer le
phénomene éruptif de P Cygni et des LBV en général. Veuill ez vous référer pour cda ala
revue de Ngarro (19%). Bien sur, en toile de fond, revient le probléme de I'instabilit &
intrinseque des vents radiatifs (Owocki, 1999, et le role des effets d'opacité, des pulsations
nonradiaes et du champ magnétique mmme initiateur de I'§edion. Pour P Cygni cependant,
le caadére erratique de I'§edion rend la recherche d'une mnnexion avec la période de
rotation problématique.

La variabilit & temporell e des dructures observées est une des clés pour contraindre la nature
du mécanisme émissf et I'hydrodynamique.

2.3.7 Mécanismesdevariabilité en imagerie

Dans cete sedion, je vais discuter de la variabilité de P Cygni en tant que moyen pou
contraindre les paramétres physiques de son environnement. Dans la premiére partie, je traite
de la vites® d |'accdération du \ent et des gructures inhamogenes. Dans la semndg, je
traiterai particuli érement de la variabilit é atendues dans le domaine radio dufait du temps de
recombinaison. Ce dernier point est particuli erement paémique, car les variabilit és observées
et théoriques ot loin détre en accord. Dans | e troisiéme paint, j'évoquerais sicdnctement le
mécanisme d'interadion vent-vent. La constante de temps d'un tel phénomene & son échelle
gpatiale rendent hypothétique la détection dune variabilit é al'échell e de plusieurs années.

2.3.7.1 Déplacement des gructures

Nous dlons nouws intéresser particulierement a la variabilit &€ indute par le déplacement des
structures visible ar il concerne plus particuli érement I'optique. En effet, en ogtique, le temps
caractéristique de déplacement est inférieur au temps de recombinaison.

Si on se placedans le modéle de Drew (1985), onsuppase une loi 3 daccéération du \ent de
laforme:

v(r)=v, +(v,, —v,)A-R /1)*

Les paramétres utili ses ot 3=4, v, =15km/s, v, =300km/s.
Lavitesse terminale est atteinte a50 rayons gellaires (10 mas).

Le modele Ngarro et a (1997 utilise une loi adaptée pou converger vers la solution
hydrodynamique vers la phaosphére (Pauldrach et a 1994) tandis qu'elle se mmporte mmme
une loi B classque aix environs du pant sonique. Les meilleurs paramétres <ont
v, =18%km/s et =4 dans le domaine optique. Une éude ultérieure dans |'infrarouge moyen

converge vers une accdération dus ensible arec =2.5 (Lamers et a, 1996. La vitese
terminae est atteinte dors a partir 10 rayons gellaires (fig. 11).

A partir de ces modéles, on ohtient les temps caractéristiques de déplacement pour ce quel'on
peut définir comme le "vent moyen". Les lois de vitese dtribuées aux structures
inhamogénes, nadamment par la détedion de cmpaosantes en absorption dans l'ultraviolet par
Lamers (1983), et l'optique par van Gent et Lamers (1985) sont beaucoup pus progressves
gue cdl es déduites par modéli sation.
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Figure 11. Différentes lois de \vitesse déduites par modélisation (Najarro 1997,Drew 1985)
ou l'observation en utraviolet (Van Gent et al, 198). Les accélérations les plus rapides
proviennent de modéles (vent homogéne), tands que les plus lentes ot liées aux §edions
des clumps (observés par spectroscopie en utraviolet).

2.3.7.2 Variabilitéintrinseque

Comme une grande part de notre cnraissance du vent de P Cygni provient des mesures
radio, et que la grande variabilit € temporell e observée dans ce domaine spedral pour P Cygni

semble intimement lié asoninhamogénéité intrinseque, il est util e de rappeler les mécanismes
de cdte variabilité. A I'échelle d'observation des interférometres radio (de 60 mas a 1' d'arc de
résolution spatiale), la variabilit é indute par le déplacement des gructures ne peut étre
détedée sur une période de moins d'un an. Or depuis tres longtemps, il est avéré que P Cygni

varie e flux radio sur une période de quelque mois a moins d'un mois (van den Oord 1985,
Skinner 1997), voire méme quelques jours (Exter, 2000!

Le temps de recombinaison en années pour des atomes d'hydrogene peut ére mis us la
forme:

1

t..=——=110/n,
na

ou a est le taux de recombinaison ce I'atome d'hydrogene, temps cdculé en fonction des
paramétres de P Cygni, et pour lalongueur d'onde de 6 cm (Skinner 1997).

Le refroidissement du clump est lent tant que I'épaisseur optique des raies correspordant
grosséerement alataill e du clump est grande.

Il est nécessaire de préciser quil existe de grandes divergences entre les modeles radio
(Wright & Barlow 1975,White 1982 et ceux basés aur les domées optiques. Cette différence
est tres gmilaire aux différences de taux de pertes de masses obtenus par domées radio et
optiques pou les WR et qui ont été résolus par la présence incontournables du clumping
(Moffat et Robert).
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Ainsi, les donrées radio, tres sensibles au clumping, montrent des températures de brill ances
trés élevées loin de I'éoiles (15000 K & 100 mas de la source) aors que les modéles
"optiques’ (Drew 1985, Ngjarro, 19%) basés sur un vent homogene présentent des
températures inférieures & 100K vers 20 mas (L00R-).

2.3.7.3 Rencontre avecdu matériel préexistant.

Le moteur de la structuration rébulaire est la rencontre vent-vent, la plupart du temps lorsque
quun vent rapide rejoint un vent plus lent et quune fragmentation a grande échelle opére
pousEepar lesinstabilit és de Rayleigh-Taylor ou ce Vishniac(199).

Cependant, pou les éoiles massves la violence de I'§edion, et/ou I'instabilit € intrinseque du
vent radiatif condut a une situation qu dans le détail peut se révéler trés complexe (n Car est
I'exemple le plus frappant, voir Langer, 1999 .

Garcia-Segura & Mac-Low (19%a,b, 1996, ot modélisé apartir du code évolutif de Langer
(1994 pou des masses de 35 et 60 M, lanebuleuse issues de l'interadtion des vents.

Prenors comme exemple jeune nébuleuse Wolf-Rayet M1-67 (fig. 3). Le vent apparait
fragmenté atoutes les échell es, et d'éonnantes gructures de grumeaux environnés d'une zone
quasi vide met en lumiere cette interaction entre le vent d'une WR et d'une LBV (Grosdidier,
1998. Dans ce calre des smulation e GarciaSegura d al., les clumps ne deviennent
vraiment visible quaux stades ultérieurs a la LBV, et sont une cnsequence direde de
I'interaction du \ent rapide WR avec le vent LBV. Un tel procesaus n'est pas sppese a
I'cauvre pour les gedats de la LBV, en expansion libre dans la @quill e vide balayée par le
vent de I'éoil e O. Reste I'hypathese d'une interaction du \ent LBV avec ses propres €jectats.
Une des smplificaions majeures de ces codes est du suppaser une énisson hanogene de
matiere. L'étape de fragmentation, générée par un kruit injedé ala simulation ce I'ordre de
1% n'intervient que dans les gades finaux de I'évolution rébulaire.

Les observations a haute résolution spatiale & spedrale révelent pou P Cygni une gection
trésinhamogéne a la base méme du vent. La se situe certainement lalimite de la modéli sation
telle que mndute jusgu'a maintenant.

Je vais maintenant déaire les observations en opique alaptatives qui ont été cndutes au
cours de cette thése. L'optique alaptative permet avec un télescope de 1.5 m d'atteindre une
résolution comparable a celle du réseau MERLIN (aprés démnvdution). Un des grands
avantage de l'optique et qu'il n'est théoriquement pas sjet a la rapide variabilit é rencontrée
dans le domaine radio. D'une part, cda permet une cmparaison ohedive des résultats avec
des donrées plus ancienne, d'autre part cda permet didentifier clairement les gructures et
permet d'envisager un suivi temporel de leur déplacement. Ces considérations seront
développees dans la partie suivante.

2.4 L’observation de P Cyg au télescope de 152cm de|'OHP

L’objet de ce travail de thése aété la réduction dune des toutes premiéres observations de
I”environrement de P Cygni avec une optique alaptative de qualité, menéepar Farrokh Vakili
en octobre 1997al’ observatoire de Haute Provence

Il faut rappeler le caadere assez exceptionnel des condtions d' observation. Afin de mener
sur le del des tests pou plusieurs expériences récentes, le Banc d’ Optique Adaptative (BOA)
de 'ONERA a éé mndut au télescope. Etait situé sur la voie infrarouge, le Coronographe
Interférentiel  Achromatique (Baudaz, 2000, et sur la voie optique, |I'expérience de
Coronagraphe par Tavelures Noires (Boccaletti, 1999.

Comme test préiminaire ala bonre marche de I’ensemble, il a &é déddeé de pointer P Cygni
avecunfiltre Ha, en &ant le masque ronographique nécessaire al'expérience de tavelures
noires. Les condtions de stabilit & amosphériques rares qui prévalaient ce jour |a adant, les
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premieres images qui apparurent convainqurent Farrokh Vakili que P Cygni était résolue en
Ha par comparaison avectoutes autres étoil es observées cette méme nuit.

En raison ce difficultés techniques, un aller-retour constant entre P Cygni et une éoile non
résolue dait inenvisageable, et I éoil e de référence, 59 Cygni a é¢é observée 53 minutes plus
tard. Prédsons que de telles condtions atmosphériques exceptionnelles ne se représentérent
plus de toute la misson. Apres un rappel succinct de quelques notions sur la formation
dimage, je vais décrire |'expérience, le traitement puis I'analyse des domées qui a fait I'objet
d'un article parus dans "Astronamy& Astropysics Sup. Ser" (Chesneau et a, 2000Q. Pour le
traitement des donrees, j'a bénéficié de I'expertise de Francois Charbonrier en ce qui
concerne les abordants fichiers de parametres fournis par BOA, et pou le prétraitement des
fichiers phaoniques de I'aide de Lyu Abe. La grande expérience du goupe de l'université de
Nice Muriel Roche, Henri Lanteri et Claude Aime, en matiere de démnvdution dimages a
€té déterminante pour évaluer et quantifier la qualité des donrées recueilli es. Je compléte
I'article par des considérations astrophysiques plus conjedurales qui ont été longuement
discutées lors de ma participation au workshop P Cygni 2000 qui & au lieu a Armagh en ao(t
2000.Enfin, je déait un programme d'observation pou le @urt et moyen terme qui fait suite
aux perpedives ouvertes par cet article.

2.4.1 Rappesthéoriques sur laformation desimages astronomiques

Le signa astronamique origina O(X,A,t) est une distribution dintensité dépendant des
coordonrées a et & sur le ciel (vedeur X). Il a &é convolué (symbade *) par la réporse
instrumentale @ atmosphérique T (X,A,t), auquel sgoute le bruit B(x,t) de l'instrumentation
et au caradére statistique de la @llede des phaons (bruit poisonrien’).

La grandeur physique caractérisant I'image est I'intensité enregistrée sur le détedeur qui prend
laforme suivante®(pour une longueur d'once fixée & un okjet considéré stationreire):

| (%,t) =[O(%)* T(%,1)] + B(X,1) 1)

T est laréporse impulsionrelle du systeme d'observation, appelée aiss Fonction d'étalement
de paint (FEP), ou par ladénominationinternationale Point Spread Function (PSH.

Dans I'espace de Fourier, cete relation devient:

T@t) = |0@)T @+ B, )
ou U est le vedeur fréquence spatiale.

Considérant un télescope parfait de diamétre D hors atmosphére, la fonction de transfert ne
dépend qLe des dimensions de la pupille par rappat a la longueur d'onde A de la lumiere
incidente. En effet, cette puplle limite spatialement les interférences continuelles des
oncelettes €lon la @nstruction de Huyghens, et introdut donc une figure de diffradion.
Formellement, cette Fonction ce Transfert Optique (FTO) 'Fs'exprime aomme la fonction
d'auto-corrélation ce I'amplitude sur le suppat S de la pupille P(x). La FTO agit comme un
filtre passe-bas des fréguences gatiaes, avec pou fréguencede mupue fc=D/A.

T = AC[P(AGI)]

OUAC est I'opérateur d'autocorrélation.

" Surtout dans le cas afaible flux présenté par une caméra & omptage de photon.
8 Cette relation n'est vraie que dans |'angle d'i soplanétisme du télescope.
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Pour un télescope mondithique apuplle drculaire de diameétre D, la FEP a la longueur
d'once A est lafameuse tache d'Airy, fonction ce Bessel du 1* ordre adeux dimensions.

T=242)/7

avec J; lafonction ce Bessal du 1% ordre, et z=rpD/A , ¢ étant le diamétre angulaire de la
source

Dans le ca général, la résolution spatiale théorique d'un télescope est définie mmme la
largeur a mi-hauteur du ¢ central de latache, et est égale aa/ D.

La résolution spatiale pour un télescope de 1.5 m dans le visible (Ha) est d'environ environ
110milli arseconde (mas).

Le rayonnement émis par I'objet situé ades distances astronamiques arrive sous la forme
d'une onde (quasi-)plane. La perturbation die al'atmosphere introdut une ajitation et un
morcdlement de I'image qui sont la mnséquence de la variation rapide de I'angle d'arrivéedu
front donde due ases distorsions gatiales.

Le parametre de Fried ro donre une estimation spatiale de I'état de turbulence de I'atmosphére
pou uninstant donré. Il représente le diamétre moyen dun télescope fictif donrant la méme
résolution quun télescope de diameétre infini en présencede turbulence (voir Rodder 1981).
Un télescope de diamétre D>rq présentera un nanbre (D%ry”) de taveures ou specKes, ro
dépendant de la longueur d'once (en A%®) et des condtions de turbulences atmosphériques.
Ces tavelures d'une duréede vie de I'ordre de quel ques milli seandes évoluent sur une surface
de 0.5 a 3" darc (voire plus) appelée tache sedéng, ce qui dégrade cnsidérablement la
qualité de I'image obtenue arecde longues poses.

Pour résoudre ceprobléme deux solutions ont possbles:

- Lors dune murte pose, I'information haute fréquence se wnserve en partie dans les
tavelures, et peut par un traitement approprié ére en partie restituée( Labeyrie, 1970.

- On déformelafonction ce transfert du télescope de maniere acompenser en tempsréd les
défauts de front d'once introduts par |'atmosphére, par un dspositif de mesure d
correction dufront d'onde: c'est le principe de I'optique adaptative. Pour une description
exhaustive de cete technique sereporter au livre de Rodder (1999.

2.4.2 Description del' observation en O.A. de P Cygni

BOA (Banc d'Optique Adaptative) a é&é développée al’ ONERA et est décrit en détail dansla
thése de C. Dessnne (1998. Munie de 88 actuateurs, et avec une cadence @rrection ce 150a
1 kHz, cette Optique Adaptative (OA) réponds aux difficil es contraintes d'une arrection dans
le visible pour untélescope de 1.5m. L'analyse de front d'onde utili se la bande spectrale 0.45-
0.6 um par la méthode de Shadk-Hartmann. La rredion ce tip/tilt (basculement du front
d'onde) est découpée des ordres supérieurs. Le nombre de tavelures qu'on est en droit de
sattendre gou une observation sans optique alaptative avec unrp de 5 cm est de I'ordre de
900 (D%/r¢?%), ce qui en temps normal exclu toute tentative de pase longue pour une résolution
supérieure a25" darc (ro/A). Cependant, comme le nombre de degrés de liberté requis pour
une bonre @rrection est de I'ordre de celui du nambre de speckles, la wrrection dans notre
cas ne peut étre que partiell e.

La FEP est caractérisée par plusieurs parametres dort le rappat de Strehl qui représente
I'écart de la FEP observé par rapport ala FEP sans atmosphére. 1l se définit comme le rapport
d'intensité des maxima entre la FEP observée ¢ théorique pour une éergie normali sée dans
les images. Les rapports de Strehl accessbles avec BOA oscill ent entre 10 et 30% a cette
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longueur d'onde, dépendant des condtions atmosphériques. La FEP se aractérise par un @dc
d'énergie mhérente qui se superpose aun halo d'énergie incohérente bass fréguence

Le détedeur est la canéra a comptage de phaon CP20 avec des temps de paoses de 20 ms.
Une canéra acomptage de phaons offre la posshilit € de sommer de trés courtes poses, et
ainsi d'éviter les problémes de saturation inhérents a I'observation détoil es brill antes. Elles
permettent donc d'éviter I'utilisation de masque cronographique, la dynamique dteinte
dépendant du nambre de @urtes poses obtenue € de la qudité de la FEP de référence.

Un filtre Ha de largeur a mi-hauteur 1004 & &é utili sé. Une éude des transmissons relatives
des dichroiques dans le systéme optique donre un rappat continuraie sur le détecteur de
0.81,et ce en suppasant un continu namalisé al méme dans laraie. En fait, compte tenu de
|'absorption phdosphérique, cerappat doit étre inférieur.

Le corredeur de Wynne (fig. 12) réduit lataill e de la pupill e vers le bleu tout en I'augmentant
vers le rouge, la référence étant 6350 R. Cette opération permet de aéea une tache d'Airy
quasi-moncachromatique en sortie au prix d'une réduction duchamp de vue utili sable a1.7"

darc.
Faisceau coudé du T152 de I'OHP

Prisme de Risley

. g

Lame dichroique

A - i A
' T / W / T Y / /
Camera CP20 Correcteur Diaphragme Masque Miroir
de Wynne de Lyot coronographique concave

Figure 12. Montage optique de I'expérience @rrespondart a I'expérience de Tavelures Noires
(Cf. Boccaletti et al, 1998. Le masgue coronogaphique dait hors du faisceau. Le corredeur
de Wynne a pour fonction de reconfigurer la FEP pou la rendre achromatique.

L'image est focalisee af/976 sur la phaocahode de la CP20 avec un édhantill onnege de 144
pixelgarcsemnd, soit un surédantillonrage de 16 par rappat a la tache d'Airy. Ce
suréchantill onrege, nécessaire a l'expérience de tavelures noires, n'appate rien a notre
mesure, et a éé réduit en regroupant les pixels 4 par 4.

Avec une optique alaptative parfaite, on peut atteindre la limite de diffradion dutéescope
qui est denviron 90mas dans larégion dce Ha.

L'étoil e de référence doisie est 59 Cygni (B1V, mV=4.74), situé aenviron 2°de P Cygni. La
premiére vérification est de mesurer lafréquence spatiale dteinte dans I'image brute de I'étoil e
de référence par transformation de Fourier de celle-ci. On constate que la fréquence de
coupue dteinte représente 80% de la limite théorique, soit 125 mas, ce qui est remarquable
compte tenu des condti ons atmosphériques (ro=5.4cm). Le nombre de phaons reaueilli s pour
les deux étoil es est équivalent (~450000.
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2.4.3 Traitement desdonnées

Le but de tout algorithme de déconvdution est le suivant: conndssant dars une cetaine
mesure |'effet du kruit B, et laréporseinstrumentale T, reconstruire au mieux lesignd O.
Lasolutionformelle d'une telle guation est :
. (@,t)-B(0,t) L
G——=- C ©)
o T@YH ¢
Si tant est que T soit non nu sur tout I'espacede travail et que B et T soient parfaitement
connu,cequi ne se rencontre pas dans la rédité car lafonction ce transfert atmosphérique est
trés variable ntrairement a la fonction e transfert instrumentale suppcsée stable (ou
lentement variable).
Dans le ca idéd, on dat pouvdr enregistrer en simultané I'image de I'objet et d'un pant
source de maniere a pouvar déconvduer I'image avec la fonction ce transfert spatiale &
temporell e laplus proche posshble de I'image observée
Cependant, pou de multiples raisons (pasition e références suffisasmment brill antes, temps
de poses et de dépointages, angle d'isoplanétisme...), lafonction de transfert utilisée pou la
réduction n'est qu'une approximation de la fonction ce transfert réelle. Un pant crucial est
dorc de déterminer dans quelle mesure la fonction e transfert expérimentale refléte cdle qui
a produt l'image eregistrée (voir sedions slivantes). Dans notre ca, n'ouldions pas gque la
référence 59 Cyg a éé observée53 minutes aprés P Cygni.
Méme dans ce ca ou B et T seraient parfaitement connues, le rappat B/T diverge a hautes
fréguences, prédsément celles qu'on cherche arestituer pour I'objet. Il faut donc contourner
ce probleme théorique par I'utilisation dun algorithme mmme cdui de Lucy-Richardson
(Lucy 1974. Une grande recherche théorique alieu aduellement sur ce sujet (pour une revue
voir Conan et a, 2000.
Dans tous les cas, le procesaus de restauration ce la distribution dintensité de I'objet est loin
détretrivial.

O(X) =TF

2.4.3.1 Ajustement de modéles

L'objectif est de séedionrer les lutions les moins affedées par I'amplification du luit (&
plus basse fréquence) tout en augmentant la résolution. Une solution de acmpromis est
nécessaire. Le but clairement défini de cette premiére dape adonc &é d'utiliser un modele
simple pou fournir une information astrophysique abasse fréquence de I'objet, c'est-a-dire
principalement une estimation indépendante de |'estimation duflux résolu de la nébuleuse qui
poura @re comparé aix résultats de la déconvdution reportés ala sedion suivante.

Nous avons considéré un modéle simple a deux gaussenne a trois paramétres. Une
gaussenne modélisant I'éoile @ son poche environnement nonrésolu, et une seconde
gaussenne modélisant I'enveloppe Ha. Les trois paramétres du modele sont le rappart
d'intensité entre les deux gaussennes, et lalargeur a mi-hauteur de chaaune.

Cette déoonvdution par gustement de modele aété mndute par deux fois. La premiére par
moi-méme d A. Boccaletti, sur les images nonréédantill onrées et la seconde par le groupe
de l'université de Nice sur les images rééchantill onrées.

Dans les deux cas, I'estimation e la qualité de |'gjustement était une minimisation par k2, le
seul bruit considéré dait le bruit poissonrien de lasource.

On constate que les résultats des gjustements ont trés différents et dépendent fortement de
I'échantill onrege (cf. fig. 13). Pour le premier, les largeurs a mi-hauteur des gaussennes ont
respedivement 26 mas et 133 mas, et pour le second 80mas et 392 mas.

Dans les deux cas, la gaussenne la plus étroite peut étre considérée comme nonrésolue avec
une largeur a mi-hauteur caractéristique de 3 pixels. Pour la semonde, le rappat entre les
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modeles mble auss provenir de I'échantillonnege, car le fadeur de proportionralité est
conservé.
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Figure 13. Influence du suréchartill onage sur I'ajustement des modéles a deux gaussennes.
Pour |'ajustement en trait plein I'image a 4 fois plus de pixds pou que I'ajustement en
pointill & D'une part, la gawssienne nonrésolue et diminuée, dautre part, la gawssenne
moddisant I'envdoppe et grandement sous-évaluée ar le flux est trop dlué aux limites du
champ.

La grande diff érence entre ces modéles concerne le rapport des deux gaussennes. A cause de
ladilution duflux sur un nanbre nonradapté de pixels, I'enveloppe résolue est complétement
sous-estiméesi |e suréchantill onage est trop avancé. En effet, le nombre de phaons par pixels
sur lalongue pose passe en desous de 2, et lamodélisation du buit devient erronée.

Le modele dont I'échantill onrage est le plus proche du critere de Shannon fut adopté. Le
rappart intégré des intensités entre les deux gaussennes est de 4. Il faut cependant prendre ce
rappat avec précaition, d'une part parce que la wupure en dynamique et de l'ordre de
quelque pour-cent, ce qui limite I'extension dumodele.

2.4.3.2 Déonvolution ce Lucy-Richardson (LR)

Une dternative plus élaborée qui se débarrasse des a-priori d'un modéle mnsiste autili ser au
préalable un filtre dténuant les tres hautes fréquences (aprés la fréquence de upue) et
asaurant que l'estimation ce I'image déconvduée et le plus proche de la solution exade de
I'objet au sens des moindres carrés (démarche de régularisation). Toute la difficulté est de
garantir le meill eur filtre apartir de la mnnaissance nécessairement empirique du bruit et de
I'image.

L'agorithme de Lucy-Richardson est itératif, nonlinédre d présente I'avantage d'étre fadle a
implémenter et rapide d'exéaution, ce qui explique sont usage généralise en imagerie.
Applicaion drede d'une gproche statistique de Bayes, |'agorithme aaure, sur la base des
donrées, et connaissant la réporse instrumentale, que l'itération suivante aune probabilit é
plus élevée de représenter corredement la rédité. Les donrées comme la réporse
instrumentale dant a suppat positif, la ontrainte de positivité sur les itération asaure la
rapidité @ dorc le succés de ceate méthode

Deux dangers apparai ssent:

* Le premier est bien sir d'avoir la FEP expé&imentale qui ne refléte pas parfaitement la
FEP rédle,
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* Le semnd est de méomnreitre le bruit des domées, et donc de stopper les itérations it
trop tot, et dans ce cas la déconvdution rlest pas optimale, soit trop tard, et le bruit haute-
fréquence aété amplifié par I'algorithme e attribué al'objet astronamique.

La congtitution dun filtre de Wiener est un moyen robuste @ indépendant d'appréder le bruit
des donrées et de déterminer l'itération ogimale dans I'algorithme LR. Ce filtre est un filtre
passe-bas optimal asaurant que l'estimation e I'image déconvduée et auss proche que
possble de I'image rédle ai sens des moindres carrés. C'est une méthode inverse direde (i.e
nonitérative), et donc non-soumise ala mntrainte de positivité. En revanche, la cnstruction
dufiltre est étroitement liée ala valeur empirique du kruit de I'image tandis que I'agorithme
de LR n'utili se pas cet a-priori.

L'estimation du luit se fait dans|'espace de Fourier. Le spectre de puissance de I'image (caré
du modue de la transformée de Fourier) de I'image peut se décomposer en un pc de signa
jusqua une certaine fréquence de wupue, plus une queue de bruit, de pente grosgerement
linédre, et qui est extrapolée aix basses fréquences.

En définitive, la comparaison dumodue de I'image reanstruite par filtre de Wiener, avec
cdle de LR donre une indicdion claire de l'itération ogimale, oule bruit corrigé mrrespond
au bruit réd del'image.

Le groupe de Nice a appliqué dautres agorithmes a nos domées, reposant sur une
modélisation dfférente du bruit, tel I'agorithme ISRA. Les résultats sont remarquablement
similaires. Cette dude sur |'algorithmique adémontré la faible importance de I'a-priori sur le
type de bruit (nonsur son amplitude ...), et sera développe plus avant dans la these aMuriel
Roche.

2.4.4 QualitédelaFonction d'Etalement de Point (FEP)

C'est le paint crucia , sur lequel repose toute la aédibilit é des résultats obtenus. Pour des
raisons techniques, nows ne dispasons que d'une observation ce P Cyg et 59 Cyg, dans
laquell e le filtre Ha est en pasition. Nous n’avons dorc pas de moyen direct d authentifier la
qualité de notre Fonction d Etalement de Point (FEP).

Celanows a oondut a développer une démarche minutieuse de maniere a ontraindre le plus
posshle les condtions d’ observation. Cette démarche présente plusieurs étapes :

2.4.4.1 Suvi des condtions atmosphériques et de la corrediondel’ optique adaptative

Les parametres de I'optique alaptative, tant en bolcle ouverte (signal de |'analyseur de front
d'onde), que boucle fermée(signal de arrection) sont des indicateurs direds de la turbulence
atmosphérique. On peut ainsi obtenir une mesure du paramétre de Fried, et des différents
paramétres de |'atmosphere, échell e interne, externe, angle d'isoplanétisme...

L'étude des fichiers de parametres nous fournis I'évolution de ces parametres tout au long de
la nuit. Ainsi, le seaéng est resté remarquablement stable pendant les mesures, 2.5 seconde
darc environ correspondant a un paramétre de Fried de 5.4 cm a cete longueur d'onde
(Bsesing=A/10). Les fluctuations de seeéng sort la source la plus importante de variabilit € de la
PS (Conan et a, 2000,SPIE). Elles déterminent le rappat de Strelh, qu a ces longueurs
d'onde se dégrade rapi dement.

Les fichiers de mmmande mntiennent auss tous les éléments nécessaires pou permettre la
reconstruction d'une FEP trés proche de la FEP rédle qui peut ére utiliste @mme
confirmation ks résultats obtenus avec I'étoil e de référence. Cette technique tres récente est
cependant colteuse € asez délicae amettre en cauvre d n'a pas éé gpliquée anos donrées
faute de temps et d'outils suffisamment achevés pour le faire. Elle adga éé utili sée pour un
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anayseur de @murbure (Veran 1997, mais est difficile amettre en ceuvre pour un Shack-
Hartmann.

2.4.4.2 Utilisation desfichiers de phaons

L'utilisation dune canéra acomptage de phaon est sans conteste le point fort de cette
observation. En plus de ses qualités tant en temps de réporse que de bruit, elle permet une
analyse fine de I'évolution ce la FEP au cour du temps, ca ele @rtient I'information
temporelle dela aéation cel'image de science e de référence.

Le premier test a éé la mesure de la @nstance du flux sur une plage définie du détedeur
(environ 1 seconde carré) . Le flux, parfaitement poisnrnien, reste stable tant pou
I'exposition ce laréférence que de P Cygni.

Le second test est révélateur de la stabilité amosphérique sur de @urtes périodes. La pase
longue est d'une durée de quelques minutes, et si on la démupe en plusieurs HUs-expasitions,
on peut déteder des évolutions parfois rapides qui montrent que la FEP ou I'image n'est pas
as<z lisepour étre qualifiéede "longue pose".

On a séparé les fichiers de phaons en 2 sous-fichiers, pou la référence d I'image & on a
démnvdué caque sous-partie de P Cygni par chaque sous-référence obtenue. Les résultats
sont raisonrablement identiques et nous permettent de prédser plus avant la marge d'erreur de
I'image déoonvduée.

Soulignors que les fichiers de phaons permettent auss de séledionner les courtes expasitions
présentant les meill eures condtions atmosphériques. Cette technique peut savérer efficace
pou de mauvaises condtions d'observations ou les changements rapides de la turbulence
dégradent la FEP. Elle n'a pas é&é employée dans notre ca car le nombre total de phaons
n'autorisait pas untrie draconien

0.2 arcsec

&)

Figure 14. Afin dappréder la qudité de la FEP, le résultat de la deconvolution (& gatche)
est comparé ala référence (a droite). Pour cela, nots avons affiché des faibles niveaux (entre
6 et 15% du maximum).

2.4.4.3 Comparaison cel'image déconvoluée ¢ la FEP

La véification incontournable est de comparer le résultat de la déaonvdution (fig. 14) et la
FEP, c'est adire l'image de laréférence 59 Cygni. Dans cetype de déconvdution, daniné par
une source catrale recevant une partie mnséquente du flux, les erreurs de déconvdution,
proviennent majoritairement de la mauvaise qualité de la FEP expérimentale & sont donc
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dépendarte de la pasition (voir Harder& Chelli pour une édude expérimentale de ces erreurs

sur ADONIS).

La premiere mnstatation, c'est que les bas niveaux sont dominés par les résidus de FEP. Ils

sont dorc diredement lié au fait que I'image de 59 Cygni n'est qu'une gproximation ce la

FEP lors de I'exposition de P Cygni.

La semnde mnstatation, c'est que malgré I'imperfedion de la FEP expérimentae, I'image

démnvduée de P Cygni montre des dructures a hautes fréguences gatiales qui sont

aucunement imputable la FEP:

1. Lataille du coaur de P Cygni est supérieure ala référence, et montre une asymétrie dors
que le coaur de laréférence est symétrique.

2. Les dructures localisées ot brill antes, et ont un gradient dintensité devées. La plupart
n'apas de mntreparties dans la FEP.

3. Plusieurs dructures intenses ont visibles loin du centre de la FEP, 1a ou I'erreur est
minimale, attribuables sans doue possble aP Cygni.

2.5 Reésultats

Jerappelleici lagrande force de notre observation et cequi larend unque. L'observation ce P
Cygni n'a nécessté aicun masque cronographique, et la dynamique résulte de aurtes poses
et du procesaus de déconvdution.

N°3.13.5% N°7.3.8%
° 0
N 4. 13-0 /0 N°6. 7.9%
N°5. 6.9% N°1.20.0%
N°2.17.0%

Figure 15. Image reconstruite par l'algorithme de Lucy-Richardson. Les contours
corresponcent a 100, 80, 60, 40, 30, 15, 12.5, 9, 6.53%, 2¢et 1.2 du maximum de la
figure. Le Nord est en hau et I'Est a droite deI'image. Les flux des clumps ont indiqués dars
la méme échelle & numérotés en fonction ce leur importance (le numéro 1 éant inclus dars
la patie centrale nonrésolue).

Les autres techniques optiques ont toutes utili sées des masqgues et des fentes (masgue de 4"
darc pou le wronographe du STSci par exemple), ce qui exclue dune part tout
I'environnement proche de I'étail e jusqu'a 10000R-

La résolution atteinte grés déconvdution est similaire a cée du réseau interférométrique
centimétrique MERLIN, c'est-a-dire environ 60mas. Ce ciffre est purement indicaif, car la
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qualité de la superrésolution dépend de la qualité de la FEP qui est difficilement contrainte
dans notre expérience.

Parmi les 6-7 structures détedables, environ la moitié sont résolues, d'une taille mmprise
entre 80 et 100 mas, tandis que |'autre moiti € ne semble pas résolu (taill e inférieure a70 mas).
Dans la figure ci-dessous, des intensités indicatives sont présentées, pou donrer une idée au
ledeur du nveau des dructures observées. La méthode d'obtention de ces intensités est
simplement la mesure du ratio des pics des dructures sur le pic centra de I'étoile. La
délimitation des gructures étant incertaine, aucune phaomeétrie n'a éé condute pour estimer
leur mas=.

N° duclump X enmas ( 5) Y enmas (x 5)
1 116 -111
2 -22 -75
3 71 147
4 -198 47
5 265 -55
6 -113 -280
I 307 279

Lataill e des dructures a éé évaluée par le procédé suivant. Avant la démnvdution, onenléve
Iimage d'un padnt source centré sur I'éoile, image crresponchnt a cédle de I'éoile de
référence, et ponctrée par mise al'échelle "al'cal”. Les critéres de cdte mise al'échelle sont
la minimisation des variations locdes dintensité introdute par la soustraction, et la
correspordance pour la partie centrale des profils dintensités. Cette méthode Sapparente a
I'algorithme CLEAN, employé notamment en radioastronamie.

),

@

0.2 arcsec

Figure 16. Démnvolution ck la nébuleuse de P Cygni, dort on a au péalable enlevé I'image
d'une source porctuelle. Le grumeau qu appaaissait comne une |égére déformation proche
del'étoil e sur I'image précdlente appaait maintenant comme la structure la plus intense.

Jai utilisé comme référence pour cette seconce carte la position kien définie duclump n°l.La
pasition des pics dans cete nouwelle cate crrespond pesgue exadement aux positions
précélentes. c'est un argument suppdémentaire pou l'origine atronamique des gructures
démnvduées. Seul le pic le plus central a changé de position. Il correspondiit au clump n°2
sur la cate précédente, et n'était visible que sous la forme d'une moduation ce la pente de la
région centrale non-résolue.

Cette structure est al'origine de I'asymétrie dairement visible sur la premiére déconvdution.
Dans cette nowell e arte, c'est une des gructures les plus brill antes.
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2.5.1 Facteur de remplissage

Un des points esentiels des observations présentes et de celles provenant du réseau
interférométrique MERLIN est que la plupart des gructures observées ne sont probablement
pas résolues. Lataill e caradéristique des dructures observée & ogique et de I'ordre de 50-
60 mas (~150R-), tout comme cell es observées en radio, c'est a dire alalimite de résolution
instrumentale. Les donrées MERLIN de Skinner (1997, Exter (2000 et nos travaux
permettent une estimation trés grossére de la mass des dructures observées. Jinsiste sur le
fait cependant que dans notre cas nous ne somme pas en mesure d'avoir des donrées
phaométriques cdibrées.

Si on prend pou volume V une sphére de rayon caradéristique de 75 R+ (30 mas), compatible
avecnatre limite de résolution, et une densité dedronique minimale nécessaire pou expliquer
la variabilité radio de 1. 1 /cm®, on olient (pou un pdasma mmplétement ionisé) une
mass:

M=V.ny.) avecny=ne, et pu=2.

M est le poids atomigue moyen correspordant & chaque @ome d'hydrogéne, ny la densité
d'hydrogene du milieu, et n,, la densité d'éectrons libres. Pour une éoile dhaude, on uili se
habituellement u=1.3, mais la valeur tient compte de la surabondance en hélium de I'éoile
(He/H=0.5,Ngarro et al., 1997.

On oltient une masse par cI ump de M~8.107 M., environ un vngtieme de la valeur suggérée
par Lamers et Barlow (10° M o) pour les structureﬁ visibles a plus grande ételle. Cette masse
est manifestement une limite |nfer|eure de la mas= du clump. La variabilité aécm reportée
par K. Exter récemment suppase une densité 40 fois supérieure (la variabilit é détedée et
pas¥ede 40jours aune journéd soit 2.10° M.

On peut évaluer la mas<e totale présente dans I'environnement proche de P Cygni sous forme
de structures denses & un minimum d'environ 3.1C° M, avecnotre premiére estimation, et
1.2 10%, pou I'hypathése haute. Quai qu'il en soit, on peut dire que lamasse des clump est de
I'ordre de |a perte de masse de P Cygni pour une anée(3.10° M,).

Avecune vitesse terminae de I'ordre de 200 km/s, la coquill e parcourue par la matiére §edée
est d'environ 25mas par an. Si on regarde lafigure 15, on olserve environ 56 structures ur
un rayon ce 0.2", ce qui est compatible aszec une §edion d'un gros clump a une fréguence
proche del'année

Si on suppce que la mase de la nébuleuse nstituée uniquement de ces grumeaux entouré
de vide, avec unrayon caradéristique pou celle-ci de 0.5" d'arc (soit 1200R-) et qu'on utili se
la densité dedronique minimale de 10°.cm™, on oltient un fadeur de remplissage de la
nébulegse du méme ordre de grandeur que céui fournit par Isradian et De Groat (1997) soit
2.5.10

Faut-il pour autant négliger la masse du vent ambiant, et suppaser que les clumps représentent
la plus grande part de lamass §edée?

Sur la figure 16, on ut voir que les clumps nt bien définis, mais qu'il existe un helo
d'émisgon qu les relie. Mais cete émisson dffuse est probablement un pu produit de la
réduction, déterminéepar la qualité de la FEP, et dorc de la soustraction du pant source De
méme la sensibilité radio n'est pas suffisante pour contraindre cdte hypothese, dans une
région tres proche de la phaosphere stell aire aces longueurs d'onde.

Ces considérations grosgéeres mais convergentes nous incitent a penser que les grumeaux
constituent I'esentiel de la mase énise par P Cygni dans la nébuleuse, et renforce
I'nypathése e mécanisme d'§edion est essentiellement localisé a la surface de I'éoile. Ces
conclusions nt motivent une partie des travaux qui a entreprendre sur P Cygni.
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2.5.2 Axepréférentie

Ladétermination ce I'inclinaison et de la direction ce |'axe de rotation est déterminante pou P
Cygni car la perte de masse est probablement influencée par la rotation. Cependant, cette
détermination est rendue trés difficil e par |'absence de raie phaosphérique € lafaiblesse de la
nébuleuse.

2.5.2.1 Réalitédela détedion

L'image déoonvduée présente une diredion préférentielle Nord-Est, Sud-Est. On peut situer

['angle de cet axe a25°+/- 10°,1'angle dant positif duNord versI'Est.

Cependant, plusieurs questions s posent sur larédité d nature de ce axe:

- Dans quelle mesure cé axe est influencé par les artefads résiduels dépendant de la qualité
de notre FEP?

- Si cet axe est réd, résulte-t-il d'une configuration aléaoire des §edats ou détermine-t-il
un axe d'gection préférentiel?

Il faut reconreitre que les qualités des observations de Nota & Barlow, ainsi que la nature
inhamogéne de la nébul euse ne permettent pas de trancher la question.

Un des arguments le plus fort pour un vent sphérique provient des mesures de polarisation
(Taylor 1991). L'angle de pdarisation de P Cygni présente une variabilit &€ importante aicune
diredion re semble favorisée. Cependant, la quantité d la qualité des mesures nt pou
I'instant insuffisantes pour distinguer parfaitement la mntribution intrinseque al'étoile de la
polarisationinterstell aire.

Il est intéressant de voir que cette orientation de 25° apparait plusieurs fois dans la litt érature
de P Cygni. Je vais me référer a la these de Marco de Vos (1992, fig. 17) sur |'expérience
d'interférométrie des tavelures SCASIS. Utili sant une technique de recentrage des tavelures, il
a observé P Cygni en Ha et dans le proche ntinu avec utili sant un télescope de 48 cm. |l
atteint la limite de diffradion (280 mas) et procede aune gpli cation adaptée de |'algorithme
CLEAN. Une nette asymétrie gparait apres traitement avec un axe préférentiel de 20°. On
peut se poser bien sur les méme questions que précddemment sur la rédité dun telle
détedion.

P Cygni (cleaned): line image

B
2 .

1 1
-1 4] 1

X (arcsec) -

i S |

Figure 17 A gauwche, résultat du traitement des tavdures de SCASS. Le Nord est a droite,
I'Est en bas. On voit la nette asymétrie de la nébuleuse, sur une échelle environ 4fois plus
grance que notre observation. A droite, nébuleuse a grande ételle a 6Qum prise avecle
satellite ISO (Meabun et al. 20M). Le cecle ddimite une distancede 15 d'arc, et A et B sont
les régions suppcsées de la surdensité equatoriale.
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Autre mincidence |'angle de la structure de "jet" ou "bipdaire" détedée en radio et Ha par
Meaburn et ses collarborateur présente un angle d'environ 30° a environ 6' de I'éoile
(locdisation ce la "coquill e interne") pou sinfléchir ensuite aenviron 50°.11 est intéressant
de noter que dans les images de Barlow les gructures les plus brillantes s trouvent
prédsement au Nord-Est.

Dernier point, N. Smith et a. (2000 a récemment présenté des images infrarouges de la
nébuleuse de P Cygni, résolues pou au moins deux longueurs d'ondes corresponcant a Pfo et
Bra (filtres 3.29¢et 4.05um), prises avec le télescope infrarouge IRTF. Ces images résultent
de lasomme de murtes poses, alagquelle aété soustraite la FEP d'une éoil e de référence

Un axe dasymétrie gparait a 115° soit dans une diredion parfaitement perpendiculaire a
cdle déduite de notre travail. Si on regarde plus prédsément l'image en Pfd on constate
I'existence d'un allongement dans la direction 25°(la nébuleuse semble en forme de aoix).
Cette observation met-elle en évidence une surdensité éuatoriale diffuse, qu ne serait visible
guen IR thermique? Des observations avec un pouvar résolvant et une dynamique supérieurs
sont requises. Une récente image | SO vient suppater ces présomptions (fig. 17).

2.5.2.2 Quélleinclinaison?

Si on suppase que Ve.sini=40km/s pou P Cygni, on peut isoler deux cas de figures extrémes:
1. Soit i=90° et dans ce c& la vitesse de rotation ce P Cygni est environ 15% la vitesse de

rupture (V max= (GM /R)*=275 km/s). Pour une telle supergéante, on devrait observer

un axe de poarisation bhen défini, ou aors suppcser que le mécaiisme d'§edion est
indépendant de larotation cequi est improbable,

2. Soit i=0° et dans ce c&, la symétrie sphérique est naturelle. L'observation en imagerie
polarisation est cohérente, maisil semble que cette inclinaison re soit pas compatible avec
le Ve.sini minimal autorisé par les barres d'erreur des mesures pectroscopiques.

On peut suppcser un troisieéme ca ou l'angle d'inclinaison est tres proche de 0°. La mesure

poarisée et soumise ades limites de détedion gu évoluent avecle caré de I'inclinaison, et

une asymétrie inférieure & 10% (correspordant a 1-sin%<0.9, i<18°) est probablement

indétedable arzecles moyens aduels.

Cela implique que la vitesse de rotation est supérieure a130 km/s, soit 45% de la vitesse de

rupture.

Ce scénario abien des avantages.

- lanébuleuse et peut étre bipoaire, mais presgue vue du pde,

- lesdiffusions équatoriaes émettront le maximum de pdarisation, et I'angle de polarisation
indut est aléaoire,

Cette situationimprobable a é€ suggéréepour lapremiere fois par Schulte-Ladbedk (1997).

Cependant, il devient tres difficile dans ce ca d'expliquer la présence des DACs par la
présence de régions en corotation. Un des arguments principaux pou cette hypothese est la
lente réaurrence de ceux-ci (environ 100200 jours). Mais rien ne permet a la spedroscopie
d'ascier a une structure en absorption dans le spedre une seule origine, et de nombreux
élément pourait participer a cdle-ci.
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2.5.3 Connexion avecl'i nterférométrie optique a longue base

Les observations du GI2T de 1991 en lumiére naturelle (Ha et HelA6678 constituent la
démonstration ce la cmplémentarité de I'interférométrie optique (Vakili 1997 avecl'OA. Je
résume ces observations.

Le signa interférométrique détedé est le suivant:
- Une murbe de visihilit € spedrale asymétriqueliée au profil P Cygni delaraie spedrale,
- Une ssymétrie locdiséealavitesse terminale du vent.

Notamment, une asymétrie nette gparait par effet de phase dans la zone d'isovitesse radiale a
208km/s vers I'observateur, c'est a dire vraisemblablement dans le cone d'absorption P Cygni.
Cette inhamogénéité se manifeste par un déplacement net du phdocentre, habituellement fixé
sur I'étoile cantrale. Le sourcedoit donc émettre suffisamment pour produre, a cette longueur
d'onde, un déplacement notable du barycentre de I'émisson et il est naturel de penser qu'a
I'époque de I'observation, l'esentiel de la poarisation résiduelle détedable par un
spedropdarimetre devait étre émis par cette seule structure.

Le dump détedé est relativement "loin" de la phaosphere:

* Sasignature n'est pas détectée en HeIA6678(d>6 R-),

» Savites® est approximativement la vitesse terminale du vent, ce qui, dans le meill eur des
cas, leplace a8 R+ (loi B daaccélération de Ngjarro),

* Le déplacement de phaocentre et de 0.8 mas (4 R<), dorc pou un clump de méme
luminaosité que I'étoil e dle-méme acette longueur d'onde, sa positionest 8 R+,

En conclusion, pou que I'émisson duclump produse untel effet si loin de I'étoil e, sa densité
et/ou sa température sont certainement trés différentes du vent ambiant. Sa taille & ses
paramétres physiques ne sont pas déterminés par cette observation.

1 mas Fy
® o

Star

125R| 28R,

Projected / N
Photocenter
(v=-208 km/s) Y E

Figure 18. lllustration des mesures du GI2T. La taill e des 2nes émissves, déterminéepar le
diametre d'un dsque uniforme éjuivalent est seulement indicative (voir chaptre ?). La fleche
montre la pasition ce la projedion du phtocentre de I'ensemble éoil e-clump sur la ligne de
base. La dstancedu clump al'étoil e, et la locali sation Est-Ouest ne sont pas déter minées.

La résolution spatiale de la mesure par OA est différente de cdle-ci, et de toute maniere le
flux phatosphérique est tel quune tell e structure serait difficilement détedable, méme arecun
boncoronographe.
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Par contre il est naturel de penser que la structure observée par le GI2T peut étre observable
guelques années plustard aladistance @ larésolution ¢k I'observation par OA.

Notre observation a au lieu octobre 1997, tandis que I'observation duGI2T a éé mndute e
ao(t 1994.La structure la plus proche de I'étoile @ auss I'un des plus brill antes (clump n°2

se trouve justement au sud, et sa position est tout a fait compatible avec les mesures du GI2T,

tandis que le dump n°1 est situé trop loin pou avoir éé énis a cette date. En effet, ure
vitesee transversale de 105 km/s est suffisante pour ramener le dump n°2al'éoil e, tandis que
le dump n°1 récessterait une vitesse transversale de 230 km/s, incompatible avec la vitese
radiale du clump détedé par interférométrie. Cependant, il est nécessaire de prédser que le
déplacanent de phaocentre détecté par le GI2T peut étre indut par plusieurs structures, et il

est fort probable que le dump n°1, trés brillant, a cntribué de maniére non regligeable a
['émisgon.

Ces considérations nt trés conjecturales, la principale inconnwe de la relation temporelle
entre les gructures observée éant bien sur la vitese. Tandis que I'interférométrie est sensible
alavitese radiae de la structure, une image en OA trace la vitese dans le champ de visée
perpendiculaire. Seule une mesure a1 imagerie Fabri-Perot a grande résolution angulaire est a
méme de fournir lavitesse radiale du clump a grande ételle.

En tout cas, I'incertitude sur la vitesse radiale mesurée par interférométrie, d'environ 78 kn/s,
ne permet pas de mntraindre plus avant cette relation. De plus, la vitesse terminale du vent est
auss sujette ade grandes incertitudes, dautant plus que la vitese terminae d'un clump
pourait étre diff érente du vent ambiant

2.6 Perspectives observationnell es

Ces travaux exploratoires sur |'origine de la nébuleuse de P Cygni nous condusent a penser
gue la fragmentation du \ent est bel et bien un hénomeéne tirant son aigine de la surface
méme de |'éoile. Un probleme qui se pose pour P Cygni, et concerne toutes les étoiles
présentant des taux de pertes de mass, est la durée de vie @ la distance parcourue par les
grumeaux de matiéres générés par la perte de mass. Celle-ci semble gparemment assez
longue, et des mécanismes de confinement doivent étre invoqués (par exemple nfinement
par lapresson du \ent ambiant).

Seul unsuivi temporel along terme des éectats depuis la surface de |'étoil e jusqu'a de grandes
distances peut permettre de lever ces doues.

L'observation par OA condute a I'OHP préfigure les programmes de haute résolution
angulaire qui sont en mesure maintenant de sonder plus avant I’ environrement circumstellaire
de beaucoup ck types gectraux. Mais le a@radére exceptionrel et limité de cdte expérience,
ainsi que |'absence de travaux similaire peuvent laisser planer des doues sur la véradté des
structures observées. |l est donc aisolument nécessaire de reprendre cetype d'observation
pou confirmer les gructures mises en évidence De plus, il faut insister sur la nécessté d'une
observation réguli ere de la nébuleuse pour suivre I'évolution des proches gedats.

Deux besoins s font sentir, une image profonde @ grand champ de la nébuleuse P Cygni en

infrarouge, et une campagne de suivi temporel méant les moyens observationnels en mesure
de sonder la @nnexion phdospere-vent.
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2.6.1 Champ profond dela nébuleuse

Tout d'abord il est nécessaire d'avoir une image optique d/ou infrarouge de la nébuleuse a
grande résolution spatiale & a grande dynamique sur un champ de quelques semndes d'arc a
une quinzaine de seandes d'arc (la wqull e intérieure aun damétre de 12"):

- Pour servir de référence stable aux autres observations, comme les observations radio,
hautement variables. Cette image pourait ére comparée al'image obtenue au court de
cette these (1997 ou par Nathan Smith (1999, et a des observation utérieures.

- Pour statuer sur la question d'un éventuel axe dasymétrie dans la nébuleuse, qu
semble de plus en plus confirmée (Meaburn et al, 2000,

- Pour confirmer I'historique des §edions tell e que déduite des observation par Skinner
(19978,

- Pour déteder des indices du lobe géant détecté aplus grande échelle (2'-77), indices
marginal ement détectables en Ha.

Pour cefaire, un pogramme d'observation & éé soumis au télescope Gemini pour le premier
semestre de fonctionnement. Compte-tenu des difficultés techniques d'une tell e observation
pou le "commissonnng" d'un télescope (absence de wronographe, nécessté de poses
courtes, opique aaptative inachevée), le programme n'a pas été das< prioritaire, mais a
retenu l'attention des référés. Gemini doit ére doté pou le 2" semestre 2001 dun
coronographe d l'optique alaptative sera complétement opérationrelle. Une demande de
temps au CFHT a auss éé proposée pour une observation pou une observation en proche
infrarouge avec KIR/PUEO.

2.6.2 Suivi temporel alabase du vent

Jusgud maintenant, P Cygni est une des étoiles les plus slivies en matiere de phaométrie
(Percy et al, 1996e€t références incluses) et de spedroscopie (Markova, 2000¢€t références
incluses), et méme de polarimétrie (Hayes 1985, Taylor 1991, Nordsiedk 2000. L'absence
quasi-totale de rrélation temporelle entre ces observables®, I'absence de rédles mesures
prises en simultané mnjugué avec|'absence de périodicité dans chaque ensemble de domées
pris individuellement immohilisent totalement toute tentative d'interprétation des phénomenes
al'origine de la grande variabilit é de P Cygni.

Laseuleissue de comparaison entre ces observables est de les étudier smultanément pou une
période définie. Bien sur, leurs caradéristiques temporelles ont différentes, mais pou la
plupart des mesures optiques, on peut faire I'hypothese ai premier ordre que la variabilit € est
principalement induite par le déplacement de la structure, et non par une modificaion de son
émisson gopre.

Prédsons que seule l'interférométrie pourait ére en mesure de faire la @nnexion entre
I'activité ala base du vent et les gructures a grande édelle. En effet, cdle-ci pourait apparter
I'information fondamentale de I'inclinaison et la diredion ce |'axe de rotation de P Cygni par
Interférométrie Diff érentiell e (voir chapitres SPIN).

Cependant, dansle cad'une LBV, le choix d'une raie spectrale non contaminéepar I'émisson
du vent devient extrémement ardu, toutes les raies présentant le fameux "Profil P Cygni™.
Markova @ al (2000 dans on atlas a utili s& pour la détermination duVe.sini de I'éoil e deux
raies, SilVA4088et SilVA4116.La vitesse radiale de ces raies est estimée a-40 km/s, alors
gue la vitesse systémique de I'étoile est de -20 km/s. Cette vitesse relative de 20 km/s est trés
similaire ala vitesse du son, ce qui fait dire al'auteur que cesont les raies visibles dans le
spedre formées le plus profondément dans le vent, et dorc, ou l'influence de la rotation de
I'étoil e dait étre la plus grande. Cette raie se situe trés dans le bleu pou un interférométre @

° Excepté par I'anticorrélation prévisible @ prouvée entre la variation du continu Ha et I'émission de la raie
(Markova, 2000.
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une éude de faisabilité doit ére condute pou déterminer I'ordre de grandeur du signal
escompté'®.

Il n'en demeure pas moins que cette observation, si elle est menée ason terme, contraindrait
de maniére définitive les nombreuses incertitudes aur une direction privil égiée de la perte de
mase d son réle dans la distribution a moyenne d grande échelle des §edats détedés par

Meaurn et al.

10 'utili sation de raies un peu moins favorable mmme Oll 4661 (ou Oll 4954) est auss envisageable. La région
de formation de cdte raie est ausd profonde puisque la vitesse de laraie est de -60 kn/s. D'autre raies de Oll,
comme 5158 6639 sont auss observables, mais elles ont plus influencées par le vent, et mélangées avec
d'autres raies (Marlova, 1995.
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Abstract. We obtained H,, diffraction limited data. of the
LBV star P Cyg using the ONERA Adaptive Optics (AO)
facility BOA at the OHP 1.52 m telescope on October
1997. Taking P Cyg and the reference star 59 Cyg AO long
exposures, we find that P Cyg clearly exhibits a large and
diffuse intensity distribution compared to the 59 Cyg’s
point-like source. A deconvolution of P Cyg using 59 Cyg
as the Point Spread Function was performed by means
of the Richardson-Lucy algorithm. P Cyg clearly appears
as an unresolved star surrounded by a clumped envelope.
The reconstructed image of P Cyg is compared to simi-
lar spatial resolution maps obtained from radio aperture
synthesis imaging. We put independent constraints on the
physics of P Cyg which agree well with radio results. We
discuss future possibilities to constrain the wind structure
of P Cyg by using multi-resolution imaging, coronagraphy
and long baseline interferometry to trace back its evolu-
tionary status.

Key words: star: P Cyg — stars: winds, imaging,
circurnstellar matter — instrumentation: adaptive optics

1. Introduction

Among the galactic Luminous Blue Variables (LBV), the
supergiant P Cyg (HD 193237, Blla+) is both a historical
prototype since its farnous XVIIth century eruptions,
and an intriguing paradigm in many aspects. In their ex-
haustive study of P Cyg’s fundamental parameters, mass

Send offprint requests to: Q. Chesnean

* Based on data collected at the Observatoire de Haute-
Provence.
Correspondence to: chesneau@astro.umontreal.ca

loss physics and evolution, Nota et al. (Nota et al. 1995)
have claimed this star as being the unique case of the
so-called “Peculiar Nebulae” class LBVs. Indeed, the
22 arcseconds (arcsec) faint and spherical nebulae around
P Cyg, were only recently discovered by Barlow et al.
(Barlow et al. 1994) who estimate its mass as 0.01 Mg.
This value differs significantly from those of more regular
LBVs, ranging from 1 My to 4.2 Mg (e.g. for AG Car)
which also present more asymmetric nebula.

Evolutive tracks suggest an initial mass of 48 +
6 My, and its present mass is estimated to be at the most
40 Mg, but lower masses (~ 30 Mg) are also reported
in literature (Lamers et al. 1983; Lamers et al. 1985;
Turner et al. 1999). However, the fine spatial structure
of this large amount of excreted matter remains to
be detailed. P Cyg’s relative proximity (~ 1.B kpc,
Lamers et al. 1983) represents an opportunity to observe
its radiatively driven mass loss from the starting point
out to the interstellar mediwm. Indeed, at 1.8 kpe, the
central star radius (76 Rg) corresponds to a tiny angle of
0.2 milliarcsecond (mas) but the H, emitting region
extends over several tens of arcsecs, and radio emission
seems to attain even larger scales (Meaburn et al. 1999).
The optical and radio observations reported to date,
depict an essentially clumpy distribution of matter,
both at large (Taylor et al. 1991; Nota et al. 1995) and
small scales (Skinner et al. 1998; Vakili et al. 1997), with
temporally variable emission (Skinner et al. 1997). These
imaging observations remain sparse and can loosely con-
strain the spatial and/or temporal evolution of the clumps
in the nebula. Moreover, in the optical wavelengths, the
star to envelope brightness ratio remains an obstacle for
studying the immediate enviromment of the central star.
In this paper we report an attempt to observe the H,
circumstellar environment of P Cyg during an AO run
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Fig.1. H, long exposures of P Cyg (top) and the reference
star 59 Cyg (bottom) recorded with the CP20 camera at
OHP during October 4th 1997 using the AQ system BOA
from ONERA through a filter (A = 10 nm). The images are
smoothed using a moving average window of 4 x4 pixels. Note
that the theoretical angular resolution of the 1.52 m telescope
at 6563 A (1.22)\/D = 0.110 arcsec) is closely reached (broken
first Airy ring is visible on 59 Cyg) whilst for P Cyg a more
complex and resclved structure can be suspected

at the OHP ohbservatory on October 1997 using short
exposures collected with a photon-counting camera.

The paper is organized as follows. In Sect. 2, we
describe the AOQ+imaging instrumentation used for this
study as well as data reduction and calibration procedures.
Section 3 describes the imnage reconstruction in which par-
ticular efforts have been made to test the validity of the
PSF. The last section makes a critical discussion of our
findings, and attention is given on the perspectives opened
by the emergencies of new high angular resclution tech-
niques. A need arises for a. coordinated campaign for a
global approach of P Cyg, and LB Vs environment.

2, Journal of observations
2.1. Instrumentation

P Cyg was observed, in the context of a dark-speclde run
(Boccaletti et al. 1998). The AO bench of the ONERA
{Office National d’Etudes et de Recherches Aérospatiales)
was installed at the Coudé focus of the 1.52 m telescope.
The 90 actuators of BOA and its 1 kHz closed loop band-
width enable a compensation of atmospheric turbulence in

Q0. Chesneau et al.: Adaptive optics imaging of P Cygni in H,
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Fig. 2. Synthetic representation of the H, region of P Cyg
multiplied by the filter transmission used for the adaptive op-
tics imaging of P Cyg. The same filter was used for 59 Cyg.
About 45.6% of the transmitted light originates from the line
continuum

visible light (Conan et al. 1998) and provide typical Strehl
ratio of 10% to 30% depending on seeing conditions.

The restored wavefront feeds a dark-speckle optics de-
signed to detect faint companions around bright objects.
The beam is then focused onto the detector with an f/976
aperture, giving a fine pixel sampling of 144 pixels/arcsec
or 0.007 arcsec/pixel (this oversampling of the images was
imposed for the dark-speckle experiment). The detector is
a cooled CP20 photon-counting camera (Abe et al. 1998)
allowing single photon detection with a very low dark
count (< 5 107 photon/pix/s). The quantum efficiency
of CP20 is less than 10% at 700 nm.

Near diffraction-limited images of P Cyg (m., = 1.81,
Sy = Bllat) and 59 Cyg (m, = 474, S, = B1.5V)
have been obtained (Fig. 1) using a broadband H, filter
(%o = 6563 &, Ax=100 A) (Fig. 2).

2.2. Data analysis

The data comsist of two sequences of 20 ms short expo-
sures, for P Cyg, and the reference star 59 Cyg of sim-
ilar magnitude and spectral type. In a preliminary step,
the short exposures recorded by CP20 were cleaned for

48



I1. Observation ce P Cygni en HRA

Q. Chesneau et al.: Adaptive optics imaging of P Cygni in H,

Table 1. Turbulence characteristics derived from the wavefront
sensor data of the adaptive optics system. Atmospheric param-
eters are given for the visible band

Star name P Cyg 50 Cyg
Time 20:30 TU | 21:23 TU
Average intensity 51.567 42.830
in sub-apertures (photons)

ro (cm), open loop 5.83 5.92
calculated with Lo

ro (cm), open loop calculated B4 5.4
with Ly and Zernike coef.

Ly (m) 2.96 2.57
Zernike coef. (2,3), ¢° (rad”) 70 40
Zernike coef. (4,44), o? (rad?) 10 9

photon-centroiding electronic artifacts and then co-added
to generate an equivalent long exposure of 99 s for P Cyg
and 370 s for 59 Cyg. Despite the Coudé configuration of
the 1.52 m telescope, rotation of the field between the
two sequences was found to be negligible. We checked
for non-linear effects introduced by the so-called photon-
centroiding hole and camera saturation (Thiébaut 1994).
It appears that the incoming flux is greatly below the sat-
uration limit, the double-photon occurrence is absent. The
total number of detected photons for the two images are
very simnilar: 481563 for P Cyg and 416309 for 59 Cyg.
A coherent peak and a broken ring, featuring a triple
coma aberration, are clearly visible, but 59 Cyg’s image
is sharper, indicating that P Cyg’s envelope is possibly
resolved. This is quite visible in Fourier space, as shown
in Fig. 3. The envelope of P Cyg clearly appears as the
well resolved low frequency part in the wvisibility curve.
High angular information is obtained up to about 80% of
the cut-off frequency. The visibility curve is indeed clearly
dominated by noise beyond that limit.

Since 59 was observed 53 minutes later than P Cyg,
a variation of atmospheric conditions and/or a poor cor-
rection could be responsible for a noticeable change in the
Point Spread Function (PSF) shape. From open/ close loop
data recorded by the wavefront sensor of BOA, we have de-
rived seeing conditions (F.C.): intensity in sub-apertures,
Fried parameter evolution, noise evolution, Zernike coef-
ficient variance evolution, etc. Some of these relevant pa-
rameters are surnmarized in Table 1 for both stars. In
particular, the Fried parameter (rp) exhibits no tempo-
ral variation and remains stable around 5.4 cm between
the 2 data sequences. Also, high order correction (Zernike
coef. (4,44)) have similar variances in both cases, indi-
cating similar adaptive mirror corrections for P Cyg and
59 Cyg. The largest difference appears for the tip-tilt cor-
rections (Zernike coef. (2,3) of the Table 1). However we
confirm that during the observations no saturation was
detected, and we expect these modes to be correctly com-
pensated for both stars. Furthermore, parameters such as
turbulent layers altitude, mean isoplanetic angle and wind
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Fig. 3. Representation in contour plots of the modulus of the
Fourier transform of P Cyg (top), 59 Cyg (middle) and their ra-
tio, the visibility curve of P Cyg (bottom). The zero frequency
is at the center of the images. The representations are in loga-
rithmic scale. The circle gives the theoretical cut-off frequency
of the telescope

velocity indicate a. very good stability of the atmospheric
conditions during the two records.

Moreover, the photon flux stability can be checled on
the short exposures statistics. For 59 Cyg, the flux is sta-
ble with a perfect Poisson variance. P Cyg’s behavior is
roughly the same, except for some localized empty ex-
posures, due to electronic saturation, which have been
removed.
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This preliminary analysis permits us to assume that
59 Cyg can be confidently considered as P Cyg’s PSF and

a successful deconvolution becomes possible.

3. Image reconstruction
3.1. Deconvolution of the raw image of P Cyg

A deconvolution of the image of P Cyg using 59 Cyg
as the PSF has been made using basically the itera-
tive Richardson-Lucy algorithm (RL) (Richardson 1972;
Lucy 1974) to which some improvements have been ap-
plied as we shall describe below. To immprove the result, a
pre-processing of the image was first performed. All im-
ages were smoothed using a moving average window of
4x 4 pixels. To remove the effects of the coronagraphic
mask (clearly visible in Fig. 1 at the right of P Cyg’s
image), only a central region of 0.9x0.9 arcsec of the
smoothed images was conserved. To make the deconvolu-
tion procedure faster, the number of points of the images
was further reduced by a factor of 16. The resulting im-
ages of 32x 32 pixels remain correctly sampled (0.028 arc-
sec compared with the theoretical Shannon limit of 0.044
arcsec for the 1.52 m telescope operated at 656.3 nm).
The RL algorithm was then applied to these pre-
processed images using the well-known iterative proce-

dure:
xk+l(1‘) — x.k (1") . h(fT') ® % (1)

where ® is the convolution symbol, » denotes the two-
dimensional spatial position, y(r) denotes the image of P
Cyg, h(r) the image of 59 Cyg taken as the PSF, and
where zF(r), z¥T1(r) are the reconstructed images at the
iteration k and k + 1.

To limit the instability that appears in the solution,
due to the amplification of noise, we stop the itera-
tion number by using a comparison between the Fourier
Transform of the reconstructed object at the iteration &
and the Fourier transform of the image reconstructed by
a Wiener filter (Lantéri et al. 1998; Lantéri et al. 1999).
The main difficulty is then shifted to a correct determina-
tion of the Wiener filter. The comparison led us to choose
an iteration number of 245. The result of the deconvolu-
tion is given both in grey levels and in a contour plot in
Fig. 4. To make the envelope clearly visible, the contour
levels are not equally spaced. The general pattern is that
of a bright star, not resolved by the 152 cm telescope,
surrounded by an extended envelope with bright spots.

These same results were obtained with the recon-
struction RL algorithm regularized by a Tikhonov
term, and in particular using the Laplacian operator
(Lantéri et al. 1999). The result of this deconvolution is
presented in Fig. b for the iteration 250 with a regulariza-
tion factor equal to 0.01. Neglecting the fine structure of
the envelope, a normalized circular average of the image
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Fig. 4. Reconstructed image of P Cyg with the RL algorithm
stopped at iteration 245. Top: Representation in gray levels in a
linear scale. Bottom: Representation in contour plot. Contours
levels are not equally spaced and correspond to: 100, 80, 60,
40, 30, 15, 12.5, 9, 6.5, 5, 3.5, 2, 1.2 percent of the image’s
maximum. North is at the top and East is at the right of the
images. This corresponds to a rotation of 104.7° clockwise with
regards to Fig. 1

centered on the star may be fitted by the sum of two
Gaussian curves, of the form: ae™*I"l" 4 (1 — a)e_b"r‘2
where @ ~ 0.85,b ~ 618.2 and b’ ~ 25.9 if we express
r in arcsec. This corresponds to an equivalent width of
the envelope of about 0.4 arcsec (%) The radial curve
is shown in a semi-logarithmic scale in Fig. 6. In this
model the total integrated flux produced by the envelope
(r = (1 — a)b/ab’) was found to be about 4 times larger
than the one produced by the central star. This ratio is
not an absolute parameter; it depends of course on the
spectral bandwidth of the experiment (Fig. 2).

‘We may conclude from this first analysis that the en-
velope of P Cyg is well resolved by the central core of
the PSF of the 1.52 m telescope, corrected by the adap-
tive optics system. However, the envelope remains com-
parable in size with the residual halo of the PSF. This
assurmnes at least that we are free of anisoplanatism prob-
lems (Fusco et al. 2000); this absence of variation allows
the use of conventional deconvolution methods.

The question then may arise whether some of the fine
structures we discovered in this envelope may be due to
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Fig. 5. Reconstructed image of P Cyg with the RL algorithm
regularized by the Laplacian operator. Contours levels are not
equally spaced and correspond to: 100, 80, 60, 40, 30, 15, 12.5,
0,65, 5, 3.5 2, 1.2 percent of the image’s maximum. North is
at the top and East is at the right of the image

intensity

0.392

arcsec

Fig. 8. Thick line: Radial profile of the object reconstructed hy
RL stopped at iteration 245 (image normalized to one). Dashed
lines: Gaussian curves. Thin line: Sum of the two Gaussian
curves. Intensity is in logarithmic scale

artifacts of the reconstruction process. A very important
issue to consider, is a possible variation of the PSF dur-
ing the experiment (from P Cyg to 59 Cyg), as discussed
recently by Harder and Chelli (Harder & Chelli 2000).
These authors show that a local non-stationary turbulence
may produce strong residual aberrations (clearly visible in
the first diffraction ring of their Fig. 17). At worst, we can
imagine that the observed structures in our image result
only from variations in the PSF, from P Cyg to 59 Cyg.
A comparison between the reconstructed image and
the PSF is made in Fig. 7. To make the structures more
visible, we used a representation similar to that of Harder
and Chelli (Harder & Chelli 2000). The images are nega-
tives of intensities and the representation uses threshold
and saturation. Doing so, a strong (white) secondary max-
imurn appears in the image of P Cyg, and two lower ones
remain far away from the core. Moreover, Fig. 7 shows
clear evidence that the central (white) surface of the re-
constructed object is larger than that of the PSF (this will
be interpreted in the next section as an effect of the enve-
lope). Such a structured image can hardly result from the
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0.2arcs

0.2arcsec
P

Fig. 7. Representation at the same scale of the reconstructed
image of the Fig. 5 (left) and of the PSF (right) in contour
plot. The white parts are due to the threshold and the satu-
ration applied to both images: intensities lower than 6% and
higher than 15% of the maximum are made white. North is at
the top and East is at the right of the images

variations of the PSF. However, it is also difficult to ascer-
tain that our reconstructed image is free of any residual er-
ror (much more data would have been necessary for this).
To strengthen our confidence in the fine details of the re-
constructed image of the envelope, we have implemented
a series of tests and processings. They are described in
Sects. 3.2 and 3.3, and in the Appendix.

3.2. Deconvolution of the envelope - independent of
P Cyg

‘We have further processed the data assuming that P
Cyg observed in H, may be fairly represented by an un-
resolved star surrounded by an extended envelope. Let
us write P Cyg as e(r) + ¥6(r), where e(r) is the en-
velope and v the relative intensity of the star defined
by the Dirac function 8(r). The observed image is then
modeled as y(r) = e(r) @ h(r) + vh(r). We have imple-
mented a somewhat heuristic procedure that consists of
subtracting vh(r) from y(r) to obtain e(r) ® h{r). The
procedure has some similarity with the CLEAN algorithm
(Hogbom 1974), or the Lucy algorithm (Lucy 1994). In
practice, it consists of subtracting an appropriate fraction
of the image of 59 Cyg correctly shifted from P Cyg. The
parameters of this subtraction are deterrnined to leave a
smooth pattern for e{r) ® A(r), with no remaining bump
or hole due to the unresolved star. We found that a frac-
tion v = 20% of the PSF (h(r)), shifted by (X = —0.3
pixels, ¥ = +1.3 pixels) was to be subtracted from P Cyg
((r)). This was done using an interpolation of the images
with Mathematica (Wolfram 1999). Figure 8 shows the
residual blurred envelope e(r) @ h{r) (top) and the frac-
tion of the PSF subtracted to the image of P Cyg vh(r)
(bottom). This procedure, performed independently of the
above deconvolution and parametric estimation of the star
plus envelope, led also to the same ratio 4 for the energy
of the envelope relative to the central star.
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Fig. 8. Representations in grey levels of the residual blurred
envelope e(r) @ h(r) (top) and of the fraction vh(r) of the im-
age of 59 Cyg subtracted from P Cyg (bottom). The sum of
these two images gives back the ohserved image of P Cyg. The
orientation is that of Fig. 1

‘We then processed the residual blurred envelope
e(r) ® h(r) using the same RL algorithm stopped at
the same iteration mumber 245. The result is depicted
both in grey levels and in a contour plot with linear
contour spacing in Fig. 9. The image of the envelope
is fully consistent with what was obtained in the raw
deconvolution of Fig. 4. The bright spots are all found at
the same position. Moreover, there is a bright spot very
close to the star clearly wvisible in this representation in
the South-West direction; it was only perceptible as a
small deformation of the central star in Fig. 4.

3.3. Analysis of the quality of the deconvolution

‘We have implemented a few more computations to check
the quality of the results we give in this paper. The
whole deconvolution procedure was also performed us-
ing the Image Space Reconstruction Algorithm (ISRA)
(Daube-Witherspoon et al. 1986) instead of the RL algo-
rithm. The comparison with the image reconstructed by
the Wiener filter leads us to the iteration 303. The recon-
structed image is presented in Fig. 10. The two algorithms

Fig. 9. Image reconstruction of the envelope of P Cyg in grey
levels (top) and in contour plot (bottom). Contour levels are
equally spaced. North is at the top and East is at the right of
the images

gave almost the same results, backing up the deconvolu-
tion results given in this paper.

In respect to this we may conclude that the deconvo-
lution was carried out taking into account the problem of
noise; we also made use of an a priori model, by assum-
ing that P Cyg was the sum of an unresolved star and an
envelope. An important question remains: up to what pre-
cision can we trust 59 Cyg as an accurate PSF for P Cyg?
Several elements enable us to give a positive answer to
that question: the seeing conditions were similar for both
observations, and we found the same ratio of the flux en-
velope/star (about 4) before and after deconvolution. It
would have been very convincing to have a series of sand-
witched observations of P Cyg and a reference, eventually
with different seeing conditions, and have all the results
that converge towards a unique solution. In fact, we made
an elementary test that consisted in dividing the long ex-
posure of P Cyg in two sequences. The same operation was
applied to 59 Cyg. We have then made a deconvolution of
these four resulting images. The results are very similar to
those obtained with the deconvolution presented in Fig. 4
and are not reproduced here. In an alternative we give in
the appendix the results of a series of additional tests that
tend to confirm 59 Cyg as a correct PSF.
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Fig. 10. Reconstructed image of P Cyg with the ISRA algo-
rithm stopped at iteration 303. Contour levels are not equally
spaced and correspond to: 100, 80, 60, 40, 30, 15, 12.5, 9, 6.5,
5, 3.5, 2, 1.2 percent of the image’s maximum. North is at the
top and East is at the right of the image

‘We believe we have interpreted our current data as far
as is possible. Of course, future observations, with possi-
bly a larger telescope, will be very useful to confirm our
first results and to further specify the morphology of this
object.

4, Discussion

The present work follows a long series of observations
to track the history of P Cyg’s giant eruptions in 1600
and 1655. Following the first attempts in this direction
(Feibelman 1995), it was clear that the star to its neb-
ula brightness ratio, constitutes a challenging obstacle for
the optical mapping of the nebular morphology. Indeed
only few observations, with heterogeneous angular resolu-
tions are reported in the literature. Leitherer and Zickgraf
(Leitherer et al. 1987) first published the detection of P
Cyg’s extended nebulosity using CCD imaging. Later,
Johnson et al. (Johnson et al. 1992) reported the detec-
tion of forbidden emission lines due to nitrogen enriched
material at 9 arcsec. The first coronagraphic imaging of
P Cyg from the ground was obtained by Barlow et al.
(Barlow et al. 1994) from high resolution long-slit data.
Barlow and co-workers discovered the presence of a 22
arcsec nearly circular shell which presents bright conden-
sations of about 2 arcsec wide, mostly in the North (their
plate scale is of 0.255 arcsec per pixel where a 4.3 arc-
sec occulting strip was used). STScl coronagraph imag-
ing, using a 4.8 arcsec occulting disk, shows almost the
same features (Nota et al. 1995). From another point of
view P Cyg constitutes an ideal target for testing new
and different imaging techniques. Among these there are
the spectral-line image sharpening techmniques SCASIS
(de Vos 1994), the AMOS adaptive optics observations
(Morossi et al. 1996), and occulting mask imaging (4 arc-
sec) with the new MOMI instrument for wide field imaging
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(O’Comnor et al. 1998). In the latter case the authors sug-
gest highly asymmetrical features at 3 — 4 pc from the star
(7") probably associated with previous mass-loss events
(Meaburn et al. 1999). At the same time, radio imaging
now offers approximately the same panel of field and spa-
tial resolution as optical imaging making the comparison
of optical and radio maps possible. Indeed, sounding dif-
ferent scales in radio wavelength can easily be achieved
by changing the baseline configuration of radio arrays
(Skinner et al. 1998). Using this possibility, Skinner and
co-workers have compared radio maps to Barlow’s coron-
agraphic image of P Cyg (Barlow et al. 1994). These au-
thors claim that the emissive regions in radio and visible
are roughly the sarne, although this comparison is further
complicated by the coronagraphic mask and the telescope
diffraction pattern. They conclude that both radio and
optical maps exhibit the same details having the same
physical origin: i.e. dense clumps overtaken by the faster
wind and heated by shocks.

Low and intermediate spatial resolution images sug-
gest a global spherical expanding envelope but clumpi-
ness is present in each case. This trend is also present
at higher spatial resolution of the 250 km MERLIN
centimetric network (Skinner et al. 1997) approaching
the submilliarcsecond observations of the GI2T optical
interferometric (Vakili et al. 1997).

In this context our present reconstructed image of
P Cyg’s environment in H, presents, as expected,
strongly clumped features within the 1 arcsec field of view
(0.011 pc with D = 1.8 Kpc). More than 6 enhanced
emission clumps are counted with our 0.05 arcsec spatial
resolution in a nearly 0.6 arcsec region superimposed
to the unresolved central star. The mean size of the
clumps is roughly 0.08 arcsec which is the angular
limitation of the 152 cm OHP telescope. These results
agree well both in size and morphology with MERLIN
observations, at nearly the same resolution. The typical
diameter of emitting regions for MERLIN is 0.4 arcsec
(0.13 arcsec for the core), and amazingly comparable
to an optical structures (Fig. 9). In this same figure,
a North-East/South-West preferential axis appears in
the H, image due to the grouping of the clurnps, the
distribution being otherwise rather umiform. The same
orientation was also pointed out in SCASIS observations
at a lower spatial resolution (de Vos 1994). Note that in
our reconstructed image a bright feature is located at 80
mas South-East of the central star. We can speculate on
its relation to the local strong emission discovered at 0.8
mas from the star in August 1994 by the GI2T interfer-
ometer (Vakili et al. 1997) although the E-W absolute
position of the latter emission was not given by GI2T.
If this scenario holds, this position, some 3.2 years later,
implies a projected velocity around 110 kan s—'. Taking
into account the radial velocity and uncertainties 208+
78 lan s ! obtained by Vakili et al. (Vakili et al. 1997),
this projected velocity is to be expected for a clump
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nearly on the line of sight ejected three years earlier with
the terminal velocity, and thus, compatible with the GI2T
observations. Although the possible physical relation of
1994 blob and 1997 clump remains to be robustly settled,
interferometric and AQ imaging repeated in the future,
should enlighten such scenarios.

At present, only radio observations by Skinmer
et al. (Skinmer et al. 1997) present confident temporal
variations. In the two 6-cm MERLIN images taken in a
40 day interval, impressive changes were observed, cor-
roborated by VLA observations. In the observed region,
the wind velocity suggests a 2 year dynamical time scale,
which can hardly be compared to the 6-cm flux variations.
On the other hand, the recombination time scale for
hydrogen atoms (1.210%/n, in years) is shorter, but not
sufficient, ~160 days considering a characteristic n. of
2.8 10% ™3 at 0.07 arcsec. This short time scale puts
strong constraints on the electron density, which has to be
four times larger than the surrounding envelope material.
The clumpiness can explain such a time evolution if the
structures are sufficiently small and dense, or if the shocks
between the wind and the clumps are strong enough. The
question is whether increasing resolution would reveal the
same clumpiness, and if activity observed in optical and
radic wavelengths is closely correlated.

Some questions arise. How can these small scale clumps
be related to the 2 arcsec ones observed in the Barlow’s
images at 3 arcsec from the star? How can they survive
over such a long distance? Do they reappear at the loca-
tion we detect them?

A challenging issue is now understanding the connec-
tion between the different spatially resolved structures and
their scales which needs the monitoring of the clumpiness
from the star to the interstellar medium, and constrains
the mass ejection dynamics. Therefore, our present obser-
vations are the first attempt to prove that an optical mon-
itoring of the clumpiness in inner region of P Cyg’s mass
loss is observationally feasible. As previously pointed out
(Vakili et al. 1997), the intermediate regions of P Cyg’s
wind, from a few stellar radii to a few parsecs can be
sounded by means of AQ plus coronagraphic imaging from
the ground, in relation with radio observations. The dy-
namical time scale for optical interferometry is approxi-
mately one month, but a ternporal monitoring of P Cvg by
this technique requires both higher sensitivity and larger
numbers of baseline orientations due to the complex struc-
tures which occur at different scales. For larger distances,
the recombination time scale in the clumpy wind should
produce large effects as detected in radio, and AO be-
comes the perfect technique to follow such activities. The
brightness of P Cyg and its evolutionary time scale al-
low the development of a multi-site and multi-wavelength
observations campaign, using AQ, optical and radio inter-
ferometry to get a unified picture of P Cyg’s environment
physics.
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Appendix A: Tests on the PSF

‘We have made a series of tests that tends to strengthen
our confidence in the 59 Cyg’s image as a correct PSF for
P Cyg. These tests are negative tests in the sense that if
the PSF fails to succeed one, it should be rejected as a
bad PSF.

Let us assume that 59 Cyg is a good unbiased repre-
sentation of the true PSF R(r). Differences between the
blurred reconstructed image &(r) = h(r) ® z(r) and the
observed data y(r) must then be dominated by statistical
noise fluctuations, with no bias term. In this relation, z(r)
is our best reconstructed image, as shown in Fig. 4, and
h(r) the PSF 59 Cyg of Fig. 1 of the body of the paper. We
assume that the noise comes from a photo-detection pro-
cess, and that y(r) is a realization of the Poisson process
of mean b(r).

A.1. Test 1: Poisson-Mandel transform

The first test we have performed is a basic one, not very
sensitive to the exact value of A(r), but that must be
verified in any case. Let us denote y and b the values
taken by y(r) and b(r). The total probability theorem
(Papoulis 1984) allows us to write the unconditional prob-
ability P(y) of y(r) as the sum of P(y/b) x P(b) for all b
values. For the Poisson process, the conditional probabil-
ity of y assuming b is P(y/b) = Z—!: exp (—b) where y is an
integer (the number of photons) and & a continuous value.

As a consequence, P(y) is the Poisson-Mandel trans-

form (Mandel 1959; Mehta 1970) of P(b):

)= [ TP () @

‘We have verified that our data. correctly obeysrelation Al.
We have taken for P(b) the histogram of b(r), applied the
above transformation and compared the result P(y) with
the direct histogram of the values of (r). The comparison
is shown in Fig. Al. The results are consistent with the
data.

(A1)

A 2. Test 2: Rotations of the true PSE

The second test we have performed was to check the cor-
rectness of the small departures from circular symmmetry
of 59 Cyg. We use as the PSF hg(r) an image of 59 Cyg
rotated by an angle €. Then the deconvolution procedure
is carried out as previously and leads to an image zg(r).
The blurred image &g (r) is obtained as the convolution of
zg(r) and hg(r), and we finally compute the Euclidean
distance between y(r) and ba(r). The results are shown in
Fig. A2 in a polar plot for @ varying from 0 to 2 w. The
original PSF gives the best result. If the deviation from
circular symmmetry was purely random, the goodness of
the deconvolution would not be affected by this rotation.
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Fig. A1. Thick line: Poisson-Mandel transform P(y) of P(b} cal-
culated using relation Al. Thin line: Histogram of the values
of g(r). A good agreement between the two curves is observed

Fig. A2. Thick line: Polar plot of the Eudidean distance be-
tween y(r) and be(r) for @ varying hetween 0 and 27. Thin
line: Circle with a radius of the minimum of the Euclidean dis-
tance between g(r) and by(r). The minimum of the Euclidean
distance is obtained for ¢ = 0

Secondary minima of the curve appear for apparent
symmetries of the PSF. Representations of the difference
between y(r) and bg(r) are shown in Fig. A3. For the sake
of clarity we have represented the sign of the difference
y(r) — ba(r). For @ = 0, we get a specklelike pattern,
roughly uniform over the whole image. For other values
of @, this difference shows large patterns that indicates
regions over which bs(r) does not correctly match y(r).
These trends clearly show that ka(r) for @ # 0 is a biased
version of k(r).

As a conclusion, 59 Cyg passed the tests and could not
be rejected as a bad PSF.
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Fig. A3. Representation of the sign of the difference y(r)— by (r)
for no rotation of the PSF (top) and for a rotation of 7 /2 (bot-
tom). This later image is not a particular case, and is charac-
teristic of what can be obtained when the PSF is rotated

J.P. Véran, J. De Freitas Pacheco, G. Ricart and the GI2T
team.
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Il Spedropdarimétrie des étoil es massves

3 Recherche de champs magnétiques dans les étoiles massives
par Spectropolarimétrie

3.1 Spectropolarimétrie et connexion vent-photosphere

La spedropdarimétrie est I'outil tout indiqué lorsgquon re dispose pas de résolution spatiale
pou étudier les procesaus d'gedion e matiere. Dans le dhapitre précédent, nows avons pu
voir son pdentiel dans le ca de P Cygni, pusque c'est la seule technique dont les résultats
peuvent étre mmparés directement aux observations interférométriques.

Tant pou la pdarisation linédre que pou la poarisation circulaire, I'esentiel de I'émisson
polarisée des étoil es chaudes a lieu dans une zone étroite comprise etre la phdosphére @
guelques rayons gellaires. En effet, les deux procesaus préponderants a l'origine de la
poarisation linédre ¢ circulaire des étoil es chaudes ot la diffusion Thomson ce la lumiére
sur lesélearonslibres (voir fig. 19 et I'effet Zeaman (voir fig. 20).

TI}
|

I =1

I=1,cos™x

Figure 19Diffusion ce Thomson dune onde dedromagretique sur un éledron libre par
émisson dpdaire. L'intensité du champ dedrique est diminuée de cos’x par projedion sur
laligne de viséepou la composante paralléleau gdan ce diffusion, tands que la composante
perpendiculaire reste inchangée x est I'ande de diffusion entre I'onde incidente « la ligne de
visee

Dans le ca& de la diffusion Thomson, le taux de poarisation généré et propationrel a la
densité dedronique & ladensité duflux lumineux™, qui déaoisent tous deux en fonction du
caré de la distance al'étoile (au minimum®?). L'esentiel de la polarisation est dorc prodiuit
sur les deux premiers rayons gellaires, cequi en fait une sonde trés pertinente des condtions
a la base du vent, et dorc révélatrice de cdte amnnexion vent-phaosphére. L'argument est
auss valable pou I'effet Zeeman, proportionnel au champ magnétique. L'intensité du champ
magnétique décroit auss trés rapidement vers I'extérieur cequi diminue d'autant le signal qu'il
est susceptible de produire (décroissance en 1/r® & grande distance dans le ca d'un dpdle).
Dans les deux cas, cette décroissance et renforcée par la décorrélation ke la poarisation a
grande échelle, qui, en tant que quantité dgeébrique, atendance asannuer.

En ce sens, on peut dire que la locdisation ce I'émisson pdarisée fait office de pouvadr
résolvant, cequi rend cette technique instrumentale tout afait intéressante.

" Dansle ca d'un vent optiquement mince, 1'épaisseur optique due ala diffusion de Thomson de la lumiére sous
les éledrons sexprime sous laforme;

T =aeJ’:° N (r)dr

12| adéaoissance de la densité dedronique est plus rapide que 1/r* dansle ca d'un vent qui recombine (comme
cdui de P Cygni par exemple) ou dans un vent accééré.
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De plus, la spedropdarimétrie est un ouil de diagnostic des plus utiles, car les sgnatures
poarisées ont souvent trés caradéristiques du milieu émissf et se préent plus a
I'interprétation que d'autres observables moins riches, comme la phaométrie ou la
spedroscopie dasdque. Cest cependant une tedinique qui reste difficle en terme
instrumental et qui demande des pouvars coll edeursimportants.

Dans ce dapitre, je vais me mncentrer sur |'effet Zeeman et sur sa difficile détedion comme
preuve de la présence de dhamp magnétique dans |'atmosphére des étoiles chaudes. Je
présenterai les arguments indireds en faveur de la présence de champs magnétiques pour
expliquer certaines manifestations des vents radiatifs, pus les méhodes de détection dredes
utili sant I'effet Zeeman. Enfin, je décrirai les observations menées avec e spectropdarimeétre
CASFEC dans e but de déteder une adivité magnétique pour certains types gpedraux parmi
les plus prémces a savoir les types O et WR. La détection ce pdarisation linéare ne sera pas
abordée plus avant dans cette these. Le ledeur est invité cgoendant a se reporter au chapitre
suivant pou une description du fort potentiel de l'interférométrie optique en lumiere
polarisée

3.2 Observables dela spectropolarimétrie

L'information lumineuse qui nous parvient du ciel est étudiée & astronamie dans maintenant
toutes s manifestations: intensité, longueur d'onde, variabilité temporelle, distribution
spatidle @ podarisation. Cette derniere propriété alongtemps été I'une des moins exploitées
principalement en raison des tres faibles taux de polarisation générés par les objets
astronamiques non résolus atialement. Les premiéres détections en pdarisation tant
circulaire que linédre sont reportées dans les années 40, avec la détection e |'effet Zeeman
polarisé dans une éoile Ap par Babcock (1947 et de ladiffusion de Thomson dans les étoil es
de types précoces par Hall & Mikesell (1949) et Hiltner (1949)", travaux en grande partie
conduts us limpulsion de Chandrasekhar (1946 prédisant une importante polarisation
linéare dans ce type d'éoile. Des ces premieres observations, le formalisme de Stokes a éé
utili s, et j'en fais maintenant une breve description.

La onfiguration spatiadle de I'onde lumineuse peut étre entiérement décrite par quatre
parametres. La lumiere est une onde transversale dort le dhamp électromagnétique est
perpendiculaire a la diredion de propagation. Ces paramétres peuvent par exemple
représenter, par rappat a un systeme d'axe de référence, les grandeurs du petit et grand axe de
I'elli pse décrite par le dhamp éledrique, le sens dans lequel I'élli pse est parcourue, ainsi que
I'angle de référence du grand axe. La phase temporell e n'intervient pas dans cette description.
Lalongueur d'once de la lumiere est le paramétre suppdémentaire asocié ala caractérisation
de cete onde.

On peut auss décomposer ces quatre parameétres en suivant le formali sme de Stokes. Ce sort |
pou l'intensité totale du faisceau détecté, Q et U pour sa polarisation linéare, V pour sa
polarisation circulaire. Q quantifie la poarisation dans les diredions Nord-Sud et Est-Ouest
céeste tandis que U quantifie les diredions a45° et 135° ks précédentes.

Le principa avantage de ces parametres est leur caradére aditif, ce qui fadlite le calcul de
chemins optiques. De plus, leur invariance sous toute rotation e wordomées est trés
appropriée aux observations astronamiques. | est toujours paositif, mais Q, U et V sont des
guartités algébriques, car el es dépendent d'une diredion ce référence.

13 En fait, les observations de Hall & Mikesell et Hiltner, loin de détecter une polarisation stell aire ont démuvert
la forte polarisation du domaine interstellaire, treés corrélé avec le plan galactique @ donc avec la distribution
d'étoil e de type préace Cela adonné lieu a une véritable catographie du mili eu interstellaire dans les années
suivantes (voir Leroy, 1998.
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Comme onwention ce signe pou V, souvent ambigué, je prendrais comme diredion paitive
le sens horaire d'une onde, telle que vue par un olservateur qui regarde le faisceau qu
sapproche de lui.

A partir de ces quantités, on dfinit lestaux de pdarisationlinédre P, et circulaire Pe:

2 +U2

R =y p M
ains que ladiredion ce pdarisationlinéare, donrée par I'angle 6:
0= %arctan%), avec Q = Rcos@O)et U = Rsin(29).

Q est paositif pour un angle dans la diredion N-S (6=0°), et négatif pou la diredion E-O
(6=90°); U est positif pour un angle 6=45°, et négatif pour un angle 6=-135°. Ainsi, pou une
rotation ce 6 dans le plan duciel (alant de 0 a 1809, ona une rotation de 360° dans le plan
QU.

3.3 Effet Zeeman

3.3.1 Phénoméne
Un spedre de lumiére émis par un gaz plonge dans un fort champ magnétique B voit sesraies
divisées en multiplets. On appelle cephénomeéne I'effet Zeaman (voir Ye Shi-Hui 1994 ).
Premierement, cet effet leve la dégénérescence des raies et révele ansi leur structure fine, la
seéparation dA des composantes étant propartionnelle au champ:

d\=4.67.10"° \’gB (5)
ou B est le modue du champ magnétique d g, le wefficient de sensibilité de la raie ace
champ appel é facteur de Landé; Ao Sexprime en Angstrom.
La séparation spedrae indute est faible devant les phénoménes d'édargissement rencontrés
dans I'astronamie stellaire. Ainsi pour une raie avec A=50004, g=2.5et B=3000G (cas dun
champ stellaire fort), la séparation n'est-ell e que de 0.09A ce qui nécesste une résolution ce
~50000(dans I'absolu) pou résoudre dhague composante.

L'effet Zeeman sacammpagne d'une polarisation des composantes. Les deux composantes
extérieures du triplet o sont polarisées circulairement et la cmpaosante centrale Tt polarisée
linédrement dans la diredion parallée ai champ. Les poarisations des compaosantes o sont
de plus oppaess, pdarisation doite @ gauche. Pour un champ longitudinal, I'émisson 1t est
invisible @ les deux raies o détedables en pdarisation circulaire (voir fig. 20).

Si le dhamp est perpendiculaire a la ligne de visée (champ transverse), les raies polarisées
circulairement seront en quelque sorte "vues de ®tés’, et apparaitront linédres du fait de
I'émisdon dpodlaire. Laraie cantrale reste linéaire, mais paarisée a90 degrés par rappat aux
deux autres.

Si laraie est en absorption (dans la plupart des cas), ure quantité statistique d'atomes dort le
moment magnétique et dans une cetaine diredion par rapport au champ va subir son
influence & ne pouvar absorber que le rayonnement a (Ao - OA;) par exemple. Le continu
locd présentera un déficit de poarisation circulaire gauche d apparaitra donc poariseé a
droite. La largeur équivalente de la raie déterminera, autant que l'intensité du champ, le taux
de pdarisation résultant.
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Figure 20. Effet Zeeman (Ye Sh-hui, 1991). La spedropdarimétrie détede essentiellement
I'effet palarisé d'un champ longtudinal qui nécesste une moindre cntrainte instrumentale en
résolution spedrale & sensibilit é du fait de I'absencede la composante 7z

3.3.2 Mécanisme

Laraie est @mise par une transition entre deux niveaux caradérisés par les fadeur de Landé g;
et 9. Le fadeur de Landé d'un nveau atomique défini par la série de nombres S, L, et J,
(moments cinétiques de spin, abital et total) peut se déterminer théoriquement dans le calre
du coupage LS (atomes |égers) par laformule suivante:
JA+D)-L(L+D)+S(S+1 (©)
2J(J +1])

Il est nécessaire de préciser que I'emploi de cete formule est sujet a précaition, et que les
valeurs expérimentales doivent toujours étre privil égiées (voir Mathys, 1989.

Le dasdque triplet Zeeman (effet Zeeman normal) n'est qu'un cas particulier de I'effet
Zeeman pou des transitions ou I'un des niveaux présente un moment cinétique total J=0, ou
lorsque les deux niveaux présentent les mémes fadeurs de Landé (g;=g.). De méme les
transitions insensibles & l'effet Zeeman sont cdles dort I'un des niveaux a un fadeur de Landé
nul, et l'autre J=0, ou as niveaux avec g;=¢,=0. Ces transitions ont asez rares, mais fort
utiles comme références dans nombres d'appli cations astrophysiques.

Pour toutes les autres transitions, |'effet Zeeman produt un patron ck raies parfois complexe
(effet Zeaman anarmal), oules compaosantes o et 1T peuvent étre entremélées. Cependant, en
utili sant le cantre de gravité des composantes ¢ comme référence, on peut se ramener au cas
du triplet Zeeman. L'intensité relative des différentes compasantes n'est dépendante que des
nombres J; et J, des deux niveaux de latransition. Il est donc possble d'obtenir un fadeur de
Landé auivalent pour une transition par laformule suivante (Mathys, 198%:

g=1+

Omean=0.5(01+02)+0.2501-G2)[ 1 (hi+1)- J2 (B+1)] )
Omean €St lavaleur & gpliquer pour une transition lorsgque larésolution spedrale est

insuffisante pour résoudre les différentes composantes. Par |a suite g signifierale g pour un
triplet 0uU gmean POUr Une cnfiguration dus complexe
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3.3.3 Approximation du champ faible

La condtion de champ faible Sapplique pour toute situation oula décomposition celaraie est
petite par rappat asalargeur intrinséque en I'absence de champ (Landstreet 1982).
Alors, on peut exprimer avec une bonre gproximation le spedre en Stokes V par le spedre
en Stokes | par larelation:
dl

V(A)=-0gAA B, m (8)
B, représente |'intensité du champ longitudinal moyen, AN=4.67.10" A\¢>.
Les sources d'élargissement intrinségque sort la température, la presson (effet colli sionnel) ou
I'effet Stark, important pour les raies de Balmer, ou pou les raies d'hélium. Pour des atomes
métalli ques, cette gpproximation (pour T~10000K) est valable jusqu'a B~10%/g gauss jusqua
B~4.10°/g gausspour les atomes les plus |égers (Landstree 1982.
De plus, I'éargisement par effet Dopper macroscopique (rotationrel ou dua l'accdération
dans un ent radiatif) doit é&re as maximum du méme ordre de grandeur que la largeur
intrinseque de la raie. En effet, si la raie intégrée résulte d'un champ complexe qui est
distribué en vitese radiale dans le spectre par I'effet Dopger, il n'existe pas de relation
analytique simple reliant les paramétres de Stokes V et |.
Cependant, si on suppase un champ localisé de telle sorte que la raie intrinseque soit plus
large que le différentiel Dopger local, dors il est possble d'employer cette gproximation
pou un wsage restreint (voir Mathys & Smith 200Q. Par exemple, pou une éoil e tournant a
300 km/s, ure tache muwant 3% du rayon stellaire wuwira un dfférentiel de vitesse de 9
km/s, largeur inférieure alalargeur intrinséque d'une raie énise par un atome léger (H, He).

3.4 Meéthodes de détedion direde de champ magnétique

Les différentes méthodes de détection drede de dhamps magnétiques mesurent différents
aspeds de I'effet Zeeman, basés aur lamesure de |'écartement des compaosantes ou la détedion
d'ure pdarisation. Méme avec de forts champs, |'extréme petitesse de |'écatement nécesste
pou |'analyse ala fois une trés bome résolution spedrale @ une bonre détedabilité de la
polarisation, souvent diluée par effet Dopper. Ces techniques imposent dorc pou la plupart
une importante maitrise des bruits instrumentaux et des pouvars coll edeurs importants. Pour
une revue plus complete, le ledeur est invité ase reporter a la these d'habilitation de G.
Mathys (1989) et |'article de revue de J. Landstreet (1992.

Ces techniques ont été développées principalement pou les étoiles Ap et leur |'applicaion
pou la détedion ce champ magnétique dans les éoiles chaudes de type plus prémce est
problématique. Jessaierai de faire un hlan de cet état de fait dans la derniere sedion ¢k cette
partie. Les étoiles Ap sont des éoiles de type A particulieres (particularité chimique ala
base), qu sont les étoil es non-dégénérés montrant les champs magnétique structurés parmi les
plus intenses (sans ouldier dinclure les Bp). Pour une présentation dus compléte de cetype
spedral lelecteur est prié de se reporter au chapitre 5.

3.4.1 Méthode en lumiérenaturelle

La méthock la plus directe de caadériser le champ magnétique est de mesurer la séparation
des composantes ¢ et 1T, C'est a dire de résoudre la dégénérescence e lumiere nonpolarise
(Stokes | uniguement). L'éargisseement est propationnel au modue du champ dans le lieu de
I'absorption ce laraie, donc au champ surfacique moyen <B>.

Compte tenu ce I'amplitude de I'effet, cette technique ne cncerne que les étailes les plus
magnétisée @/ou les rotateurs les plus lents™®. D'autre part, on peut éudier en lumiére

4 Dans le visible, cette détedion est aiséesi le champ surfadque moyen B exprimé en kG est numériquement
supérieur au Ve.sini exprimé en km/s (Landstred, 1992).
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naturell e I'élargissement des raies us l'adion duchamp, et mesurer de maniere différentielle
les raies plus ou moins ensibles (facteur de Lande g différents).

Proposée par Robinson en 1980 pou les types tardifs présentant un nanbre conségquent de
raies, cette méthode apermis d'éudier le modue du champ et de d'étendre les détections a de
nouveaux types gectraux (plus tardifs). Cependant sa portée est limitée @r ces méthodes
nécesstent un bonrappat entre I'élargissement par effet Zeeman et la largeur intrinseque de
la raie. De plus, les ources d'élargisement "parasites’ sont nombreuses (effet Dopper,
Stark...) et doivent étre caradérisées pou isoler le signal. Pour des rotateurs un peu rapides
(Vesini>20 km/s), laméthode est tres rapidement inexploitable.

Il faut mentionrer néanmoins quun nanbre non régligeable d'éoiles Ap possedent un champ
suffisamment fort pou que la structure fine soit résolue avec une résolution spedrale
moyenne (R=30000, var Mathys 1990. Dans ce ca& une éude du profil des raies devient
possble.

3.4.2 Polarimétrie @ spectropolarimétrie dassque

La pdarisation est le moyen le plus utili sé pour détecter I'effet Zeeman. Jusquau début des
années 80, ne mesure de champ magnétique stell aire se résume dans la grande majorité des
cas, a une estimation de la mmposante longitudinale du champ moyenné sur I'hémisphére
visible de I'étoile <B,> (pondérée par I'assombrissement centre-bord). Cela peut se faire par
mesure de la polarisation par canal spectral.

On peut auss retrouwver le champ surfadque par la mesure du décdage des raies us deux
polarisations circulaires oppaees (Babcock, 1947). Cette méthode est plus prédse que la
méthode de Rohinson car ell e repose sur la ammparaison ce la position ducentre de gravité”
de la raie entre les deux poarisations circulaires qui est moins affedée par des biais de
mesure.

Lorsgue le SNR et la résolution spedrale sont suffisants, le spedre stellaire du paramétre de
Stokes V peut étre obtenu. Pour une raie présentée par une éoile soumise a un champ
magnétique sous les condtions de champ faible, on oliient un profil caractéristique en S
(voir fig. 21), dlorsque laraie cantrale, pdariséelinédarement n'apparait pas.

Ladétedion par poarisation linéare (champ transverse) est plus difficile amettre en cauvre d@
ainterpréter (écart spedra diminué, taux de poarisation dus faible). Celan'a éé obtenu de
maniére direde que sur quelques étoiles (Borra & Vaughan 1976, et nécesste |'utili sation
d'ungrand nanbre deraies (Wade, 200G & b, var sedion ZDI).

Une détection dune polarisation linédre est auss possble dans de larges bandes de @ntinu
(Leroy et a. 1993. Cette pdarisation provient indiredement de I'effet Zeeman (Landdfi et
a. 1993. Ce phénomeéne est lié ala désaturation des raies par effet Zeeman qu doit étre prise
en compte dans les modeles d'atmosphére. La mmpaosante 11, la plus profonde, subie la
premiére les effets de la saturation, alors que les compaosantes o en sort loin. Cela apou effet
de aéer une pdarisation linédre nette du continu, qu peut étre acié de maniere directe au
champ magnétique (voir Mathys 1989, Leroy et a. 1993.

Depuis le début des années 1980, le progres techndogique adant, une réflexion defonda éé
entreprise par Gauthier Mathys et collaborateurs sur les observables "classques’, leurs
mesures et erreurs ainsi que sur I'oppatunité dintrodure de nouweaux observables (Mathys et
al. 1991, 1994, 1995 19950). Utilisant l'instrument CASPEC (ESO) pou observer des
étoiles & faible Vesin(i) et fort champ™, (séparation Zeeman résolue pour le Fe, Si, Ni...) il
compare ses observations avec les abondantes domées phaoélectriques des années 70. Par

15 Champs $ forts, quiils autorisent une détection (ou contamination) par effet Paschen-Back

62



Il Spedropdarimétrie des étoil es massves

I'utili sation de la théorie des moments sur les edres, il crée de nouveaux observables qu'il
peut lier & des moments Patiaux de ladistribution de lumiéere polarisée sur le del.

Ains "l'asymétrie longitudinale moyenne", <xB,> est définie mmme le barycentre aune
dimension ck I'intensité longitudinale du champ magnétique dans la diredion perpendiculaire
al'axe de rotation. Ici, x est une mwordomée spatiale aune dimension, liée al'effet Dopger,
(perpendiculaire al'axe derotation projeté sur le del y), z restant ladiredion ce I'observateur.
Cette quantité est obtenue par la mesure du moment spedra du second adre centré sur laraie
en lumiére polarisée drculairement (Mathys 1995).

On peut auss définir le "champ carré moyen" éga a \/< B°>+<B’> avec
(B*=B,*+B,*+B.%), oltenu per le second adre e lumiére naturelle (1), permettant une mesure
fineduVesin(i) (Mathys 19950.

3.4.3 Polarimétrie desraiesde Balmer

Une des techniques qui semble ére la plus adaptée aux étoil es massves a éé développee par
Angd et Landstreet (1970. Cette technique @nsiste a mesurer a l'aide d'un pdarimétre
phaoédledrique la pdarisation circulaire résiduelle dans les ailes d'une raie de Balmer. A
cause |'effet Stark, la raie et trés élargie @ la poarisation a détecter est par conséquence
extrémement faible (0.007 %/100 G). Cela est compense quelque peu par la largeur de la
bande spedrale dudiée qui consiste en deux canaux de 5 A situé dans les ail es de laraie.
L'dargisement du a I'effet Stark tres important dans ces raies, est supérieur ou du méme
ordre que la vitese gparente de rotation ck l'astre. Aing, |'approximation de dhamp faible
semble une bonre gproximation méme pou des élargissement rotationnels auss extréme que
300 km/s (voir Landstred 1982. L'interprétation de la mesure est par contre plus délicate
(voir these de Stéphane Brill ant 1999.

Le second pant intéressant, c'est qu'un minimum de réduction seulement est nécessire, ce
gui contraste d'autant avec les exigences draconiennes sur la qualité de la réduction en
spedropdarimétrie (voir le résumé de nos observations). Cependant, elle nécesste des flux
lumineux tres importants pour atteindre le SNR adéquat, et elle et peu flexible ca nécesste
desfiltres, cequi limitele nombre & lavariété desraies étudiées.

3.4.4 Zeeman Doppler Imaging (ZDI)

La "Dopder Imaging" est une technique de reconstruction dimage présentée par Vogt et
Penrod (1983 qui tire profit de I'effet Dopder pour isoler I'information spatiale dans les raies
observées en lumiere naturelle. En effet, pour des étoil es dort la vitesse de rotation est grande
devant I'élargissement intrinseque de la raie, I'effet Dopper permet d'associer difféérentes
vitesses radiales observées aur un spedre adifférentes régions urces de la phaosphére, dans
le cas d'une doile en rotation solide.

Par des méthodes d'inversion, il est possble de reconstruire une cartographie des variations
locdes de la phaométrie de I'éoil e. Ces méthodes nt basées aur I'influence de I'abondance
chimique locde d'un éément et de la température sur I'absorption dans les raies. Une région
anormale gparaitra dmme un mangue ou unexces d'absorption qu moduera laraie par la
rotation ck I'é&oile. Ces techniques nécesstent une grande résolution spedrale et une bome
couverture temporell e.

Une méthode simil aire propcséepar Semel (1989 puis mise en cauvre par Donati et a. (1990
utili se des donrées pedropdarimétriques. Elle est appelée Zeaman Dopger Imaging (ZDl).
Colleaé sur une large bande spedrale, unjeu de spedres en pdarisation circulaire suffit
généralement pou obtenir une bonre estimation des topdogies magnétiques pour des étoil es
froides (fig. 21). En effet, cette méthode tres puissante utili se les techniques de multi plexages
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développeées pour la recherche de planétes extra-solaires (Mayor 1980, et ainsi travaill e sur
une quantité statistique de raies. En ce qui concerne les étoil es tardives, le nombre de raies
utili sées permet une multiplication du SNR de plusieurs ordres de grandeurs, d'autant plus
guunre instrumentation dédiée(le spedropdarimétre MUSICOS) permet une impressonrante
couverture spedrale. A haute résolution (R=50000 et a large bande (300mM-800mm), de
multi ples raies peuvent étre dudiées (jusgu'a 6000 pou les types les plus tardifs). Par une
méthode de maximisation e I'entropie (Least-Square Decnvdution LSD) un profil moyen
du paramétre V est obtenu™®.

[ E]

2y /|

171

I SR TR T [ S P I S S T S N
=20 =100 a oo 200

Valocity {km/a)

Figure 21. 9gnd padariseé d profil de raie moyen oltenu pa la méthode de multi plexage ZDI
a patir dun gand nanbre de raies. Le SNR obtenu est remarqualle & permet de déterminer
la forme du spedre Sokes V de cette doil e Ap fortement magnétisée (49 Cam) avec beaucoup
de détail s et une grande précision (Dondi et al. 199).

Une fois obtenu le profil moyen en V, ure méthode inverse par maximum d'entropie permet
de remonter & la topdogie du champ magnétique. Les retombées d'un tel procédé sont
multiples; citons pou mémoire la détermination ce la structure interne du champ dans les
spats de RS CVn (champ longitudinal, méridional et azimutal) ou la mise en évidence de la
rotation dff érentielle d’AB Doradus (voir références dans Donati, 1999.

Les succés impressonrants de cette technique tirent auss leur origine des avancées
instrumentales dans I'édlaboration de spedropdarimétres tel que MUSICOS (comme par
exemple I'introduction ck fibres optiques permettant d'isoler le spedrographe du télescope), et
auss dans la réduction des donrées (logiciel ESPRIT, Donati et a. 1997. Il est cependant
nécessaire de prédser que cdte technique, méme s elle repose sur I'effet Dopder, n'a obtenu
des succes que pour des étoil es présentant un Ve.sini limit €, et donc une forte poarisation per
canal spectral et ce, méme pour I'éude des étoiles chaudes. Ainsi, la détedion récente ¢
remarguable d'un champ magnétique dans les étoiles B2ll1 3 Cep (Henrichs et al. 2000 et
O7v ' Ori C (Donati et Wade 1999 est en grande partie imputable ai Vesini
particuli erement faible de ces étoiles par rapport a leur type spedral, respedivement de 25
km/s et 20 km/s.

3.4.5 Application aux étoiles chaudes

Lorsqu'il sagit de contraindre le champ magnétique d'une éoile chaude, je veux parler ici d'un
type spectra plus prémce que A0 (Teff>11000 K), un certain nanbre de difficultés
apparaisent:

16 Sous I'hypothése d'un profil statistiquement peu dépendant de la nature de laraie, ce qui exclue les raies trop
fortescomme les raies de Balmer.
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1. La vitesse thermique plus importante aigmente I'effet I'élargissement intrinseque des
raies,

2. Beaucoup ce métaux ne sont pas observables dans le visible aces températures, et le
nombre de raies utili sables pour une détedion dminue de maniére drastique,

3. Larotation ck ces types gedraux est trés importante, les Ve.sini atteignant couramment
200-300 km/s,

4. Levent de type radiatif apparait vers le type B2 (Grisby et al. 1995 vent qui atteint des
vitesses de plusieurs milli ers de km/s pour les types les plus prémces et qui contamine
une grande partie du spectre.

Or on a vu d'ure part que l'effet d'éargissement Zeeman est de faible anplitude @ que
nombre de méthodes ne sont pas applicables dans le cas de fort Vesini. De plus toutes les
techniques ont affedées par ladilution celapoarisation par canal spectral.

Latechnique ZDI est affectéepar la diminution du nanbre de raies et perd ure grand partie
de son pouvar de multi plexage. On pass ansi d'environ 6500raies théoriquement utili sables
entre 370 rm et 880 rm pour le type K5IV, aun peu moins de 300 pou une AO, ure trentaine
pou le type B9 (Donati et al. 1997, Wade d a. 200@), sans tenir compte des effets de
mélanges. Une tentative de ce type est reportée dans la these de de Jong (2000 sur I'étoile &
Per (O75l11), étoile afort Ve.sini (>300 km/s). Sur 32 raies faibles utili sables, seules 10 sont
eff ectivement isolées.

Latedchnique de pdarimétrie des raies de Bamer semble gpparemment la mieux adaptée aces
types gectraux et a encore éé utilisée trés récemment avec le télescope Canada-France
Hawaii (CFHT) pou tenter de déteder un champ magnétique dans I'étoile O7.5 111 & Per
(my=4) danslaraie HB (De Jong, 200Q. Cependant la dilution de la polarisation est telle que
les temps de pases deviennent tres importants. De plus cette technique reste limitée aune raie
particuliere. Elle n'en demeure pas moins tres attradive, et un programme d'observation
condut par G. Wade est en cours a I'Université de Montréd, en coll aboration avec diverses
ingtitutions, afin dobserver un gand échantill on détoil es chaudes.

3.5 Champ magnétique dans les étoil es chaudes

3.5.1 Détectionsdirectes

Les étoil es Ap représentent environ ®%6 des étoiles A (Landstred, 1992, et on pourait croire
guelles constituent une exception parmi toutes les étoil es chaudes. Or |'existence de types
spedraux tels les Bp passdant des champs encore plus importants que les Ap (Bohlender &
Landstred 1987,0 Ori E Landstred & Borra, 1978) montre que les condtions d'existence
d'un champ fort peuvent sétendre vers les températures les plus hautes. Cependant, |es étoil es
Bp sont encore plus rares parmi les étoiles B. Des champs magnétiques ont été trés
récenment déteaés pour des types de plus en plus prémces grace ala technique de ZDlI,
dans B Cep (Henrich et a. 200Q et 6 Ori C (Donati & Wade 199), qui est & ce jour |'éoile
non-dégénérée de type le plus précoce (O7V) pou lequel une détedion a éé réalisée

De nombreuses tentatives de détedion drede systématiques peuvent étre rappartées comme
cdle de Landstred (1982), Barker et a. (1985, Robert et a. (1989 ou isolées (Barker 1981,
McLean 1979..) qui n'ont pu apparter que des limites supérieures au champ magnétique des
objets observés. Pour chaaune de ces détedions, on peut se poser la question si 1'objet est un
cas particulier ou la partie énergée d'un "iceberg" d'éoil es ne présentant pas les condtions
nécessaires aladétedion de leur champ magnétique.

Il me semble nécessaire de dter dans ce antexte le seul champ magnétique d'étoile Be mnnu,
dans des circonstances il est vrai tout a fait particulieres. Le systeme PSR B125363 est un
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des rares systemes ou unpusar a éé détedé autour dune éoile Be (de magnitude 10). Au
cours du pessage au périastre de cepulsar, dort l'orbite est trés excentrique®’, la mesure de la
polarisation et de la dispersion du puise ont permis de @ntraindre le champ surfadque de
I'étoil e aenviron ungauss(Johrstonet a. 1999.

3.5.2 Preuvesindirectes de champ magnétiques dansles étoil es chaudes

Les preuves indiredes et les faisceaux de mnwvergence ne manguent pas pour suspecter une
adivité magnétique dez les étoil es chaudes. De nombreuses observations & grande résolution
spedrale @ temporelle ont montré que les vents des éoiles B, O, LBV et WR sort tres
variables, sur de multiples échell es temporell es, de plusieurs mois pou une supergéantes B &
guelques heures e¢ méme quelques minutes pour certaines manifestations gedrae d
phaométrique. La (les) source(s) de cete activité est encore inconrue.

Dans la théorie du vent radiatif des étoiles chaude, le processus d'accéération est
complétement démupé de la phaosphere de I'étoile €, si on suppcse le vent homogéne,
I'émisson dat étre constante dans le temps. Mais des études récentes (Owoki et al. 1994
Feldmeier, 198) ont montré l'instabilité intrinseque de ce procesaus d'accdération. Ce
procesaus est une des premieres tentatives d'explicaion.

De méme, la mmmunauté est extrémement divisée etre le phénoméne des pulsations non
radiales (dort les détradeurs affirment qu'il est trop faible pour expliquer les §edions
observées chez les étoiles Be par exemple), et les partisans d'un champ magnétiques. Ces
derniers ont confrontés a la fois au flou quant a l'origine d'un tel champ magnétique & a
I'absence de détection systématique, trés difficile du pant de vue observationrel.

En gardant en mémoire le fait que le champ magnétique n'est certainement pas la solution a
toutes les inconnues de |'adivité éruptive des étoil es chaudes, je vais dans cette sedion me
concentrer sur les arguments qui caractérisent et privilégient la présence d'un champ
magnétique dans ces étoil es.

3.5.2.1 Activité

Lathéorie des vents radiatifs peine aexpliquer les manifestations les plus extrémes du vent de
certaines étoiles, a savoir les vents les plus rapides (vitesse terminale trop importante au
regard du type spedral), la détedion d'especes tres ionisées par rappat a la température
effective de I'astre ("superionisation”), I'émisson derayon X (dureté & adivité) et la présence
d'étroites zones en absorption tant en UV qu'en optique qui parcourent la raie de maniere
réaurrente (Discrete Absorption Comporent, DAC).

Au début des années 80, ces manifestations ont été surtout mises en évidence principa ement
dans les Be, mais e phénomeéne sest avéré général pour les étoiles O, LBV et WR.

Les étoiles Be y Cass A Eri sont asez emblématiques de ce éat de fait, avec une adivité
optique a ourt terme (inférieure ala journée généralement) qui peut étre crrélée avec leur
adivite UV et X (Smith et al. 1997, 1998, 199%Robinson et Smith, 2000, var fig. 22).
Dans le domaine des rayons X notamment, |'origine du spedre le plus dur desrayons X (> 10
Kev) est encore tres débattue. Si la majeure partie des manifestations a pu étre modéli séedans
le calre des instabilit és radiatives, certaines échappent manifestement a cette interprétation
comme le montre le tout récent spectre X de I'éoile ¢ Ori (09.51b) prit par le satellite
CHANDRA, spedre présentant une cmposante "dure” (Waldron & Cassnelli, 200). Les
auteurs affirment que cdte énisson provient d'un milieu chaud, dense @ trés proche de la
phaosphére. 1l démontrent auss que cette énisson est localisée ce qui soppese a
I'interprétation d'une émisson continue dans le vent provoquee par les chocs des instabilit és
radiatives. Cette mnclusion reoint qualitativement et quantitativement, cdle de Smith et

7| e périastre est & moins de 30 rayons dellaires et I'excentricité de 0.9.
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coll aborateurs pour les étoil es Be, dort le vent radiatif est suppasé beaucoup gus faible, pou
expliquer le niveau et la qualité du rayonrement X.

-

Figure 22. Interprétation de Myron Smith de I'activité X des étoil es Be par une recmnrection
des lignes de champs magnétiques. L'interaction entre un champ stellaire @ un champ
toroidal darms le disque et nécessire aux conditions de remnrexion. La rotation
différentiell e tord et augmente fortement le gradient du champ pou que sa dffusion devienne
non-négligeable, et libére une quartité importante d'énergie.

Selon ces auteurs, seules des tubes magnétiques profondément implanté dans la phaosphere
sont a méme de provoqLer cette @nisson. Dans le cas de A Eri, la balance entre I'influence du
champ magnétique d la presson atmosphérique donre mmme ordre de grandeur pou le
champ dutube environ 2000G (voir Mathys & Smith, 1999.

Dans cete hypothése, I'étoile est sujette ades gections du type protubérance solaire, mais a
plus grande échelle. La matiére §edée retombe, ou est mise en arbite ou elle subira le vent
radiatif qui I'gede définitivement. L'action des ces nuages, permet de résoude cetains
problémes intriguant concernant la périodicité de manifestations pour une duréelimitée oula
réaurrence de cetains observables. La paémique est particulierement forte dans le domaine
des étoiles Be antre les tenants de cette interprétation, et les tenants des pulsations non
radiales multi périodiques. A titre d'exemple, le corflit entre Balona & Baade/Gies concernant
I'activité de la Be { Tau est exemplaire, car il repose sur l'interprétation dfférente du méme
ensemble de donrées (Kaye & Gies, 1997suivi de Balona & Kaye, 1999!

Les variations de profil s de raies a grandes fréquences gectrale @ temporelle ont souvent été
attribuées aux NRP, sétendant peu a peu vers des manifestations de bas ordre. Mais de plus
en plus des mises en gardes ur une sur-interpretion de cdles-ci sont émises (voir Balona,
1990,Balonma & Kaye 1999.

Il est important de préciser qu'un faible dhamp (1-10 gaus9 peut générer une adivité non
visible dans l'optique, mais attesté par la présence de rayonrement non-thermique radio, trés
souvent corrélée aune activité particuliére en rayon X (voir revue de Bieging, Abbat et
Churchwell, 1989.

3.5.2.2 Variations périodiques

Le aradeére le plus intrinseque des manifestations magnétiques est le fait quelles ient
"ancrée’ alasurface par leslignes de champ, et dorc totalement liées alarotation del'astre.
Donc on pourait a-priori exclure toutes manifestations présentant:

o plusieurs fréquences temporell es,

» unefréguence temporelle qui n'est pas diredement lié alafréguencede rotation.

En fait, pou plusieurs raisons cette visionidéde des chases est beaucouptrop naive.
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Tout d'abord la période de rotation des étoiles O est mal conrue, et la situation est pire en ce
qui concerne les LBV et les WR ou les périodes de "rotation” ne sont mesurées que dans
guelques cas "particuliers’. L'ambiguité réside dans le fait que pour ces quelques cas, le débat
reste ouvert quant a la cause de cdte périodicité, du méme ordre de grandeur, que les
périodicités théoriques de rotation. Mais 3 ce phénoméne est indut par une NRP, aors la
période détectég n'est pas la période de rotation.

La onreissance de la période de rotation d'un astre dépend de maniére critique de la
conraissance de son rayon et sa vitese éuatoriale, dorc son inclinaison, dgterminée par la
relation:

P, =5061R /V,,

Méme dans le cas e plus précis (¢ Puppis en I'occurrence), cette incertitude séleve a25%.
Bien souvent, seule une période de rotation maximale est déduite, ce qui impose une
démarche statistique, et limite sérieusement une éude cas par cas. Pour une éude mmpléte de
cedébat, vair Fullerton, 1998.

Deuxiemement, les manifestations périodiques nt pou la plupart vue a partir des
caactéristiques du vent lui-méme (raies de résonances, raies de recombinaison e
I'hydrogéne), et non celaphaosphere.

La multiplicité des fréquences temporelles peut étre une anséquence directe de taches
magnétiques disposés aléaoirement a la surface de I'éoile. Le fait que bien souvent ces
fréguences ne soient observées que sur des intervalles de plusieurs ssmaines pose de sérieux
problémes. Cela et interprété par des arguments aur la durée de vie des gructures
magnétiques, ou @ une séledion des modes NRP (battement, amortisement...) qui
rencontrent de serieuses difficultés théoriques.

3.5.3 Caractéristiques du champ

3.5.3.1 Génération

La nature € la géométrie d'un champ magnétique pour les étoil es chaudes ne sont pas encore
établi e théoriquement. En effet, le point fondamental de la dynamo des étoil es tardive et la
présence d'une zone mnvective prés de la surface de I'étoil e. Cette zone disparait vers le type
spedral F8. Le champ magnétique détedé dans les étoiles Ap a dairement été dabli comme
un champ fosdlelié al'extréme stabilit € du manteau et de I'atmosphere stell aire.

Pour les types plus précoces la situation se complique sérieusement par I'apparition du \ent
radiatif, cause de beaucoup de signal "parasite”, et I'apparition d'une zone de cnwection e
plus en plus importante a1 coaur de I'éoile qui détruit efficacement le damp fossle.
Cependant, compte tenu de la murte durée de vie de |'astre, cette destruction nest peut étre
pas totale. La mnvedion ce coaur pourait elleeméme générer son propre champ, mais la
duréede vie de I'étoil e est a mmparer avecle temps de diffusion et de disspation olmique du
champ crée |l est utile de mentionner pour les types les plus extrémes (proches de la limite
d'Eddington) I'existence d'ure faible cnvedion de surface pouvant jouer un rble non
négligeable dans le transfert radiatif, lafin de la séquence principae'® (Langer, 1997 Meynet
& Maaler 2000). Les consequences d'une telle zone de mnwvection (probablement trés bréve)
sur lagénération dunfaible champ magnétique n'ont pas été explorées.

Dans un contexte éolutionraire, on peut se demander si la survie de phénomeénes comme les
NRP ou unchamp magnétique, est compatible arec les modifications profondes appatées a
une éoile de type O | pou devenir une LBV (ou supergéante rouge) puis une WR, perdant
I'esentiel de samasse.

18 La mnvedion devient non régligeble pour r>0.85R* pour une éoile de mase initiale M*>60M®, et r>0.63

(Maeder&Meynet, 2000.

pour une mase d'environ 120 M®
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Dans de tell es circonstances, la survie d'un champ fossle est trés problématique, tandis que la
fréquence & I'amplitude des NRP profondément boueverseées. Encore mncevable pour une
étoile O V, des NRP de période de |'ordre de la journéesont totalement exclue pour une Wolf-
Rayet (Glatzel, Kiriakidis & Fricke, 1993 alors que certaines manifestent un comportement
périodique acette échelle.

Ces considérations restent tres hypothétique € il est utile de rappeler que pou l'instant, la
seule anfiguration olservée pou toutes étoiles chaudes de type plus prémce que A est
définitivement un champ global a compaosante dipdaire @/ou quedripolaire.

3.5.3.2 Champ gobd

Le modéle le plus répandu pou interpréter les observations magnétiques des étoil es chaudes
est le modéle du rotateur oblique (Stibbs 1950, originalement développé pour expliquer les
manifestations des étoiles Ap. On considére le champ comme un dpdle, dort I'axe est incliné
d'un angle B par rappat a I'axe de rotation ce I'é&oile, appelé obliquité du dpdle. Cette
inclinaison est, tout comme un pusar, al'origine des variabilit é snusoidales observabl es tant
en pdarisation qu'en phdométrie & en spedroscopie.

Il existe de nombreuses variantes de ce modele: dipdle décentré, champ avec @mposante
quadripolaire, multipdaires... Ces modéles nt apparus pou expliquer les écats a
I'harmonicité observés, écarts qui avec I'augmentation ce la sensibilit € @ la multi plicaion des
mesures saverent de plus en plus sgnificatifs (Bagnulo et al. 2000, 200}

Des configurations quadripolaires ont été formellement détedées (Thompson 1989, et avec
I'amélioration des observations gectropdarimétriques, |es modéli sations des champs des Ap
utili sent maintenant une expansion en champ dpolaire, quedripdaire voire octupdaire (axe
de symétrie iommun ou Non.

Le champ longitudina moyen <Bz> d'une majorité d'Ap est connu, mais la omnnaissance du
champ pdaire, de l'inclinaison et de I'obliquité reste trés incetaine. Le dhamp surfadque
moyen n'est connu g pou quelques éoiles, la détermination de celui-ci nécesstant la
conreissance supdémentaire du champ transversal (mesures en pdarisation linédre), difficile
aobtenir (cf. Borra& Vaughan, 197§.

3.5.3.3 Taches magnrétiques

Les taches magnétiques ot I'apanage des étoil es de faible masse, car reli ées intrinsequement
alagénération duchamp par dynamo convedive. Si dans les ctions précédentes, il a éé fait
mention dindices tendant a prouver leur existence dans les étoil es chaudes, leur rédité n'est
absolument pas prouvée de maniere directe d irréfutable. Sans assse observationrelle ni de
justification théorique, lamodélisation de tache est toujours hématique @ empirique.

On peut citer comme exemple la paramétrisation dun "point chaud' par Owocki et a. (199)
pou générer des ondes de dhocs en corotation (CIR) ou la modélisation de Mathys & Smith,
(1999 développéepour permettre une ntrainte qualit ative des observations.

Du pant de vu théorique, on peut citer la modélisation récente de |'émergences de tubes
magnétiques genérés par le aeaur convectif des étoil es massves par Cassnelli & Mac Gregor
(1999.

3.5.3.4 Interaction vent-champ magretique

I maintenant avéré, qu'un champ, méme fable et susceptible d'avoir une influence
déterminante dans la structure du vent, alant de la corotation pou les plus forts (cantures
types Van Allen, B>500 gauss), au transfert important de moment angulaire pour les régimes
intermédiaire, oula formation ce "points chauds" a la surface de la phaosphére moduant le
vent pou les plusfaibles (B<100 causy.
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Le nombre de géométries posshbles pour ce diamp est fortement dépendant de son interaction
avec le vent. Des modéles ont éé développés notamment par Friend & MacGregor (1984),
Maheswaran & Cassneli (1988, Poe, Friend, Casdnelli (1989, MadGregor et al. (1992,
Maheswaran & Cassneli (1992. Ces modéles ont surtout éudié la compétition entre le
champ magnétique, I'accdération radiative, la presson ce gaz et la rotation ce I'étoile.
Maheswaran & Cassneli (1992 ont notamment démontré quiil ne peut exister de champ
intermédiaire pou les étoil es en rotation rapide, soit un "fort" champ (B> 200 caus9, oule
vent est contrdlé par le champ, soit un "faible" champ (<20 gaus9 ou le champ possde
toujours une éergie rivali sant avec la presson atmosphérique®®.

Si larotation e I'&oile et lente, un stade intermédiaire peut exister. Cela tient au fait que si
I'étoil e ne tourne pas, le champ peut prendre toutes les valeurs compatibles avec I'équili bre
hydrostatique des couches phaosphériques, mais que la distorsion des lignes de damp
généré par larotation condtionne les régimes du vent, séparant régime de dhamp fort a champ
faible. Pour une revue mmpléte de ces mécanismes, le ledeur est invité a onsulter I'ouvrage
"Introductionto Stellar Winds', de Lamers et Cassnelli (1999.

Enfin, l'interadion entre un vent et une magnétosphére a €& modélisée par Babd &
Montmerle (1997 et utilisée récanment dans les interprétation des observations de 3 Cep
(Henrichs et a. 200)).

Toutes ces considérations ill ustrent le besoin criant d'une détedion direde du champ, par une
signature incontournable de la présence de cdui-ci. Comme il est fort probable que pou
certaines étoiles NRP et champ magnétiques coexistent, il sera aiss crucial de mntraindre
autant que possble l'intensité et la géométrie de caui-ci afin de dairement définir son champ
d'action sur les manifestations observées dans les vents.

3.6 Observationsdefévrier 199

C'est dans ce ®@ntexte qu'est apparu le besoin et I'oppatunité d'associer I'adivité observée par
spedroscopie aun détection drede de champ magnétique. Le but était d'observer des étoil es
chaudes brill antes, car la détedion d'un signature polarisée d'effet Zeeman avec une bome
confiance & un résolution temporell e raisonnable nécesste beaucoup e flux. Un télescope de
diamétre mnséquent est de cefait important dans ce type d'étude, méme s leur utili sation
pour des cibles auss brill antes est difficile a evisager par certains comités de séledion.
L'instrument CASFEC, attaché au télescope de 3.6m de I'ESO a La Silla (Chili) apparait
comme une bonre solution, tant du pant de vu dametre € instrumentation, gue par sa
locdisation dans I'hémisphere sud, oules étoil es massves les plus brill antes ont observables.
L'autre dternative, aurait éé le télescope Anglo-Austraien (AAT), munis dun
spedropdarimetre de type MUSICOS.

La misson ¢k 4 nuts, qu a ai lieu début février 1999, sest déroulée dans de bonres
condtions météorologiques, mais des condtions moins idédes du pant de vu technique.
L'équivalent dune nuit a en effet éé perdu en raison de problemes de foyer dans le télescope,
mais surtout des problémes de liaison informatique entre les € éments instrumentaux.

Nos cdculs préliminaires de rappat signal-a-bruit, qu se basaient sur le bruit de poison
uniquement, prévoyaient une mmbinaison ce urtes poses (entre 1 et 10 minutes slon la
cibles), pou atteindre environ unSNR entre 1000et 2000 pou chaque nuit, et un SNR entre
750 et 1500 avec une résolution temporell e inférieure ala demi-heure. Cela nous laissait en
mesure de mener de poser des contraintes de qualité sur l'adivité magnétique des étoiles
observées.

19 L'effet du champ magnétique est d'autant plus fort que la diff usivité magnétique diminue vers les types les plus précoces, donrent des nombres de Reynolds magnétiques
supérieurs 2100Q A champ égal, le mntrdle de lamatiére par le champ est plus grand pou les étoil es chaudes. C'est cette diff usivité qui est responsable de la nette diff érence
entre les deux régimes, car elleimpase aux lignes de champ de suivre parfaitement le flot de matiére (théoréme du @I)
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Le but de cete sedion est d'apporter un complément al'article (soumis) présenté alafin de ce
chapitre. Je développerai particulierement la description des étoiles du programme d les
problémes rencontrés lors de la réduction gu ont grandement limités les ambitions de cdte
observation.

3.6.1 Choix descibles

3.6.1.1 { Pupps

L'étoile ¢ Pupps est une des éoiles O les plus brill antes (my=2), de type précoce Ol4f, qu
vient juste de quitter la séquence principale, en témoigne les raies en émisgon Msibles dans
son spedre. Sa masse et estimée a53 M, et sa mase initiale doit avoir dépass 60 M .
Etudiée & raison e sa magnitude goparente, et auss de son adivité intense d@ périodique,
elle onstitue la dbleidéde pou I'é&ude dela mnnexion vent-phaosphére.

i
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Figure 23. A gauwche, activité observée par le satellite ultraviolet IUE dars le douldet de
résonarce S 1VA1393,A1402 & { Pup (Massa et al. 19%). Les longuleurs d'onde au repos
sont indiquees par des lignes naires verticales. A droite, simulation hydrodynamique des CIRs
de Cranmer et Owocki (199%) a patir des paramétres physiques de ¢ Pupps. Les
conséquences d'une perturbation phdosphérique ad ha sont étudiées par un code coupé de
transfert radiatif en 3D (approximation de Sobdev) et hydrodynamique 2D (plan de
I'éguateur). L'image représente la carte de densité résultante sur un dametre de 10 R, la
surdensité maximale é@ant de 4 fois la surdensité du vent nonperturbé.

Cette adivité est le plus ouvent moduée(fig. 23), et plusieurs périodes sont maintenant bien

établies:

e Une période de 5.075jours, détectéepar Moffat & Michaud (1981), considérée omme la
période de rotation apparente, période observéepar Howarth et a. (1999 et Berghdfer et
al. (1996 en Ha, rayons X et UV.

e Une pé&iode de 15-19h, considérée comme la période de récurrence des DACSs, détectée
en opique (Balona 1992,Reid & Howarth 1996, et en UV et rayons X (Berghdfer et al.
1996

* Une pé&iode de 8.54h(Reid & Howarth 1996 attribuée sans équivoque ades NRP (I=-
m=2).

Il faut noter que les paramétres physiques de I'éoil e sont trés bien connus (Ve.sini~219 km/s,

Howarth et al. 1997,R-=19R , Puls et a. 199§, donrant une période de rotation ce 4.4+1.3

jours, pou i=90°tout afait compatible aveclapériodicité de Moffat et Michaud.
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Le statut particulier de cdte éoile & sa magnitude ont suscité une recherche directe de champ
magnétique par Barker et al. (1981) par la méthode de poarimétrie Balmer, qu sest conclue
par une ésence de détedion de champ longitudinal au niveau de 100 gauss Cette observation
exclut tout fort champ global mais ne cntraint pas une é&entuelle adivité afaible édelle
spatiale @ temporell e hors de portée de sensibilit € de cette technique.

3.6.1.2 EZCMa

EZ CMa(WR6/ HD 50896 est une doil e de type spedral WN5 qu, tout comme { Puppis, se
démarque par les manifestations périodiques de son vent (P=3.77 jours: Lamontagne, Moffat
et Lamarre, 1986, associées trés vraisemblablement alarotation e I'astre.

Cette variabilit é se manifeste tant dans les profils des raies gectrales, qu'en phdométrie ou

polarimétrie. Ce caractere périodique pourrait étre respedivement attribué ala présence d'un

compagnon compact (étoile aneutron le plus probablement), ou encore ala moduation du
vent stellaire selon la période de rotation, par une structure longitudinale en densité.

Etonramment, cette doile est e prototype des WNS5 dort le spedre est pris comme référence

pou les codes de transfert radiatifs hors ETL de Hamann ou Hillier (1987), malgré ses

évidentes particul arités (ell e est auss classte WN4 par Smith et al. 1998.

Le débat est loin d'étre dos aur la nature de ces variations périodiques. Lathese de la binarité

qui vient naturellement est questionnée ai vu ce plusieurs faits (Morel, 1997, 1998fig. 24):

1. La lumincsité X de I'éoile est caadéristique d'une WR isolée (10%%erg/s) loin de la
luminosité des binaires X massves

2. Méme s la période reste inchangée les manifestations gedroscopiques et
phaométriques changent drastiquement d'une époqe a l'autre (quelques mois
d'intervalle),

3. Lapériodicité est retrouvée dans des zones émissves tres prés du coaur phaosphérique, ce
qui impliquerait un compagnon tres profondément enfoui dans le vent. Dans cette
hypothese on est en droit de Sattendre ades manifestations trés énergétiques qui ne sont
pas observeées.

4. La fonction e masse déduite par les variations de vitese radide et trés petite
(f~0.018M ), impliquant un compagnon c masse faible, qu est peu compatible avecles
scénarios évolutionraires. Prédsons de plus que les variations présumées de vitesse
radiale ne sont peut étre que la manifestation des variations intrinseques des raies, trés
importantes.

L'hypathése de la moduation du \ent a éé soutenue par St-Louis et a. (19%). Schulte-
Ladbed et a. (1990 ont montré par spectropdarimétrie la non-sphéricité du vent, dort les
caractéristiques poarimétriques £ rapprochent des étoiles Be. Ce scénario favorise
I'hypothese que I'étoil e présenterait une surdensité éuatoriale vue avec un angle d'inclinaison
i proche de 90°, et dort I'observation de moduations serait favorisée par la projedion ke la
densité de alonre sur laligne de visée.

Cependant, I'hypathese d'une binarité azec un compagnon compact reste tres attradive. En
effet, I'étoile est loin du pan galadique (z=-174 pc, van der Hucht, 198), fait rare pour les
étoiles massves, et ele est peut-étre asciée ades restes de supernovae cequ laisserait
soupconrer une éolution dans un systéme multi ple dort I'un des membres serait aujourd'hui
dégénéré. Mais aucune preuve direde ne vient confirmer cette histoire complexe de I'étoile
(voir Robert et a. 1992.
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Figure 24. Caractéristiques de I'activité de EZ CMa (Mordl et al. 199). Les variations des
profils de raies (LPVs) se manifestent sur de larges régions (<o>~400 knvs, Lépine 4 al.
1999 et atteignent plus de 4% du continu (ici pou la raie Hell A6560).Les observations ont
trés cohérentes et ont été phasées aur la base de 5 cydes de rotation.

Quels ont les indices d'une activité magnétique? Citons la phaométrie rapide (Matthews,
Moffat et Marchenko 199) et a plus long terme (Anthokhin et al. 1994. La phaométrie
rapide amis en évidence certaines rares variations importantes, de I'ordre de 0.008mag sur 10
min, interprétées comme de possbles reconredion de lignes de cdhamp magnétique. Ce
champ pou unetelle variation dat étre del'ordre de 1000G.

Les mesures de polarisation circulaire abande large (Drissen et a. 1989 Robert et al. 1992
ont atteint une grande prédsion (oy~0.026) concluant sur une détection nudle. On peut
sinterroger d'une part, sur les passhilit és de détedion dans un spedre ou la plus grande partie
du flux provient de raies en émisson formée aplusieurs rayons dellaires, et d'autre part sur
les posshilités de détedion dun champ locdisé profondment apres la formidable
contamination du \ent, tant dans le @ntinu qle danslesraies.

Pour pouvdr controler le vent a sa base la densité d'énergie contenue dans le champ
magnétique dait &re du méme ordre que I'energie dnétique du vent (B%/8m>0.5pv?). Pour une
densité p~mye10°g.cm™ et v~10°km/s & la base du vent, le champ, le champ locd dait étre
supérieur a 90 G (Robert et al. 1992. Comme EZ CMa et un rotateur rapide, un champ
global de 1000G tant locd que global semble difficile agénérer et entretenir par les travaux
théoriques de Cassnelli. Mais le vent de laWR est si dense d rapide qu'un tel champ peut se
trouver dans les limites d'existence de "champ faible", c'est a dire incapable de wntréler le
vent. Il est nécessaire de préciser a cesujet que la découverte de DACs dans le spedre UV de
WR (Prinja& Smith 1992 suggere que les manifestations périodiques de EZ CMa ne sort pas
fondamentalement différentes de cdlesde  Pupps.

Les variations des raies observées dans les étoiles WR ont été dudiées en profondeur par le
groupe de Montréd (thése de C. Robert, Lépine 199a, 19991). On peut les $parer en trois
groupes principaux, les variations périodiques, qu ne se rencontre que dans les systémes
binaires, les variations réaurrentes, qu concerne seulement un petit nombre de WR isolée
dort EZ CMa ¢ lesvariations doschastiques.

Les variations gochastiques ont observées dans virtuell ement toutes les WR? et apparaissent
comme une caractéristique intrinseque du vent de ces derniéres. Les variations récurrentes

% Ces manifestations ont été récemment décuverte dans les [WR], ces noyaux de nébuleuses planétaires jeunes
qui présentent un vent trés emblables a leurs homologues plus massives (Balick et al. 1996 Grosdidier et al.
2000).
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sont liées a I'observation de manifestations périodiques dans une WR apparemment isolée
mais dort les caractéristiques changent dramatiquement d'une éoque d'observation & une
autre. Pour I'instant, seules trois étoiles de ce genre ont été détedées et étudiées, EZ CMa
(Morel, 1996, 1998 WR 134 (Mord, 199%) et WR1 (Morel, 1999)) .

3.6.1.3 y Velorum

Systéme binaire WR+O brill ant et emblématique, y* Velorum contient la plus proche WR
observable, et de loin, avec une distance déterminée par Hipparcos de 258 f (van der Hucht
et a, 1997. L'éoile O est laplus brill ante du systeme, et la période orbitale est de 78.53jours
(Schmutz et a, 1997. v’ Velorum est la seule WR dort le diamétre a é& mesuré par un
interférométre @ ce depuis 30 ans (Handbury Brown et al, 197Q. Son abite est extrémement
bien connwe (Schmutz et a, 1997, ains que les paramétres fondamentaux de dague
compaosante (De Marco et a, 1999, 2001

La proximité d laluminosité de cesystéme en font une dble de choix pour la détection des
manifestations du vent de la WR (de type WCS8), et de I'interaction vent-vent entre ces deux
étoiles. Parmi les nombreux articles traitant de ce sujet, je mentionnerai particuliérement les
observations gedropdarimétrique de Eversberg et al., menées aur le spedropdarimetre
William-Welhau. Le systéme a été observé pendant plus de 5 semaines, nadamment en
polarisation circulaire. Aprés combinaison des donrées a faible résolution (intervalles de 6
A), les auteurs reportent une détection nule as-dessus des 3 o soit 0.03% du continu.

Lépine @ a (1999) par une analyse en ondEl ettes & dudié les manifestations de cette doile @
eff ectué une dude comparative de leurs caractéristiques avec les nombreuses WR observées
par le groupe de Montréal (Lépine & al, 1996 qui arévélé leurs aspeds particuliers. Ainsi, les
variations des profil s de raies (LPVs) montrent deux édell es de dispersion caradéristique o,
I'une @nstitué de petits us-pics d'environ =80 km/s et de larges variations avec =200
km/s. Cette derniere édelle est réminiscente des variations observées dans les étoiles a
comportement périodique mmme EZ CMa, et peut difficilement étre associée ala binarité de
I'étoil e.

3.6.1.4 Paramétresdescibles

Parameétre { Pup EZ CMa yVe

HD 66811 WR 6 WR 11
Type spedral 04 I(n)f WN5 WC8+07.5@ 1D
Magnitude goparente 2.24 6.94 1.8
Température (kK) 42.0%3 41.00 57 0r35.070 10
Masse (M,) 5250 11.8©® 9+30@ 1
Rayon(R,) 18.4@ 300 3 2t 12 40010
Vitess terminale (km/s) 22500 19150 1550+ 2500@C 1
Taux de perte de masse 0.279W 1.9© 351001800 D
(10°M_/an)
Coefficientn (cM v, /L) 0.23 11.2 #0.064
Luminosité (L ) 5910 520 5 0+5 320010
Distance (pc) 429@ 169 55812

(1) Walborn 1972 (2) Kudritzki et al 1983 (3) Puls et al 1996 (4) Schaerer et al 1997, (5)
Bohannaret al 199Q (6) Hamannet al 1995 (7) Rochowicz & Niedzielski; (8)Nugis et al
(1998); (9) Moffat et al 1998 (10) De Marco & Schmutz 1999 (11) De Marco et al 200Q
(12) van der Hucht et al, 1997
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En résumé les cibles de programmes ot des étoil es tres chaudes et massves, parmi les plus
brillantes de leur clase spectrae, et manifestant une variabilité pseudo-périodique
caactéristique dans plusieurs observabl es.

3.6.2 Réduction de spedres édchelle

Je ne vais pas ici m'étendre sur toutes les étapes de la réduction de spectres échelle, e but
n'est pas de faire un manuel, méme s I'esentiel de mon temps, de mon énergie & de mon
moral se sont investis dans cette éape cruciale.

Je vais rappeler les avantages de ce dispositif instrumental, et auss les désavantages et les
difficultés de son ili sation.

3.6.2.1 Dispaositif édhelle

Le dispositif échelle mnsiste aopérer une doule dispersion croisée de la lumiére ai moyen
dun pisme auquel succéde un réseau. L'avantage indéniable d'un tel dispositif est quil
permet de compresser une grande quantité d'information spedral e dans une petite surface

On peut ains atteindre une grande wuverture spedrale avec une grande résolution, en
exploitant au maximum lasurfacedu détecteur.

Un des inconvénients majeurs de ce dispasitif est quil est mal adapté aux raies larges pou le
redressement du continu et que la réduction des domeées est particuli érement déli cate.

3.6.2.2 CASPEC

CASFEC (pou Cassgrain Spedrograph Echelle) est un spectropdarimétre édelle qui a éé
construit au début des années 80 pou étre monté au télescope de 3.6 m de I'ESO au Chili
(Mathys, 198).

Pendant toute sa période de fonctionrement, I'instrument a éé surtout utilisé dans deux
modes, un mode spedrographe ahaute résolution (pou |'étude des abondances par exemple),
et le mode spedropdarimétrique. Dans cedernier mode, de nombreuses pulicaionsont vu le
jour avec principalement G. Mathys pour auteur, pou I'étude du champ magnétique des
étoiles Ap (voir par ex. Mathys, 1986, 1990, 1991, 1992, 1994, 1895995b, 199).

Dans le c& du mode spedropdarimétrique, les ordres ont divisés en deux et la bande
spedrale est déterminée par des considérations de place sur le détedeur. La bande spectrale
de CASPEC en mode polarimétrique est 580068004, limitéevers le bleu par le méange des
faisceaux polarisé d vers le rouge par la trop faible superposition entre deux ordres
conséautifs (chevauchement réduit de 1/3 d'ordre dans le bleu & 1/30 (=2 A) dans le rouge).
Cette proximité des diff érents ordres polarisés aur le détedeur rend la détermination dufond
constant et diff usé déli cate, surtout dans le bleu dans notre ca (pixelsjusqua400,fig. 25).

Tout au long de son utili sation, I'instrument a présenté deux principales difficultés, d'une part
des problemes de flexion duspedrographe, attaché ai foyer Cassegrain du télescope, et des
franges, dort la présence et reportée plusieurs fois entre 1986¢€t de nos jours (Mathys, 1986,
Juettner, 1989,Verschueren, 1997.

Les piéces optiques du pdarimétres nt escamotables, mais ne peuvent étre tournées, ce qui

exclue toute possbilit é d'utili ser 1a technique de doube ratio, qu aurait été particuli erement
utile pou la mrredion ce certains défauts (voir Donati et al. 1997, Eversberg et al. 19981).
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Figure 25. Plage uniforme sur le détecteur(a droite) et coupe perpendiculaire a la dispersion
(@ gauche) d'un spectre édelle obtenu avec CASPEC. On peut voir les deux spectres
polarisés par ordre, et I'éwlution cel'écartement qui limite fortement la plage spedrale.

3.6.2.3 Procédures habtuelles

Je me place dans la situation dune réduction ce spectres échelles. Jai utilisée pou cete

réductionlelogiciel IRAF.

Les domées nt des gectres édhelles poarisées consistant en des paires de spectres

couvrant une vingtaine d ordres. La procédure de réduction est de maniére dassque la

suivante (I'ordre est ici seulement indicatif):

* soustradion du bais éedronique, corredion duchamp plat des gpedres,

e détedion et caractérisation des ordres consistant a obtenir la locdisation et la taill e des
spedres avant I'extradion pgroprement dite,

e extradion des gedres avecprise en compte de lalumiére diff usée,

e cdibration en longueur d'once,

» correction ce laréporse instrumentale,

La proximité des faisceaix polarisésimpaose un soin particulier ala détermination des fenétres
d'intégration, des fenétres de wrredion ce la lumiére diffusée ¢ une cdibration en longueur
d'onde indépendante pour chaque pdarisation. De plus, I'inclinaison des ordres par rappat a
la trame du CCD, pres de 4% (variable de 35 a 45 pxels aur 1000 et I'éroitesse de dhaque
faisceau sur le CCD (moins de 7 pixels a mi-hauteur) requiert une procédure d'extradion
particuli erement robuste d bien paramétrée

Nos avons rencontré deux problémes importants lors de cdte réduction. D'une part la
normalisation ducortinu, étape cruciale en pdarimétrie sest avéréetres déli cae d'autant que
la réporse instrumentale éait tres variable. D'autre part, toute les donrées présentent des
franges, elles ausd variables au cours du temps. Ja tenté de comprendre € développer des
solutions a ces problémes dans I'analyse des donrées mais il faut reconreitre que tant la
variabilit € de la réporse instrumentale, que la présence de franges ont sévérement limités les
ambiti ons de natre programme. Je traite de ces problémes dans les sections suivantes.

3.6.3 Redressment du continu

Les cibles ot particulieres, des étoiles O et WR, aux raies extrémement larges couwrant
plusieurs ordres. A titre dindication, la largeur d'un adre de CASFEC est de |'ordre de 60 A,
la largeur d'une raie de { Pup denviron 10A (mais plus de 120 A pour la raie Ha), 100 R
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pou une WR. La probabilité davoir des raies ®parées entre deux ordres est grande.
Retrouver une information pdarisée faible (<0.1%) séendant sur de nombreux pixels
nécesste de mnreitre de fagon quasi-parfaite la réporse instrumentale, et d'autant plus sur les
bords des ordres, ou se font les connedions. Seule une cdibration trés prédse (0<0.1%)
permet de retrouver cette information.

3.6.3.1 Leproblémedelaréporseinstrumentale

La qualité de cette normalisation dépend principalement de la mwmplexité d de la pente de la
réporsee instrumentale sous-jacente. Dans natre ca, laréporse instrumentale est généralement
interpolée aec une bonre qualité par un pdynéme d'ordre 5 a 7 (voir figure 26). Prédsons
auss gue lalumiére diff uséepeut changer de maniére cnséguente cdte réponse, mais dans le
cas de CASFEC, dle sest avérée asz faible (pour un spedre stellaire du moins, et non ure
plage uniforme).

Dispaosant de séries conséautives de spedres couvrant de une adeux heures, je me suis tres
vite rendu compte de la variabilit € importante de la réporse instrumentale. On peut le voir par
plusieurs moyens. comparaison des lampes, évolution en longueur d'onde de la position des
raies tell uriques, ouencore, par division dune série temporell e de spedres polarisés par le 1%
spedre cecelle-ci (figure 27).

Cette variabilité a éé particuliérement pré§judiciable atous les niveaux de notre analyse, je
vais en citer quelques exemples:

- Impossbilit € de aéa une réporse instrumentale apartir de lamoyenne des edres, d'une

cdibration en flux, ou pr une plage uniforme sans corredion prédable,
9.00E5 T T T T T T

8.00E5

7.00E5

6.00ES

5.00E5

4.00E5
0 200 400 600 aoo 1000

Wavelength (angstroms)

Figure 26 Réporse instrumentale des 13 premiers ordres de CASPEC, la réporse alminart a
I'ordre 11.Ces courbes ont été obtenues par interpaation 1D d'un " pseudo-continu” de { Pup,
provenarn de la dvision duspedre brut par un spedre redress servant de référence. Des
effets de bords ont clairement visibles a droite de la figure, ce qui rend récessaire une
interpolation a ceux dimensions.

- Imposgbilit € d'utili ser la moyenne des ectres brut dans I'analyse ca la forme de cell e-ci
est alafois pondéré par le flux de dhaque pose mais auss par les variations de la réporse
instrumentale,

- Nécessté de arriger I'évolution ce la cdibration en longueur d'onde acourt terme (par
intercorréation a partir de raies telluriques, fig. 27),

- Difficultés a effectuer |la moyenne des plages uniformes d'une nuit, car ceux-ci subissent
auss ces grandes flexions. Ja effectué une table de pixel pour chacun et additionré
chague table pour créer une table afaible bruit de poisson.
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Figure 27. Variation relative de la réporse instrumentale pendart la séquence de 1h30 ds
spedres de y Vel sur un adre. Le premier spedre de la séquence sert de référence. On peut
voir que cetaine de cesvariations nt difficilement corrigées par un pdyndme de bas ordre.

Je prédse que de nombreuses poses de plages uniformes et de lampe de calibration ort éé
prises (a peu prés toute les demi-heure), et qu'une grande partie de cepotentiel de cdibration
n'a pas éé eploité a case de ces variations rapides, et parfois tres brusques. Etant donrgé la
relative éondance des raies telluriques dans certaines régions du spedre (fig. 28), une
cdibration trés prédse en longueur d'onde a €€ posshle @ a permis la mise en évidence des
flexions (parfois de plus de 3 pixels, soit environ 10 kn/s, sur 1h).

1.05 [— —
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Figure 28. Spedre moyen de I'observation ce ¢ Pupps pou une nuit. On remarque la forte
présence des raies tell uriques.

3.6.3.2 Les méthodes de normali sation hahituell es

Les méthodes de calibration duflux et de I'utili sation de plages uniformes ont été testées. Il
est fort probable cgpendant que ces méthodes n'auraient pas été de bien melill eure quaité si la
réporse avait éé plus dable. En effet, d'une part, la cdibration en flux est trés délicae acette
résolution spedrale, car les edres phaométriques les plus résolus ont échantill onnés par
intervallede 5 A, cequi représente environ 15 pants diinterpolation sur un adre ouvrant 60
A, pou interpoler une curbe mmplexe de réporse instrumentale. Dans le meill eur des cas, le
résidus de normali sation est de I'ordre de 0.3%. D'autre part, la cdibration par division dune
plage uniforme présuppase que les réporses instrumentales de cdle-ci et de la pose stellaire
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soient identiques. Or ce n'était manifestement pas le ca& dans nos donrées. Apres discusson
avec J-F Donati, il savere que l'origine probable de ce fait est le taux de lumiére diffusée
guasi-absent pour la pose stellaire, mais important et mal corrigé pour I'extradion ce la plage
uniforme. Prédsons en oure que lafente avait été dargie lors de la pose de la plage uniforme
pou compenser I'illumination trés inégale dans la direction perpendiculaire ala dispersion, ce
qui accentue ladiffusion.

Il faut dorc utili ser le spedre de I'éoil e dle-méme pour redresser le mntinu. Un redressement

du continu particuli érement soigné reste donc la seule solution.

Laréporse instrumentale est déterminéepar trois facteurs (Verschueren et a. 1997%:

1. laréporsedu Hazeliée aladiffraction duréseau ,

2. les variations chromatiques dues au continu ce I'éoile €@ a la sensibilité du dtecteur,
suppasées lentement variables,

3. lesfadeurs pou lesquelsil est impasshbles de anstruire un modéle analytique, comme la
réporse pixel par pixel du détedeur (colonne défedueuse..), problemes de lumiére
diffuséeou e vignettage.

Une méthode de redressement utilisant un modéle analytique du Haze (de type

B(\)=sin’(TQ)/(TQ)?) a &é testéepar Verschueren et a. avec peu de succés. Une interpolation

par un pdyndme de degré supérieur a 7 était obligatoire par la suite. La qualité de la

redification, cel'aveux méme des auteurs n'est pas excdl ente (SNR de I'ordre de 200).

La méhode de redresseement du logiciel ESFRIT, utili sée natamment pou la réduction des

donrées Musicos (Donati et a, 1997 se fait en trois étapes:

1. divisionau prédable des pedres par laréporse bass fréquence de la plage uniforme,

2. interpdation ce grand adre apartir des points ou des régions de ntinu duspedres,

3. éiminations des biais systématiques de |'étape précélente par une interpolation a deux
dimensions,

L'étape déterminante est la premiére, pusque dans le ca de Musicos, |a réporse de la plage

uniforme est peu dfférente de la réporse stellaire (J-F Donati, communicaion pivée. Aprés

plusieurs tests sur nos donress, il est apparu que ladivision des pedres gellaires par la plage

uniforme donreit un résidu particulierement complexe @ souvent plus difficile ecore a

interpaler. Bien sOr, appliquer les étapes slivantes sans la premiere est inenvisageable pou

des raies larges. Quant a la derniére éape, elle apou effet de supprimer tout signal a basse

fréquence spectrale si le degré du pdynome est trop grand.

3.6.3.3 Méthodes employées pour contraindrele champ dobd

Pour contraindre le champ global, il faut une normalisation de trés bome qualité @ sur un
grand intervall e spedral: environ 7A pou Z Pup, et plus de 100 A pou les WR, c'est adire,
sur unintervalle supérieur alalargeur dun adre (~60A).

Jai testé plusieurs méthodes pour essayer de wntourner ce probléme:

- une @proche systématique, ou la réduction est le plus automatisée posshble, par
I'intermédiaire de fichiers de mmmandes us IRAF,

- une gproche artisanale, oule @ntinu a &€ wrrigé ai cas par cas, sur régions isolées et
favorables (raies centrées sur I'ordre, pas de rupture de pente ...).

L'approche systématique est la suivante:

- divison des pedres paarisés non-redresss (cdibrés en longueurs d'onde) par un spedre
de I'étoil e normali s&, oltenu par une autre observation,

- interpoationa 2D des ordres sur ce"pseudo-continu’,
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- divison des gedres bruts par laréporse instrumentale,
- interpdationa 1D de bas ordre des résidus.

Cette méthode présente de nombreux avantages:

- lanormalisation nest plus baséesur le choix du continu, tout le spedre est utili s,

- laréporseinstrumentale est diredement interpoléesur le spectre,

- cete méhode peut étre automatisée sur chague spectre, et est indépendante de la
variabilit € de laréporse.

L'interpdlation & 2D est utili sée & premier, car elle permet de saffranchir des eff ets de bord.
Le bord des ordres est la partie la plus délicate anormali ser, car la sensibilité ¢ le flux y sont
moins importants, et effeduer cete opération a deux dimensions permet une plus grande
contrainte sur les paramétres. A-priori, l'interpoation a 1D n'est pas nécessaire, mais des
résidus systématiques apparaisent a cause de la différence de résolution entre le spedre de
référence utilisé é le spedre échelle. Pour mettre arésolution, je dégrade le spedre échelle
par la onvdution d'une gaussenne, ce qui a pou effet de changer la réporse. Cependant, cet
eff et est |éger, et de bas ordre du pant de vu spectral.

Le gros probleme, a éé de trouver des ectres de référence Aprés consultation ce la
littérature, il Sest avéré que cdte méthode dait souvent utili see omme test de la qualité de la
réduction des gectres échelles (voir par exemple Reid & Howarth 1996.

Un fadeur déterminant est la variabilité temporelle de I'éoile éudiée. Si le spedre de
référence n'est pas représentatif, ure distorsion peut étre introdute, et les étoiles observées
sont justement trés variables. L'interpaation a 2D peut éviter d'interpoler des ordres ou la
variation est particuli érement forte. C'est la ca par exemple des deux ordres contenant laraie
Ha dans ¢ Puppis. Pour les WR, la variahilit é € la diff érence de résolution entre la référence
(provenant des donrées de T. Morel, 1997, et De Marco, 1999 et nos donrées était
rédhibitoire. La réduction ce EZ CMa par cette méthode donre ceendant une qualité de
redressement nonnégligeable avec un écat-type &aué a 0.5 (par différence entre les
spedres polarisés circulairement ou untel signal n'est pas escompté), mais de loin insuffisante
dans une recherche de champ magnétique dans ce type d'étoil e.
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Figure 29. Différence de réporse instrumentale entre deux polarisations dars la régions de la
raie Hell A6683de ¢ Pup. La forme du spectre peut indure des biais de normali sation afaible
niveau (0<0.2%) interprété comme une fause détedion ¢k pdarisation.
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Reste |I'approche atisanae, qu adonreé de bonreésultats pour { Pup, mais diminué fortement
le nombre de raies utili sables, et qui Sest avéré impossble amettre en cauvre pour lesWR. La
méthode wnsiste a toisir des raies bien centrées dans l'ordre, et & normaliser par
interpolation dredement sur les gedres brutes. Le degré du pdyndme peut atteindre 7 ou 8.
La difficulté principale que j'ai rencontré est la diff érence de réporse instrumentale entre les
deux polarisations qui génére des biais. Ces biais sont bien sir corrélés d'un pxel al'autre, et
donrent des sgnatures parasites parfois trés importantes, mais difficiles a décder al'adl. On
verra par la suite que céa constitue la source d'erreur la plus importante pour notre @ntrainte
du champ global de ¢ Pup.

3.6.3.4 Détedion designaure locale

Le but delamisdon Hétait pas de détecter un signature de champ global, diluéesur toute une
raie, mais bien ure signature de champ locdisé. Cette signature est suppasee trés faible mais
auss étroite, car I'extension spatiale de larégion émissve est suppcséepetite.

Or nous venors de voir que la normalisation ducontinu pou une raie large et délicae @ de
gualité limitée Une mauvai se normali sation implique une mauvaise dimination des franges et
des raies (ou résidus) telluriques, et donc un kruit qui augmente immédiatement de maniére
non regligeable.

Une aitre méthode de normalisation a éé privil égiée. Comme la résolution est trés grande
les raies larges, il est préférable dinterpoler les raies par une fonction spline aubique au lieu
de chercher aretrouver le niveau de antinu. Cependant, par cette méthode, oncourt le risque
d'interpder le signal lui-méme, et donc de biaiser la mntrainte du champ magnétique.

Un ordre représente environ 1000 jxels et 60 R. Une interpolation de bonre qualité exige un
polyndme de degré 20 environ. Ainsi, tout signal d'extension supérieure & 3 A sera
probablement interpolé lors de la normalisation. Cela laise une grande possbilité de
détedion pou tout signaux entre 0.2 et 3 R.

3.6.4 Franges

Les franges ont la principale limitation du rappart signal-sur-bruit lorsqu'on cherche une
variabilit é du signal ou ure signature locale du champ magnétique. Les franges s manifestent

sur toutes les donrées a des degrés divers lon la région du spectre @ selon la période
d'observation (voir fig. 30). Lestrois premieres nuits, les franges ont relativement stables, de
période eviron 5A et damplitude entre 0.2% et 0.4% en | (0.08% et 0.2% en V). La derniére
nuit, les franges s« sont développées trés rapidement, étaient tres variables, de période de
l'ordre de 1 A et d'amplitude entre 0.2% et plusde 1% en | (0.12% 40.5% en V).

Une grande partie des franges est corrélée etre les deux polarisations, et sannue donc en

mesure polarisée. De méme, pou les trois premieres nuits, la stabilit € des franges permet leur

annuation s on fait une éude de la variabilité des edres en prenant le premier spectre
d'une sé&rie omme spedre de référence Donc globalement pour ces trois nuits, les franges
n'ont pas été rédhibitoires, méme s ell es limitaient fortement le SNR aacessble (environ 1000
observé en V pou ¢ Pupps contre 2000théoriquement).

Par contre, paur laderniere nuit, lavariabilit € & I'amplit ude des franges ont fortement dégradé
le signal, tant paarisé gu'en lumiére naturelle. Des méthodes de rectificaion ort été tentées,

qui ont augmenté le SNR entre 15% et 40%, mais dans la mgjorité des cas, les méthodes de
corrections s sont avérées tres lourdes a mettre en cauvre, trés colteuses en tant de travail

pou des résultats toujours décevants.

3.6.4.1 Caractérisation

Afin dessayer de wrriger les franges et de nreitre leur origine, nows avons tenté d'en
définir les caractéristiques, par l'intermédiaire esentiellement de la transformée de Fourier
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des gedres en Stokes V, ou seul le bruit de poison et un éventuel signal d'une source
magnétique sont susceptible d'influencer notre diagnaostique. Cette caradérisation en Stokes |
est rendue plus difficile acause des raies, et surtout des raies telluriques ou de leur résidus
lorsquelles ont corrigées. La cntrepartie de cet avantage est que les franges étudiées ont les
résidus de la soustraction de deux systémes de franges subtilement différentes en phese &
amplitude, et dort laforme peut ére complexe.

Dans lamajeure partie des cas, on olserve une rntinuité des franges entre deux ordres.
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Figure 30. Franges résiduelles pou la meilleure nuit (¢ Pupps). A peine \sibles dars
certaines régions du spedre (a galche, 0=0.08%), elles nt plus importantes dans d'autres
(a droite, 0=0.13%).

3.6.4.2 Origine

A priori, nows avons étudié trois hypothéeses pour expliquer les franges:
1. Franges aur le CCD,

2. Franges provenant de la procédure d'extradion,

3. Franges provenant des lames quart d'onde.

Les trois hypatheses ont éé ewisagées a différents moments de la vie de l'instrument
CASPEC. Les franges du CCD, au début de son fonctionrement (Mathys, 198), semblent
avoir été I'effet prédominant. Elle sont dues a des interférences entre la lumiére incidente &
réfléchie lié au CCD de sili cium aminci faisant office de cuche mince Mais Mathys reporte
auss que le SNR en Stokes V est environ 4fois plus important que celui en Stokes I. Les
franges ont dorc a cette goqe fortement corréées, ce qui est peut compatible azec une
origine localiséesur le détedeur, indépendante donc du tracé des ordres.

La seonde hypothese a beaucoup retenu ndre dtention, car, d'une part, les ordres de
CASPFEC sort trés inclinés par rappat a latrame du CCD, et d'autre part, il est de notoriété
pubique quelelogiciel IRAF n'est pas le mieux adapté alaréduction échelle.

Les conségquences de I'inclinaison ce ordres et de leur extradion ogimale adéjafait I'objet de
plusieurs éudes, naamment sur CASFEC (Verschueren et Hensberge, 1990, Donati et d,
1997).

Ja acompli de nombreux tests en ce sens, et effedivement, j'ai pu crée des franges avec
IRAF (fig. 31). Cependant, ces franges apparaisent dans le cas dune mauvaise
paramétrisation ce la tache (fenétre d'extradion trop petite), et sont tres caradéristiques.
Ainsi, la fréguence éolue tres peu entre les ordres, et est toujours la méme d'une nuit a
l'autre, environ 0.51A™, soit une période de 1.96 A, qui n'a rien & voir avec la période des
franges qui nous concerne. Il faut noter que le pic ascié acette fréquence est relativement
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large @ complexe mntrairement aux franges observées. Ce pic disparait complétement dans le
bruit si on uili se une fenétre suffisasmment large pour I'extradion des edres.

|pO033£IbZe|: ZPUFPIS-V 150. ap:2 beam:85 [TF2b]: Pawer spectrum of p0025fIb2c 150. api? beam:85
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Figure 31 Génération ce franges dars le logiciedl IRAF par I'utilisation dune fenétre
d'extraction trop petite. Un fort pic appaait dars la transformée de Fourier, invariable en
pasition dun adre a l'autre. Ce pic disparait complétement avecune fenétre adéquete.

C'est pourqua j'a reporté toute mon attention sur la troisiéme hypothése. De nombreux cas de
franges ot reportés pour des pedropdarimétres et une déude compléte par Reid& Howarth
(19969 concernant le spedropdarimétre de I'Anglo-Austraian Telescope (AAT) a
définitivement écarté toutes hypothéses liées au détecteur au profit des lames quart d'onde ou
demi-onde qui sort les pieces optiques fondamental es de I'instrument.

Ceslames nt soumises a deux exigences de la part des astronames: présenter une retardance
auss proche de lavaleur nominale, et ce, sur la plus grande plage de longueur d'onde.

Ces contraintes ont éé en parti résolues par les lames dites "superachromatiques’, qui
utili sent une asociation complexe de plusieurs couches minces. Ces couches minces qui
peuvent ére ai nanbre de 2, 3 vare 4 couches, sont coll ées avec des ciments optiques, ce qui
favorisent les condtions d'apparition dinterférences (Donati, 1989. Les lames deviennent de
plus sensibles au effets de température, et peuvent se dégrader rapidement (Eversberg et al,
1998h.

3.6.4.3 Corredion dcesfranges

Une @rredion ce ces franges a &€ entreprise avec succes par Reid& Howarth (1996) sur les
donrées du AAT, en uilisant une modéle a doule sinusoide. Mais leur corredion est
favorisée par la faible résolution dumontage (R=5000), la stabilit € instrumentale € le trés
grand SNR des mesures. Une telle méthode aété tentéepar Doneti et a (19991 pou corriger
les franges de Musicos, sans succes. De I'aveu des auteurs, seule une solution instrumentale
était envisageable, et I'amplitude des franges a &€ diminué d'un fadeur 20 en utili sant une
lame quart d'onde moins achromatique.

Ja moi méme tenté cdte méhode de maniere locae, avec une seule sinusoide. Cette
correction est trés difficile, car méme sur un intervalle spedra limit €, la période des franges
évolue. De plus, laredherche de la fréguence peut étre parasitéepar de faibles résidus de raies
telluriques.

Ja pou cedte mrredion uili sée une programme Fortran développé par S. Marchenko qu
effectue l'inversion au moindre arré des paramétres de la sinusoide par un tkelayage en
fréquence @uivaent a une transformée de Fourier. L'erreur sur les paramétres comme la
fréguence ou l'amplitude aété etimée al0%, mais pou la phase al'origine des problemes de
stabilit & numérique ont été rencontrés. Ceux-ci nécesstait une nouwelle éape pou obtenir ce
parametre avec une prédsion auss de I'ordre de 10%. La crredion se faisait sous IDL avec
un grogramme utili sant la bibli otheque "astrolib”.
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Cette méthode a éé utili sée pour les gedres en Stokes V qui éaent le plus affedés par les
franges.

En ce qui concerne la derniére nuit, cette méthode marche trés mal, peut-étre en raison ce la
fréquence des franges multipliée par 5 et leur amplitude auss multipliée par un fadeur
similaire. Une frange ne représente plus qu'une dowzaine de pixel, et la arrection, méme s
elle permet un gain dans le SNR de plus de 50% devait é&re mise en cauvre sur la totalité de
chague spectre individuel. En fait, les franges ® @rrigent assez bien en pdarisation circulaire
(méme si le SNR est diminué d'environ 3% par rappat aux nuits précélentes), mais pou le
cas de I'étude de la variabilit é des edres, le mnstat est beaucoup gus négatif du fait de la
grande variabilit € observée.

Une méthode grossere mais asez dficace aété mndute pou I'éude en lumiére naturelle de
C Pup et y Vel. Comme dchagque séguence temporelle représente environ ure quinzaine de
spedres, et que la variabilit é sur 2-3 spedres est faible, un @tron des franges local a éé
construit par moyenne de 3 ou 5spedres. Ces gedres ont ensuite interpolés avec un spline
cubique de grand adre pou extraire le patron e franges, par une méhode analogue ala
correction des raies telluriques (voir par ex. Reid & Howarth, 1996. Puis ce patron a €é mis
a édedle (al'adl) pou enlever la plus grosse partie des franges. Cette méthode permet de
maniére assez rapide d'augmenter le SNR des Pectres de variation ce plus de 50%.

Des méthodes plus raffinées ont été tentés en utili sant deux sinusoides et des routines de
moindre caré de IDL. Non seulement, ces méthodes ® sont avérée lourdes a mettre en
cauvre, trés lente a onverger, mais le gain en SNR par rapport a la méhode précédente est
dérisoire.

3.6.5 Contraintes ar |'existencede champ magnétique

3.6.5.1 Contraintes sur unchamp gobd

Dans le ca d'une détection ndle, ce qui, il faut reconreitre et chose @urante dans ce
domaine, on dsire tout du moins apparter des contraintes ur la présence d'un champ non
déteaé relativement a la qualité des mesures. Dans les faits, cda se révéle une tache adue,
ca les géométries possbles d'un champ peuvent étre nombreuses et complexes. Un exemple
révélateur est celui du soleil, qu présente un champ intégré de 0.3 gauss mais dort certaines
régions adives présentent des champs locaux de quelques kilogauss Comme la structure la
plus commune rencontrée dans les étoiles chaudes est un champ global dipdaire, il est
d'usage de mntraindre uniquement cetype de champ.

Dans le ca de nos observations cependant, nows avons vu toutes les difficultés de
redressement rencontrées pou des raies larges. Nous avons pu néanmoins contraindre le
champ global de { Pup par la méhode de redressement local. Les résultats sont reportés dans
I'article, je vais sulement les résumer ici. Les barres d'erreurs par cete méthode sont
supérieures a 400G, et l'erreur de mesure est entierement dominée par les résidus de
normalisation, qu sintégrent sur de nombreux pixels, et donrent un hias de poarisation
important. Cette barre d'erreur est quatre fois plus importante que cdle reportée par Barker
(1981 par la technique de pdarimétrie des raies de Bamer. La solution a ceprobleme est
esentiell ement instrumentale, et repose sur une maitrise de la stabilit € de la réporse d de la
lumiére diff usée qui autorise une normali sation quasi-parfaite du continu.

Pour les WR, ure ontrainte sur un champ global est tout a fait hors de portée d'un

spedropdarimétre édelle aveccette grande résolution. Chaque raie cuwe deux ordres, il n'y
a quasiment pas de plage de ontinu, et une normalisation par des moyens externes, par
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I'utili sation de plage uniforme par exemple, peut difficilement atteindre les condtions de
qualité requise pour une détection de champ magnétique.

A cda sgjoute des arguments d'ordre astrophysique. Les raies visibles dans le spectre d'une
WR sont toutes formées a une distance plus ou moins importante de la surface en équili bre
hydrostatique, qu tient lieu de définition pou la surface d'une telle éoile. Or, un champ
global important, sera fortement diminué dans la zone d'émisson e cesraies, et on sattend a
une tres faible signature, méme dans ce ca& favorable.

Lasituation est pire dans le cas d'une binaire telle y Velorum, dort 80% de I'émisgon provient
de I'éoile O et non e la WR, ce qui augmente encore le fadeur de dilution, rendant toute
détedion ce dhamp par effet Zeeman tres problématique. Mathys et Smith (1999 ont
guestionrés la validité d'une recherche de champ magnétique par I'effet Zeeman dans les Be,
et je me permet d'éendre cdte question aux étoiles O et WR. Dans le ca d'ure WR, je suis
assz sceptique sur les posshilité de détecter un effet Zeaman par quelque méthodes et
instrumentation qle cesoit, et ce d'autant plus que la magnitude des WR est assz faible.
Cependant, je reste mnvaincu gue cela est posshle pou les éoiles B et O, compte tenu e
nos observations, et des perspedives off erte par laZDI (voir lasuite).

3.6.5.2 Contraintes sur unchamp local

Notre dhoix de départ était de détecter une adivité locale, et de I'ascier a une détedion
magnétique localiséedars le spectre. Grace aune relative crrélation des franges entre deux
polarisations nous avons pu atteindre un SNR satisfaisant pour cette tache pou { Pup. Le
SNR atteint 1300 @r pixel pou le spedre de Stokes V moyenné sur une nuit, et prés de 700
par spedre de différence entre ce spectre de Stokes V moyen et les gectres de Stokes V
individuels. Aucune signature n'est reportée.

Nous avons vu dans la sedion 3.3.3comment associer de maniere analytique la dérivéede la
raie en lumiere naturelle ala pdarisation circulaire dans I'nypothése de champ faible. Cette
démarche a ¢¢ utili seepar Mathys & Smith (2000 pou contraindre le dhamp local de A Eri,
en fonction des manifestations transitoires visibles dans la raie HelA6678. Etendues sur
environ 3A, la variabilité ateint en 1h30environ 246 du cortinu. La pente maximale de ces
pics est d'environ 1.3%6 du continu par angstrom et le bruit en Stokes V est de I'ordre de
0.18% (1 sigma), ce qui donre comme @ntrainte (pour un facteur de Landé g~1) un champ
de 6 kG.

Cette méthode est-elle gplicable pour une éoile comme { Pup?

Tout dabord il faut mentionner qu'une adivité et détedée dans certaines raes
"phaosphériques’, mais contrairement a A Eri, cdle-ci est extrémement faible: inférieure a
1% pou les raies HelA5876,NIVA6381, et HelIN6406, inférieure 80.5% pour les raies de
Hell A6527et A6683(Reid & Howarth 1996. Nos donrées nt inférieures en qualité acdles
de Reid & Howarth, principalement a cause de ladivision duflux pour la mesure polarisée @
de la plus grande muverture temporelle, mais nous avons mis en évidence une tell e variabilit é
dans les raies citées précéemment.

Dans le meill eur des cas (HeA6678), la pente est de I'ordre 1% sur un angstrém, pou un bruit
en Stokes V d'environ 0.26 (1 sigma), cequi donre comme antrainte 5kG environ.

La pertinence de I'appli cabilit € d'une telle méhode a{ Pup dat cependant étre questionnée
En effet, contrairement a A Eri, de type spedral B2Ve, { Pup (O4lIf) est soumise aunfort vent
radiatif, en témoigne la trés large raie en émisson Ha. Les raies de faible potentiel
d'excitation (Ha, CIVA5801,5812HelA5876 sont de loin les plus variables. Cette variabilit &
se manifeste sur de larges plages ectrales rendant I'application de la méthode précédente
impossble, car I'approximation duchamp faible n'est alors plus appli cable.
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Cette situation est auss valide pou les WR étudiées, EZ CMa d y Ve, qu montrent une
variabilité abass fréquence spedrae, de I'ordre de 400 kn/s pou EZ CMa, (Morel et al.
1997, un peu moins pou y Vel (Lépine & a. 1999.

3.6.6 Interprétation desdonnéesen lumiere naturelle

Si les contraintes appartée sur le champ peuvent étre mnsidéré sssez faible du pant de vue de
I'effet Zeeman, il n'en demeure pas moins que le SNR obtenu pou chagque spectre est
remarguable. En utili sant la méthode de réduction dff érentielle qui nous évite de normali ser
le continu, now avons pu déteder des variations en lumiére naturelle jusgu'a de faibles
niveaux (<0.4% pou { Pupps).

3.6.6.1 {Pupps

La variabilité détectée pour cette éoile est en tout point équivaente acdle reportée par
Reid&Howarth. Cependant, comme nos squences temporelles ont courtes (au plus 1h15,
les déplacements Dopper des gructures ont pou la plupart pas pu ére mis en évidence
excepté pou les déplacement de HelA5876, et CIVA5801, 5812 d la premiere nuit
(déplacement du Heu versle rouge).

3.6.6.2 EZCMa

La variabilité de EZ CMa est de grande anplitude & nous avons détedé une variabilit & sur
toutes les raies du spedre. Les variations sur des raies fortes comme les raies de CIVA5801,
5812 ouHelIA6560atteignent plus de 4% d'amplitude! (cf. Morel et a. 199§.

Jai fait destests pou détecter la crréation des manifestations déteaées dans les nombreuses
raies Hell du spectre. Celle-ci a dfedivement pu étre mise en évidencemalgré lafaible durée
de dhague séquence (entre 2h et 5h). Cependant, il faut noter la présence de pics parasites,
induts par les variations les plus fortes surtout autour de laraie HelIA6560(voir fig. 32) qui
créaent des "rebonds’ de grande anplitude dans la figure d'intercorréation.
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Figure 32. Figure de arréation entre une fenétre de 40 A centréesur la raie Hell \6406 et
une fenétre glissante de méme largeur parcourant le spedre (avec correction ce longeur
d'onde).

3.6.6.3 yVelorum

Comme cda a €€ dit précédemment, les observations de y Velorum ont é&é séverement
affectée par les franges. Globalement, les variations sur la séquence de 1h30 sont assez
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faibles, atteignant a peine 1.5% pou laraie la plus adive pou le type WC8 CIIIA5696.Ce
n'est pas une surprise néanmoins g |'on considere que 80% du flux recueilli provient de
I'étoil e O compagnon, ce qui dilue d'autant la variabilit € détedée.

Pourtant, ure forte variabilité dteignant 2.2% a éé détedée alalongueur d'onde A5852, qu
peut difficilement étre dtribuable a lI'une ou l'autre des étoiles. Cette variation est
manifestement liée ala raie HelA5876 (a ~900 km/s du centre), et ne peut ére qu'une
manifestation ce la wllision vent-vent. Il faut préciser que nous avons observeé le systéme a
phase 0.95, c'est-a-dire juste avant le passage au périastre ou les effets de wllision sont les

plusimportants (fig. 33.
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Figure 33. A gawche, raie d'Hel A4026 olservée sur une phase (De Marco 20M®). Les fléches
indiquent la phase 0.95 qu correspond a ns observations. A droite, orbite de y Velorum et
interprétation pa O. De Marco de la variahbilit é de cdte raie (et de plusieurs autres) par la
variation ce projedion cela zone de choc au cours du mouvement orbital.

3.7 Perspectives

Ja d§a é&oques les interrogations de G. Mathys et M. Smith sur les limites de la démarche
de recherche de champ magnétique par I'effet Zeaman. Avant d'aborder cette question, je
voudais remettre en perspedive le travail que j'a acaompli sur CASPEC et les posshilit és
tedhndogiques quoffrent ESPADON.

CASFEC est un spedropdarimétre de fadure acienne, qu a éé décommissonré peu de
temps aprés nos observations. Nos donrées constituent, @ ma @nreissance, |'ensemble
d'observation e melill eure qualité jamais acquis par cet instrument, qu a éé pous aces
limites, tant par la durée des poses, que par le nombre de poses ur une méme éoile de
magnitude tres faible. L'instrument souffrait principalement, onl'avu, de sa situation au foyer
Cassegrain dutélescope de 3.6m de La Silla. Depuis, des lutions techndogiques ont fait
leur apparition, asavoir l'optique adive d les fibres optiques. Le premier choix techndogique
sera celui du futur spedrographe a haute-résolution de Gemini sud (Diego et al. 199), le
secondcdui du spectropdarimétre ESPADON du CFHT (Donati et al. 1998.

Dans natre cas, le bruit de poisoon n'a pas été ateint, et la qualité de la normalisation et la
présence de franges ont déterminé le rappart signal-a-bruit.
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Apres les difficultés rencontrées, on peut ére drconspect, mais le futur spectrographe
ESPADON offre des avantages indéniables. Les fadeurs instrumentaux incontournables pour
cetype d'étude sort:

 stabilit € du spedrographe (fibre optique),

* minimisation ce lalumiere diffusée(qualité de laréporse instrumentale),

* minimisation des franges indutes par les lames quart d'onde. A priori, les exigences
d'achromaticité @ d'absence de franges ont antinomiques, mais Donati et coll aborateurs
ont réuss a diminuer cdles-ci d'un facteur 20 dans le cas de Musicos sns compromettre
significaivement labande spedrale (Donati et al. 19981),

» possbhilité de rotation rapide & précise de la @nfiguration pdarisée pou éliminer les
bruits de détedeur par utili sation de techniques de douldes ratios (voir Donati et a. 1997,
Eversberg et al. 1998,

» adiametre de télescope aal, la transmisson ce l'instrument ESPADON sera plus de 3
fois supérieure acelle de CASFEC (transmisgon atteignant 20%).

Enfin, force est de mnstater que le multi plexage des raies, méme siil est trés limité dans le cas
des étoil es chaude offre I'avantage de moyenner les bruits cohérents comme les franges ou les
résidus de normalisation, et ainsi les minimiser. Nous avons démontré que @s bruits peuvent
fortement biaiser la mesure, quel que soit |e bruit de poison atteint. La est peut étre la plus
grande force de l'instrument: son association avec une technique ZDI éprouvée. Il faut
toutefois remarquer que malgré les succes indéniables de cette technique, aucun champ
magnétique pour une doile chaude de Ve.sini supérieur 250 km/s n'a éé détecté.

Il faut auss mentionrer qu'une observation ZDI a dg§a &é menéesur Musicos au Pic du Midi
sur une éoile O a grand Vesini (~320 km/s) par J. De Jong donrant des contraintes plus
probantes que les nétres, malgré un pouvar colledeur beaucoup moins grand en théorie.
Toutefois, on peut se demander dans quelle mesure un signal polarisé dil ué dans une raie n'est
pas altéré, voire méme détruit dans le procesaus de réduction decrit par Donati et al. (1997), et
si les contraintes reportées par De Jong dans sa these (détection nule arecun o de 47 G) sont
rédistes pou cette éoile.

En conclusion, larecherche de champ magnétique dans les étoil es les plus précoces, méme si
elle demeure tres déli cate me semble encore du damaine du passble pou lestypes B et O. Je
doue par contre que |'effet Zeeman soit encore utile pou les WR, et me tournerait plus vers
les patentialités de I'eff et Hanlé (Ignace @ al. 1996, 1997, 199).

Dans tout ouwrage de paarisation, il est d'usager de déplorer |'absence de résolution spatiale
pou I'étude de la pdarisation stellaire. Apres les difficultés rencontrés dans ce dapitre pou
la détedion de champ magnétique dans les étoil es chaudes, on serait tenter de se tourner vers
les techniques d'interférométrie alongue base.

Dans les prochains chapitres, j'introdus une technique tres récente, que nous avons appelé
Spedro-Polarimétrie INterférométrique (technique SPIN). Jy décrirai ses observables, son
potentiel, sa sensibilité mais auss ses difficultés instrumentales et la complexité de
I'extradion de l'information astrophysique. A partir de cdte base rédiste, je ferai une
description sommaire de son pdentiel & court e moyen terme pou I'éude en pdarisation
linédre des étoil es chaudes, et plus détaill éepour ses applicaions en pdarisation circulaire.
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Abstract. In this paper we report an attempt to optically detect magnetic activity in the Q4 If star ¢ Puppis and in
the WR stars EZ CMa and +* Velorum with the spectropolarimeter CASPEC mounted on the ESQ 3.6m telescope.
These stars are sufficiently bright in principle to obtain Stokes V spectra with excellent signal-to-noise ratio and
temporal resolution at this telescope. However, the observations were severely compromised by the instrumental
response variability and ripples probably due to the polarizer optics. Nevertheless, despite these difficulties, we
are able to put some constraints on the global and local magnetic fields. We report a null longitudinal component
of the global magnetic field measurement in { Pup with og; ~400 G. We find null activity in Stokes V above
30w ~ 0.3% in 10 minutes and a 0.2A resolution element in the dozen ¢ Puppis photospheric lines observable by
CASPEC, in a spectral bandpass of 0.2-3A. We also report a null detection above 3oy ~ 0.5% for EZ CMa and ~
0.3% for v Vel in 1.5h of observations. Spectral variability in natural light for these three stars is also discussed.

Key words. stars: { Pup, EZ CMa, ¥ Vel — magnetic fields — techniques: spectropolarimetry

1. Introduction

Hot, luminous stars exhibit fast, dense stellar winds,
which are driven by the transfer of momentum from the
stellar radiation field in the lines and to a lesser extent in
the continuum. With the increased interest in obtaining
simultaneous high spectral and temporal resolution obser-
vations, the winds of O and WR. stars are turning out to
be more highly structured than thought previously, both
on small (Moffat & Robert 1994, Gayley & Owocki 1995,
Lépine et al. 1999} and large  (Massa et al. 1995,
Cranmer & Owocki 1996,  Morel et al. 1998)  scales.
Several physical processes are frequently invoqued to
be at the origin of the structures: wind instabilities,
non-radial pulsations (NRP) and rotating global or local
magnetic fields.

Some recent discoveries of Zeeman signatures in early
type stars like 4 Cep (B2IIL, wsini ~ 25 km/s,
Henrichs et al. 2000) and #' Ori C (O7V, wsini ~ 20
km/s, Donati & Wade 1999b}, show that even the earliest
type stars can possess a non-negligeable global magnetic

Send offprint requests to: Q. Chesneau
* Based on data collected at the 3.6m telescope La Silla
(ESQ)

field. In these two cases, the detections take advantage
of the relatively sharp lines for these spectral types,
associated with low rotation and/or favorable inclination.
The detected magnetic fields are presumably fossil fields,
the existence of generated magnetic fields being account-
able only with difficulty without convective layers in the
photosphere as it is normally believed to be the case in
massive stars. Howsver, it must be pointed out that thin
convective layers are found to appear in the outermost
regions of luminous, hot stars at the end of the MS phase,
based on model calculations (Maeder & Meynet 2000).
Whether the characteristic time of such convection is
sufficient. to generate a weak but non-negligible magnetic
field is not known.

Another important question that also remains is whether
localized magnetic fields rooted at the hydrostatique
stellar surface exist. Detecting circular line polarization
is the only way which can provide a clear signature
of such magnetic activity. So far, no direct detection
of this kind of small-scale magnetic activity has been
reported, presumably for lack of adequate time cover-
age and spectral resolution. The presence of localized
magnetic fields is indeed strongly supported via indi-
rect arguments for Be stars to explain the impressive
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simultaneous activity of these stars in X-rays and in
the optical {Robinson & Smith 2000, Smith et al. 1997).
However the wind manifestations are rather complex,
the wind itsell being intrinsincaly unstable under the
radiative acceleration process, and it is difficult to
link this activity with any confidence to a magnetic
origin. A search of magnetic activity has been carried
out in the Hel A6678 line of A Eri (B3Ve, vsini ~
310 km/s, Mathys & Smith 1999) using the CASPEC
spectropolarimeter at ESQ. Some activity was detected
in natural light, but none in circular polarisation in A
Eri. However, the attained signal-to-noise ratio (3/N) per
pixel at R=30000 was too low for useful constraints to be
extracted.

Similarly, observations have been carried out on the O7Ve
star £ Per with UWQO Balmer line spectropolarimeter
attached to the Cassegrain focus of the 3.6m CFH
telescope (vsini ~ 200 km/s, de Jong et al. 2001). A
null detection with a 1 & error bar of 70 G was obtained
during the three days of monitoring.

The effects of magnetic fields are often linked with the
rotation of the star, so that clear rotational modulations
are the best canditates for detection of such fields. The
stars { Puppis (O4 I{n)f, Walborn 1972) and EZ CMa
(WN4, Smith et al. 1996), are the most likely and the
best observable candidates of their generic spectral class
{hot O star, WR) to reveal magnetic structures.

¢ Puppis is the archetype of early-O type supergiants and
its relative brightness (my=2.26) has allowed extensive
studies of its stellar wind with impressive accuracy.
Detection of rotational modulation by Moffat & Michaud
(1981) of P;=5.075 days was attributed to the influence
of a global magnetic field. { Pup also exhibits variability
on times scales of P;=15-1%h (recurrence time of DACs)
and P3=854 h (probably from NRPs). Barker et al.
(1981), using a Balmer line polarimeter, reported a null
detection with o ~ 100 G for each of three days of
observation. However, these authors do not eliminate
the possible presence of a localized magnetic field, or
perhaps a strong magnetic field in the photosphere. This
possibility is supported by the unusually strong, coherent
X-ray activity in { Pup, where the P; and P: periods
were recovered (Berghéfer et al. 1996).

EZ CMa (WR 6, my=56.94) is among the few WR stars
which show clear rotation-modulated variations in their
spectral line profiles, linear continuum and line polariza-
tion, and continuum light, on a cycle of 3.76 days. Such
a. periodicity in WR stars is usually interpreted in terms
of binarity, and to confirm this hypothesis, several X-ray
observations have been carried out (Moffat et al. 1982,
Willis et al. 1994). However, even though the 3.76 d vari-
ability is quite coherent over several consecutive cycles,
it. is apparently subject to strong epoch-dependency, as
seen in UV and optical observations (Willis et al. 1989,
Morel et al. 1997, Morel et al. 1998). In this context,
Morel et al. (1997) demonstrated that the binary hy-
pothesis is only weakly supported by observations, the
"wind-photosphere” connection in a rotating single star

being more plausible.

Some attempts to search for rapid light variations in order
to reveal some hint of magnetic reconnection activity in
EZ CMa have been undertaken. No short periodic vari-
ability that could be related to pulsational instabilities
has been detected, but interestingly, some rapid (~ 20
minutes) and intermittent light variations were reported
(Matthews et al. 1992, Bratschi & Blecha 1996). Drissen
et al. (1989) and Robert et al. {1992) reported a lack of
significant circular polarization in broadband continuum,
thus excluding cyclotron emission in a global magnetic
field, but providing no serious constraints on the possibil-
ity of a smaller (<< 10° G) magnetic field. Local magnetic
activity is capable, at least qualitatively, of explaining the
epoch-dependancy of the 3.76 day variation. The probable
existence of large-scale Corotating Interacting Regions
is demonstrated by the Line Profile Variations (LPVs,
St-Louis et al. 1995, Morel et al. 1997). It should be
stressed that the recurrent LPVs from the few WR stars
where intrinsic periodic variations have been detected
are quite different from the stochastic LPVs existing is
most WR star winds. The characteristic sizes of their
LPVs are much broader (& ~ 400 km/s) than the narrow
stochastic activity (o ~ 80 km/s} observed in most WR
stars (Lépine et al. 1999).

4% Velorum (WRI11)} is a binary WR+0O system
(Schmutz et al. 1997, de Marco & Schmutz 1999, 2000},
and the closest and the brightest (m,=1.8) WR star
observable from Earth. Its luminosity alone is an argu-
ment for such a light-consuming magnetic field research.
Moreover Lépine et al. (1999) claimed that +% Vels
CIIIA5696 LPVs exhibit a particular behaviour, remi-
niscent of the large periodic patierns of EZ CMa, but
without evidence of recurrence. Lépine et al. (1999)
expressed doubts about the generation of such structures
by the wind collision shocks between the two stars, based
on radial velocity arguments. They argue rather that the
activity is intrinsic to the WR component. Eversherg
et al. (1999) put strong constraints on the cireular
polarization of this star using bins of 6 A. No features in
their time-integrated spectrum were detected above the 3
ay ~ 0.03% instrumental level.

In the following section, the observations and reduc-
tion process are described. We particularly stress the
difficulties encountered in several steps of the reduction,
in particular the continuum normalization and the
correction for instrumental fringes. Then we analyse to
whai extent a presumable magnetic field is constrained
in each star. We finally discuss the challenge of detecting
magnetic fields using the Zeeman effect in the broad
lines of hot stars and the instrumental possibilities and
requirements of such a difficult task.

2. Observations and data processing

Spectropolarimetric observations were made during the
four nights 1999 Feb 1-5 with the CASPEC Cassegrain
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Table 1. Journal of the observations (Julian day for the mean
of the night).

Date HJD Number of spectra and time-coverage
(1999) 2451410 ¢ Puppis EZ CMa 2 Vel
+ N At N At N At
1-2 Feb 1.8 15 1hls 14 2h52 - -
2-3 Feb 28 8 46min 19 5hl6 - -
34 Feb 38 8 30min 16 3h20 - -
4-5 Feb 4.8 16 1hl6 16 3h07 24 1h36
Exposure 3 min 10 min 1-2 min

Note: N is the number of observations, Ai the total time
interval covered.

spectropolarimeter (Mathys & Hubrig 1997) attached to
the ESO 3.6m telescope. The loghook of the observations
is reported in Table 1. For these observations, CASPEC
was equipped with the 31.6 lines/mm echelle grating, and
#37 CCD. The instrument was configured by default (any
other configuration would lead to either spectral blending
in the blue or insufficient inter-order overlap in the red) so
that the recorded echellogram spanned 5700-5800 A (18
orders), each order spanning 80 A (1 A overlap) in the red
region to 60 A (10 A overlap) in the blue region. There
are two beams per order, recording I+V and I-V respec-
tively. This configuration gave a mean reciprocal disper-
sion of 0.07 Apizel™, and a 3-pixel resolution of 0.2 A
{(~10 km /s) measured on sharp telluric lines. The spectral
resolution was optimized by a careful focus at the begining
of each night. Due to the brightness of the stars, the fast-
read mode of the CCD was used (5.56 ¢~ readout noise,
1.34 = /ADU).

The data were extracted using the ECHELLE package of
TRAF!. The flat-fields were treated pixel-by-pixel using
the APFLATTEN task, to create a 2D correction map.
The flat fields were obtained using a slightly longer slit
to increase the quality of the correction across the whole
profile perpendicular to the dispersion. Several series of
flat-fields were taken before and after groups of stellar ex-
posures. Several random, abrupt changes in the position
of the spectrum on the CCD due to instrumental flex-
ures were observed each night. It was thus impossible to
use the IRAF task APFLATTEN on the mean of the flat
spectra of one night. Instead, the APFLATTEN task was
applied to individual series of flat-fields to create several
distorsion tables. When the variations were not too large,
several of these tables were averaged, in order to increase
the S/N ratio. The extraction of the echelle spectra was
carried out using APSUM. Due to the inclination of the
orders (~4.5%, i.. more than 45 pixels end-to-end), great
care was taken to optimize the order trace and extraction.
Using appropriate windows, the background level was fit-
ted and subtracted, thus essentially eliminating diffuse
and scattered light. Thorium-argon comparison-lamp arc
frames were frequently obtained, and a first wavelength

! IRAF is distributed by the National Optical Astronomy
Observatory, under cooperative agreement with the National
Science Fondation

calibration was carried out for each polarization beam in-
dependently. By cross-correlating the position of telluric
lines of the individual spectra with the mean of each night,
a wavelength drift was detected, presumably related to in-
strumental flexures. These drifts, which evolve slowly most
of the time, represent about 0.75 pixels (0.05 A, 26km /8)
in the dispersion direction in 1.5h. However, glitches were
also frequently observed. Using the mean of all the nights,
an independent wavelength frame was created, and all the
spectra shifted accordingly, taking into account the helio-
centic RV correction. After collapsing, the number of ADU
is roughly 3 times the peak intensity of the order in the
direction perpendicular to the dispersion. The maximum
signal obtainable is ~200000 e~ i.e. a theoretical S/N ra-
tio of 450 per pixel and per exposure at the maximum
sensitivity. As the blaze function is steep in the dispersion
direction, the ratio of the flux received at the edges to
that in the middle of the order range from 55% to 65%.
The observed S/N ratio per individual polarized spectrum
before normalization ranges from 70 to 300.

Several difficulties were encountered in these data. First,
as already mentioned, the blaze function appeared to
be highly time-variable, due to instrument flexures. This
strongly restricted the extraction procedures and the
achievable S/N ratio. By "blaze function”, we mean the
overall instrumental response in each order and not only
the grating blaze by itself. Second, a spectral ripple pre-
vented us from obtaining Poisson-noise limited data. Some
attemps were undertaken to correct for it, with variable re-
sults. Third, the stars studied exhibit wide spectral lines,
which spread over ~12 A for ¢ Puppis to ~100 A (ie.
almost two full spectral orders) for EZ CMa, so the con-
timmum normalization is critical, even if in our case only
localized signatures are primarily sought. The removal of
the telluric lines in this context is also important. In the
following, we discuss several methods used in an attempt
to overcome these problems.

2.1. Continuum normalization
2.1.1. Polarization reduction

Clagsical methods to rectify the continuum by 1D
polynomial fitting of the blaze response function in an
echellogram are inefficient in the case of wide spectral
lines. The Heidelberg group, which has frequently used
CASPEC to observe early type stars for a long time,
correct the blaze function in the two-dimensionnal pixel-
order frame. Orders containing Balmer lines are rejected
and interpolated using the other orders, which yields
better results than a 1D polynomial (Juttner et al. 1989).
However, they deal with S/N ratio no more than 200,
using the CASPEC R=20000 resolution mode, which is
far from the S/N>1000 required in our study. Moreover,
this method does not apply to WR stars, where the
continuum is poorly represented in the spectrum.

Another method consists of normalizing the contimium
locally around each line of interest, as done by Mathys
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and Smith (2000} for the Hel A6678 line of A Eri. This
time-consuming method considerably limits the number
of useful lines, since the position of the line in the order
determines critically the quality of the fit. This method
has been applied to { Pup, for 24 lines per night but
cannot be used for the broad lines of the WR stars. The
blaze function is different for each of the two polarization
beams, and we note that the function is highly variable
in time (variations of about 10% in several minutes
can occur). In this context, the best lines for which the
normalization is optimum change from night to night,
and even during a night.

In the present project, several spectrophotometric stan-
dard stars were observed. However, since the response
function is highly variable in our case due to flexure,
such a method is only valid over a small time interval.
Moreover, the flux correction in echelle spectra depends
on spectrophotometric standards which are sampled at
low resolution (typically 5 A/bin). In one single order,
a high order (6-9) fit has to be carried out with enly 15
points available and the S/N ratio achieved is poor (200
at best).

The most straightforward method is to use the flat-field
spectrum. In polarization mode, the slit length is reduced
in order to accomodate the two polarized spectra on the
detector. To improve the quality of the flat-fielding the
slit length was increased slightly, which increased the
scattered light, and the merging between the polarization
beams. This means that the blaze function derived from
the flat-field deviated from the true function (less step),
and a new {it was required. In most cases, the differences
between the flat-field and star response spectra in a given
order have a complex shape. It is consequently difficult
to avoid a high order fit (even in 2D}, which is of course
inadvisable when dealing with broad spectral lines. In the
case of { Pup for instance, the continuum normalization
from the spectra divided by the flat provides equivalent or
lower S/N ratio compared to the normalization without
this step (i.e. local normalization).

At this point, some non conventional methods were
tested to avoid normalization via broad lines, especially
suited for the WR. stars. For ¢ Pup the studied lines are
at least 10-15 A wide, which represents 50-75 resolution
elements (i.e 150-225 pixels}, and we can fit them by a
high order (20-25 for each 60A order) 1D spline function.
The subtraction of the normalised spectra in each polar-
ization gives, after division by a factor 2, the V Stokes
spectrum.

In the same way, a featureless Stokes I spectrum is
obtained by addition and division by 2 of the polarized
spectra. This method gives the best S/N ratio, but the
spectral bandpass of detection is limited drastically to
0.2-3 A since any signal wider than 3A would disappear in
the fitting procedure. Nevertheless we point out that our
priority is the detection of localized Stokes V signatures
created by potential magnetic spots on the surface of
the star. Mathys and Smith have modeled the signature

of pairs of magnetic spots with a longitude extension of
1% of the stellar disc diameter each, and with adjustable
position, separation and field strength. The detectability
of such spots is highly dependent on their position and
above all, their separation. In most cases, the clearest
signature is a narrow peak whose FWHM is of the order
of 1-3 A.

2.1.2. Temporal reduction

An important part of our analysis is the temporal monitor-
ing of Stokes I and V variability. For this, we used an algo-
rithm, inspired from that developped by Reid & Howarth
(1996). A reference non-rectified spectrum (calibrated in
wavelength) is used in each polarization. This can be the
mean of one night or several nights in each polarization.
However the variability of the instrumental response func-
tion prevents the mean from having a low order shape, due
to the combination of all the variable blazes. In order to
avoid this problem, we prefer to take the first spectrum
of each night as reference. As this reference spectrum is
noisier than the mean, a slight smoothing using a boxcar
of 3 pixels is carried out on this reference spectrum. The
individual polarized spectra are divided by this reference
spectrum and the instrumental variability appears to be
smooth most of the time, normally fitted by a 3rd order
polynomial. Finally, after division by this low order poly-
nomial, the residuals of the two polarizations are added
and divided by 2, in order to get the variability in natural
light normalised to the continuum (I), or subtracted and
divided by 2 to get the variability in Stokes V parameter.
In this way, we avoid any centinuum normalization and
the 5/N ratio is limited theoretically by Poisson noise. In
actual fact, however, this is not the case, due to the exis-
tence of varying fringe patterns which constitute our real
S/N ratio limitation.

2.2 Ripples

Ripples seem to be a common feature of spec-
tropolarimetric observations (Donati et al. 1999a,
Harries & Howarth 1996). Ripples have been observed for
the same star (¢ Pup) in linear polarization with the AAT
equipped with the RGO Cassegrain spectropolarimeter
(Harries & Howarth 1996). An extensive analysis was car-
tied out showing that the peak-to-peak amplitude of the
ripples wag about 0.2%, and the wavelength-dependent
petiod about 4 A . This dependance shows clearly that the
physical basis for the ripple lies in interference caused by
multiple internal reflections in at least one of the optical
components. By testing all the optical components, the
half-wave plate appeared to be the best candidate for
this artefact. This is not surprising if we consider that
almost all spectropolarimeters are affected by ripples like
these, and that achromatic half and quarter wave plates
are produced by several layers of birefringent materials.
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Fig. 1. The relationship between wavelength and ripple period
in 50 A-bins. This ripple frequency is equivalent to that present
in the spectropolarimetric data of Harries & Howarth (1996).

It must be pointed out however that the ripples cannot
be corrected by flat-fields for a reason which remains
unknown.

The same study has been undertaken with our present
CASPEC data, revealing a very similar behaviour. The
Fourier transforms of the Stokes V spectra of each order
exhibit two peaks, a strong one at a period of ~ 4 A ,
and a ten times weaker one at a period of ~ 0.5 A. The
frequency of each peak changes linearly to first order with
wavelength. In figure 1, the wavelength dependancy of the
stronger period is shown (based on the three first nights of
Stokes V data). The ripples have to be corrected both in
Stokes I and V spectra separately. No attempt to correct
the ripple in the polarized spectra was carried out before
obtaining the V spectrum in order to limit the number of
manipulations. In each case, the /N ratio of the Stokes
V spectrum is better than the S/N ratio of the Stokes I
spectrum (increase between 20% and 60%), showing that
the fringes are highly correlated, and mostly disappear in
the subtraction. However, in some cases (most of the last
night}, the fringe amplitudes and phases of the two polar-
izations are not the same, and fringes remain on the Stokes
V spectrum. The analytical modeling proposed by Harries
& Howarth (1996) to correct spectropolarimetric data. for
this ripple, although successful at a speciral resolution of
5000, turns out to be insufficient in our case, due to the
high spectral resolution, the telluric lines, and above all
the complex and variable shape of the ripple pattern (see
also Donati et al. 1998, for an attempt of this kind).

For orders where the amplitude of the fringes is clearly
above the stochastic noise, a leeal correction in a particular
spectral band (at most 100 A) was carried out by subtract-
ing a fitted sine wave (using a least-square fit FORTRAN
program written by S. Marchenko). This procedure led to
an increase in S/ N ratio between 10% and 40%, but applies
only to the worst cases. Most of the less severely contam-
inated data were not corrected this way. The ripple was
seen to evolve from night to night, likely in parallel with
the flexures of the telescope. In the first two nights, the
ripples in each of the pair of beams have almost the same
phase, while the third is in anti-phase. In the last night,
the ripple has complety changed: the frequency is about
1 A and highly variable in both amplitude and phase. For
this last night, the ripples have been corrected as far as
possible using another method. A template of the fringes
taken in a highly contaminated spectrum has been scaled
and spectrally shified to try to remove this pattern, how-
ever with poor results. This concerns the observations of
¢ Pup of this 4th night, and particularly all the data set
on 7 Vel that were obtained only in this night.

3. Results
3.1. ¢ Puppis
3.1.1. Circular polarization

Some 47 spectra of { Pup were obtained during the four
nights of the run. The calibrated but unnormalized spectra
were combined in order to get a mean each night in each
polarization. Two normalization procedures were applied,
the first to constrain the global magnetic field, the second
to detect spectrally narrow Stokes V signatures (0.2—3;&).
The first procedure is dominated by normalization errors
across the entire spectral line, and concerns only a few
suitable lines, whereas the second procedure reaches better
S/N ratio, but is unable to detect signatures larger than
3A. We have tried to rectify the contimium line-by-line,
limiting ourselves to sections centered on the line profile,
outside the region [-250, 250] km/s. A dozen suitable lines
are available in the spectral domain covered by CASPEC
(Hel, Hell, NIV, CIV lines}, but the normalization was
sufficiently good for only a few of them, 3-5 in each night,
depending on the precise location of the lines within the
order, and the blaze variation between each night.

As noted in the previous section, the quality of the
normalization procedure depends critically on differences
in instrumental response between the two polarizations.
After division by a non-rectified flat, the situation is some-
times better, but can be worse if the flat-field shape (espe-
cially at the peak of sensitivity) differs too much from that
of the stellar spectra. It must be pointed out that the de-
gree of cancellation of the fringes in the Stokes V spectra
is highly dependent on the quality of the continuum nor-
malization of the two polarized spectra. Tt is worse in the
case of lines embedded in dense regions of telluric lines,
which have to be removed beforehand in that case.
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Table 2. Global magnetic field measurements for { Puppis.
Lines where obvious normalization problems are visible are ex-
cluded.

Table 3. S/N ratio per pixel of Stokes V spectra for { Puppis
for the mean of the night using the line fitting procedure.
Strong fringes are indicated by a f, and the the §/N ratio after
correction is reported below, when such a removal was possible.

Line Bl (G)
1-2Feb 23Feb 34Feb 45Feb "Tine Wavelength (A) 1-2Feb 23 Feb 34 Feb 45 Feb
He 11 5-13 6683.2  -606 -113 525 755 He I15-13  6683.2 1000 890 846 750
He 11 5-14 6527.1  -1010 1073 -452 1642 He I15-14  6527.1 687 £ 446 f 554 f 560 f
HeI15-16 6310.8 1086 -896 198 -1927 Hell5-15 6406.4 810 £ 600 f 556 £ 646
NIV 6380.7 499 711 -2001 -1024 1038 728 786 -
He 1T 5-18 6170.6 479 - 1803 498 NIV 6380.7 738 692 f 588 f 656 f
He 11 5-19 6118.2 657 - - 1109 976 786 806 -
Mean < Bl > 184+310 193+393 144542 175+513 He II15-16 6310.8 892 f 1076 £ 912 £ 544
He I15-17 6233.8 976 902 f 696 £ 560
1278 986 T46 -
e ' ' ' ] Hell5-18 6170.6 1080 814 802 778
r 1 He IT15-19 61182 1084 832 920 738
1,00_— ] He I1 5-20 6075 1210 1120 1098 862
r ] HeII5-21 6035 1173 992 796 550
r i He 5875.7 1173 964 968 556
G.e8 - -
sl |  been partly corrected by removing a sine wave. Their pres-
F - ence can change the Bl determination in a non-negligeable
[ | manner. We have tested this procedure by slightly chang-
04 - ing the bounds of the integrals of relation (1}. We obtain
[ ] for the means of each night:BI = 184 + 310, 193 & 393,
emal ) ) ) ‘ 1 14+ 542, and 175 £ 513 G, respectively. The results for
-1500  -1000 -500 0 500 100¢ 1500 individual lines are reported in Table 2. The nights are not

Fig. 2. Exemple of a mean Stokes I (lower) and V (upper)
gpectrum of ¢ Pup in a heavily contaminated region of tellurie
lines. Residuals from the deepest lines are visible, even with
removal of the telluric lines. Fringes are also observable in this
region.

The following equation (Mathys 1989, Donati et al.
1997) was used to compute the disc-averaged value of the
longitudinal component of the magnetic field:

J oV (w)dv

__ 11
By = -2.14.10 G‘J\QCI[I (o)

(1)
The errors on B are computed assuming standard error
propagation (Henrichs et al. 2000}, as follows:

72 )2 o2 o2
om = |Bl|\/22[1( —Iigi]z * g(”:v’});

By far the main source of spurious detection is the
continuum normalization. The errors computed with rela-
tion (2) assume uncorrelated noise pixel-by-pixel, and are
systematically lower by a factor 3-4 than the extracted
value of Bl. We have thus decided to use the variances of
the mean of Bl measurements as estimators of the errors.
This is based on the assumption that all the errors coms
from the continuum rectification, i.e the errors are consid-
ered ag independent statistical variables which follow the
same distribution. Some lines with large fringes have also

(2

averaged due to the possibility of rotational modulation
in the 5-day period of the star. We conclude from these
values that the upper limit of our null detection is about
400G, coherent with the result of Barker et al.(1981).
The second normalization procedure uses a high degree
fit. of the lines, and obviously provides a. better detection
threshold for narrow signatires in the mean of each night,
and uses all the suitable lines. The theorstical and exper-
imental S/N ratio of the Stokes V spectra of each night
and several lines, are presented in Tables 3. The Stokes 1
S/N ratio is about 700. The Stokes V S/N ratio achiev-
able is indeed dependent on the correlated noise, ie. the
residuals of the fringes. These cannot be removed more
than has already be done, unfortunately. The 1 o noise of
the mean V spectrum is below 0.1% per pixel (reaching
at best 0.07%) for the first night (cf. Table 3}, still some-
what far from the theoretical Poisson noise of 0.05%. No
detection is observable in each of the means of each night.

3.1.2. Temporal variability in circularly polarized light

With these data, we carried out a search of activity in the
¢ Puppis spectra. We have used the method described in
section 2.1.2 to obtain an estimate of the variability in the
Stokes V spectra (V — V).

With this method, we avoid the normalization proce-
dure and almost reach the Poisson noise level (depending
on the fringe variability). In the three first nights, we reach
a S/N ratio of ~660 per pixel in 10 minutes, i.e. 1000 per
resolution element. For longer time-scales, the S/N ratio is
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Fig. 3. Stokes V variability in { Pup during one night for
HelITA6683. At the top is shown the telluric spectrum, followed
by a sequence of residual ¥ — ¥ values (close to Poisson noise).
At the bottom, are shown the mean Stokes I and V spectra for
the sequence. In this region, the fringes are almost absent.

dominated by the fringes residuals. We carefully searched
in these Stokes V variability spectra for any strong devia-
tion from the noise (signal above 0.3%), and checked the
origin of these deviations by comparing with the raw data.
Two critera are used: first, the signal has to be present in
both polarized beam spectra ; second, the signal has to
have a counterpart in other lines (as far as only Hell lines
are concerned). False detections are frequent, but few of
them pass the first test. Among these false detections, all
of them are due to telluric line residuals and order con-
nection (especially due to the lack of an appropriate IRAF
routine dedicated to this task}. For the first three nights,
the fringes are not very variable, and the quality of the
residuals is good. For the last night, the fringes are highly
variable, and such a search was not possible. No variabil-
ity has been detected within this 0.1% level of noise per
resolution element.

3.1.3. Temporal variability in unpolarized light

Although the time-sequences always lasted less than 1.5h
in each night, some activity can be reported in several
lines of ¢ Puppis. The individual S/N ratio (3 minute ex-
posures) are not sufficient to give useful constraints on
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Fig. 4. Variability in Stokes I in the Ho region.

the activity of the star. Therefore, " trailed” spectra have
been created, using 3 consecutive exposures for the first
and fourth nights resulting in 5 spectra each, and 2 ex-
posures for the second and third nights (4 mean spectra
each).

For this study, the spectra have also been smoothed
by a 21-pixel boxcar in order to increase the confidence
level of the variability detected. As noted previously, the
first spectrum of each time sequence is taken as reference.
Activity has been detected in "wind” lines of { Puppis
(Ha, CIVA5801-5811), HelA5876 and in the deepest pure
photospheric lines (NIVAG381, HelIAG683, A6527, AG406.4
and A6310.8). In particular, we report for the first night a
strong narrow variable component in HelA5876. This fea-
ture evolves with a particular P Cygni-like profile, charac-
terized by a depression of 0.6% of the continuum centered
at 5873.3 A (-120 km/s), and a peak of 0.8%, centered on
5875.3 A, which move from blue to red. As mentioned by
Reid & Howarth (1996), wind contamination is apparent
in this kind of behaviour. The HelAb876 line nevertheless
appears as a symmetric, pure absorption line in the spec-
trum and we can ask to what extent its superposed wind
emission originates far from the photosphere.

The wind variability in the Hell lines is very different.
The variations are broader and shallower, on the order
of 0.3%-0.5% of the continuum only. The same pattern is
visible in the strongest lines: HelIA6683, A6527, A6310.8.
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Fig. 5. Variability in Stokes I in the CIVA5801,5811 and

HeIA5876 lines of { Pup. The activity in HeIA5876 is well sep-
arated between blue and red regions.

For CIV A5801 and A5811, the variability is of the same
order as for HelA5876 with a level of 0.75% for both lines.
The position of the two peaks also corresponds to the cen-
ter of the lines, with a depression for each located at -260
km/s. The structures also appear to move from blue to
red, but our level of confidence here is weaker, at the limit
of detectability within the 1.25h of the first night time
sequence. Some hint of motion can also be reported for
Hex, with a variability level reaching 2% during 1.5h. Ha
activity was not entirely spectrally covered by the Reid
& Howarth observations due to a 10 A gap between or-
ders centered on the P Cygni absoption region. We found
maximum activity in this region with two peaks located at
-50km/s and -205 km/s, and a depression at +250 km/s.
Nevertheless, we must point out that due to the extent
of this line, which spans over two spectral echelle orders
at least, a great part of any low frequency variation has
probably been removed, especially in the [6540, 65601—21]
region.

3.1.4. Constraints on localized magnetic fields

From the two variability studies in Stokes T and V, we
can provide some constraints on any localized, transient
magnetic field in { Puppis. To derive these constraints,
we assume a pair of small magnetic spots creating a nar-

row signature AT in a line of a light element such as
Helium. Under the weak field approximation, which im-
plies that the separation between the magnetic line com-
ponents o and 7 is small with respect to the intrinsic width
of the emergent line without magnetic field, the perturba-
tion AT can be related to the Stokes V perturbation AV
(Mathys & Smith 1999):

2 dAI(A, L)
— < Bz > (3)

AV (A1) = —467.10713
< Bz > is the average of the longitudinal magnetic field
over the region where the magnetic field is localized, g
the effective Landé factor and Ay the wavelength of the
transition. In fact, our time series are generally too short
to explore the full time-variability of the lines of { Pup,
but some useful constraints can be derived from the first
and longest night. For instance, the variability detected
in HelA5876 along with the Stokes V 5/N ratio obtained
for the first sequence rules out localized magnetic fields
stronger than 4 kG covering areas of a few percent in the
photospheric surface. The same constraint is also derived
for the activity in the CIV lines. The second and third
night. sequences were too short to be useful. For the last
night. the fringes increased the level of noise; however up-
per limits of the order of 8 kG for any localized longitudi-
nal magnetic field are estimated for the CIV and HeIA5876
lines.

The pertinence of such an approach for this star can be
critized, in view of { Pup’s relatively strong wind. If these
observed spectral variations are the conseguence of lo-
cal magnetic field activity, we can ask to what extent
the Stokes I variations are directly related to a magnetic
plasma by equation (3). Even the HelA5876 variability
seems to be from the wind and not a direct consequence
of photospheric activity. However, it must be pointed out
that this absorption line is symmetric, which suggests that
the line formation region is close to the photosphere. In
the context of a strong wind, our constrainis on the local
field would not be reliable, and only the constraint from
the deepest Hell lines would be relevant. But the Stokes
I variability for these lines, (when detected}), is however
too weak, and the slope of the variations too shallow com-
pared to HelA5876 to provide useful constraints on local-
ized magnetic fields by means of equation (3}).

3.2. EZ CMa

The apparent brightness of this star is ~ 100 times fainter
than { Pup or 42 Vel. As a compromise between flux and
temporal resolution, the exposure times were chosen to be
ten minutes, which provides a $/N ratio per exposure and
per pixel between 70 and 110 in the continuum.

3.2.1. Circular polarization

‘We have obtained mean V-spectra for each night, using a
high order polynomial fit to the spectra (including lines).
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Table 4. S/N ratio per element of resolution (~ 3 pixel) for
EZ CMa and 4° Vel for the mean of the night using the line
fitting procedure.

Line EZ CMa +* Vel

X(d) 12 34 45 45 45

in A Feb Feb Feb Feb Feb
Hell5-13 6683 346 540 395 500 -
He 11 4-6 6560 431 620 408 658
Hell5-16 6406 360 520 378 500 580
Hell5-16 6310 377 555 408 620 -
Hell5-17 6233 38 568 425 635 -
Hell5-18 6170 38 585 431 74 -
CII1 6155 - - - - 735
Hell5-19 6118 353 690 446 740 -
He 11 6075 360 OO 37T 628 -
He 11 6035 43 408 390 59T -
He I(+CTIT) 5876 416 424 407 605 530
v 5806 428 637 381 601 800
Qv 5600 - - - - 900

These spectra were binned with a window of 3 pixels, cor-
responding to a spectral resolution of 0.21 A per resolu-
tion element. Fringes are also present in these data, but
we have not attempted to correct for them because they
are generally below the level of Poisson noise. The quality
of the results, presentated in Table 4, appears too low to
provide useful constraints on any localized magnetic activ-
ity in the wind. Moreover, taking into account that most
optical WR, lines are formed starting at ~1-2 core radii
above the hydrostatic core of the star, without any pho-
tospheric lines visible, the observational constraints have
to be even higher than for { Puppis, due to field dilution.

3.2.2. Temporal variability in unpolarized light

A total of 85 spectra were taken of EZ CMa during 14.2h,
representing 16% of the 90.3h period. This set of obser-
vations is useful in terms of spectral resolution and 5/N
ratio, to allow a viable study of the variability structures
on the lines. The periodicity of this star is well known,
but we did not attempt to calculate an ephemeris due
to the large incertainties of published phase origins (e.g.
Lamontagne et al. 1986, Georgiev et al. 1999) related to
the large epoch-dependent variations of its photometic
and spectroscopic behaviour.

EZ CMa exhibited a high level of variability during the
four nights of observation, mostly characterized by large
structured patterns 6-10 A wide superposed on the huge
stronger emission lines as already reported by Morel et
al. (1998) at lower spectral resolution. This variability is
particularly strong for the CIV A5801, A5812 doublet, and
HellA6560, with variations at the 4% level. Variability is
also found in HelA5876 and virtually all the Hell lines at
the 0.5-2% level. The variability seems entirely dominated
by these large structures (o ~ 400 km /s}, with no obvious
small evolving structures detected.

In order to study the size hierarchy of the variability

64350 6300 B530

1E —
095 £ Ul UL LR L E

0.8 E E|

2.8

JD — 2451210,

2 T T

0s E E

1 I
6550 6600

Wavelength (R)

E 1
8450 5500 5650
Fig. 8. Stokes I variability of EZ CMa in HelIA6660 for the
last night. At the top is shown the telluric spectrum, followed
by a sequence of residua]s_ I — I values. At the bottom, are
shown the grayscales and I

pattern, a cross-correlation analysis was performed using
IDL routines. A 40A window centered on a reference line
is cross-correlated with all other lines on the spectrum.
Correlations have been performed on the mean of the last
5 residuals of each time sequence where the variability
pattern is fully developped.

This technique particularly reveals a strong correla-
tion among Hell lines. Due to relatively low S/N ratio
and short time series, such a correlation is not detected in
the first night, but is obvious in the other nights. The best
results are obtained if we use HeIIAG406 5-15 as reference,
and not the strongest line HellA6560 4-6. This is not sur-
prising if we consider that all the other Hell lines belong
to the same series from the fifth level. The HelTAG560 line
variability is very strong, which induces several spuricus
correlation peaks which complicate the analysis.

The correlation is sensitive to all spectral scales of the vari-
ability pattern. We have tested if a correlation signal can
be retrieved if the large structures are removed from the
variability pattern. We have gradually removed the largest
structures and petformed the same cross-correlation with
the residuals to see if smaller structures contribute sig-
nificantly to the correlation coefficient. The residuals are
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Fig. 7. Stokes I variability of EZ CMa in HeIA5876.

smoothed with 7, 11, 21 and 51 pixel windows, respec-
tively. Then, the smoothed spectra are removed from the
raw residuals, begining by the smoothest. Then the cor-
relation analysis is performed on the residuals. Almost
all the signal disappears when the large structures (oy ~
400km / s) are removed, except for a few faint peaks. These
few peaks are likely due to the residuals of the convolution
process, which enlarges the signal. We conclude that the
variability of EZ CMa seems dominated by these large
structures, and no smaller features are detected in our
data. It must be pointed out that the correlation proce-
dure was applied on only cne temporal sequence at a time
and that many secondary peaks appear in the correlation
pattern. A similar analysis was carried out by Lépine et al.
(1999) on the WC8 star ¥ Velorum, which also presents
periodic activity and broad variability pattern (see below).
In contrast, the Lépine et al. result is based on the mean
of the correlation function of more than 200 spectra cov-
ering a long time interval. In our data, it is difficult to
give a real estimate of the noise in the correlation, and to
distinguish a fainter signal. Based on their better data set,
Lépine et al. conclude similarly that variations are essen-
tially dominated by broad patterns, but they also detect
faint and narrow moving sub-peaks (dispersion width o ~
80 km/s). In the case of EZ CMa small structures, if they
exist, seem to be very weak.

O. Chesneau and A F.J. Moffat: Title Suppressed Due to Excessive Length

3.3 v* Velorum

A total of 24 consecutive spectra of 1-2 minutes exposure
were obtained during the last night in a sequence span-
ning 1.6h. Unfortunately, due to the high level and high
degree of variability of the fringes, the whole set is very
compromised. It was not possible for instance to carry out
the kind of search for activity as for { Pup the same night,
although 4 Vel is bright enough in principle for such a
purpose. A crude correction of the fringes was undertaken
on the individual spectra, by creating a fringe template
for a sub-set of the spectra, using the same method as for
the correction of the telluric lines. This method gives a
substantial increase of the 5/N ratio, between 20% and
50%. We use the Schmutz et al. (1997} ephemeris for +*
Velorum to estimate the orbital phase at which the obser-
vations were performed. From the time of periastron pas-
sage To=2,450,119.1 (HJD} and orbital period P=78.53
days, we find an orbital phase @ ~ 0.95 for this night, near
periastron passage as studied by Eversberg et al.(1999). At
this phase, the O star is begining to pass in front, which
occurs at $=0.03.

3.3.1. Circular polarization

As for EZ CMa, smoothing by a 3-pixel boxcar was ap-
plied, in order to decrease the Poisson noise and facilitate
fringe cancelation between the two polarisation beams.
The observed S/N ratio of the mean Stokes I spectra. is
between 180 and 400, depending on the level of fringes in
each part of the spectrum. Due to good fringe cancella-
tion between the polarized spectra, the $/N ratio of the
mean Stokes V spectrum obtained reaches about 900 per
resolution element at best (cf. Table 4}.

Most of the emission lines of 42 Velorum are formed
in the wind of the WCS8 star, relatively far from its hy-
drostatic core. By chance, one of the best situated lines
for cancelation of fringes is the weak emission multiplet
OVABB00A. It is also the one with the highest excitation
potential, EP~ 72 eV, and thus formed clogest to the WR.
core. For this region, no polarized signature is detected
in the spectral bandpass ([].2—3;&}. This result is coherent
with the lack of V line-polarization at low spectral resolu-
tion (GA per bin} reported by Eversberg et al. (1999), at
the level of 0.03%.

3.3.2. Temporal variability in unpolarized light

We used the Reid & Howarth technique to obtain residu-
als of the spectra time sequence compared to a reference
spectrum. This method, which yielded excellent results
for the previous stars, was unable to remove most of the
fringes, leaving a high level of variability. Other methods
have been attempted in order to partly correct the fringes.
E.g. a template was created using one of the worst affected
spectra (for which the theoretical Poisson noise level was
far below the present S/N ratio}. By scaling and slightly
shifting the template, we have tried to remove the fringes
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Fig. 8. 7* Vel Stokes I variability in HelA5876. At the top is
shown the telluric spectrum followed by the I — T residuals,
and at bottom, I. The strong effect of the wind-wind collision
is clearly visible as a "P Cygni-like” variation profile.

with improved results (S/N ratio increased by a factor of
2).

Even in this short sequence (~1.5h}, a high level
of variability is observable in the strong CIITAS696,
CIVAB801,5811 and HelA5876 lines, less in the OVAS600
multiplet. Surprisingly, the strongest variablity by far
comes from the "P Cygni abserption” region of HelA5876,
with a 3% level of variability, compared to a 2% level
of variability for the CIIIA5696 line, usually one of the
most variable. The variability of HelA5876 consists of
a unique pattern with a particular shape (a *P Cygni
like” profile}, located at 5857.8 ;&, ie. at -921 km/s from
the line center. The rest of the line exhibits only a weak
level of variability, of the order of 1%. This paitern is a
clear indication of the wind-wind collision zone. We have
checked the locus of the variability on the line, and we
have seen that the pattern corresponds to a shift of an ab-
sorption region between the CIVA5801,56811 line and the
HelA5876 line. The absorption part of the line is shifted
to the blue, and the red part of this dip is replaced by Hel
emission. Owing to our spectral resolution and very good
spectral calibration for the analysis in polarized light,
the shift has been mesured by interpolating a gaussian in

11

this region. The shift has been estimated to be 0.274 ie.
14 km/s in 1.5h, which gives a very fast evolution of 225
km /s per day. This particular behaviour has already been
observed in various Hel lines (de Marco 2001) at phase
0.25 and especially before periastron, between phases 0.92
and 0.98. Our observation of this deep dip in HeIA5876
just before periastron can be interpreted by the effect of
the leading edge of the wind-wind collision zone sweeping
across and absorbing O star light. The acceleration is just
a consequence of the change of the projected velocities in
the collision zone with the orbital motion. The variable
feature is thin, 1.7A (90 km/s) for the absorption part,
1.2A (60 km/s} for the emission part, which is a clear
argument, for the thin nature of the highly compressed
leading zone of the wind-wind collision. Tt is noted that
this strong signal is not visible in any other lines (spectral

range 5600-6780A).

Cross-correlation analysis of variability patterns using
2 40A window centered on the reference line CIIIA5696, re-
veals the presence of a 3.5 ¢ peak at A5726 corresponding
to a faint unresolved line, CIIIA5726. Lépine et al. (2000},
have also reported the same behaviour for the isolated
WC8 star WR135. However, no clear correlation with the
CIV doublet is detectable, contrary to their study, but
this doublet is badly situated near an order edge in ocur
echelle spectra, which might have distorted, or removed
part of the variability. We did not attempt to detect the
narrow sub-peaks reported by Lépine et al. (1999) since
the quality of the set is corrupted by the fringe residuals.

4. Is a magnetic field detectable in 0 and WR
stars?

The results presented here are not very restrictive on the
presence of localized magnetic activity in these stars, and
we may wonder about the pertinence of pursuing such
an observational program in the future. We still believe
that observations like these are not only feasible, but
also pertinent to precisely define the possibilities of mag-
netic fields in hot stars. Of course, our observations were
severely hampered by the instability of the spectrograph
(located at the Cassegrain focus of the telescope) and the
presence of fringes. It must be recalled that CASPEC is
an old instrument, decomissioned just after the present
run, which we have pushed to its limits. Since its con-
struction more than 15 years ago, a new generation of
spectropolarimeters has appeared, solving several of the
problems we have encountered here. Of particular note is
the MUSICOS spectropolarimeter (Donati et al. 1999a).
This fiber fed spectropolarimeter avoids both instrumen-
tal polarization, with the polarimeter part placed at the
Cassegrain focus of the telescope, and flexures by the use
of fiber optics to feed a fixed spectrograph. This instru-
ment, situated at the Pic Du Midi observatory 2m telecope
is still not sufficient for our purpose in terms of collecting
area. The throughput of modern spectrographs has also
greatly improved (e.g FEROS, Kaufer et al. 2000}. A new
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spectropolarimeter, ESPADON, is being built for the 3.6
CFH telescope. ESPADON will also be a fiber-fed spec-
trograph with throughput ~20% at peak compared to less
than 7% for CASPEC, and bandwith of 600 nm. Tt will
be a unique instrument. Moreover, ESPADON will benefit
from experiences from using the MUSICOS spectrograph,
especially the multiplexing Zeeman Doppler Imaging tech-
nique (ZDI, Donati et al. 1997, Donati et al. 1998).
Nevertheless, even with this new facility, the detection of
magnetic fields in hot stars will remain problematic, since
the signal is diluted in a few broad lines, limiting the mul-
tiplexing possibilities. Recently, Ignace et al. (1997) have
proposed a space-based technique using the Hanle effect
in the UV as diagnostic, making it easier to detect weak
fields than the Zeeman effet. This technique seems more
sensitive to global magnetic fields, but will certainly have
dificulties to be able to detect and monitor transient and
localized magnetic signatures, which are involved in sev-
eral interpretations of hot star activity. We are referring
especially to the activity supposed to occur in some Be
stars (Smith et al. 1996), which favours the existence of
dense magnetized plasma trapped close to the stellar pho-
tosphere. That is why, despite the difficulties encountered
with the chservational program presented in this paper,
we advocate the pertinence and necessary continuation of
the search of variable small scale magnetic fields in lumi-
nous, hot stars.
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4 Spectro-Polarimétrie | Nterférométrique

4.1 Principe

La Spectro-Polarimétrie Interférométrique (SPIN) consiste a aayser les propriétés de
cohérence spatiale d'un I'objet observé al'aide d'un interféromeétre alongue base opérant en
lumiére polariste De fagn patique, ceda ne nstitue pas de difficulté technique
supdémentaire a1 montage de l'interférometre, un dspositif danalyse dassque éant
simplement introdut dans la trgedoire du faisceal recombiné. Un grand soin dat étre
appaté ala cdibration instrumentale @ aux méthodes de réduction des donrées. Cependant,
comme nous alons le voir, cete exigence n'est pas insurmontable mmparée au techniques
classques de poarimétrie et spedropdarimétrie.

Laformation des franges dans uninterférométre est intimement liée danature poariséede la
lumiere incidente @ & sa propagation dans l'instrument. La maitrise de la poarisation
instrumentale est une ntrainte déterminante pour obtenir un signal de qualité. L'utili sation
de dispasitifs pdarisant en amont des bras de l'interférométre @ d'un pdarimétre en analyse
au foyer recombiné permet de quantifier les pertes de signal. Cet asped instrumental de la
mesure en lumiéere polarisée a éé adordé dans la these de K. Rouss et-Perraut pour le GI2T,
et est une dapeincontournable lors de la cnstruction ce tout interférometre.

Dans ce dapitre, je présenterai |es observables de I'interférométrie optique alongue base, en
insistant sur les qualités de I'Interférométrie Différentielle (ID), liée ala résolution spedrale
del'interférometre. 1l existe de nombreuses manieres de recombiner et d'analyser les faisceaix
isaus de plusieurs ouvertures, mais par la suite je me limiterai a déaire ceux en usage al
Grand Interférometre aDeux Télescopes (GI2T). Puis je présente la table de recombinaison
REGAIN duGI2T et son pdarimetre.

Seul le potentiel astrophysique d'une telle technique en pdarisation linédre sera @ordé dans
ce dapitre, lapadarisation circulaire édant traitée al chapitre suivant. Je ne m'éendral pas ur
I'historique de cdte méthode, le ledeur est invité ace reporter a l'article mis a la fin de ce
chapitre.

Le domaine est récent et les urces de référence sont encore peu nambreuses. Je me suis basé
plus particulierement sur les articles de F. Vakili (1981, 1997, 1998lesthése de S. Lagarde
(1999, K. Rousslet-Perraut (1996 et P. Bério (1999 et sur certains rapparts techniques de
CHARA et duVLTI.

4.2 Interférométrie optique a longue base

4.2.1 Interférencesavecatmosphére en mode multitavelures

Je reprends la relation ohet-image définie dans le dapitre 2. La pupll e du télescope est
maintenant diluée ¢ composeée de deux ouvertures de diamétre D séparées d'une distance B
(labase).

Si les condtions de m@hérence sont réunies, I'expresson e l'intensité | résultante de
I'interférence des ondes complexes Yl et P2 dintensité I, et I, issues des deux ouvertures
devient:

|(>*<):|1+|2+2\/EJ |(|;|Lflw2|j : coseﬂj—f—m ©)
< i >< 9 >
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B représente la longueur et direction ce la base, Xla diredion e viséesur le de et A la
paosition cel'objet sur le ael.

On vait apparaitre le terme de modu ation sinusoidale dort la période spatiae (interfrange) est
Af/B (f focde de I'instrument).

Figure 34. Figure de tavdures frangées en pan image smulant le signd requ pa
I'interférometre GI2T (sans bruit de poison). Un éaan e phase smulant la turbulence
atmosphérique (loi de puissance de Von Karman) a été utili sé sur les deux pupll es, dort on a
ensuite dfedué la transformeé de Fourier del'autocorréation pou former I'image.

4.2.2 Visbilité

Le degré aomplexe de mhérence mutuelle yi, exprime I'aptitude pour deux ondes (L et 2) a
interférer entre dles. D'apres le théoréme de Van Cittert et Zernicke yi, se déduit de la
transformée de Fourier (TF) de ladistribution dintensité O alafréquence B/A et normalisée a
lafréquencenulle.

Le degré cmmplexe de mhérence spatiale est ainsi par ce théoréme directement équivalent aVv

(en modue d phase), fonction de visibilit é telle que définie en interférométrie par la mesure
des franges:

\/< |’~/’1|2 >< |L//2|2 > 0()

En pratique cette visibilit € représente en modue le contraste des franges d'interférence @
en phase leur position.

_ <(l]lw; > _ 6(8//\) -\ = |V|ei¢ (10)

4.2.2.1 Moddedelavisihilité

Le modue de la visibilité alongtemps été en interférométrie optique alongue base le seul
observable acessble. En effet, pou un interférométre a deux télescopes, I'information de
phase dsolue est perdue.

Par abus de langage, le terme visibilit é Sapplique tres uvent au modue de cette quantité, et
par la suite j'utiliserai cet usage. Il faut garder a I'esprit cependant que la visibilité est une
guantité complexe.

A un écartement donré B entre les télescopes de I'interférométre, on peut acaéder a un degré
de mhérence @ dorc une mesure de visibilit é pour une fréquence spatiale B/A?L. Un réseau de
N télescopes explorera autant de fréquences patiales quiil peut constituer de paires
d'écatements diff érents N(N-1)/2. La mesure de y1» he arrespond s a la mesure brute du
contraste des franges sur le détedeur. La cdibration de cette vighbilité doit se faire

2L Néanmoins avec des télescopes de grand diamétre D, non régligeable devant la base B, on échantill onne
continiment les fréguences entre (B/A-D/A) et (B/A+D/A)
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prédsément pou prendre en compte les effets instrumentaux qui dégradent la whérence &
dorc le ontraste des franges. C'est pourquad un référencement sur un oljet nonrésolu est
indispensable.

La aurbe théorique du modue de la visibilité en fonction e la base représente I'outil
dinterprétation des différents points de mesures. En pratique, de nombreux points de mesures
(bases ou longueurs d'onde différentes, orientations de base diff érentes) sont nécessaires pou
apparter des contraintes pertinentes sur I'objet observe.

Pour un dsque uniforme, lafonction de visibilit € prend laforme (fig. 35):
JU(rmB/ A) (11)
B/ A

ou @ est le diamétre goparent de la source

V|=2

Une source est dite résolue lorsgue le premier zéro de la aurbe de visibilit € est atteint. De
méme, ure source est nonrésolue lorsque sa visibilit é est proche de 1. Le premier régime est
difficile ar les franges nt alors peu visibles, tandis que le seand est peu sensible car la
visibilit é varie peu en fonction d'une variation ce résolution (changement de base ou ce
longueur d'once).

Le régime intermédiaire représente un compromis entre la sensibilité a une variation de
résolution spatiale @ une bonre détedion des franges.

1.0~ : T T
08F \ =

0.6F N 5

Visibilite

0.4 3 -

0.2 E 2

0.0l Y RAGRRLN S N
0 20 40 60 80
longueur de base (m)
Figure 35. Courbes de \isibilit é (modue) crées par des disques uniformes de diametre 3 mas
(trait plein), et 8 mas (trait pointill ), pou une longueur d'onde de 0.6 um. La couverture de
base du GI2T est comprise entre les paintill és.

La ourbe de vishilité dépend e la distribution d'intensité de I'objet, qu peut étre trés
complexe. Dans beaucoupde cas, cdle-ci ne @ntraint pas de maniére univogue la distribution
d'intensité lumineuse sur I'objet. Pour interpréter différentes mesures aur diff érents objets, il
est d'usage d'interpréter les mesures en terme de "diamétre euivalent”. On fait I'hypothese
gue lasource est un dsque uniforme, et oninterpole la meill eure curbe de visibilit € (au sens
des moindres carré par exemple) en utili sant laforme analytique présentée d-desaus.

4.2.2.2 Argument delavisibilité

Dans I'équation (4), on voit gu'il est passble de relier la phase des franges a la position e
I'objet sur le del. Un déplacement de I'objet affedera la position dusystéme de franges sans
changer le ontraste de &l es-ci.

10¢



IV. Spedro-Polarimétrie INterférométrique (SPIN)

Lamesure ésolue de la phase est perdue lors des traitements dans le ca d'un interférometre a
une base. Pour uninterférométre plus de 3 ouvertures ou dus, il est possble de retrouver cette
phase par I'algorithme de déture de phase, couramment employé en radioastronamie. Nous
allons voir par la suite qu'ure phase relative entre deux canaux spedraux peut étre mesurée
méme par un interféromeétre aune seule base, pou peu qu'une dispersion ks franges it
eff ectuée (voir sedion Interférométrie Diff érentiell €).

4.2.3 Interférogramme

Letraitement résuméici est un ce caux employés au GI2T (Mourard et al. 1994, 2000p Je ne
vais mattacher qu'a la technique dite Méthode X-A (ou mode franges dispersées). Cette
méthode wmnsiste aimager la figure d'interférence obtenue en pan image sur la fente d'un
spedrographe d de la disperser. En ardonree, on otiient l'information spatiale des franges et
en abscis, ladispersion spedrale. Lafigure obtenue est appel éeinterférogramme (fig. 36).

Image dispersée des
speckles

fente d’entrée

VXAV

A

Figure 36. Principe du mode X-A multispecKke. A gauche, I'image d'entrée ¢ la pasition ce la
fente du spedrographe. A droite, image des peckles franges dispersés appelée
interférogramme. La dépendarce en longueur d'onde de la dfférence de marche définit la
pente des franges. S cdle-ci devient nulle, il n'y a pus d'effet de phase, la pente et dornc
nule. Due au pdston amosphérique, la dfférence de phase entre deux speckes dépasse
I'interfrange, et n'est pas connte.

Pour une description cétaill ée des méthodes de réduction et des cdibrateurs de visibilité en
mode multi-tavelures, on peut consulter lathese de P. Berio.

A partir dun interférogramme, on a acés a l'information des franges pou plusieurs canaux
spedraux qui autorise une dude diff érentiell e de leur propriété.

4.3 Interférométrie Différentielle

L'interférométrie Différentielle (ID) mesure la différence de position des gedkles
(interférométrie speckle) ou la différence en pasition et contraste des franges (interférométrie
a longue base) en fonction ke la longueur d'onde. Cette puissante méthode a éé dudiée @
détail (voir thése de Stéphane Lagarde 1994,Chelli et Petrov 1995 @ 19950 et appliquée a
GI2T (Vakili 1997, 1998Berio 1999 et en tavélographie (Sanchez 1997).

L'utili sation ck I'information spedrale offre de multi ples avantages:

e éude mmparative de la structure spatiale de I'émisson entre plusieurs raies, ou comparée
aun continu (suivi de tache, effet d'abordances, imagerie Dopger, perte de mas<...)

» étude comparative des propriétés de polarisation entre plusieurs raies ou uncontinu,
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* étude détaill éede binaires, recherche de planetes,

» superésolution spedrale, étude de larotation stellaire.

Un des objedifs de cdte these est justement de montrer le potentiel d'application e cdte
méthode. Signalons que cette méhode devrait ére utilisée @uramment avec le VLTI et
CHARA.

4.3.1 Pratiquedel'lD
La mesure se fait par I'intermédiaire d'une intercorréation entre I'interférogramme dans un
canal d'étude droit pour explorer les caradéristiques gedraes de l'objet ("cana de science”),
et uncanal pluslarge ("cana de référence").
On alarelation formelle suivante entre l'intensité instantanée émise par I'objet O(X,A,t) et
I'image frangéereque par I'interférométre | (X,A,t) :

[ (X,A) =T(X,A)* O(X,A)
T(X,A) représente la réporse impulsionrelle de I'ensemble @mosphéretinterférométre,
variable dans le temps, r étant la variable spatiale (a deux dimensions).
Dans I'espace de Fourier cete relation ce cnvdution devient une multi plication.

1'(G,A) =T (@,A).0(,A)
On dé&finit ainsi laFonction ce Transfert Optique (FTO) comme:

T(G,A) = TF[T(X,A)]

L'image obtenue et transmise par une mince fente a un spectrographe obtenir
I'interférogramme (fig. 36).
L'intercorrédation spedrale de I'image dispersée entre deux canaux spedraux liy Sécrit
formell ement:

Cou = [[1(RA).1,(% + &%, A + 61)dxdA (12)

oul, et I, sont deux bandes gpedral es définies comme suit:
I,(X,A) =1(X,A).M(A;,0A;)

I (X,A) =1(X,A).M(AZ,0A7)

M est une fonction pate qui vaut 1 dans le domaine spectral défini par la longueur d'onde
centrale A et de largeur O\, et 0 al'extérieur de cedomaine. Je définis le canal |, comme le
canal de référence R et le second comme le canal de science S. L'écart spectral moyen entre
ces deux canaux est AA (fig. 37) avecAA = A, — A

Dans I'espace de Fourier, il vient:

C:int :-I:;i*ér (U’Ar) ;(U’As)’
soit, avec T = ‘ﬂe‘("” e 0= ‘6|e‘("”
éint - '-I:': TS 6r 6S|ei(wr_ws+¢r_¢s) (13)

On fait I'nypothése qu'entre les deux canaux spedraux, la FTO de l'interférometre est
inchangée & modue & qu'unrésidu ce phase Y instrumental subsiste.

Onadorc: C,, =T?[0,

On peut constater que la phase de I'interspectre est égale (a un terme nstant prés) a la phase
de l'interspedre de l'objet, et est dorc indépendante en premiere gproximation e la
turbulence amosphérique.

6 |ei(wo+¢c—¢s)
S
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On travaill e sur une série de urtes poses et on olient I'interspedre moyen:
< 6int S=< T2 > ‘6', ”63|e| (w0+¢c_¢s) (14)

LaFTO dintercorrélation d&pend ce plusieurs paramétres:

e L'écart moyen des longueurs d'onde AA. La dispersion atmosphérique décorrele le signal
des franges, et dégrade donc le signal de fagn chromatique. Un dspositif de
compensation permet de arriger en grande partie ce probleme. Par contre, il n'en reste pas
moins quil existe une lente éolution des franges due simplement al'évolution intrinségque
de I'interfrange suivant lalongueur d'onde.

» Lalargeur des bandes gedrales de référence & science, pou laméme raison.

» Laphase de la FTO dépend de la différence de chemin optique moyenne durant la durée
totale d'expasition.

* LaFTO ne présente pas de biais de centrage du d&tecteur a cmptage de phaon (biais du
trou ce cantreur), car le bruit de phaons dans les bandes respedives d'intercorrélation est
indépendant (Bério et a, 1999.

Il est important de préciser que le signal a bruit de l'intercorrélation ddpend du podut des
phaons dans les deux canaux NsNc. Lataill e du canal de référence @nstitue le point fort de
cette méthode, car de lui dépend le gain en sensibilit é des mesures. En effet, |'intercorréation
compare en flux et position chagque mude de points entre les canaux respedifs dans le
diagramme X-A. Plus grand sera le cana de référence, plus les valeurs de références des
contrastes et positions des franges sront bien établies, et donc le niveau de bruit de mesure
abais< d'autant.

La mesure de cedécalage des franges dépend linéarement du produt NsNc & peut étre
effectuée aune prédsion ben pus petite que l'interfrange. On peut atteindre dornc une
résolution spatiale différentielle bien supérieure acelle espérée par la longueur de base. La
mesure du contraste des franges a partir de l'interspectre reste une mesure quadratique,

dépendant dorc de v NsNc.

4.3.2 Mise en cauvre pratique

Pour le traitement on procéde comme suit:

- Choix duncana de référence R et dun cana d'étude S. La largeur de ce canal est choisi
en nambre de phaons Ns.Nr,

- Intercorrélation des deux canaux spedraux,

- transformée de Fourier du résultat, on olient I'interspedre bichromatique,

- Redherche @ détermination des caractéristiques des franges puis extradion dumodue &
de la phase interchromatique,

Par un agorithme glissant, on @rcoure la zone d'éude (souvent une raie large), en décdant
pas a pas les deux canaux spedraux, en gardant la distance antre les deux fenétres constante
(quelques nm) afin deéviter I'introduction ce biais relatifs a la déoorrélation spedrale des
franges d'interférences éudiées™.

2 On n'évite pas la déoorréation spedrale mais en se décdant avec une séparation fixe entre les deux canaux, on
en garde |'effet constant.
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T e

C

Figure 37 Interférogramne présentant les franges dispersée Par intégration selon|'axe X, on
obtient le spedre présenté ci-desous, qu permet de séledionrer les canaux spedraux. Par
balayage pas a pas des canaux bleus et rouges, on peut étudier la dstribution spatiale de
I'émisgon darslaraie.

4.3.3 Déwrrélation spedrale

Lavariation continuell e de la FTO atmosphérique indut une perte plus ou moins rapide selon
lalongueur d'onde de I'information spatiale ahaute fréquence Cette décorréation temporelle
est minimiséepar I'emploi de murtes poses dans les limites du flux disporible. De méme, la
démrréation spedrae est diminuée par I'emploi de canaux spedraux étroits, et ce dans la
limite du flux disporible.

Pour extraire I'information sur I'objet, on dat suppcser que la FTO de l'interférometre est
inchangée d'une part dans le canal lui méme d entre les deux canaux spedraux. Berio et al.
(1997 a éudié en profondeur ce probléme. Des contraintes d'écartement peuvent étre définies
Le rappat entre les longueurs d'ondes centrales des deux canaux doit étre supérieur a 0.985et
au prédable en fonction dury, delabase @ delalargeur spedrale des deux canaux.

Dans la plupart des applications, |'écart spedra entre les deux canaux ne dépasse pas 25 R,
mais dans le calre de I'é&ude des étoiles chaudes présentant des raies larges, cela peut
constituer un probléme.

4.3.4 Déplacement de photocentre

On oltient deux observables pou chague paosition spedrale, formant deux spedres, I'un
représentant le wntraste moyen des franges comparé entre les deux canaux, le seaond la
pasition moyenne des franges comparées entre les deux canaux.
Dans le premier cas, on oltient la visibilité Vin=V,Vs, 0l V, =V, |est |a visibilité moyenne
dans le canal de référence et V¢ lavisibilit € moyenne dans le canal de science
Au premier ordre, si I'objet est peu résolu par I'interférométre, la phase issue de I'algorithme
dintercorrélation peu étre reli ée ala différence de phaocentre entre les deux canaux.
On a larelation suivante entre la phase interspedrae ¢ et le phaocentre le la source €, en
fonction celadirection ce la base projetée sur ladiredion Nord-Sud:

¢ =2rme. BNS
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Soit O(X,A) la distribution ¢k brill ance normalisée de I'objet a la longueur d'onde A (flux
normalisé aun dans le @rtinu), avec X = NS+ pEO.

Le spedre de I'objet peut sécrire:
S(A) = [[O(s, p,A)dsdp
Le déplacement de phaocentre dans ladirection duNord céleste est défini comme:

P() = HsO(s, p,A)dsdp
IIO(S, p,A)dsdp

Il existe bien sir un d&placement de photocentre dans la diredion perpendiculaire qui n'est
pas accessble ala mesure d'un interférometre adeux ouvertures, sauf si on otserve I'éoile
suffissmment longtemps pou que la base projetée sur le del change significaivement
d'orientation (voir sedion suivante).

Ainsi, S(A\) est le moment d'ordre O de la distribution d'intensité O(s,p,A\), tandis que P(A) est
un moment d'ordre 1 de cdte distribution. Chaque structure localisée a la surface de I'étoil e
qui influe sur le spedre est susceptible de provoquer une signature sur le phaocentre qui
appate une information tant sur la position de cdle-ci que sur sa taille. L'aspect trés
complémentaire de ces deux observables est patentiell ement tres riche pour toute technique
dinversion.

4.3.5 Effet desupersynthése

Considérons la base au sol d'un interférométre. La base de mesure est la projedion e cdte
base au sol sur I'objet, avec comme diredions de référence le Nord et I'Est cdestes. Pendant
I'observation, la mesure est donc dépendante de larotation terrestre, et la base projetée change
contindment en longueur et direction.

Dans le ca d'un interférometre a deux télescopes ou la résolution spatiale est limitée ala
diredion ce la base, la rotation terrestre permet d'augmenter les diredions de résolution
aaesdble al'interférométre. Pour le GI2T cet angle représente environ 60° @ns le meill eur
des cas. Cette méthode sera universellement employée par tout interférometre imageur.

4.3.6 Effet delabinarité

Le signal indut par un compagnon ck I'étoile éudiée peut influencer trés fortement le signal
interférométrique. Je prédse dans cette sedion les condtions ou cette influence dait étre prise
en compte, et les paramétres qui i nterviennent.

4.3.6.1 Notion ce champ interférométrique

Le dhamp de vue de thaque télescope est défini par I'ouverture f/D, dort toute binaire de
seéparation inférieure est susceptible dinfluencer le signal. Cependant, en raison ke la
déarréation des sources aur ce champ, il n'est pas certain gue le cmmpagnon peut générer son
propre systéme de frange. En effet, s on suppce que le télescope est pointé prédsement sur
la primaire, la position de la secondaire indut une diff érence de marche Bsinp (B et p sont la
base d |la séparation angulaire projetées). L'interférometre est réglé pour que lesfranges aur la
primaire soient de @ntraste maximal, et la position ce la secondaire peut étre en dehors de la

longueur de mhérence La longueur de @mhérence | de l'interférométre est définie par la
2

relation |, = A RA.
AA

10¢€
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Elle dépend dort alafois de larésolution R et de lalongueur d'onde A. Plus la résolution est
élevée plus cette longueur de mhérence et grande d@ dorc, plus la binaire est susceptible
d'influencer fortement le signal.

On peut définir le champ interférométrique angulaire par larelation: C = I—é

On peut voir que plus la base aigmente, plus la taille angulaire du champ interférométrique
diminue. Cette notion est complexe @ pou une éude plus compléte se reporter a la thése de
N. Thureau.

4.3.6.2 Sgnd indut

Les deux compaosantes A et B, résolues ou non, vohcréer leur propre systéme de franges, et
lavisibilit € résultante peut se mettre sous laforme:

2 _ 1 2 2 T L
Vv _Waﬁva ny: +2.ﬁ|\/a.\/b|cos(27 B,0,);

Les paramétres ont 3, le rappat de brill ance des composantes (3>1), Vi, leur visibilité, Bp la
base projetée sur le del et A lalongueur d'onde d'observation. Le produt B,.p, détermine la
résolution spatiale de I'écartement projeté des compaosantes.

A titre d'exemple, soit e ca de deux étoiles de 0.5 mas de diamétre goparent séparé par un
angle gparent p, et de flux égal (ka=k,=0.5). Pour labase est perpendiculaire aladirection dce
separation le systeme n'est pas résolu et la visibilité est 1. Si la base et aignée d le produit
B.p tel que la moduation soit maximale, la visibilité est de 0. Comme la diredion ce base
projetéesur le del évolue mntinuellement en cours de pose, un fort effet est attendu en un
court laps de temps, et le signal binaire est de premier ordre. De méme on peut sattendre ade
fortes variations sur un petit intervall e de longueur d'once.

4.3.7 Effet delarotation

Dans le mntinu, le flux émis pou une méme longueur d'onde provient de la phaosphéere
entiere de |'étoil e. Dans une raie, émise ou absorbée a une longueur d'onde précise, la rotation
de I'étoil e vaisoler des régions de méme isovitese radiae, et dorc I'interférometre va "voir"
un continu subissant une asorptionémissgon dans des régions particuli éres de I'étoil e.
Deux conségquences nt détedables sur le modue d la phase de la visibilit & d'une part, cette
rotation va moduer la distribution dintensité de I'étoile selon la longueur d'onde & donc
affecter spedralement le ontraste des franges, et dautre part, le phdocentre de
I'émisson/absorption se déplacera selon lalongueur d'onde (fig. 39).
Soit une éoile de rayonr, tournant alavitese éuatoriale Veq et dort |'axe de rotation R fait
unangle 6 avec le Nord-Sud céeste, et i avec laligne de visée (fig. 38). Quel que soit I'angle
i #0°, leszones disovitesses radiaes définies par I'effet Dopder sont des bandes de largeur
définie par le pixel derésolution dA, soit en fonction durayon d'une largeur or définie par :
r.ov coA
= _ avecov =—.

Vesin() Ao
Bien sur, la notion de bande perd tout son sens quand or>r, c'est-a-dire si la résolution
spedrale A est insuffisante, ouVeq.sin(i) trop faible (quandi tend vers 0°).
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/ * :
w=BN-8
o I

Figure 38. Repere (i,j) derotation ke I'astre, avecla dredion projetée N du Nord cdeste, et
B de la base de l'interférométre. L'ange BN définie la dredion ce la base par rappat au
Nord céleste, tandsquel'ande 6 défini la dredion ce|'axede rotation.

A partir de formes analytiques, on peut simuler et corriger de I'effet de phase rotationrel les
spedres de phases iswus de |'agorithme d'Interférométrie Diff érentiel. 11 est auss possble de
déduire de ced effet ladomeéedu rayon cel'éoile R et/ou ce savitesse goparente Ve.sini.

Un interférometre a deux télescopes mesure le déplacement de phaocentre projeté dans la
diredion ce labase. Seule la variation temporelle de cé effet, qu dépend ce larotation ce la
base au cours du temps (eff et de supersynthese) est a méme de @ntraindre ceparametre.

L'effet rotationrel représente un déplacement du phdocentre atravers de la raie de I'ordre
d'une fraction ce diamétre stellaire (fig. 39). Nous alons voir par la suite que les ggnaux
polarisés sont auss du méme ordre, il est donc impératif d'en tenir compte. De plus, ce effet
participe ala détermination des paramétres fondamentaux de I'étoile @ doit dornc &re envisage
comme unsignal et non un louit.
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Figure 39 Déplacement de phaocentre pour une éoil e de diaméetre anguaire 1 mas, pou des
vitesses de rotation e 5, 10, 15, 20t 30 km/s, observée dars une raie d'absorption e 15
knm/s de largeur & mi-hauteur. L'amplitude du d&placement est maximale pour une \itess de
rotation égale a 15knvs (tiré de la théese de S.Lagarde).
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4.4 Spectro-Polarimétrie | Nterférométrique (SPIN)

4.4.1 Analysepar intercorrélation de deux interférogrammes polarisées

I'Interférométrie Différentielle est directement applicable dans le ca de la technique SPIN.
On I'applique dors indépendamment sur chaque sous-image polarisée L'ID permet alors de
comparer le signal du continu et de la raie, non pus en lumiére naturelle I, mais en 1£Q ou
1+V.

Dans chaque ca, le @ntinu congtitue la référence, le mntinu pouant ére cnsidéré mmme

polarisé ou nonpolarisé.

* Dansle premier cas, la mesure relative entre les continus et les raies est obtenue, mais la
visibilité @ phase @solue du continu ce référence entre 1-Q et [+Q (resp. V) n'est pas
forcément identique. Par contre, on peut appliquer la technique d'autocorrélation du
continu, et de cdibration sur une éoile de référence pour quantifier la différence de
visibilit &,

* Danslesemndcas, laphase d lavisihilité du continu de référence en I-Q et 1+Q (resp. V)
est suppasé identique. Une comparaison drede des diff érences de visibilit € & phase dans
les deux polarisations est passble.

Dans la pratique, le @ntinu peut étre suppcseé nonpolariseé en lumiere drculaire, mais cette

hypaothése ne sapplique pas toujours en pdarisation linédre, surtout pour les étoil es chaudes,

oulapdarisation par diffusion de Thomson est importante.

Une fois obtenus les gectres de visibilit és polarisés (modues et phase), référencés sur leur

continu respedifs, la cmparaison entre les deux polarisations devient possble.

Il est cependant passble d'obtenir cette information par une méhode différente, mais trés
complémentaire, qu optimise la bande spedrale @ permet une cnfirmation indépendante des
résultats. En effet, I'agorithme présenté précédemment ne permet de parcourir qu'une partie
de l'intervalle spectral disponible. Tout dépend de la taille du cana de référence @ de son
écat avecle canal de science

Pour employer la totalité de la bande spectrale, des méthodes différentes doivent étre testées,

prenant avantage que les deux images polarisées nt des mesures datistiquement

indépendantes. Comme on a deux sous-images, il semble extrémement intéressant d'utili ser

I'une comme référence ala seconde, et vice-versa, afin de minimiser les éventuels biais de

mesure qui peuvent survenir.

On peut dorc imaginer une variation ce I'algorithme précédent.

e On uilise un cana de science éroit qui parcourt l'interférogramme de podarisation 1+Q
(resp.V), tandis que le canal de référence et constitué par la totalité de bande spectrale
couverte par lapadarisation I-Q (resp.V).

» Puisonfait glissr le cana science de maniere ace qu'il parcoure la bande spectrae en
totalité, le canal de référencerestant identique.

Les considérations précédentes ur la poarisation ou non dwontinu sous-jacent sapplique

bien évidemment. L& encore, si retrouver une visibilité ésolue est posshle par référence sur

une éoile nonrésolue, seule une phase différentielle est obtenue ca aucune phase asolue
n'est mesurable par uninterférométre adeux ouvertures.

Enfin, la rotation des lames quart d'onde ou duWollaston permet dinverser la position des
deux interférogrammes enregistrés aur le détecteur, et dornc, de rriger plus avant les défauts
fixes, dus pour une grande part ala distorsion ce la canéra acomptage de phaon (voir thése
Lagarde).
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4.4.2 Gestion dela polarisation instrumentale

Un interférométre est constitué de miroirs et de dichroiques, et a cetitre, il est sujet a la
polarisation instrumentale. La mesure de I'interférometre résulte de la superposition ce trois
systemes de franges provenant de la lumiere nonpolarisée pdarisée linéarement et
circulairement (these de K. Roussl et-Perraut). Les effets ont principalement:

* Une dténuation dfférentiell es des intensités lumineuses €lon la pdarisation, qu affede
le modue delavisihilit é mais pas laphase,

* Un retard de phase différentiel entre deux polarisation, qu peut engendrer du crosstalk,
c'est-&-dire, ure transformation dune pdarisation en une aitre (esentiellement linéaire en
circulaire). Ce retard de phase dfede le modue de la visbilité (diminution e la
corrélation des faisceaux) et la phase,

* Unerotation dusystéme de référence

Ces effets affecte la mesure des franges, méme en lumiere naturelle, et c'est pourquad la
polarisation est un fadeur important a prendre en compte lors de la @nstruction dun
interférométre. Une des lutions les plus communément utilisee et de nstruire
I'interféromeétre de maniere ace que le trgjet des bras it totalement symétrique (C'est le ca
pou CHARA par exemple). Dans le cas du GI2T, le montage est dissymétrique, en raison
esentidlement du colt trop élevé en terme de flux de lintrodwction de miroirs
suppdémentaire pour symétriser le parcours lumineux. Un montage symétrique n'est pas
aff ecté par larotation de champ, et pou latable REGAIN, cet effet est corrigé en temps réd).

On peut auss cdibrer les dégradations dans l'interféromeétre. La meill eure maniere mnsiste a
polariser lalumiéere al00%, a la sortie des télescopes, et de mesurer la visibilit € obtenue pour
diff érentes diredions de pointages. De plus, la successon de mesure en lumiére naturelle &
polarisée (ou en pdarisation circulaire d linédre) sur une éoile de référence, permet de
contraindre cdte dégradation. Une calibration phdométrique simultanée aces mesures est
nécessaire. Dans natre cas, la technique d'Interférométrie Différentiell e sera esentiell ement
utili sé pour la majorité des mesures. Elle offre I'avantage de saffranchir de la majorité des
dégradations instrumentale s on fait I'hypothése que la pdarisation instrumentale est
locdement achromatique.

La pdarisation instrumental e aff ecte tout le dhamp interférométrique de la méme maniéere. Ce
signal ne modifie pas la distribution de la lumiere polarisée sur I'objet, et donc |'observable
SPIN. Par contre, elle dfecte les condtions de mhérence de l'interféromeétre par des effets
diff érentiels de pdarisation entre dhaque bras, diminue le SNR de la mesure, et a ce titre doit
étre minimisée

Par effet de crosstalk, une partie de la lumiére polarisée linéarement pourait produre une
poarisation circulaire qui la visibilité des franges. Cet effet, suppse locdement
achromatique, paurrait biaiser la mesure pour des étoil es fortement polarisées linédarement, et
dort la distribution de lumiere poarisée serait complexe. 1l n‘'existe al'heure actuelle aicune
étude rigoureuse sur ce sujet.

En conclusion, contrairement au techniques pedropdarimétriques, la podarisation
instrumentale ne @nstitue principalement pas un biais du signa, mais plutét une source
suppémentaire de perte de signd, au méme titre que beaucoup ce fadeurs instrumentaux. Les
eff ets instrumentaux seront traités plus profondément dans la sedion traitant du traitement des
donréesdu GI2T.
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4.4.3 Comparaison tedhniques SPIN/Spedropolarimétrie

Du pdnt de vu tedhnique, la réduction des domées interférométrique offre plusieurs

avantages:

1. La podarisation interstellaire ne produt pas de signal, ca cdleci est par essnce
totalement résolue par I'interférométre, al'édhell e spatiale nsidérée.

2. L'information interférométrique ne nécesste par une soustradion des flux de daque
poarisation. En dautres termes, l'intensité intégrée de la poarisation n'est pas mesurée,
mais bien ladistribution spatiale relative de lalumiere polarisée

3. La dépendance a la pdarisation instrumentale et différente. Alors que la
spedropdarimétrie et dépendante du taux de polarisation instrumentale, la technique
SPIN va plus étre dépendante des effets différentiels entre les deux bras (voir these
Rousslet-Perraut, 1996

Par contre, il est posgble datteindre des SNR important en spedropdarimétrie, car on peut

intégrer trés longtemps. Sur un interféromeétre, seule la sommation des densité spedrales des

poses courtes est possble en I'absence d'optique aaptative, et le SNR croit avec la radane
caré des courtes poses. On dat auss tenir compte de la variation continuell e de la diredion
delabasesur le adl.

4.5 Application de SPIN au GI 2T

451 LeGI2T

Le G2T est constitué de deux télescopes de 1,50 m de diametre. Au vu des difficultés
métrologiques d'un tel systeme (longueur de whérence 1um en lumiere blanche), la lumiére
est soit disperséesoit filtréepour atteindre une longueur de ahérence de 100 um environ.Le

Ses caractéristiques ont les uivantes:

- Miroirs primaires de 1.50m de diamétre.

- BaseorientéeNord-Sud, ¢ 13m a65m.

- Ligne aretard: course de 3m.

- Domaine d'observation: 20°<8<70° -2h<AH><+2h.

- Suivi des franges automatisé, m,<5.

- Caméra acomptage de phaon CP40 constituée de 4CCD 288x384 pxels en mosaique,
plus la canéra CP20 avecun CCD.

- Résolution spatiale, jusqua 2.0 mas en mesure &solue, meilleures en mesure
diff érentiell es gedrales.

45.2 Tablede remmbinaison REGAIN

REGAIN est I'acronyme pou "REcombinateur du GrAnd INterférométre”. REGAIN est la
nouwell e table de recmmbinaison duGI2T qui devrait permettre d'atteindre une prédsion sur
les mesures de 1%, et augmenter de la magnitude limite accesble aix mesures (pou une
description compl éte se reporter aux theses de P. Berio et N. Thureau)..

Cette table est composéede plusieurs parties:

- Une zone pou la recombinaison des faisceaux appelée étage de service Celui-ci
comprend des dabili sateurs de puplle, des rotateurs de champ, des compensateurs de
dispersion atmosphérique ansi que le recombinateur proprement dit.

- Une ligne aretard chargée de maintenir continment dans la limite de @hérence les
variations de dhemin optique li ées au mouvement céleste.

235, dédinaison; AH, Angle Horaire
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- Un éage focal constitué d'un spectrographe adeux chambres (rouge, bleue), fonctionnant
dans deux configurations (mode multi chromateur Courtés et mode franges dispersées X-
A) ainsi quun modue polarimétrique fonctionrant avecle mode X-A.

- A terme, deux bancs d'optiques adaptatives (une pour chague télescope) qui contribueront
alimiter les pertes de visibilit € & accroitre @nsi la magnitude limite.

Rotateur de champ

(Eil de chat
Module de guidage
c'Camera 1CCD)
Recomblnateur
n— r?f;t-?
/ Source de référence y— NORD

|

.K

Foyer interférométrique (il de chat + miroir a

courbure variable

Ligne a retard LAROCA

Figure 41. Table de recombinaison REGAIN: étage de service.

Le spedrographe visible est équipé de deux chambres travaill ant en simultané, au vaisinage
de Ha pou I'une @ de H[3 pou l'autre.

Chaaun ce ces deux détedeurs est au foyer de deux modes distincts de fonctionnement du
spedrographe:

- Le mode X-A utili se une fente sur I'image isolant une bande de largeur de |'ordre de deux
tavelures, de largeur angulaire caradéristique (2.A/D). Cette ouverture ne préléve qu'environ
10% du flux incident®®. La résolution spedrale (A/AN) est respedivement de 1600, 5000 ou
30000.

- Le mode "multi-chromateur” ou mode Courtés (du nam de I'inventeur du montage) permet
I'enregistrement simultané de 4 a 16 images "monachromatiques” utilisant tout le dhamp
gpatial maisfiltrées en longueur d'onde selon dusieurs bandes gectrales.

4.5.3 Mode polarimétrique

Le mode pdarimétrique ne fonctionre qu'avec le mode X-A. La fente sélectionre une bande
de largeur une tavelure d@ de hauteur diminuée de moitié par rappart au mode X-A classque
(4.8'> 24"). Cette fente est utili seepour toutes les mesures, y compris cdles de cdibrations
effectué en lumiére naturelle. Le modue poarimétrique est escamotable € fait partie
intégrante du spectrométre REGAIN (fig. 42).

Une lame quart donde escamotable sert de polariseur initial en cas dobservation en
polarisation circulaire, a laquelle succéde un prisme de Wollaston qu démmpaose le flux
incident en deux flux de pdarisations linéares oppasées. Ces deux faisceaux doivent étre
transmis par le réseau de maniere éuivalente. Pour se faire, ure lame quart d'onde est placée
aprés le prisme de Wollaston pou attaguer le réseau de dispersion en deux polarisations
circulaires et obtenir ainsi une égale transmisson par le réseau pou chaque polarisation.

24 d'oul l'intérét potentiel de I'optique adaptative pour concentrer le flux dans le spedrographe.
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En résumé:

- Lahauteur de lafente d'entréedu spectrographe limitée a2 4",

- LeWollaston créedeux images s le détedeur: méme domaine de longueur d'onde mais
hauteur différente (écartement 0.37°9).

Pour des raisons tedhniques, il est impossble de mesurer la poarisation dans la diredion U

(45°). Cela limite peu le potentiel du pdarimétre cr il est bon de rappeler qu'on ne va pas

mesurer un taux de poarisation mais plutot la distribution spatiale de cdle-ci dans la

diredion ce la base. Cependant, ure anbiguité persistera pour des gructures polarisées

orientées a45°.

Figure 42.Modue pdarimétrique implanté sur la table REGAIN.

4.5.4 Séquencesd'observation

La séquence d'observation compléte pour une mesure simultanée e pdarisation linédre d

circulaire est la suivante:

A. Enregistrement en lumiere naturelle: on olient lavisibilit € de I'objet.

B. Enregistrement en pdarisation linédre référencée ala base Nord-Sud. Le Wollaston
separe les composantes polarisees.

C. Enregistrement en pdarisation circulaire. On introdut lalame quart d'once.

D. Ontourne le Wollaston de 180° les pasitions des deux polarisations aur le détedeur sont
inversees.

E. Onreprendles étapes précédentesen A.

L'étape de mesure en lumiéere naturell e sera en fait utili sée plus rarement. D'une part, I'image
crée et sur une partie différente du détedeur que les deux précéalentes et avec un flux doulde,
d'autre part, les algorithmes d'ID permettent une cdi bration relative de trés bonre qualit é.

De plus, pou les mesures en pdarisation linédre, la mesure en pdarisation circulaire poura
étre oonsidérée omme une référence, car rares nt les astres émettant une forte polarisation
circulaire en bande large.
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455 Référence e lumiere polarisée

La question ck la référence est importante en lumiere naturelle mais est encore plus délicate
pou SPIN, car la sourcede référence doit de plus étre une référence en lumiére polarisée

En lumiére naturell e, laréférence doisie doit réponde a ertains criteres:

- étrebrill ante pou que sa visibilit € soit prédséement mesurée

- ére peu résolue, car dans ce régime la variation e la visibilité asec la base, et donc
I'erreur de mesure est faible,

- nepas varier dans le temps. Cette précaution élémentaire sert a se prévenir des variations
de rayons, ou des variations de flux spatialement complexes qui biaisent la mesure de la
visibilit &,

- étre singuliere, car la binarité aff ecte la mesure de visibilit &, méme s le cmmpagnon est
faible (rappelons que 50% des étoil es ot dans des systémes multi ples™),

- étre observéedans les mémes condtions que |'étoil e de science (base, longueur d'onde).

Le aitére de brillance conjoint au critere de faible résolution spatiale impaose | e type spedral
de laréférencequi sera chaisi de type précoce?® (FV a4 OV) Cela dimine la majeure partie des
étoiles brill antes observables. Avec une base de 200 m, la plupart des étoiles précoces
brill antes ont résolues, et on dat se tourner vers des magnitudes de plus en plus éevées.

Un moyen de @ntourner le probleme est d'utili ser des étoil es dornt le diametre phatosphérique
est extrémement bien connu. Cela implique qu'un effort important de mesure de diamétre
stell aire soit entrepris par la ommunauté interférométrique.

Une éoile de référence pour SPIN doit respeder ces critéres sans biaiser la mesure en lumiére
poarisée Cela signifie en tout premier lieu que le mncept spedroscopique de "standard de
polarisation” est a priori inapplicable ici. En effet, la génération d'un flux de lumiere polarisé
est la plupart du temps compléetement lié a une géométrie déterminée (dipdle, disque,
couronre...). La réporse d'une source polarisée résolue par l'interférométre sera mmplexe,
dépendante de la longueur et diredion ce la base de I'interférométre, et donc son wsage en
temps que référence sera délica. Une source non-polarisée est deloin préférable.

Il faut noter cependant que n'importe quell e source non-résolue, quelle soit paariséeou non,
constitue une référence, car dans ce cas la visibilité et 1 et la phase onstante. En d'autre
terme la source dle-méme peut servir a cdibrer les pertes dues ala pdarisation instrumentale
s elle est observée afaible base.

Ladémarche suivante est souheitable:

- Observation SPIN a faible base de la source poarisée, calibration des pertes
instrumental es,

- Observation a base plus élevéede la source polarisée,

- Observation conjointe d'une éoile de référence suppaséefaiblement polariséeloca ement,
aintervallerégulier.

% || faut noter que beaucoup détoiles dites sSnguliéres pourraient savérer multiples observées par un
interférométre alongue base.

% |es types plus tardifs lumineux sont résolus par l'interférométre en raison de leur plus grande proximité pour
une méme luminosité gparente.
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4.6 Perspectives

Dans cete sedion, je vais m'attacher a montrer |'utili sation des diff érents observables SPIN
introduts précéemment dansle ca de lamesure en pdarisation linédre.

L'ordre des diff érents paragraphes suit I'introduction des observables pour des géométries de
complexité aoissante @ dornc par difficulté dinterprétation croissante (multiplicaion des
paramétres a définir, niveau dusigna paarisé). Dans cette sedion sont indiquées des pistes
de recherche, mais dans ce domaine tout reste afaire. Prouver la faisabilit € de la technique
seraune des priorités du spectropdarimetre REGAIN/GI2T.

4.6.1 SPIN et letaux de perte de mass des sipergéantes

Je me base sur les observations de R. Handbuy-Brown, J. Davis et L. Allen (1974, étayées
par les travaux théoriques de Sams & Johrston (1974, Cassnelli & Hofman (1975 et
récanment par K. Roussl et-Perraut (1998).

Soit une éoile homogene, sphérique, chaude @ dorc propice aune grande diffusion de
Thomson ¢k la lumiére par les électrons libres. Dans cette géométrie, le phaocentre est le
méme dans tout le spedre et aucun effet de phase n'est escompté, seul le modue de la
visibilit é est donc mesuré.

Deux effets de pdarisation sont détedables, tres proches phéndogiquement, a savoir la
poarisation celalumiere ala phaosphere d'une éoile ne présentant ni couronre ni vent, et la
contribution pdariséede matériel circumstellaire.

Le taux de pdarisation suivra une courbe éuivalente aun assombrissement centre-bord pou
une diredion de poarisation donmte La visibilité en lumiére naturelle pour un dsque de
diameétre goparent ¢, asombris linéarement sécrit:

V(@) = : l—u)Jl(x)/x+u\/7J (x)/ x

3
X2

=
1-u/3 E
oux représente lavariable THB/A.
L'observation SPIN consiste a faire la mesure de la différence de la réporse de
I'interférométre dans deux diredions de polarisation, peraléle € perpendiculaire alaligne de
base, qu constitue I'axe de référence de |'instrument.
On olzient larelation suivante (Sam & Johnson 1973:

|VS(CP)|:|VH(§0)|—1_[2J/3§2 u,—u )EJl(X)/X+u\/7,J (X)/x2+2/x BJ ( )_smx%

Vs est lavisibilit é en pdarisation sagittale (diredion ce la base) et V, la visibilité en lumiére
neturelle. La ourbe en pdarisation perpendiculaire V(@) sobtient en changeant le signe du
dernier terme de I'équation.

On retrouve bien sur I'assombrissement centre-bord en lumiére nonpolarisée par sommation
des coefficients us et up: U= (Ustup)/2 (assombrissement centre-bord linédre tel que 1=1-u(1-p)
avec le msinus de l'angle entre le rayon émergent et lanormale ala surface).

La différence des courbes de visibilités est diredement propationrelle au rappat des
coefficients d'assombrissement centre-bord (us-up)/(1-u/3).

Le résultat de Chandrasekhar peut étre gproximé linéarement dans le visible par les
coefficients us=0.69 et u,=0.62, tels qu'utilisés dans la modélisation de Handbuy Brown
(1974. En fait, le modéle de Chandrasekhar constitue une limite supérieure du taux de
polarisation attendu car il ne tient pas compte des effets d'absorption. Un modéle plus rédiste
(Harrington, 1970 donre un résultat environ qetre fois plus faibles. Le signal attendu,i.e le
changement de diamétre angulaire gparent de I'éoile entre deux polarisations de I'ordre de
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0.1 a 1.2% pou une visibilité mesurée de |'ordre de 0.5 (cas le plus favorable) pour une
phaosphere nue.

Pour une éoile chaude sgjoute ladiffusion et I'émisgon propre du milieu circumstellaire émis
par le vent. Pour la phatosphére, le flux est essentiell ement radial, maisinfini en extension, ce
qui limite fortement le taux de pdarisation cohérent pour un éledron dffuseur. En revanche,
ladiminution du dameétre gpparent de la source pour des diff useurs de plus en plus lointains a
pou effet d'augmenter le taux de polarisation ce la lumiére diffusée. Cela compense quelque
peu la diminution en 1/r® du flux lumineux et de la densité dedronique dans le milieu
circumstellaire @ permet datteindre des polarisations locdes importantes. De plus,
I'enveloppe plus éendue est plus fadlement résolue par l'interférométre ce qu accroit la
sensibilit € de I'instrument a cet effet.

Pour une visihilité de 0.5, la différence de diametre angulaire pour deux polarisations peut
ateindre 8% (cas optiquement mince, 1~0.35%', Handbuy Brown 1979. Cet effet a @é
numériquement simulé par K. Rousselet-Perraut (1997 pou des hypothéses smples.

Figure 43. lllustration e K. RousElet-Perraut du processus de mesure poarisée d'une
envdoppe diffusive optiqguement mince montrant les cartes d'intensité en lumiére naturelle
(gauche), en pdarisation sagittale (s, bas) et perpendiculaire (p, hau), et la mesure de
visibilit é correspondart (en trait plein, lumiére naturelle, courbe supérieure, pdarisation p,
inférieure, pdarisation s).

4.6.2 SPIN et lapertede masse desBe

Les étoiles Be sont des étoiles chaudes, non supergéantes dort le spedre présente une ou
plusieurs raies en émisson. Le vent de ces étoil es est insuffisant pour justifier la présence du
matériel circumstellaire dans le calre de la théorie CAK (1975)%%. Leurs paramétres diff érent
peu des autres B, mais ces astres ont statistiquement des rotateurs rapides (>250km/s).

Les étoiles Be sont entourées d'un environnrement dense sous forme vraisemblablement de
disque, mais de nombreuses questions demeurent sur la nature de cedisque (épais ou mince
évolution,mas=...).

La spedropdarimétrie devient un ouil important de cetype d'environnement, cependant, une
dégénérescence entre modele de disque épais et mince subsiste. Seules des observations
conjointes en interférométrie @ spedropdarimétrie rédi sées par Quirrenbach, Bjorkman et a.
en 1997 représentant respedivement l'interférometre Marklll et le spectropdarimeétre de

27 Cette différence est diredement propationnelle at/(1+1) pour le ca optiquement mince
%8 |_e vent radiatif ne devient conséquent quia partir du type spedral B2 (Grigsby& Morrison, 1995 .
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['université du Wisconsin ort permis de @ntraindre fortement I'extension des zones émissves

en Ha ains que I'angle d'ouverture du dsgue.

De nombreuses ohservations gectroscopiques attestent d'une évolution temporelle a long

terme (quel ques années) de I'environrement circumstell aire des étoil es Be, principalement par

le suivi de lasymétrie des raies de Balmer avec le rappat V/R. Cet estimateur représente pour
une raie doméele rappat des intensités "violette”" et "rouge” référencées ala longueur d'onde
au repos. Les observations emblent bien expliquées par un modéle d'oscill ation globale aun
bras (mode fondamental m=1) confiné par le vent radiatif. Le patentiel non-sphérique du a la

forte rotation indut une précesson ce la figure de résonance d'une durée de l'ordre de 2 410

ans (Papaloizou 1992 Okazaki 1996, 1997.

L'interférometre GI2T a mnfirmé ce scénario au moyen d'un suivi sur plusieurs années de Be

telles{ Tau et y Cas. Laphase relative de lavisibilit é entre laraie Ha et le continu déterminée

par Interférométrie Différentielle cnstitue I'éément clé de I'interprétation.

Pour { Tau, l'observation a deux ans dintervalle afourni non seulement I'extension et la

position e l'oscill ation a dhague observation, mais auss son sens absolu de rotation par

rappat & ceui de l'étoile @ au nord terrestre (Vakili et al, 1998.

y Cas est observée par le GI2T depuis 1989, avec des bases alant de 15 a 51m. Ce suivi sur

une période de 7 ans révele un comportement similaire a Tau (Bério et a, 1999,fig. 44). A

partir dune loi ad-hoc de rotation du dsque, on peut situer I'onde aenviron 1.5rayons

stellares (R-~10-15 R ), c'est-a-dire dans la région de formation pivilégiee du flux
polarise®.

Celapaose le probleme non-résolu dulien physique entre le disque € ['étoile. On peut voir que

larégion ouse créele flux poarisé se situe justement a cette charniére, et que la technique

SPIN pourait pouvdr différencier entre un modéle de densité wrtinu entre |'éoile  le

disque, et un modele ou unespacevide &iste.

L'observation ces Be est trés adaptée aix cagpadtés instrumentales du GI2T, et devrait

congtituer un programme privil égié pour tester les cgpadtés de latechnique SPIN.

L'observation en lumiere polarisée vamoduer la distribution lumineuse de I'étoil e par rapport

a l'observation sans polarimetre, en favorisant ou nonles zones les plus proches de la

phaosphére, on peut dorc sattendre:

* A unrevisihilit é plus grande dans le continu (dépendant du taux de pdarisation et du flux
del'enveloppe),

* A unsigna de phase rotationnel modifié dans une raie en émisson. Cependant, dufait de
labaiss de pdarisation dans laraie en émisson (Poedert& Marlborough, 1978), ce effet
pourait étre marginal,

* Aunsignd dual'oscill ation a un kras amplifiées car I'esentiel du phénomeéne se déroule
a moins de deux rayons gellaires, région ou se forme I'esentiel de la pdarisation
(Okasaki, 1997,Vakili et a, 1998,Berio et a, 1999.

Je développe les pistes d'études qui constituent un programme d'observation préliminaire, tant

en lumiére naturell e qu'en lumiére polarisée:

» Etudier I'effet del'inclinaison par I'observation d'une Be vue du pde (n Tau), de l'équateur
(¢ Tau,i=82°) et intermédiaire (y Casi=45°),

* Mesurer |'effet de la pdarisation pou ces étoiles aur lavisibilit € dans le @ntinu, dans des
raies phaosphériques et en émisson (Ha plus particuli érement).

29y Cas ¢ Tau et ont été modéli sées en lumiére naturelle @ polarisée par Poedkert et Marlborough (1979 et par
Wood, Bjorkman et Bjorkman (1997. Dans les deux cas, la simulation conclu que la pdlarisation provient a
environ 70% des deux premiers rayons gell aires.
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o Déteder la signature pdarisée de I'oscill ation a un kras pour les étoiles précédemment
étudiées par le GI2T par Interférométrie Différentiell e.

o Déeder I'effet de l'oscillation a un kras par interférométrie différentielle en lumiere
naturelle @ poarisée pou nTau. Comme I'éoile est vue du pde, cette détedion est
impossble par un spedrographe, ou unspectropdarimetre,

94/6/9

T

.50} .

2% -100[ . .
41500  -1000 500 0
Vitesse radiale (km/s)

Figure 44. Suvi du phdocentre présume de I'émisson e Ha de y Cas entre 1988 et 1994
(Berio et al, 199).0n voit I'important effet de phase due a la rotation du dsgue (& droite).
Une dissgymétrie du spectre de phase ou un @calage de celui-ci par rappat a la vitese
radiale nulle sont des indices de I'oscill ation a un Ipas.

1 1
500 1000 1500

4.6.3 SPIN et les gructures en[corotation (CTR]

Toutes les méthodes phaométriques, spedroscopique @ spedropdarimétrique buttent pour
Iinstant sur |'obstade soulevé par |'absence de résolution spatiale @ la faiblese des
moduations indutes par les régions en corotation autour des étoil es OB, les CIR (Corotation
Interacting Regions). Latechnique SPIN peut-elle &re d'une quelconqe utilit €?

Il faut constater que la détedion ce polarisation linédre dans les étoil es O sest soldéedans la
plupart des cas par un échec, indiquant un vent trés phérique cntrastant beaucoup avec la
situation des Be, ou ks supergéantes B (Lupie & Nordsieck, 1987,Bjorkman 199Q.

Hayes (198) a détedé néanmoins un riveau de variabilité supérieur pour a Cam (1985,
my=4.29,0=0.08%) et A Cep (1978,my=5.04,0=0.06%) en moins de 24h, et atteignant 0.2%
sur une plus longue période, détedion confirmée par Lupie & Nordsiedk (1987). Les
fluctuations en diredion sont de quelques degrés.

De plus, cetains sgnes de forte adivité qui ont éé détedés aur cetaines O telles { Oph
présentant des modifications parfois drastiques des profils de raies (Ebbets, 1987, ou des
éruptions X conséquentes (Bergdfer & Schmidt, 1994, var auss Waldron & Cassndli,
2001).

Ce sujet d'éude nécesste untres bonrappat SNR et une large muverture temporelle qui sont
difficilement accessbles a un interféromeétre. De plus, les gructures observées nt a-priori
assez symeétriques, ce qui suppase des effets de déplacement de phaocentre dténués par la
multiplicité des urces. Néanmoins, ure dude gprofonde de ce phénomene serait
souhaitable, danslamesure ou l'amplitude de ces variations est mal conrnue.
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max elongation of
region III perpendicular
to line of sight
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Figure 45. Application dumodéle de Cranmer & Owocki (199%) a la mesure polarisée ¢ au
signd de Ha. Ce signd a été détedé par McDavid (2000) pour les éoiles 68 Cygni, et & Per,
deux éoil es O brill antes (respectivement my=5.00et my=4.04).

Or latedchnique SPIN n'est pas umise ala polarisation interstell aire (qui pose des probléemes
majeurs de calibration pou ces étoiles), et est moins sumise ala disparition dusignal pou
un ohet symétrique du fait de sa résolution spatiale. La taille des CIR est un atout pour
I'interférométre, car elle augmente le "bras de levier" de détection en utilisant des bases
appropriées. Dans la liste des étoiles observée par McDavid (2000, fig. 45), & Per et a Cam
correspordent le mieux aux cgpadtésdu GI2T de part leur proximité, luminosité € surtout la
simpli cité présuméede la zone de dhoc responsable des DACs.

L'étude des magnétosphéres des étoiles Bp a éé menée & utraviolet (Shore & al), et en X
(Babel & Montmerle 1997, mais reste encore trés limitéepar les faiblesse des manifestations
observées. ¢ Orionis E présente la cmbinaison d'un vent radiatif non-négligeable & d'un fort
champ daminant I'environnement circumstellaire. On a ansi mis en évidence la présence de
deux larges nuages dort la nature Sapparente aux ceintures de Van Allen terrestre. On avu au
chapitre 3, que les certaines étoiles de type B et O possdent auss un champ magnétique,
beaucoup pus faible certes, mais touyjours susceptible de cntrdler le milieu dans le proche
environrement de |'é&oile. Les plus brillantes Bp ort une magnitude supérieure a5, et la
magnétosphére est peu brillante. Celle-ci est située atre 2 et 6 R+, ce qui ne pose pas de
probléme de résolution spatiale al'interféromeétre, mais bien des problémes de flux.

D'un autre wté, 3 Cep est de magnitude 3 (d~180 ), et méme si la magnétosphere est plus
proche de I'éoile acause de la falblesse du champ, cette doile, comme 6 Ori C, se préte
beaucoup pus fadlement a une observation interférométrique.

Il est catain que I'appat de l'interférométrie différentielle @ de la spectro-polarimétrie
interférométrique sont bien adapté I'étude de ces environrement circumstellaire. Mais dans
tout les cas, le probléme principa sera céui du contraste eitre le flux stellaire «
circumstellaire, et la limitation la limitation imposé par le flux de phaon et non @r la
résolution spatiale de I'interférométre.
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ABSTRACT

Adding a polarimetric device at the combined focus of a stellar interferometer opens new prospects for studying stellar
polarization phenomena. Thanks to spatial resolution of long baseline interferometer local polarized structures should
become observable unless otherwise undetectable by classical polarimetric techniques. In this paper we present
the principles, the observables and the instrumental requirements of polarimetric interferometry. After a short
description of earlier attempts to detect polarization effects with optical long baseline interferometry we review the
potential applications of this technique once implemented on future optical arrays. We examine the case of scattering
phenomena in the extended atmospheres of hot stars (O, B, A} or magnetism of chemically peculiar stars as targets
for polarimetric interferometry or its extension SPIN (Spectro-Polarimetric INterferometry). Finally, based on the
design of a polarimetric device of GI2ZT-REGAIN, we currently initiate an observing program which aims at scientific
targets such as bright magnetic Ap and Be stars.

Keywords: Stars: Ap, Be, LBV, circumstellar matter, magnetic field, Technique : interferometry, polarimetry,
differential interferometry.

1. INTRODUCTION

Mass-loss has to be considered as an intrinsic characteristic of hot stars, and in a larger extent, all stars will encounter
a mass-loss event in their life. The consequences of such a process are numerous (chemical enrichment, momentum
injection) and have a tremendous impact at a galactic scale. Despite a great wealth of recent studies, this phe-
nomenon remains poorly understood mainly due to the difficulties of classical observational techniques to spatially
localize the multiple manifestations of mass-loss events. Without spatial resolution, spectropolarimetry represents
one of the best suited techniques to study mass-loss ag the light from the central star can be strongly polarized by
its circumstellar environment. Moreover, it must be pointed out that circular polarization detection remains the
most confident way to validate magnetic field existence as it is strongly suspected to greatly influence the ejection
mechanism. The young technique of optical interferometry has proved its efficiency to study and even monitor Be
stars disks (1,2 ,® ;* ), mass exchanges in # Lyrae (%) and the environnment of the LBV P Cyg (%). For all these
examples, spectropolarimetry has brought a complementary information of great interest, but the interpretation
remains limited by the averaging of the polarized information over the field of view. Within this context, it appears
very attractive to equip a long baseline interferometer with a polarimetric mode.

{Send carrespondence ta O. Chesneau)
E-mail: cheaneau@astro.umantreal.ca
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Such attempts have been performed since the very beginning of interferometry. The unique Narrabri intensity
interferometer was used with a polarimeter in 1974 to give an estimate of the polarization dependant diameter change
of # Orionis (7), but the Signal-to-Noise ratio (SNR) limitations were well above the expected signal. The experi-
ment was repeated in 1981 with the I2T interferometer on « Lyrae (®), and in 1997 with the GI2T on the Be star
Cassiopeiae (*). These observations pointed out that instrumental polarization has to be carefully studied and con-
trolled (1%} and accuracy and thus SNR. requirements are critical as the expected signal is faint. First, instrumental
polarization effects have to be considered for all interferometers since it can significantly degrade their performances
even for observations in natural light (%), That why in several cases, polarimetric devices are required for the signal
optimization (multiple light reflections). Second, constant progress was made on the data processing, due to both
theoretical and computering improvements. Indeed, the results of Vakili et al, and Berio et al obtained with old
GI2T data, greatly benefits from the new visibility calibrators (‘') and the new prereducing and reducing algorithms
(32,12 ). Differential Interferometry (DI) extends the extracted information (relative visibility and phase between
two spectral channels}, and considerably relaxes the demands on the calibration required by Spectro-Polarimetric
INterferometry (SPIN). Moreover this relative phase is much more sensitive than the classical visibility modulus and
decreases strongly the SNR limitations of the observations (8).

Within this context, an polarimetric device has been studied to be implemented inside the visible spectrograph of
the GI2T/REGAIN Interferometer (1), allowing one to perform Spectro-Polarimetric Interferometry with a spectral
resolution up to 30000. In this paper we briefly present the SPIN technique and report its scientific potential for
studying magnetic fields or extended circumstellar environments (Sect. 2). Then we report the design and the short
term observing program of the REGAIN polarimetric device. Starting with well-known and strongly polarized stars
such as Be and Ap stars to validate the SPIN approach, we finally emphasize the SPIN potential on future imaging
arrays of large telescopes.

2. SCIENTIFIC RATIONALE
2.1. Astrophysical Targets

The first theoretical works were developed in parallel to the Narrabri Interferometer experiment. Sam & Johnson
(15} and Cassinelli & Hoffman (18) studied the consequences of Thomson scattering around hot stars on the diameter
measurements in linearly polarized light (with a single baseline}. In the outer regions of the star, the scattered light
becomes strongly polarized in a plane perpendicular to the direction of polarization (17). Owing to the spherical
symmetry of the photosphere, the local polarization integrated over the all apparent disk cancels out, and no net
polarization can be observed by classical spectropolarimetric technics (i.e without spatial resolution). In contrary, an
interferometer in polarization mode can detect a signal due to its sensitivity to polarized flux in a preferred direction.
The star appears smaller in the plane of polarization parallel to the baseline than in the plane perpendicular to
it. Polarization rates up to 30% are expected around hot stars: a detected signal or even a null detection should
bring strong constraints on the mass-loss rate (*®) considering the SNR reached by present interferometers. Many
stars should be concerned, particularly bright and hot supergiants (O, B, A) without inhomogeneous circumstellar
materials.

Be stars are characterized by emission lines which originate in a dense, cool, expanding and rotating envelope.
This spectral subtype is too late to give rise to a strong radiative wind but the mass-loss is stronger than normal B
stars and is statistically related to the star rotation. Some disks disappear and reappear rapidly, presenting variable
tilt angles, but others seem more stable. In the last case, the stars show long-term variability in the ratio of the in-
tensities of the violet and red Balmer components (the V/R variations), interpreted as a global one-armed oscillation
by Okasaki (1°}. Differential Interferometry successfully accounted for this theory in the past few years, and SPIN
should reinforce the monitoring of such circumstellar structures since polarized visibility should be phase-locked with
the one-armed variahility itself. Extensive polarimetric studies on Be stars have been carried out since their highly
asymmetrical environment prevents cancellation of the polarization (2%). The high level of net polarization is mainly
due to the disc shape but also to the great level of local polarization produced by the dense inner disk (*!). Such local
polarization rate must be detectable by SPIN. As an example, the phase effect observed on « Cas by the GI2T team
reach 50° amplitude in small baselines (< 30m), while the error bars are below 5°. An observation in linearly polarized
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light should increase/decrease this phase effect by a detectable amount, bringing constraints on the envelope emission.

These considerations apply also to the chaotic environment of LBVs and particularly P Cygni. The circumstellar
environment of P Cygni is rather faint and difficult to observe by imaging without a coronographic instrument (22}
The clumpy nature of the nebula was first suspected hy the stochastic variability of the polarization intensity and
angle as ohserved by Taylor et al (**). Skinner et al (**) confirmed this fact using the high spatial resolution
capabilities of the 6 cm MERLIN radio-interferometer (50 mas}. This clumpiness was established in the very close
environment of P Cygni wind by Valkili with the GI2T (®) and recently by adaptive optics (2%). Morover, the
radio maps show an astonishing variability in less than a month, and a connection between the clump observed in
1996 by the GI2T, and the closer clump of the AO image observed 3 years later is suspected. However, to spatially
constrain the clumps velocity and position, we need both radial and tangential information. SPIN should provide
this complement. and useful information on the size and content of the clumps.

Finally, SPIN possibilities on circular polarization are very attractive, but also difficult. Ap stars present both high
magnetic field and high luminosity but their stellar surface has to be partially resolved which implies large baselines
(contrary to Be stars where only the circumstellar environment is studied). Zeeman observational techniques suffer
strongly from spatial cancellation over the stellar disk, and also from spectral cancellation as a result of the small
amplitude of the Zeeman splitting. Both problems have been partially overcome using the Doppler effect (natural
and polarized light) and the multiplexing of numerous lines (especially for late type stars) (*827). But it is still
rather difficult to detect magnetic fields in hot stars, which exhibit strong radiative wind, and only few strong lines.
Moreover, complex magnetic configurations still almost completely lack detection for all spectral types. SPIN would
offer a unique way to combine direct spatial resolution and polarimetric observables, but remain limited by the high
spectral resolution required for such a study. Nevertheless, the new optical transmissions, and the introduction of
adaptive optics should decrease these limitations.

Table 1. Potential astrophysical targets for SPIN. See text for details.

Spectral Type Polarization Visibility ~Fringes phase Phenomenon
O, B, A supergiants!  linear Yes No Thomson scattering
LBV linear Yes Yes Thomson scattering
Be stars linear Yes Yes Thomson scattering
Ap-Bp circular Yes? Yes Zeeman effect

1. Note the strong rotationnal oblateness expected for earliest types {~ 5 — 10%).
2. The visibility effect is weak for small baselines. The first zero has to be reached.

2.2, Observing Strategy

In principle there is no obstacle to equip the focal instrument of an interferometer (with or without spectral dispersion
capability} by polarimetric optics. A simple polarization state analyzer using a Wollaston prism and quarter-wave
plates at 45° can perfectly match the specifications for calibration and visibility determination in the different po-
larizations. In practice we record fringe patterns in circular and linear polarizations and we thus estimate complex
visibilities for each of them. For each polarization, we can estimate by differential interferometry techniques (ie.
by cross-correlation between a broad continuum channel and a narrow spectral line channel for instance) a relative
visibility modulus directly linked to the intensity distribution of the object on the sky and a relative visibility phase
related to the photocenter angular position of the object. Figs. 1- 2 depict the principle of SPIN.

The difficulty of SPIN is due to the optical complexity of interferometers which demands numerous and stringent
calibrations of internal polarization to attain the desired and unbiased accuracies for adressing the astrophysical key
programs cutlined in Sect. 2.1. Visibility accuracies of a few tenths of a percent are generally required to constrain
magnetic field orientations or density and temperature distributions in scattering environments. Such accuracies are
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Figure 1. Principle of polarimetric interferometry within the context of a scattering environment. Ilustration is
based on the numerical simulations of a scattering envelop where simple scattering is generated by electrons (left).
Through the polarimeter, the envelop appears oblate (middle}, which induces varicus visibilities measured by the
interferometer (right). The “natural” visibility (i.e. without polarimeter) is also represented. It corresponds to the
circular envelop at the left of the figure.
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Figure 2. Principle of SPIN within the context of a magnetic field. Illustration is based on the numerical simu-
lations of circularly polarized maps of an Ap star along an iron line (A = 0.6 pm, spectral resolution & = 60000,
star inclination ¢ = 60°). Placed after the polarimeter, the spectral resolution capability allows one to measure
various visibilities versus wavelength. According to the magnetic field configuration, a phase effect (i.e. photocenter
displacement) or a visibility modulus effect (i.e. diameter variation or limb-darkening modification) is detected. The
former case is llustrated in this figure, the latter is best observed for a pole-on configuration.
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already reached with single-mode instruments (such as FLUOR) and such performances are expected for the focal
instrument AMBER of the VLTI (*®}. Qur previous numerical simulations have shown that fringe phase constitutes
a powerful tool for detecting polarization effects provided that the phase accuracy attains a few tenths of a degree
(*"}. Phase accuracies below 5° have already been obtained with the old configuration of GI2T interferometer (*)
and accuracies better than 1% are expected with GI2T/REGAIN and AMBER. This implies accurate calibrations
of SPIN on calibrators which can be either a reference star that is unresolved at the angular resolutions achieved by
the interferometer, or the observed object itself observed at a shorter baseline where it is unresolved. Moreover SPIN
measurements in different polarization states should be sandwiched between interferometric data in natural light
on the star itself, compared in turn to an unresolved calibrator, the process being repeated for each interferometric
configuration (?). This allows one to determine the visibility variations due to geometrical effects (flattened envelop
for instance), to intensity effects (limb-darkening, patchy distribution due to peculiar chemical abundances) and to
other unpolarized effects. Therefore, the SPIN technique also implies an important by-product of both intensity and
geometric information of great interest.

2.3. Technical Requirements

The SPIN technique necessarily implies the use of a medium to high resolution spectrograph. For linear polarization,
a resolution R of 5000 is enough for any scientifical purpose, but for the Zeeman effect studies, resolutions of 30000
in the visible and 10000 in the near-infrared are required. At the present, only the GI2T/REGAIN (1) is equipped
with such a resolving power in the visible range and AMBER, which is primarily restricted to the near-infrared range
(I, H and K bands), is foreseen with a spectrometric mode. As regards to polarimetric devices, only REGAIN on
the GI2T includes such a facility. AMBER, will initially be restricted to a linear polarizer (39).

Decametric baselines are generally mandatory (for partially resolving Ap and Bp stars for instance), within the
sensitivity limits of existing interferometers (GI2T for instance) and a fortiori with foreseen ones (VLTI). Moreover,
three or more baselines appear to sighificantly improve the SPIN performances and efficiency by providing imaging
capability and thus permitting one to avoid confusion between various magnetic field configurations for instance.
This facility is currently available on two existing arrays, COAST (*!'} and NPOI (*?), and will be accessible with
the future instruments such as the VLTI (*3), CHARA (*) or the GI3T.

As regards to the previous instrumental considerations and especially to the accuracy requirements, a Signal-to-
Noise Ratio (SNR} analysis is very crucial. Considering the photon losses due to the polarimeter itself, the high
spectral resolution and a requirement of SNR = 100 can dramatically reduce the number of astrophysical targets
availble to SPIN on existing instruments (GI2T/REGAIN). Nevertheless, implementation of adaptive optics and
operation of large telescopes would allow one to overcome these limitations as emphazised in Sect. 4.

3. THE POLARIMETRIC MODE OF REGAIN

3.1. Instrument Design
The polarimetric mode of REGAIN includes (Fig. 3):

¢ 3 quartz Wollaston prism whose angular deviation equals 0.37° for analyzing and recording the linearly polarized
components on the REGAIN detector. To decouple the visibility measurements from the detector response,
polarization states are switched. The Wollaston prism can rotate up to 180° (this movement is motorized).

an output quarter-wave plate oriented at 45° with respect to the Wollaston neutral axes and placed after
the latter to optimize the global throughput of the interferometer (the grating of the following spectrograph
polarizes the linearly polarized components). This fixed plate is made of quartz and remain achromatic from
04 pym to 0.7 ym (the phase shift throughout this spectral range does not exceed + 3%).

an input quarter-wave plate oriented at 45° with respect to Wollaston neutral axes which can be inserted before
the Wollaston prism for analyzing and recording the circularly polarized components on the REGAIN detector.
This plate is identical to the previous one and can be inserted and removed thanks to a motorized movement.
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Wollaston prism and

fixed quarter-wave plate
Removable quarter-wave plate

Figure 3. The mechanics of the polarimetric device of the GI2T /REGAIN interferometer.

This polarimetric mode can be inserted inside the REGAIN spectrograph and is removed (thanks to a motorization)
for vigibility measurements in polarized light. To record simoultaneously the two images on the same detector,
one has to reduce by a factor two the entrance slit, now 2.4” on the sky (4.8” in natural light observations). The
data reduction procedure (*%) could be applied separately on both images, for independant visibility mesurements
(amplitude and phase as a function of wavelenght) but also by cross correlating the images in both polarizations for
differential mesurements. In any case the data reduction procedure will take into account the observing procedure,
that has been defined for calibration and astrophysical purposes. This procedure is a sequence of measurements in
the different instrumental conditions:

1} natural light (without polarimeter device}

2} polarimeter at the 0 position, entrance % plate out

3) polarimeter at the 00 position, entrance % plate in

4) polarimeter at the 180 position, entrance % plate in

5) polarimeter at the 180 position, entrance 3 plate out

6) natural light

7) repeat the sequence from step 1

This sequence allows accurate calibration, as well as visibility measurement as a function of the different stokes
parameters.

3.2. Status

This polarimetric mode of GI2T/REGAIN is foreseen to be commissioned at the Observatoire de la Cote d’Azur
during Spring 2000. A dedicated photo-polarimetric lab testbench is under construction to accurately align, calibrate
and test the polarimeter before its installation inside the REGAIN spectrograph.

3.3. Short Term Observing Program

First tests are planned to begin this year on well-know Ap and Be stars in the northern hemisphere (20° < § < 70°).
This observing program covers a large range of technical difficulties, beginning with the continuation of previous
observations with medium spectral resolution and medium baselines to reach high spectral and spatial resolution for
Ap stars.

Concerning Be stars, two particular orientations of the disk will be considered in order to avoid problems in
interpreting the observations. Edge-on configurations offer several advantages. The projected structure is a line,
which can be investigated by earth supersynthesis using the extended observational time coverage of the GI2T (4h).
This orientation is also the most favourable for classical polarimeters as the assymetry is maximum. That is why
the chosen target, { Tau, is one of the best observed in polarimetry (with a polarization rate larger than 1.5%,
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(36)) and interferometry (%), but also the best thecretically modeled (7). Moreover, we already benefit from the
precious information of the spatial orientation of the disk in the sky (2,3 ). The GI2T monitoring of the disk long-
term variability will be continued with the advent of the polarimeter. Results obtained in natural light should be
reinforced by the polarized addition of polarization information in incoming light. Pole-on configurations also appear
very interesting because the presumed symmetry of the disk prevents one from observing a high net polarization
level. Within this context, SPIN can provide substantial information, provided that the disk configuration is rather
simple, e.g a circular disk or a presumed one-armed oscillation. It must be pointed out that the expected effects are
comparable to the polarized limb-darkening of hot supergiants i.e. no phase shift (for a circular disk), but strong
visibility ratio between two perpendicular directions of polarization. A phase effect should be the proof of a more
complex geometry and could be followed in time. n Tau, is a bright canditate for such a study, and has already been
observed by the Mark I interferometer ().

As noted above, P Cygni continuously presents strong activity correlated to the recurrent mass-ejection of clumps.
The scale of this activity and the optical and radio maps suggest that actually only the few closer clumps are
responsible for the polarization variability. The GI2T single-baseline should be sufficient to monitor such activity
without confusion between several interpretations. Nevertheless, this observational program has to be included in a
large campaign on this intriguing star to provide a coherent wealth of information.

Some famous Ap stars are closer than 50 pe with expected angular sizes between 0.5 and 1.5 mas (2-4 Bg). The
spectrum of these hot stars presents numerous and somewhat blended metallic lines which have been extensively
studied in polarized light. A spectropolarimetric atlas can help to carefully prepare the observations (%8). At
least four stars constitute a good sample of testing target. First, § CrB offers the best observing condition: a
strong magnetic field, a small vsini (< 3 km/s), and spectral stability of the iron lines which ensures a uniform
abundance of this element over the stellar surface (Wade, private communication). Second, the star o CVn, also
strongly polarized exhibits a complex iron structure with a vsini ~ 20km/s. Finally, ¢ UMa and a And have
large angular diameters, with patchy abundances but are marginally polarized. They represent good test for the
influence of patchy distributions on interferometric observable, providing high quality information on the location
of the chemical peculiarities. The priority for the interpretation is to determine the angle between the projected
rotational axis and the North-South direction. Temporal monitoring of the star could bring some constraints, but
can be rather difficult because of the long exposures required compared to the star rotation. For instance, @ CVn
has long been known for its periodic fading, at 5.36627 day intervals, and § CrB exhibits a magnetic periodicity of

18.25 days.
Table 2. Short term observing program of the polarimetric mode of the GI2T /REGAIN.
Name  Spectral m, Angular Net Sky Comments
Type diameter! polarization?  situation
¢ Tau  BAIIlp 3 0.39/3.55 mas strong edge-on, i ~ 75°, ¢ = b58° one-armed oscillation
n Tau  B7lle 287 0.71/1.57mas weak pole-on, i ~ 20° relatively unknown
P Cyg Blla (LBV} 49 04/552mas medium unknown
ACB  FOp SrEuCr 39 1 mas strong? vsin>3km/s, ¢ ~ 25°
a CVn  AOp EuSiCr 29  0.88 mas strong veini~20km/s, i ~ 55° visual binary®
patchy abundances
eUMa AOpHgMn 18 1.5 mas weak vsini~34km/s i~55° patchy abundances
g Aur AOp Si 2.6 0.7-1 mas weak veini~50km/s, i~65° patchy abundances

1. Photospheric diameter/ He emission extension,

2. Polarisation rate integrated over all the stellar disk.
Strong : above 1%; medium : 0.1-1%; weak : helow 0.1%
3. Visual magnitude of the companion: m,,—5.94.

4. With a spectral resolution R > 30000
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4. PERSPECTIVES

In the near future, the SPIN efficiency will be greatly improved, with the introduction of adaptive optics, with the
operation of arrays of numerous and large telescopes and with the increasing length of baselines. Indeed, at the
same time, the angular resolution, the sensitivity and the number of simultaneous visibility measurements (modulus
and phase)} will be significantly increased. In addition, an increase of the measurement accuracy (first by carefully
designing the instrumentation for reducing instrumental biases, then by accurately calibrating the residual cnes) will
also allow one to contemplate ambitious scientific programs. Magnetism could be so investigated for objects through-
out the HR. diagram, SPIN allowing to first (partially) resolve, then image, magnetic structures. For instance, such
structures on He strong stars where a magnetic field dominates the circumstellar environment and whete van Allen
type belts are created by its interaction with the radiative wind could be observed by SPIN with small baselines and
even in natural light. By the same way, associated with imaging capabilities, SPIN would constitute a powerful tool
for studying spots, flares, winds and other process related to mass-ejection or/and magnetic activity.

Nevertheless, to reach this ultimate potential, developments for data processing and interpretation are mandatory.
As regards to the former point, we expect to clearly define how decouple SPIN data from instrumental polarization
effects and to specifly the requirements of future instrumentation in terms of instrumental polarization. Note that
this requirement is common to any interferometric mode since instrumental polarization would bias even “classical”
observations (i.e. without polarimetric mode). Concerning SPIN interpretation, theoretical astrophysical models
adapted to SPIN techniques have to be developed. At present, we are collaborating with G. Mathys (European
Southern Observatory), C. Stehlé (Observatoire de Paris) and T. Lanz (Goddard, NASA) for providing models of
Ap stars more consistant than our analytical model (*?). In particular, Doppler and blend effects (that are frequent
for these stars} are included in the simulations and several spectral lines are investigated.

Finally it must be emphasized that SPIN observations will greatly benefit, at least for the very first observations,
to be accompanied by more classical and mature techniques like Zeeman-Doppler Imaging (for magnetism studies)
and classical spectro-polarimetry to provide complementary information. Starting with well-known stars must be the
departure point of SPIN with the hope that sooner or later stellar surfaces and environments will be truely imaged
by arrays of optical telescopes. It must be pointed out that some of the ZDI procedures using multiplexing of many
lines should be used, under similar assumptions (on line saturation or invariance of the local profile for instance).
ZDI1 experience on maximum-entropy reconstruction should also be very useful.
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5 SPIN et magnétisme stellaire

5.1 Introduction

Je traite dans ce dapitre de I'application particuliere de la technique SPIN a I'éude du
magnétisme stell aire. Ce travail a €& mené en coll aboration avec Karine Roussl et-Perraut et
Phili ppe Bério sur une propaosition de Farrokh Vakili (1981). Je développe les travaux
effectués et les conclusions, parues dans Astronomy and Astrophysics seront détaill ées et
mises en relation avec les posshilit és techniques du GI2T. Les résultats numériques ont
présentés dans |'article ala fin du chapitre, et je ne rappelle ici que les grandes lignes du
travail accompli. Jinsisterai particuliérement sur I'asped expérimental et observationrel qui
n'a pas é&é @ordé dans l'article, a savoir la détermination des bruits et biais de mesures, la
détedion dusignal ainsi que les perspedives de latechnique.

On a vu au chapitre 3 que I'effet Zeeman est un pkenomene fondamentalement difficile a
observer. L'inconvénient majeur de toutes les techniques d'analyse présentées aors réside
dans leurs difficultés & caadériser et déteder des champs magnétiques gellaires complexes
lorsque les observables restent des quantités intégrées aur latotalité du dsque (fig. 46).

Il existe un effet de sélection ce toute ces techniques qui ne peuvent détecter toutes
configurations symétriques du champ magnétique. Nous verrons par la suite que |'observable
SPIN est, lui ausd, soumis a des effets de séledion, mais qui sont diff érents des techniques de
détedion sans résolution spatiale, et constituent donc un appart d'information complémentaire
trés intéressant.

ba ta {n

. R/ .

Observateur @
I
Dipéle: i=0° Dipéle: i=90° Quadripble
Champ vu par la ) Be
spectropolarimétrie | | i 1 ;
1 1
Phase Phase Phase

Figure 46. Effet de I'intégration ce I'observable polarimétrique en fonction ce I'éwolution
temporelle (Barker, 198). Ce schéma ill ustre les stuations ou unchamp magrétique, méme
important, peut ne pas étre détedé en I'absencede résolution spatiale.
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5.2 Signal attendu pour un champ magnétique global: approche qualitative

Au cours de cdte dude, la simulation dun champ magnétique global et simple (dipdle,

quadrl pdle) offrait plusieurs avantages:
Une paramétrisation simple ou I'effet des diff érents facteurs, géométriques ou intrinséques
au champ sont facil ement isolables,

- Une reative fidélité ai réd en ce qui concerne les éoiles Ap fortement magnétiques et
ains la posghilit é daaes a une grande quantité dinformation provenant des techniques
spedropdarimétriques pour contraindre les posshilit és de latedhnique SPIN.

Par la suite, je vais développer plus profondément I'approche quditative pour bien éablir le
comportement des observables pour différentes distributions de lumiére polarisée. La partie
quantitative sera succincte, car présentée dans l'article. Elle est encore sujette aévolution car
doit étre enrichie par des observations expérimental es.

Soit 1(X) le paramétre de Stokes représentant la lumiére naturelle émise locdement par le
disque gparent de I'éoile & V(X), le parametre de Stokes représentant le flux polarise
circulairement.

Le champ magnétique locd B(X) se déampase en champ longitudinal B (X) , sur ladirection
de la ligne de viség et champ transversal B,(X), sur le plan duciel. Chague profil local va

subir I'eff et Zeeman selon sa sensibilit € & présenter une polarisation caradéristique.

Comme ladiredion et I'intensité du champ dpolaire varient, les composantes vont sélargir e,
si I'intensité du champ est faible, se mélanger, réduisant d'autant le taux de polarisation ret par
intervalle spedral. Ainsi, on oliient une distribution locde de la pdarisation linédre &
circulaire sur le disque, qu dépend e la diredion et de I'intensité du champ locd. Comme la
séparation entre les composantes Tt et o est faible, cette distribution sera trés dépendante de la
paosition et de lataill e de l'intervall e spedral considérée.

Le but est une modélisation quantitative de ces cartes a partir d'une paramétrisation simple du
probléme, et la détermination des capadtés de détedion de cesignal, par une simulation
rédiste duninterférometre.

La figure 47 ill ustre les configurations géomeétriques des polarisations linéares et circulaires
émises par un champ magnétique dipdaire, dans le cas d'un champ fort, et/ou d'une grande
résolution spedrale, c'est adire dansle ca oules composantes Tt et 0 ne se mélangent pas.

Au vu ¢k lagéométrie particuli ére de lamoduation par le flux poarisé, on peut sattendre a

1. unevariation du"diameétre équivalent” mesuré en pdarisationcirculaire,

2. dimportants effets de déplacement de phaocentre en pdarisation circulaire,

3. peu de moduation cohérente de la distribution de lumiere polarisée agrande échelle, et
peu de déplacement de phaocentre en pdarisation linédre.

5.2.1 Visbilité en polarisation circulaire

Nous avons vu gue lavisibilit € (en modue) est un estimateur quadratique de la distribution de
lumiere sur le disque. On peut voir sur la figure que la distribution de pdarisation circulaire,
est particuliérement simple @ cohérente. Cela est particuliérement vrai pou le ca de la
configuration vue du pde (i=0°), dort la moduation donme un effet similaire a un
asombrisseement centre-bord. L'interférometre est particulierement sensible ace effet, qu
sera interprété mmme une différence de diamétre équivaent de I'éoile entre les deux
polarisations. La moduation indute est centro-symmetrique, elle accentue |'assombrissement
centre-bord dans une poarisation, et |'atténue dans I'autre.
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Par contre, la cnfiguration du dpdle vu de I'équateur est beaucoup moins favorable car elle
n'est pas centro-symétrique. Dans cette @mnfiguration, le modue de la transforméede Fourier
entre les deux poarisations est absolument identique, seule I'information de phase permet de
différentier I'une de l'autre. La technique d'Interférométrie Différentielle peut déteder une
différence de visibilité entre le continu (disque assombris), et un cana spedral centré sur une
ale delaraie (continu dus moduation dua la pdarisation). Néanmoins, il faut sattendre a-
priori que cdte variation e visibilit & soit trés faible, car I'intensité du champ longitudinal est
plus faible dans la mnfiguration équatoriale que polaire.

5.2.2 Déplacement de photocentre en polarisation circulaire

L'information de phase et vrament complémentaire de la précédente, et cela est
particuliérement vrai dans le ca d'un dpdle. Celle-ci est sensible atout déplacement du
phaocentre intégré, et dorc insensible a toutes configurations centro-symmeétriques pour
lesquell es laréporse de lavisibilit € est maximum.

De plus cette mesure dépend linédrement du flux de phaons, ce qui compense en partie la
baiss du champ longitudina dans la @nfiguration équatoriale. On peut dorc sattendre aun
fort effet pour les configurations équatoriales (i=90°), et ce méme s dars ce cas le taux
intégré de poarisationest nul.

De plus, le signal de phase est inversé entre les deux padarisations, aors quon avu que la
visibilit € est inchangée Cela mnstitue une signature sans ambiguité d'un champ magnétique.

5.2.3 Casdelapolarisation linéaire

Lesignal en pdarisation linéare atoutes les chances d'étre tres faible.

D'un part, ce signa est plus difficile adéteder car il nécesste une plus grande résolution
spedrale pour séparer les trois composantes qui présentent toutes une polarisation linéare, et
dorc une plus grande sensibilit é.

Dans le ca de SPIN, on peut sattendre en plus a un signal interférométrique faible pour des
raisons purement géomeétriques, c'est a dire en raison ce la distribution méme de la lumiére
polariséelinéarement. En effet, la plupart des configurations nt tres centro-symmeétrique, ce
qui limite fortement le signal de phase. De plus, la distribution dus complexe, et le signa
plus faible vont tres sverement limiter la détection par le modue de la visibilit &. Les deux
observables ont dorc peu sensibles & cdte polarisation.

La technique SPIN aura dorc des difficultés a déteder un signa Zeeman en pdarisation
linéare.
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Figure 47. Différentes configurations géométriques des polarisation linéaire d circulaire émises par un champ magnétique
dipoaire. Lestaux de polarisation sont diredement propartionrels au modue des champs transversal et longtudinal, tands que
le signe de la pdarisation est liéea la dredion des composantes du champ. Dans la figure, ure seule polarisation linéaire et
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V1. Conclusion

5.3 Modédisation numérique

Il falait une cmnfirmation quantitative aces trois hypothéses, c'est pourquoi une simulation
numeérique a éé développée Il est nécessaire de préciser que la distribution de I'émisson joue
un réle fondamenta dans la mesure interférométrique, et donc que le signa modélisé sera
moins ensible au raffinement appaté ala modéisation du pofil locd de la raie, tant en
lumiére naturell e que polarisée par rappat ala qualité de la modéli sation spatiale sur laquell e
a porté nos efforts. Cela dargit la portée d la vaidité de notre travaill numérique qui est
esentidlement basée sur une modélisation géométrique des distributions de lumiere
polarisée

La modélisation est effeduée par un programme développé en C, en uilisant la librarie
GNU/FFTW pou la Transformée de Fourier (TF, http://www.fftw.org, logiciel libre). Le
programme fournis des cartes dintensité pou différents canaux spedraux ains que la
transformée de Fourier a deux dimensions de ces cartes pou obtenir la phase et le modue de
la visibilité. Une transformée de Fourier a deux dimensions n'est a priori pas nécessaire, la
transformée de Fourier de l'intégrale de la distribution e flux dans la diredion e la base
étant beaucoup pus rapide acdculer. Cependant, afin de tenir compte de la variation ce la
base projetée au cours du temps et pour une plus grande sougesse d'utili sation, nows avons
déddé de cdculer des cartes de visibilité (complexe) a deux dimensions. De plus, s dans
l'article seul le cas a deux télescopes a €é esentiellement envisagé, le programme reste
utili sable pour un nambre plus grand e bases.

Laprécision e lamodélisation a éé testée aplusieurs niveaux. La source la plus importante
de bruit numérique est celle liée ala qualité & la résolution numérique de la transformée de
Fourier. Elle a éé testéepar comparaison e la visibilit € numérique sans effet de polarisation
dun dsque uniforme avec la visibilité théorique®®. Pour l'article, le diamétre de I'étoile
équivaut a 100 pxels, et le tableau dans lequel seffeduela TF est de 20482048.

Un systeme de batch en PV-Wave (langage éjuivalent alDL) permet de lancer le programme
pour diff érents types d'étude: rotation, étude en longeur d'onde, éude de I'intensité du champ
magnétique. ..

De méme, un systeme de mesure d visuaisation des résultats du programme en C a éé
développe en PV-W. Il est chargé de la mesure de la phase d de la visibilit € pour diff érentes
diredions et longueurs de base @ de la visualisation des cartes d'intensité.

Les paramétres du programme sont présentés dans | e tableau suivant:

Parametres géometriques | Position (a, d), rayon R+, inclinaison i, phase rotationnelle w
Paramétres du champ Type (dipole, quadri. octu.), intensité au pdle Bpol, obliquité 3
Profil | ocal Largeur equiv., amortissement, Teff, assombrissement centre-bord
Interférometre Base B, résolution spectrale R, canal spectral d'étude

Tous les modues de ceprogramme permettent une simulation semi-quantitative du signa
requ par un récepteur parfait. Afin de préciser les condtions d'observation (magnitudes
limites, bruits..), ure éude grossére baséesur un simulateur du GI2T développé par Phili ppe
Berio a éé mndute. Ce simulateur est actuellement raffing, et c'est sur lui que porte
maintenant une partie de nos efforts (voir section perspective).

30 Afin de disposer d'une résolution suffisante dans I'espacede Fourier, I'image doit étre "diluée’ dans un tableau
plusimportant. Le temps de cdcul détermine ensuite le choix des paramétres.
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5.3.1 Détection du champ magnétique

Le but principal de cdte simulation était de voir si le signal de moduation ce la lumiére
naturelle par la lumiere poariseée V(I£V,A) et ¢(I1£V,A), était théoriquement suffisant pour
étre détectable par uninterférométre.

Tout d'abord, il faut noter que le mmportement du signal est tout a faire conforme ace qui a
été présenté dans la sedion "approche qualitative". La modéli sation confirme, en autre, que la
mesure en pdarisation linédre et définitivement hors de portée des sensbilités des
interférométres existant. La résolution spedrale requise et supéieure a 60000, ou a
résolution R=30000,la sensibilit € tant en phese qu'en visibilit é doit étre inférieure a0.1%, ce
gui est inenvisageable compte-tenu des performances des interférométres existants et en
construction pou une tell e résolution spedrale.
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Figure 48. Effet de phase entre le @ntinu et un cand pou un dpdle w de I'équateur, avec
résolution spedrale R=60000 (& galche), et R=30000(a droite), pou des bases de 200 m
(trait plein), 100m (poaintill és) et 50 m (point-tiret). L'éoile est totalement résolue pour une
base de 215m.

En ce qui concerne la pdarisation circulaire, la réporse est nuancée Comme il a éé dit au
chapitre 4, la mesure du contraste des franges est liée par un estimateur quadratique au
modue de la transformée de Fourier. L'effet escompté dépend ce maniere auciae de la
longueur de base, dort de larésolution spatiale d@ de la résolution spedrale. En effet, le taux
locd de pdarisation peut atteindre 30%, si on éudie des cartes d'intensité azec R=60000 pou
un champ conséquent de 5kG. Ce taux chute aenviron 10% pou une résolution denviron
30000, pouun méme champ.

Pour déteder un fort champ® (9Bpa=2000G) au moyen de |'observable de visibilité seul
(contraste des franges), , avec une résolution spedrae R=30000 et une sensibilité sur
I'estimateur de 1%, ure base minimum 100 m est nécessaire pou les Ap les plus proches
(diametre angulaire de I'ordre de 1 mas). Ce résultat, basé de plus sur la @nfiguration la plus
favorable, c'est adire, unchamp vu du pbe, montre que I'utili sation de ce observable pour la
technique SPIN ne sadresse qu'aux interférométres a base supérieure a100m.

Il faut étre tres prudent lors de l'interprétation des courbes de phases. Dans la figure 48, on
peut voir que |'effet de phase peut étre tres augmenté si I'objet est quasiment résolu. 1l atteint
prés de 30° pou une base de 200 m, avec R=30000.Ce gain en signa est théorique, car s
['amplitude du d&placement des franges est grande, les franges ell ess-mémes ne sont quasiment
plus visibles car le cntraste des franges est proche de 0. La conclusion est que dans ce
contexte la recherche de champ magnétique par tedhniqgue SPIN concerne seulement des

31| est je aois nécessaire de prédser que je parle ici de champ polaire et de nombreuses Ap possident un
champ entre 3kG et 6 kG (Wade d al. 1997), et parfois beaucoup plus.
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interféromeétres a grande base dort la sensibilité est trés grandes, c'est-a-dire présentant les
plus grandes surfaces coll edrices.

Il n'en demeure pas moins que pou une base aeitre 100 et 150m, unchamp pdaire de I'ordre
de 2000G est détectable dsément.

La simulation concernait un champ dpodlaire, et il est cetain que pour des champs plus
complexes, ou des champs locaux, cette exigence de résolution spatiale est renforcée.

Le signal de phase, plus ®nsible, est tres prometteur, car un champ dpolaire est susceptible
d'engendrer des déplacanents de phaocentre détectables pour des bases supérieures a 50m.
Dans le ca d'un interférometre, il faut que la base soit parallée al'axe du champ magnétique
pou obtenir un signal maximum. Dans le ca& le plus favorable, un champ dpodaire vu de
I'équateur, deslimites 4 200G sont possbles.

Ainsi, la détedion ck faible champ est accessble a la technique SPIN, dans les limites de
notre éude, c'est-a-dire pou une éoil e présentant une faible vitesse de rotation. Ell e est basée
entierement sur la détedion d'un effet de phase aiti-corrélé entre les deux polarisations
circulaires.

Les conclusions de I'étude sont les siivantes:

- La déedivité du champ magnétique et tres liée ala résolution spatiale. SPIN devient
supérieure ala spectroscopdarimétrie, méme azecun dus mauvais SNR, dés que I'étoile
commence aétre résolue,

- Ladéedivité et tres dépendante de la configuration spatiale de la source, la melill eure
configuration étant le dipdle vu de dté cntrairement aux techniques polarimétriques
classques.

5.3.2 Effet de rotation stellaire

La variabilit é du signal au cours de larotation stellaire est le garant d'une détedion par SPIN
(vair fig. 50). Il constituera le premier test observationrel en cas de détedion. Le revers de la
meédalill e est que cela limitera d'autant la duréed'accumulation des courtes poses pou obtenir
lesignal.

Il est nécessaire de noter toutefois que le temps de pose et déa fortement limité par la
rotation ce la base sur le del. La rotation stellaire limitera la posshilité de combiner les
donrées d'une nuit ala suivante. La rotation des étoiles Ap est variable d'une éoile al'autre,
de I'ordre de quelques jours a des années voire des décennies (Stepien, 1998. Les étoiles a
courtes périodes engendrent une variation dusignal caradéristique en uncourt laps de temps
et permet donc une @ntrainte des parametres magnétiques importantes, tandis que les lentes
variations ont favorables a une intégration importante du signal et donc un SNR supérieur
pou une onfiguration spatiale donree.

LU e e ) D

Figure 49. Smulation des phases de a CVn, avec comme parameétres géométriques i=60°,
[3~100° (polarisation circulaire). La période de rotation de I'éoile et de 5.47 jours
(Landstred, 198)).
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Prédsons que la murbe temporelle du signal interférométrique est une @ntrainte forte sur le
modéle dipdaire, et permettra de @ntraindre tout écart a ce modéle mwmme céda et fait
depuis longtemps en spectropdarimétrie, pou détecter des géométries plus complexes.

U_Sﬂﬁ—-—v—rv—-—v—r-—-—-—ﬁ-—v—-—y—-—v—-—l AT T T T T T T

0.sa -

vsibility modu us

T
\
|
|
|
|
|
|
|

| |
|
/
|
|
|
|
|
L
visioilty phese(in degres)
N

=]

O82L 0 2+ o 1 4+ w1 o o o 0 o v ol w4 S S N U .
o0 oo 0.4 0.6 0.8 1.0 [ ] 0.2 .4 Q.6 0.8 1.0

fraction of period froction of pericd

Figure 50 Evolution cela visibilité @ dela phase pou a CVn, olservée a R=30000 pouune
base de 50m. Le diamétre anguaire deI'étoile est 0.87mas (Shdliset al, 1989, et son champ
polaire est d'environ 5kG (Landstred, 198)).

5.3.3 Conclusionsdel'é&udethéorique

Le but de cetravail théorique édait de cerner les potentidités et les limites de la technique

SPIN al'étude des champs magnétiques. Notre dude apermis de fixer certains points:

1. Il est possble de gérer et de cdibrer un interférometre pour qu'il soit en mesure déteder
I'effet Zeeman sur une raie simple. Le signa poarisé d'une édoile magnétique est
détedable avecles moyens aduels par Interférométrie Diff érentielle arec|'observable de
phase, plus difficilement en visibilit & Cependant, le processus de cdibration, comme c'est
toujours le ca en pdarimétrie est délicat a mette en cauvre, et ce d'autant plus que les
sources de variabilité @ de mntamination dusignal interférométriques ont nombreuses:
rotation, bnarité...

2. Latedhnique SPIN constitue un ouil de détection des champs magnétique d'une grande
sensibilit & Cette sensibilit € dépend de larésolution spedrale € spatiale de l'interféromeétre
et auss grandement de l'intensité d de ladistribution de lumiére poariséesur |'objet.

3. SPIN est le plus ®nsible aux configurations antisymétriques de poarisation (dipdle,
quadripdle vus de mté, ...) al'oppacsé des méthodes classques généralement sensibles aux
configurations qui maximisent le taux intégré de poarisation. Cette sensibilité est
diredement liée al'observation ce I'effet de phase, tandis que le signal de visibilité est
plus beaucoup moins snsible.

Toute I'étude a éé faite sur une éoile sans rotation, et la rotation peut grandement diluer le
signal poarisé, tout comme en spectroscopie. Dans le dapitre précédent, on a vu ge la
rotation produt son popre signal de phase, lui auss en forme de "S', et c'est donc une
moduation ce cete forme qu'il faut détecter et non pas un signal Zeaman seul. Celarisque de
compliquer I'extradion ce l'information pdarisée

En conclusion, la technique SPIN est en mesure d'apporter une information inédite d
complémentaire avec la spedropdarimétrie que pour le cas d'objets qui sont assez bien
résolus par l'interférométre. De plus, son "spectre de détedion”, a savoir le nombre de
configuration spatiale du champ détectable par I'interférometre est accru par rapport a un
spedropdarimetre, le cas d'un dpdle vu de l'équateur étant le plus sgnificatif.
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5.4 Programmesd observation au GI 2T

La premiéere dape de vaidation e la méhode SPIN sera de prouver par des observations
avec le GI2T la faisabilité de la méthode. Le signal escompté d la nature des pou cete
observation (grande base, grande résolution spedrale, grande sensibilité) place cette
expérience dans les limites des posshilités du GI2T (base de 50m, résolution spedrae
R=30000,transmisson totale en mode poarimétrique de I'ordre de 5. 10%). La conséquence
est que seule l'information dce la phase des franges est en mesure de déteder le dhamp
magnétique, l'estimateur de visibilité dassque dant trop peu sensible. Comme les
performance e terme de bruit et de sensibilité du GI2T ne sont pas éablies, je vais
développer le programme d'observation

Une telle observation est dans ces condtions trés difficile, et il faudra acomuler des
observations sur plusieurs heures, sinon gusieurs jours. Une solution serait une méthode de
détedion uili sant toutes les raies mais nous verrons que cdte option reste tres limitée ompte
tenu celalargeur de la bande spedrale disporibles & grande résolution (~67 A).

Je vais tout d'abord présenter le type spedral Ap, qu constitue I'objedif privilégié pou les
observations du GI2T en terme de proximité, diamétre angulaire, luminosité, et intensité du
champ magnétique.

5.4.1 LesétoilesAp et Bp

5.4.1.1 Présentation dutype spedral

Les Ap et Bp sont les sules éoiles de la séquence principale qui montrent un fort champ
magnétique structuré, détedable de maniére direde par effet Zeaman. Ce champ présente une
remarquable stabilité temporelle, bien au-dela de la période de rotation. On admet
géné&ralement qu'un tel champ structuré résulte d'un champ fosdle @nservé depuis la
formation ce I'astre, alors que I'activité des éoiles plus tardives est liée al procesaus de
dynamo convedive.

Les étoiles Ap sont des rotateurs datistiquement lents présentant de larges champs a
dominante dipolaire (Stibbs 1950 pouvant atteindre 10000 @uss et plus. Ces éoiles %
caactérisent par des anomalies d'abondance dans les éléments chimiques. On dstingue
notamment les étoil es enrichies en ééments rares tels le mercure d le manganése (Ap HgMn),
ou l'asociation deuropium, silicium et chrome (Ap EuSiCr). On peut ranger auss dans cette
caégorie les Bp enrichies ou au contraire sous-abondantes en hélium, oxygéne d divers
autres éléments plus communs.

Ces anomalies chimiques ont expliquées par une diffusion radiative sélective des espéces
chimiques conduisant & leur lente acumulation (temps caradéristique 10°-10° ans) en
certaines parties de leur phatosphére @ leur déplétion en d'autres (Michaud et al 1970, 1981,
Vauclair et a, 1974 pou peu que les phénomenes de mélanges ient faibles. Un mécanisme
tel le gel partiel de lamince zone de mnvedion par le champ magnétique peut expliquer cette
stabilit é.

Leur luminosité (logL/L ,~0.5-1), leur rayon (de 2 a4 R au cours de leur passage dans la
sequenceprincipale) et les taux de poarisation circulaire qu'eles présentent en font des cibles
de chaix pou I'éude de I'effet du champ magnétique par un interférometre alongue base.

5.4.1.2 Variabhilitétemporelle

Une des caractéristiques majeures de ces astres est une adivité temporelle périodique
phaométrique, spedrométrique g polarimétrique (voir pour exemple Pyper, 1960).

Hormis une adivité inférieure ala période rotationnelle déteatée parmi une sous class, les
roAp ("rapidly oscillating Ap"), et attribuée ades pulsations nonradiaes aignées par le
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champ (Kurtz 1982, nule aitre période n'est détedable, ce qui montre la stabilité du
phénomene sur de longues durées.

La variabilit é phaométrique observée thez ces astres, de I'ordre de la milli-magnitude ala
dizaine de milli -magnitude (15% du flux pour a® CVn, Wolff&Wolff 1971) est corrélée arec
I'activité polarimétrique provenant du champ lui-méme.

Ces variations phaométriques nt dues a la présence de régions particulieres sur ou sous-
lumineuses en relation avec le champ (pdle ou équateur magnétique). La variabilit é résulte
alors du pessage de cesrégions aur laligne de visée a cours de larotation stellaire.

5.4.2 Leséoilesdu programme

Quelques Ap parmi les plus brillantes (mais par forcément les plus poarisées) seront
observées par le GI2T pour les tests®’. Ce sont a CVn , B CrB pour les plus magnétiques, 8
Aur, € Uma d peut étre a And. Pour ces dernieres, ure dude en lumiere polarisée et a-priori
inutile, mais l'information sur la distribution lumineuse en lumiére naturelle est tres
prometteuse, car elle gpate un complément dinformation indispensable pou I'éude de
I'effet des variations locdes de température € d'abondance sur les observables
interférométriques.

o CVn B CrB 0 Aur e Uma a And
Autre nom HD112413 [HD137909 |HD 40312 |HD112185 [HD358
Type spedra AOIll EuSiCr |A9V SrEuCr |AOV S A1V CrEuMn | B8IV HgMn
my 2.89 3.9 2.62 1.76 2.07
DistanceHipparcos | m,=296mas, |my=286mas, |T,;=18.8 TH=403mas, |TH=28.6mas,
D=33.7x D=35pc D=53 D=24.8x D=30pc
Rayor/ R=4R,® R=3.2R,® [R=3R, " R=4R, @ R=2.R?
Diamétre apparent (p=1.3mas) |(¢=0.85mas) |(¢=0.55mas) |(¢=1.56mas) |(¢=0.8mas)
Vesini 29 km/s @ <3kmis® |53 kmnis™ 34 km/s®© 56 km/s ®
Période P 5.4693] @ 18.487 ¥  [3.618]“ 5.089 © 0.964j
<BZ>nin -1300 %) |-1000G @ 2406 Y -64G ©
<BZ>max 12006 @ 800G @ 360G ¥ 128G © 33t19G
Bp 5.1kG @ 8kG ¥ 1.3kG @ 186G ©
i 55-65° (l)) 165° [€)] 50° @ 65° ®)
B ~100° @ 900 @ 51° @ 74°
Binaire oui oui non non ol

(1) Borra&Landstreet, 198); (2) Shdlis et al, 1985; (3) Bagnuo et al, 2000; (4) Rice et al, 1991; (5)
Panet al, 1992 (6) Donai et al, 199D et références citées.

5.4.3 Choix dela bande spedrale

Les caradéristiques du spedropdarimetre de REGAIN/GI2T concernant SAN sont les
suivantes:

Haute résolution

- Voierouge: R=35000,largeur de bande 67 A,

- Voiebleu: R=28500,largeur de bande 55 A,

Il sera possble d'observer ces deux voies smultanément, avecun écart moyen de 200 A entre
les bandes ectrales observées.

32 Pour les Bp, la magnitude la plus faible accesble est supérieure a6, ce qui interdit toute observation par le
GI2T.
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Reésolution médiane

- Voierouge: R=5200,largeur de bande 4004,

- Voiebleu: R=5000,largeur de bande 320A,

On peut théoriquement observer simultanément sur deux voies, avec un écart moyen de 1700
A. La résolution médiane peut concerner a-priori certains rotateurs rapides, mais il est fort
probable que le taux dilué de polarisation constituera pour le GI2T une limite infranchissable
(I'étude quantitative reste afaire).

Sur lafigure 51, on vat qu'une quinzaine de raies ra exploitable, ure trentaine au plus avec
les deux chambres avec le mode haute résolution spedrale. Jai choisi cedomaine spedral, car
on peut comparer avecles mesures de padlarisation faites par Musicos (voir Atlas Zeeman de 3
CrB, Wade 2000.

On vait par exemple la difficulté de trouver des raies isolées pour cette éude. Une des régions
les plus interessantes et une des plus utili sées est la région autour de 6150A, qu comporte,
entre autres les raies CrlIN6147.1,FellA6147.7 et FellA6149.2 (g=2.7, Mathys et Hubrig,
1997. Cette région comporte peu de raies telluriques et les raies ont I'avantage de présenter
un grand facteur de Landé. Les raies nt de plus asez isolées pour permettre une
interprétation dans le ca d'une détedion avérée d'unsignal.

| | | | | | |
Bl20 B13d Bi4d B1640 6180 8170 &1R0
Wavelength (angstroms)

Figure 51 Spedre de 8 CrB sur une barde éroite de 6.7 nm (spedre MUSICOS, G. Wade).
On voit les nombreuses raies essentiell ement métalli ques et la quasi-absence de cntinuum
local.

Certaines parties du spedre sont dominées par les raies telluriques. Si elles n'introdu sent
aucun signa autre que phaomérique®, ces raies dégradent la quantité dinformation
dispornible par bande spectrale, et doivent donc é&re prisent en compte dans le doix des
longueurs d'onde centrales.

33 Lesraies telluriques ne représente pas un biais du signal car elles sont émises par le del, qui, par définition est
unobjet trés étendu (i.e. qui couvre le champ) et incohérent. Leur visibilit & est par définition nulle, et lavisibilité
del'objet dansle @ntinu n'est pas modifiée
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B CrB MuSiCoS Stokes | and V

Cr 11 B147 —— =002
=023

$-0.49
—— =075

07 Fo 16147 [

Felig149

614.3 614.5 614.7 614.9 615.1 615.3
A {nm)

Figure 52. Taux de poarisation d&tedé par I'instrument MUSCOS avec une résolution
similaire a cdle du GI2T pou (B CrB. Cette polarisation est trés variable d suit la période de
I'étoil e de 18.487jours.

5.5 Détection du signal

Je vais dans cete sedion tracer des pistes pou |'extradion dusignal, principalement pou le
GI2T. Comme I'essentiel de la détedion povient de la phase spectroscopique des franges, je
ne traiterai pas du modue de la visibilit & moins ®nsible, et dort le comportement est plus
complexe que laphase. Le but ici est de détecter un effet du champ magnétique sur I'effet de
phase, et de prouver la rédité d'une telle détection. Cela nstitue I'étape primordiale des
observations qui seront entreprises au GI2T. Je déais auss certain biais de mesure.

5.5.1 Etoiles ansrotation

La méthode d'intercorrélation pdarisée aété déaite dans le chapitre 4. Nous disposons en
sortie de ce algorithme de deux spedres de phase relative entre la totalité de la bande
spedrale d'une polarisation et un canal de science éudié dans |'autre polarisation.

En présence d'un champ magnétique, et en |'absence de bruit de phaon, ces deux spedres de
phase sont parfaitement anticorrélés s aucun effet rotationnel n'est détedable. A un
déplacanent de phaocentre dans une polarisation et un canal spedral donré paositionné
convenablement, correspond un @placement oppcsé dans |'autre polarisation pou ce méme
canal spectral. Comme seul un champ magnétique est susceptible de provoquer un tel signal
dans ce cas de figure, on peut mettre en évidence I'anticorrélation des gedres de phase
polarisés.

Une intercorrélation entre les deux spedres de phase tire avantage de la totalité de la bande
spedrale d peut permettre la mise en évidence d'un signal dont I'amplitude est probablement
du méme ordre que celle du kruit. Dans cette optique, il y a détection si une anticorréation
est détedée d sort du kruit de mesure entre les deux spedres de phaocentres polarisés. La
méme expérience menée en pdarisation linédre doit évaluer le niveau du buit et fourni la
confiance statistique de la détection. Les mesures de calibration en pdarisation linédre ont
I'avantage d'utiliser le méme schéma instrumental pou I'obtention du signal, et auss de
reposer sur un flux de phaons équivalent sur chaque partie du détedeur. Dans le ca des
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étoiles Ap, onavu qe le signa en pdarisation linéare indut par I'effet Zeeman est s faible
quil est quasiment indétedable.

T YT R

e

Imbwrmeiti

Q.E } ' '
&120 a144 E1E

! ' ' ' ! ' ' ' !
6120 a1449 E1EF1

o

L L L
4120 a144 15
Lerguaur dionds

Figure 53. En hau, distribution uriforme de 100 raies sur un intervalle de 67 A, avecune
distribution dce profondeur normale (ogn=0.1 /f). La résolution spedrale est de 30000.Le
spedre de déplacement de phaocentre est simulé par une simple sinusoide d'amplitude 3°
multi pliéepar un coefficient de propartionndité qui tient compte de la profondeur de la raie.
On a gouté un kruit gaussen sur la phase (0=1°).

Une modédlisation gosdere aété mndute en suppaant une distribution de raies dort la
largeur équivalente est une variable déatoire. Le but est de tester dans quell es condtions de
bruit de phase la détedion ce I'anticorrélation peut étre eff ectuée dans l'intervalle spectral
imposé par la table REGAIN. La totalité du spectre polarisé est utili sé (pas de masqgues,
puisque distribution de raie dédoire. Cette simulation refléte asez bien le ca de 3 CrB, dort
le spedre de phaocentre rotationnel est négligeale (Ve.sini<3 km/s, vair figure 53). Cette
étude est pour I'instant dans un stade préliminaire.

5.5.2 Etoilesen rotation

5.5.2.1 Naturedusignd

Les considérations précédentes ne sappliquent qu'a une éoile qui ne tourne pas ou vie du
pdle, car I'effet Dopper indut son popre dfet de phase. Cet effet, qu peut étre supérieur au
signal de phase poarisé, est identique pou les deux polarisations, ce qui a pour conséquence
de détruire le signa d'anticorréation précédent par I'introduction d'une crrélation duméme
ordre de grandeur. L'effet est de plus constant dans le temps et seul |'effet de projedion cela
base sur le del indut une modul ation.

Dans ce ontexte, le signa a déteder n'est plus une aticorrélation, mais une baise de
corrélation entre les deux spedres de phaocentre paarisés, qu'il faut comparer aux spedres
de phaocentre en pdarisation linédre. La détedion d'un tel signal devient trés délicae &
dépendra des performances de latable REGAIN (niveau du bruit de phase).
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Le signa rotationrel de I'éoile peut étre isolé @ supprimé au préalable as moyen d'une
modélisation simple basée sur la mwnnaissance du Ve.sini de I'éoile @ de son rayon. Cette
modélisation poura @re @mparée de maniére direde al'effet de phase en pdarisation
linédre.

Cette derniére gproche est trés avantageuse, car il ne faut pas négliger l'information
astronamique @ntenue dans I'effet de phase rotationrel, a savoir la direction e I'axe de
rotation cke I'étoile (anglesi et ) et la vitesse éuatoriae de celle-ci, qu peuvent étre obtenue
avecune précision supérieure ala spedroscopie dassque (voir thése S. Lagarde).

5.5.2.2 Rederchedel'axede rotation

Pour I'étude du champ magnétique il est essentiel ensuite de déterminer I'orientation ce |'axe
de rotation dans le del de maniére la plus précise possble. Cette orientation peut étre
contrainte par deux angles, I'angle I'inclinaison par rappat alaligne de viséei, et I'angle de
I'axe de rotation par rapport au nad cédeste 6.

L'angle de projedion 0 apparait trés peu dans la littérature € ce pour deux raisons: d'une part,
ce angle n'intervient pas la physique de I'objet éudié & d'autre part, il est tout bonrement
quasi-inaccessble a ontraindre pour toute instrumentation re disposant pas de la résolution
gpatidle aléguate. Dans cetains cas néanmoins, les donrées ectropdarimétriques
permettent une bonre ntrainte de ceparametre. Citons par exemple les éoiles Be, dort
|'axe de pdarisation linédre est perpendiculaire ai dsque (direction présumeée de I'axe de
rotation). En pdarisation circulaire, la multiplication des observables coudée avec une
modéli sation théorique de plus en plus poussee (Bagnuo et a. 2000 permet désormais une
contrainte raisonreble sur ce paramétre pour les étoil es Ap les plus brill antes™.

C'est un moyen de @mmparaison et de validation drect qui na pas d'égquivalent dans ce
domaine.

Axe Sud-Nord

Figure 54. Recherche de la dredion ce I'axe de rotation ck I'éoile a patir du déplacement
de phaocentreindut par la moduation ce I'absorption darsles raies par effet Dopder.

Je vais ici reprendre I'application olservationrelle de Stéphane Lagarde sur ['étoile
Aldébaran® (travaux d'interférométrie des tavel ures immédiatement transposables & lamesure
par interférométrie alongle base).

Lavariation du pofil de rotation dans la mesure de phase provient uniquement de la rotation
de la base sur le del suivant la rotation terrestre. Conraissant la direction instantanée de la

3 |1 est important de mentionner que la domée de la diredion de I'axe de rotation va &re de plus en plus
importante amesures que la spedropdarimétrie des étoiles Ap en pdarisation linédre graces a I'emploi de la
ZDI (Wade 2000a, 2000b).

% o Tau, type spedral Kl , diamétre gparent 20 mas, m,=0.85
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base interférométrique, on en déduit la direction de base ou I'effet de rotation est maximum
(base perpendiculaire al'axe de rotation).

Laprocédure est la suivante: le déplacement de phaocentre € est mesuré dans deux diredions
différentes (g1 et €. & et & représentent les déplacements de phaocentre indut par la
rotation. i est la projedion du aplacement de phaocentre réd, faisant un angle 6i avecl'axe
Nord-Sud cdeste. Si on a plusieurs pixels ar le profil de raie, on peut interpoer la
moduation de maniere atrouver €; et €;, représentant alors le maximum des mesures g(A) sur
unerae.

L'extrémité de € se trouve sur la droite d'équation y=-x.tan™(6;)+ €,/cos(6;). Avec deux points
on peut déterminer l'intersedion ce ces deux droites, et ains la projedion du phdocentre
paraléle d@ perpendiculaire aladirection duNord céleste.

Ladiredion cel'axe de rotation est définie par I'ange 3, tel que = tan(i—y)

On peut définir I'erreur sur la mesure comme la variance de la variable phase pour un coude
de mesures (i,j). Si on prend comme cas de figure réaliste une areur de phase constante (i.e
indépendante de la direction ce la base) de 5°, et des diredions de mesures 6,, 8, de -30° et
30°, alors les erreurs de mesure oy et oy sont respectivement de4.1°et 7°.

L'erreur sur y augmente rapidement si |6]<30°, passant a 13.6° pou un coupe de mesure atre
-15°et 15°,la omnfigurationidéde dant pou tout coupe ou 6;+ 6,~90°.

Une grande précision peut étre dteinte par I'utili sation de plusieurs coupes de bases, dort la
mesure est pondéréepar I'inverse delavariance

5.5.3 Etoilesbinaires

5.5.3.1 Naturedusignd

Le signal de phase du a la binarité est un signal nonpoaarisé qui touche tout le spedre. La
difficulté principale de @ signa est quil peut étre trés variable dans le temps et tres
chromatique. Il est dépend ce ladiredion celabase dans le del et de I'écartement projeté des
composantes, qu dépend de la période orbitale d de I'excentricité de |'orbite.

La encore, plusieurs options ©nt possbles: la crrection dusigna en utili sant la mesure en
polarisation linédre (obtenu a un moment diff érent de la mesure en pdarisation circulaire).
Comme lavariablit € peut étre tres rapide, cela onstitue un désavantage.

Le redressement de cesignal parasite par une modélisation sur les domées en pdarisation
circulaire tire avantage du fait que lamoduation dualabinaire est a-priori a basse fréquence
spedrale par rappat au signal Zeaman. La solution analytique est bien conrue cequi permet
une @rredion avec des agorithmes de ressemblance ®mme les moindres carrés, le k® oule
maximum d'entropie de bonre qualité.

La encore, la pertinence d'une telle démarche repose sur la mnreissance du riveau de bruit et
des performances instrumentale qui doivent étre testées pour chagque instrument.

Il est particulierement difficile d'étudier uniquement des étoil es isolées car la binarité est un
phénomene relativement fréquent. La fréquence des binaires chez les Ap se situe entre 40 et
50% des étoiles, c'est a dire dans la moyenne des étoil es normales (47% pour les types de BO
aM, vair référence dans North et a. 199B). Il est dornc ebsolument nécessaire de tenir compte
de cefadeur dans les mesures.
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5.5.3.2 Exemples

Je vais considérer trois exemples représentatifs de binaires Ap, prises dans le programme
d'observation duGI2T, asavoir a CVn ,3 CrB et a And.

Nom Type m | Am, |Séparation |Période Type
spedral compagnon
a cvn® [AOVp [2.9 |0.88mas [2.7 19.37 FOV

BCrB® |FOVp 3.9 | 1mas 1.7 0.203 10.56ans  |F?
a And® [B8IVp [2.22 | 1.3mas [1.99 |0.024 96.704jours |A3-ABV
(1) Ryabchikova e al, 1999 (2) North, 1998,(3) Lindrocs, 1985

o CVn est une binaire visuelle bien connte arec une différence de 2.7 magnitudes en V avec
le compagnon,, ure doile FOV. La séparation e 19.37" d'arc est plus grande que le dhamp
des télescopes pris individuellement (champ D/f~18"). L'étoile peut donc é&re cnsidérée
commeisolée

3 CrB est une binaire spedrsocopique (Cannon, 19%), résolue par interférométrie alongue
base par Labeyrie en 1974, pis étudiée en profondeur par interférométrie spedkle & mesures
visuelles par Kamper et a. en 1990.Le compagnon est plus faible d'une ou deux magnitudes
seulement, et serait de type F (mass ~1.8 masses laires), mais n spedre est invisible
(binaire de type SB1) en raison probablement d'une vitess de rotation élevéequi argie ses
raies. En raison ce cdte dilution, on @ut prévoir que les effets de contamination des raies
seront dilués, mais il est important de noter que 20% de la lumiere auparavant attribuée a
I'étoile Ap proviennent du compagnon, et une importante moduation e la visibilité et a
prévoir. Comme la période est relativement longue, la cnfiguration peut étre considérée
comme stable sur plusieurs jours. Seule la variation ce la visibilité due au mouvement de la
base projetée ai cours de l'observation dat étre crrigée, de la méme maniére que la
procé&dure décrite pour retrouver ladirection ce I'axe de rotation.

La binaire et assz proche pour pouvar créer son popre systeme de frange, mais asez
éloignée pou que les battements ient a haute fréquence (en fonction de la longueur d'onde
ou dutemps). Lafaible différence de magnitude entre les compaosantes indut une moduation
du signal nonnégligeable, e¢ comme les paramétres du compagnors restent trés peu
contraints, il est a prévoir que I'éude du champ magnétique de cete éoile anblématique par
latedhnique SPIN soit particuli érement difficile.

o And est une binaire spectroscopique tres serrée dort le spectre des deux composantes est
visible (SB2). Comme |'écartement des deux compasantes est petit, la fréquencetemporelle @
spedrale delamoduation est plusfaible € la crrection d'une telle moduation dus aisée

5.5.4 Variations photométriques dansle mntinu et lesraies

En ce qui concerne la technique SPIN appliquée aix Ap, ure des difficultés provient de la
diff érence de amncentration et de locdi sation entre les especes chimiques qui affede alafois
le continu et les raies, d'une maniere difféérente suivant chagque espéce cimique. Cet effet
différentiel constitue un des moyens les plus 9irs pou éudier, tout comme la Dopper
Imaging, la distribution spatiale des abondances, relativement au continu, et en fonction cela
rotation ce I'étoile en lumiére naturelle. Ainsi, il sera possble de faire la part des variations
purement phaométriques due a l'émisson du continu, des variations de I'abondance de
chaque raie. C'est auss une difficulté supgdémentaire pou l'interprétation des donrées
poarisées isales de latedhnique SPIN. Dans lafigure 55, onpeut voir que le spedre redress
en | de B CrB reste stable pendant la rotation stellaire, alors que dans la figure suivante, on
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peut voir les grandes variations de dhague raie de a CVn, dort les variations phaométriques
sont remarquabl es.

o CVn MuSiCo$S Stokes | and V

v,

Fell6147 4/ . o llg1s

614.3 614.5 614.7 614.9 615.1 615.3
X (nm)

Figure 55 Variations des raies a plusieurs phases pour a CVn. asciéea des modifi cations
de température/abondarce a la surfacede cdte doile.

Dans ce ®ntexte la cdibration en signal de référence ¢ signal de polarisation devient
critique. La variation intrinséque de la visibilité mmplexe du continu ra par contre pas
dinfluence sur la mesure différentielle tout comme la variation de I'émisson intégrée du
continu rlest pas visible dans un spedre redres<.

La figure 56, illustre les variations attendues dans le signal du continu seul. Le signal
temporel escompté pour deux modéles d'étoile Ap, le modele d'atmosphére distordu per le
champ magnétique (peu pausible) et le modee de régions surlumineuses aux pdles
magnétiques. Dans la partie supérieure, I’ étoile est moddiséepar un elli psoide de révolution
d’ axe digné al’axe magnétique de | "astre. A gauche, I’ évolution de la magnitude V sur une
période avecune variation ce rayon ce 10% al’ équateur magnétique, et a droite |’ effet sur le
modue dela visibilit é de variations de rayons entre pdle @ équateur magnétique de 1%, 3%,
5%, 8%, et 10%. La sphére parfaite est indiquée e trait plein.

Dans la partie inférieure, I'étoile est une sphere présentant un gradient de température
dépendant de la mlatitude. Cette dépendance suit une loi ad-hoc définie par Bohm-Vitense,
qui dépend ducube du modue du champ magnétique. A gauche, I'effet d un contraste de
100K sur la magnitude, a droite I’ effet sur le modue de la visibilit € d' écats de température
pdle-éguateur magnétique respectivement de OK, 50K, 100K, 150K.
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Figure 56. Modél es de Bohm-Vitense pour expliquer les variations phaométriques de a CVn,
simulé au moyen ducode SPIN. Les paramétres utili sés ont i=60, 5=60, et g=1mas, oui est
I"inclinaison, B I’obliquité & ¢ le diametre angdaire. La phdométrie provient des modeles
de Kurucz modifi és par Muthsam (197) pou le s des Ap.

Le préalable atoute é&ude la bonre mnraissance du rayon de I'é&oile. Magré le raffinement
atteint dans les méthodes d'inversion (voir par exemple Bagnulo et a. 2000, le rayon
demeure un paramétre relativement peu contraint avec une incertitude entre 10% et 20 %.

La détermination du diamétre stellaire est une mesure modele dépendant dort la principale
sourced'erreur provient de la détermination des paramétres d'assombrissement centre-bord.
Dans le ca des étoiles Ap de type a CVn, ladistribution spatiale de I'émisson est complexe.
Compte-tenu du dametre angulaire des étoil es Ap les plus brill antes, une base supérieure a50
m est requise pour pouvar résoude spatialement |'effet. Par contre, pou cette dude, ure
résolution spedrale faible amoyenne (1000-5000 est suffisante, pou peu que la sensibilit é
de lamesure de visibilit é soit supérieure al1%.

La base requise et élevée mais des effets ont détedables dés 50 m, compte-tenu des

variations phaométriques de grande amplitude observées, jusqu'a 0.2 magnitudes pou
cataines Ap dtedetypea CVn.
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5.6 Simulation des mesures

A la suite du développement de la simulation physique théorique du signal spedro-
poarimétrique d'une éoile Ap, il est rapidement apparu la nécessté de disposer d'un
instrument fiable & complet de simulation des mesures permettant de tester avecprédsion les
procédures d'extradion dusignal. Cette simulation devrait idédement couwrir la transmisson
du signa stellaire dans l'interférométre @ permettre de fournir des domeées compatibles avec
lelogiciel deréduction utili sé a1 GI2T.

Cette dape est encore en pein développement, naamment par le travail de F. Vakili, A.

Domiciano et moi-méme. On peut d'ores et d§a dfirmer qu'il devrait a terme comporter les

éléments slivants:

» Simulation duspedre stellaire en lumiére poarisée

» Simulation duspedre de déplacement de phaocentre en lumiere naturell e (rotation) et en
lumiére polarisée(champ magnétique),

* Injection cecesigna dansle simulateur de l'interférométre,

* Anayse des "donrées' par le logiciel de dépoullement du GI2T, et développement de
modue d'analyse spécifique aSPIN.

Si nombre de ces étapes ont encore des ébauches, il est nécessaire néanmoins de prédser que
la maeure partie des modues est d§a opérationrelle @ réunis au sein du groupe
d'interférométrie ISA, asavoir comme outil s de génération dusignal astrophysique:

* Code de transfert TLUSTY (Hubeny&Lanz, 1999, permettant de générer des profils
locaux , le ontinu, ains que les opadtés des raies (SYNSFEC) pou l'obtention e
spedres gellaires,

* Code adeux dimensions BRUCE-Kylie (Towsend 199), permettant la gestion a deux
dimensions des profil slocaux, et lagénération des déplacements de phaocentre,

o Codedéveloppé pour SAN durant cette thése, pou lagénération dusignal polarisé.
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Gl BBE55.517 113
Fe | 8877.980 117
Co | B717.881 101
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Mg | B341.083 125
Mg | EBB34.918 125

I
a
X
=]
=)
= I |
T A

(erg cm %57 Angstrom™)

A

H
w

KURUCZ beta Crb
T=7500K; log g=4.0
« sin (=200 km/s; fwhm=0.1 Angstrom

XA {Angstrom)

Figure 57. Spedre synthétique provenant du grogramme TLUSTY, a partir d'un continu de
Kurucz pou une éoile Ap de aractéristiques proches de 3 CrB (obtenue avec le modéle de
A. Domiciano). Ce spectre et la premiére dape de la ssimulation du d@placement du
phaocentre.
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A cdasgoutent les outil s de simulation ce I'interférometre:

¢ Créaion dun masque de phase turbulent simulant la dégradation atmosphérique,

o Généation des franges par transformée de Fourier de l'autocorréation ce la fonction
pupll are,

* Photonisation dusignal en fonction celaluminaosité del'éoil e,

* Génération ks fichiers de phaons dans le format des caméras du GI2T, la CP40 et la
CP20

Un programme de simulation regroupant toutes ces fonctions us PV-W est en
développement.

La derniere éape utilise le logiciel de développement des domées du GI2T (Mourard,
Clause @ a, 2000H pou extraire le signal. Des modues de réduction adaptés plus
particuli erement a SPIN sont al'étude, et sont abordés dans la sedion suivante.

Figure 58. A gauche, simulation des pupill es des télescopes du GI2T avec un masque de
phase turbulent (turbulence de von Karmann). Au mili eu et a droite, effet de phase rotationrel
darsuneraie avart et aprés phaonisation.

T W [T *

| | | | | | | |
6710 6720 6730 6740 6710 6720 6730 6740
Wavelength (angstroms) Wavelength (angstroms)

©

Figure 59. Smulation ce I'effet de rotation pou une 8 CrB (0.85 mas) pour un Vesini de
3km/s. A gauwche, le spedre synthétique redress, et a droite le spedre de déplacement de
phaocentre en degrés en ordonrees avec une résolution R=30000et une base de 60m. D'une
part, la résolution spedrale et insuffisante pour résoudre I'dargissement rotationrel, et
d'autre part I'effet du mélange des raies est important. On peut considérer |'effet de rotation
comme nul pou cette doile comparé a l'effet magrétique en pdarisation circulaire.
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5.7 Inversion du signal

T6t ou tard, l'interférométrie optique alongue base d@ plus prédséement l'interférométrie
différentielle sattaquera a la dure tache de renstruire la distribution spatiale du flux
lumineux dans les raies comme dans le cntinu sur le modéle de la Dopger Imaging propcsée
par Vogt & Penrod (1983. Des éudes ont d§ja éé menées par Chelli & Petrov (1994 d
19950, Burgin & Chalabaev (199) et Jankov et al. (2001). Ces derniers mettent en évidence
particuli erement la complémentarité de la mesure du déplacement de phaocentre par rappart
aux observables de la Dopger Imaging, qu permet de mieux reconstruire les cartes de flux,
en évitant certains biais de cette technique.

5.7.1 Comparaison aveclesobservables edropolarimétriques

De grand progres ont été accomplis tant dans I'analyse des domées que théoriquement dans la
définition e nouweaux observables gectropdarimétriques du champ magnétique (voir le
chapitre sur la spedropdarimétrie). Notamment, on dat citer le travail conséquent acaomplis
par G. Mathys (1988, 1991, 1992, 1994, 189 qu, par I'utilisation des moments tant en
lumiere naturelle qu'en pdarisation circulaire a permis de ntraindre fortement les
parametres du champ magnétiques sur une doile pour arriver désormais a une modéli sation
tres raffinéedes plus brill antes et plus magnétiséed'entre dles comme [3 CrB (Bagnulo et al.
2000. Au cours des rencontres du groupe SPIN avec G. Mathys, nows avons éé amenés a
remarquer la grande similarité entre I'observable du phdocentre en lumiere poarisé d les
moments des observables pectropdarimétrique, c'est adire les pectres| et V.

La nature du modue de la visibilit é est par esence plus éoignée de ces observables en tant
guestimateur quadratique @ nonlinédre del'émisson pdarisée

Lebut n'est pasici de faire une gpproche mwmpléte de ces observables, mais de fixer lesidées
en comparant la forme respective de ces observables dans un formalisme mmmun, emprunté
en majeure partie des travaux de G. Mathys.

Soit F, et Fy les flux des paramétres de Stokes V et |, résultant de I'intégration sur le disque
apparent de lalumiére naturelle @ polarisée érculairement.
Soit Sy, le profil deraie du paramétre de Stokes V défini comme suit:
S =(R.—R)/F,
ou Fy. et Fic sont les flux des paramétres V et | dansle continu (Fy¢ est en pratique éga a0).
Fv est l'intégrale du flux polarisé drculairement intégré sur le disque pou chague longueur
d'onde. Ici le repere naturel est un systéme cartésien avec l'axe de visée (source-observateur)
comme &e z, I'axe y paraléle ala projection ce |'axe de rotation sur le del, et I'axe X
perpendiculaire al'axey.
On peut définir un phdocentre adeux dimensions g(gix, &) en lumiére naturelle omme:

1 +1 \/ﬁ _

£ (A) = I:_J’dx JJ’Ey.x.I X, Y, A = Ag —AA X B(X, y)]
I -1 —J1-x2

Le déplacement de phaocentre est exprimé en unité de rayon stellaire:

— 2 2
€= 3V, (glx + gly

La définition dun phdocentre en Stokes V est rappaté ai flux en lumiere naturelle F. Le
phaocentre mesuré est toujours celui de laquantité -V ou 1+V.
Soit ev(evyx, Evy) le déplacement de phaocentre en pdarisation circulaire, défini par larelation
suivante:

+1 \/ﬁ

X2
£, (A) = Fi [ox fmy.x.\/[x, y.A= Ay — A% B(x,Y)|
| -J1-x2

-1
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Cette quantité est le déplacement de phaocentre indut par la lumiére poarisée sur |'axe X,
normalisé sur le flux total F. On peut définir de méme, &yy.

Lamesure de phase de SPIN est la projection de cephaocentre adeux dimensions Py, dans la
diredion celaligne de base, &yp. On oltient dorc la quantité eyp=gyx.COS(0)+&yy.SiN(6).

On constate que cenouvel observable est trés proche des observables pedropdarimétrique.
Tout comme |'étude analytique de la forme des pedres S et Sy par la théorie des moments,
une éude similaire semble é@re possble pou cenouwel observable.

Cetravail ouvre des perspedives pou latechnique SPIN qui pourait beaucoup bénéficier du
grand développement théorique @ observationnel dga accomplis en spedropdarimétrie, et
I'information du aiplacement de phaocentre en lumiere paarisé pourait étre incluse dans des
programmes d'inversion existant.

5.7.2 VersuneZDI interférométrique?

La Zeanan Dopper Imaging a é¢é introdute dans le chapitre 3. On a vu tout I'avantage de
cdte méthode qui utilise a la fois les techniqgues de multiplexage par masque d
intercorrélation (Semel, 1989, Donati, 1990, et les techniques dinversion inspirée par la
Dopgder Imaging (Brown et a, 1997).

5.7.2.1 Hypoathesesdela ZDI

Il est bonde rappeler quelques points qui ont fait e succés de laméthode ZDI.

1- Utilisation ckelarges intervall es gectraux (> 100 nm) grace aune configuration échelle @
des optiques trés achromatiques,

2- Observation d'étoil es "froide" présentant une grande concentration ce raies,

3- Utilisation ce li stes tres compl etes de raies pour faire un masque des raies util es.

4- L'emploie d'unetechnique d'inversion LSD (Least Square Deconvdution),

Dans quell e mesure peut-on appli quer ces méthodes a une observation SPIN d'éoile Ap?
Les hypothéses que suppcse la méthode ZDI pour justifier I'emploi du multi plexage semblent
parfaitement générales et dornc goplicable au signal interférométrique.

Toutes les raies faibles sont similaires en forme @ se déduisent les unes des autres par un
simple facteur d' échelle exprimé par la profondeur d delaraie.
Dans le régime de champ faible, on peut lier les profils de Stokes locaux, par la relation

V(W) O g)\% (chap. 3, relation 8§, ou v=cAA/A représente la wordonrée en vitesse
v

radiale, | . est le profil locd d'une raie de facteur de Lande g.

Ainsi, tous les profils Stokes V des raies individuelles faibles ® déduisent par un simple
fadeur d'échelle du profil moyen. Notons k; (v) cet archétype deraie.

Ce raisonrement peut sappliquer a la phase: le déplacement de phaocentre sera pondéré par
la largeur équivalente de la raie, et le déplacanent d'une raie faible sera identique acelui
d'une autreraie faible aunfadeur d'échell e pres.

L'assombrissement centre-bord est supposé aonstant sur I'intervall e spedral considéré.

Ce qui peut étre une hypothése difficile si on considére les grandes bandes gectrales utili sees
par laZDI ne pose quasiment pas de probléme dans le ca des petites bandes observées par un
interférométre.
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Cependant il convient détre extrémement vigilant lorsqu'on uilise des donrées prises
simultanément entre deux chambres éloignées gectralement. En effet, l'interférométrie est
tres ensible atoute modificaion ce la distribution spatiale du flux et la détermination des
paramétres du champ dépendent fortement de la bonre modédisation de ce facteur
d'assombrissement centre-bord.

5.7.2.2 Utilisation dumasque

A partir d'une liste de raies rempli ssant la premiére hypathese, présentant un fadeur de Landé
suffisant et peu mélangée aec d'autres raies, un masque est construit. Il sagit d'une suite de
Diraccentrés sur lalongueur d'onde des raies considérées et ponderés par la profondeur de la
rae.

MV) =% wd(v-v)

En spedropdarimétrie, onle spedre en StokesV sohtient par larelation:

V(W) = [[BViee (v =¥y )AS = gAd [y, ks (v = v, )dS = WZ(V)

by et v représentent l'intensité d la vitesse radiale ai pdant M, w est le fadeur d'édhelle gAd,
Z lafontion e raie intégréepour tout le disque.

En ZDI, le paramétre de Stokes V est obtenu par convdution dumasque avec la fonction
intégrale. On alarelation de mnvdution suivante: V=M*Z

Aveclatechnique SPIN, on re mesure pas V, mais €y, |e déplacement de phaocentre a&ocié.
Au lieu dutili ser I'opérateur intégrale Z, on peut utiliser un opérateur équivalent, |'opérateur
Z;, qu effedue le moment d'ordre 1 de ladistribution dintensité en lumiéere polarisée.

Ainsi, la ZDI pourait parfaitement étre adapté al'observation interférométrique, dans le ca
del'information de phase tout du moins.

Dans cete sedion, seuls les grands principe de cdte méthodes ont été présentés. Une éude

rigoureuse est bien sur nécessaire pour discuter de I'éventuelle gplicaion de cdle-ci ala
tedhnique SPIN.
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5.8 Perspectives

Les perspectives pour SAN pour I'études des étoiles Ap sont trés encourageantes, mais les
difficultés techniques resteront toujours grandes, tout comme la spectropdarimétrie demeure
un moyen d'observation alafois puissant et délicat.

Un goupe de réflexion congtitué de K. Rousslet-Perraut, F. Vakili, C. Stelhé, G. Mathys et
moi-méme sest formé afin d'approfondr les aspects théoriques et instrumentaux de SAN en
polarisation circulaire. Des propasitions de stages de DEA et de sujets de these ont été énises
en cesens, et j'ai eu le plaisir de travaill er en autre avec M. Kilbinger sur le perfedionrement
de mon pogramme ai cours de son stage de DEA. Un trés grand travail alafois théorique &
observationrel reste afaire, car de nombreuses questions n'ont pas été répondues clairement
dans naotre premier article.

La dilution ce I'information par I'effet Dopder est un paramétre qu'il va faloir quantifier.
Comme la sensibilit € de I'observable interférométrique est encore limitéeg il est certain que le
potentiel de détedion sera fortement affedé par la dil ution spedrale de I'effet de phase par la
rotation. Cependant, ndre dude sest cantonrée al cas d'un champ dipodaire. La détectivité de
structures magnétiques locales par SPIN pourrait étre trés importante aar on a vu l'influence
préponcérante de la résolution spatiale sur le signal. De plus, ure forte rotation stellaire
apparente, permet de cntraindre plus précisement la position des gructures gréce al'effet de
I'isolation de zone d'isovitesse radiale de plus en plus restreintes. Une dude de la réporse de
I'observable SPIN a un champ magnétique de type solaire doit étre envisagée

L'étude de lamoduation duflux sous I'effet des variation d'abondance ou de température est
auss prioritaire, car il représente ala fois un kais de la mesure @ une source de domée
astrophysique tres attradive. Le probléme semble toutefois plus instrumental que théorique,
ca il repose sur notre cgadté de discerner le signal poarisé d'unsigna en lumiére naturell e.

La recherche d'une plus grande sensibilité et aduellement un des axes mageurs de la
recherche instrumentale interférométriqgue avant les considérations de longueur de base ou
magnitude limite. Pour l'instant, les prédsions ont pasee en desous du poucent de
prédsion en modue & moins encore pou laphase, prédsions requises pou I'étude des Ap.
Dernier paint: la complexité d'un interférometre sera toujours importante, et le but premier de
ce instrument est de crée des franges. Cela limite fortement les efforts qui peuvent étre
entrepris pour maximiser la transmisson instrumentale, la bande spedrale, et la gestion des
eff ets de poarisation. Dans ce @ntexte les gains de sensibilité gppartés par une technique de
type ZDI n'auront pas de mparaison avec ce qu est actuellement accompli en
spedropdarimétrie.

L'approche théorique présentée dans cette these doit maintenant étre wnfronté au dfficile
verdict de |I'observation et le GI2T/REGAIN est |e seul instrument au monde qui dispose de la
résolution spatiale & spedrale nécessaire, et bien sur d'un modue poarimétrique nécessaire a
ceprojet. La vaidation sur le del est dorc une dape cruciale avant de ntinuer plus avant
I'étude du pdentiel de cate méthodke.

Cette dape sera d'autant plus cruciale, qu'elle sera la base de travail en vue de faire une
propasition dinstrument dédié acete dude, comme instrument de secnde génération du
VLT, qu présente les condtions de base @ de sensihilité nécessire a cete éude.
En effet, les trois télescopes auxiliaires de 1.8 m, offrent les capacités de déture de phase
inaccessble ai GI2T, et ce pou des bases de I'ordre de 100 m, qu sont justement cdles
requises a cette |'éude du champ magnétique.
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Abstract, Stellar magnetic fields are usually studied by spec-
tropolarimetric analysis of the Zeeman effect across spectral
lines. Such studies are often limited by the net detectable polar-
ization after averaging the small scale magnetic structures over
the photospheric disk of the star. In this paper we examine the
possibility to use optical long baseline interferometry to over-
come this limitation for a partially or fully resolved star which,
in the case of the brightest Ap and Bp stars, demands milliarc-
second resolutions achievable at 50 m baselines at least in the
visible. We develop a simple geometrical model of magnetic
stars from which we derive the intensity maps and their corre-
sponding interferometric observables across Zeeman-split lines.
The accuracy of the interferometric signal phase must be better
than 0.5° (hence a relative accuracy of 0.1%), which limits the
technique to brightest magnetic stars (rry- < 2) for operating in-
terferometers. Nevertheless, this limiting magnitude can reach
mg < 8-10 for 8-m class planned interferometers. These fore-
seeable possibilities open new areas for studying slowly rotating
magnetic stars or those sources possessing complex structures
over their visible disk, otherwise undetectable by classical spec-
tropolarimetry.

Key words: instrumentation: interferometers — techniques: po-
larimetric — techniques: spectroscopic — stars: magnetic fields

1. Introduction

Stellar magnetic fields ate most often observed from the Zee-
man splitting of emission or absorption lines where the spec-
tral separation of polarized multiplets is related to the field
strength and the degree of polarization to the field orientation.
Based on this principle, simultaneous Zeeman spectrometry
of sharp spectral lines has successfully determined the inten-
sity of stellar magnetic fields with accuracies which attain a
few Gauss (Brown & Landstreet 1981). However, the spectro-
polarimetric determination of magnetic field geometry is intrin-
sically difficult because of the small degree of the net detectable
polarization due to the integration of the Zeeman effect over
the star surface (Borra & Vaughan 1976). In solar- as well as
in early-type stars, the existence of symmetrical configurations

Send offprint requests to: K. Rousselet-Perraut
Correspondence 1o perraut@ obs. ujf-grenoble.fr

may cancel the detectable polarization effect although some
techniques can partially overcome this handicap. For instance,
the Robinson method (Robinson 1980) compares the width of
different photospheric lines and the Zeeman-Doppler Imaging
(ZDI) technique (Semel 1989; Donatiet al. 1989) produces
sutface maps of solar-type stars restricted to those with no-
ticeable or intermediate vsint’s. Another alternative solution
resides in photometric techniques which study the temporal
variation of linear polarization across continuum broad bands
(Leroy etal. 1993). Ineach case, the efficiency of the technique
also depends on the intrinsic Doppler-broadening, the chemical
peculiarities and generally speaking on the temporal evolution
of magnetic structures at the surface of the star.

This paper studies the prospects offered by introducing po-
larimettic optics in the focal instrument of an optical long base-
line interferometer for studying stellar magnetic field geome-
tries. The technique, which we call Spectro- Polarimetric INter-
ferometry (SPIN hereafter), should overcome the shottcomings
outlined above thanks to the spatial information of the inter-
ferometer In practice this is done by measuring the interfer-
ometer’s fringe signal inside linearly and circularly polarized
compornents of a Zeeman multiplet which directly depend on
the magnetic topology of the star.

Sect. 2 formulates our simple geometrical model of a mag-
netic star (an Ap or Bp star for instance)and justifies our simpli-
fying hypothesis. Sect. 3 introduces the Stokes formalism used
for describing the Zeeman effect and presents SPIN concept
and observables, namely the complex fringe visibilities corre-
sponding to spatial power spectra of the different intensity maps.
Numerical results are then presented to illustrate how SPIN can
detect and constrain magnetic fields {Sect. 4). A numerical sim-
ulation of SPIN sensitivity allows us to give limiting magni-
tudes in the real case of two optical interferometers: the GI2T-
REGAIN and the VLTI for which some potential astrophysical
targets are also outlined (Sect. 5). Finally a critical review of the
SPIN technique is given in Sect. 6.

2, Model of a magnetic star

To quantitatively evaluate the potential advantage of interferom-
etry for studying stellar magnetic fields, we start with a rather
simple magnetic star and focus our effort on characterizing the
SPIN observables for such a star and on illustrating SPIN ca-
pabilities. More complex geometries demand indeed a more
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physically consistent modeling including a radiative transfer
treatment of this problem (Chesneau in preparation). The most
limiting hypothesis of our first order model are presented and
discussed below.

2.1. Geometry and photometry hypothesis

1. Since several Ap stars have vsini < 20 kmfs, we as-
sume our model star to be a non-rotating sphere, hence the
Doppler broadening of spectral lines is neglected. Although
Hubbard & Dearborne (1982) claim that the colatitude-
dependent magnetic field could change the radius of Ap stars
and the consequent interferometric signal, we do not con-
sider such stellar radius variations in our model since this is
not actually supported by observations (Shallis et al. 1985;
Leblanc et al. 1994).

. A second order limb-darkening law is used, using theo-
retical coefficients taken from a modified ATLAS9 code
(Muthsam 1979).

3. Although Ap/Bp stars are known to exhibit chemical inho-
mogeneities, we assume this to be uniform both in spectral
line and continuum over the stellar surface. We thus find
ourselves limited to the case of iron lines for which local
abundances variations are far smaller than for rare earths,
manganese ot silicium. Note that this hypothesis is not very
restrictive since iron lines are present in all Ap stars.

4. The continuum is assumed to be unpolarized and represents
the reference for SPIN calibration measurements.

18]

2.2. Magnetic field description

‘We consider a magnetic star of radius R, placed at the center
of the Cartesian coordinate system {0, x, y, z). The observer
is attached to the coordinate system (0", x’, y’, z’). (0Oz) is the
rotation axis of the star and makes an angle 3 with the magnetic
axis {Ozps). The plane (Oxz) includes the line of sight (Ox’)
and the inclination angle i is defined between (Ox) and (Oz’).
At any point M on the star surface the local magnetic field B as
makes an angle v with the direction (OM) (Fig. 1).

We investigate two large scale configurations: a dipolarand a
quadrupolar magnetic field. Both are defined in Cartesian set by
the polar intensity Bpol, as follows (Michaud G. etal. 1981):

Bzd =0
Baip = { Bya= 5Bpol i . (1)
B.s= :Bpol(34: — 25)
B, =0
Bauea = { Bys = %Bpolif’g(ﬁi%zg —1) )

B., =1Bpol &84 — 1)
with 2 + 22 = R2.

2.3. Line profile description

The unperturbed local spectral profile is assumed to be con-
stant. It is a Voigt profile enlarged by a typical 10 000 K thermal

K. Rousselet-Perraut et al.: Spectro-polarimetric interferometry (SPIN) of magnetic stars

Fig. 1. Coordinate system defining the geometry used for modeling the
magnetic star: R is the photospheric disk radius, -y the angle between
the local magnetic field Bs: and the direction OM for a point M sitting
at (x, ¥, z), and /3 is the angle between the rotation axis (Oz) and the
magnetic axis (Ozn ).

Doppler effect. The damping constant is chosen to correspond
to iron atoms. The line profile Equivalent Width (EW) is a pa-
rameter of the model (Table 1).

The split line is assumed to be a Zeeman triplet and is con-
sidered isolated (i.e not blended). Line blends depend upon the
Doppler shift and will be considered in further works for faster
rotators (Chesneau in preparation).

2.4. Instrumental hypothesis

The spectropolarimeter instrumental profile is assumed to be
Gaussian with a Full Width Half Maximum (FWHM) equal to
the resolution element. This tesolution element is sampled by
two pixels of the detector with respect to the Shannon criterion.
The photo-counting camera is supposed to be perfect.

2.5, Numerical code parameters

The parameters of the numerical code are summarized in Ta-
ble 1. For the following simulations we consider a protofype Ap
star whose characteristics are given in Column 3 of Table 1.

3, Basic concept and observables of SPIN
3.1 Zeeman effect formalism and intensiry maps

For a magnetically sensitive spectral line with a triplet Zeeman
pattern, the separation between the components is given by:

AX = 467.1078),29B 3)
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Table 1. Parameters of the humerical code for SPIN and characteristics of the prototype star. See text for the meaning of B and BN.

Symbol Ttem Prototype star Range

(¢1] Stellar angular diameter 0.7 mas

Bpol,g  Polar field, Landé factor #.Bpol =4000G

T Effective temperature 12000 K

Ao Central wavelength 0.6 pm

EW Equivalent Width of the line profile 90 mA

i Inclination [0°; 90°]

B Cbliquity [0°; 90°]

e Stellar phase [07: 360°]
R Spectral resolution 30 000 up to 60 000
BN Baseline orientation [0°: 90°] (*)
B Baseline length 50 m; 100 m [0 m; 200 m]

(*) 0° corresponds to a North-South orientation and 90° corresponds to a West-East one.

where )\, is the central wavelength of the line (in A), g the Landé
factor and B the magnetic field intensity.

By denoting £, the local line profile and A, the central wave-
length, the Zeeman effect at any point M is characterized by a
Stokes vector proportional to (Collett 1993):

14 cos2fy 2 sinzqf
Bao =Fr—Ax _Sié]z’y + fa, 251[;]%’
—2cosy 0
1+ cos?y
+ Fa.+ax _51512” G
2cosy

The g-components at A, 4=A are elliptically polarized of oppo-
site polarities. Both ¢ -components contain circular components
whose intensitiesare I, = (1+cosy)2and I, = (1—cosv)?
respectively. The m-component at A, is linearly polarized with
an intensity I, = 2siny. For v=0°(longitudinal Zeeman effect),
only the o-components exist and are left and right circularly po-
larized. For y=90°(fransverse Zeeman effect), the three compo-
nents are linearly polarized (since the o -componentsellipticities
are null) and the ¢- and m-polarizations are crossed.

After a classical analyzer of linear polarizations, the inten-
sity map is:

LinlN) = (s —an + o paneos™ + f7 In (5)

After aclassical analyzer of circular polatizations, the intensity
maps ate:

Irighi(A) = f’,\a—A,\IcL + f’)\a I+ f’,\a+A,\In+ ()

Ileft(/\} = f’,\a—A,\Iﬂ'+ + f’)\aLr + f’AG+A,\In, (7)

where f’, denotes the local line profile convolved with the
instrumental one (See Sect. 2.4). Contrary to classical spectro-
polatimetry, such a local convolution is required to produce
intensity maps at various wavelengths (Fig. 2).
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Fig.2. I, 15n:(A) — Diope(X) intensity maps along a line for 0.2 A chan-
nels. K =60 000 and ;: = 60°. The local polarization rate reaches 30%
for the central pixels, 7% for the neighboring ones, and is negligible
for the others.

3.2, SPIN concept and observables

A two-telescope interferometer can sample the spatial power
spectrum (Foutier transform) |O|e¥ of sky brightness O(a, 6) at
the spatial frequency B/A. B stands for the interferometric base-
line vector projected on the sky and A the mean wavelength at
which the interferometer operates (Born & Wolf 1984). Thus:

V(B/A)  [O(B/A)|emHB/H ()

Hereafter we call visibility V(B/A) the modulus \5(]3/)\]\ nor-
malized at the null spatial frequency and fringe phase 3:(B/A).

An intetferometer equipped with a classical spectro-polari-
meter measures the linear and circular visibilities Vi;.(B/X),
Viigne(B/X), and Vi 7, (B/A) which ate directly linked to the
Fourier transform of fj;n(A), Lrigne(A), and fio e (X), respec-
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Fig. 3. Ir4gne(\) — Ity (\) intensity maps for a pole-on dipole (left
and an edge-on dipole (right). BN = 90°, R = 60000 and g.Bpol = ¢
000 G.

tively. SPIN observations of magnetic stars thus provide various
polarized visibilities as afunction of baseline length B, baseline
orientation BN and wavelength A.

Fringe phase information ¢ is inaccessible with a two-teles:
cope interferometer. However, if one can record the interfero-
metric signal simultaneously at two neighboring wavelengths
one can retrieve positional information on the sky brightness
at a given wavelength A; relative to the second A provided
the object under observation remains unresolved at one of the
wavelengths. In other words:

= 27r§e
where ¢ is the projection of the vector distance (Aw, Ad) =
{o,0)5, — (o, 8),, on the interferometer’s baseline. o and 6
are the object’s position on the sky at A1 and Aa. A fringe phase
variation thus directly traduces a displacement of the star photo-
center. It is theoretically known (Petrov 1988) and practically
demonstrated (Vakili et al. 1997) that the measurable € can be
much smaller than the angular resolution of the interferometer
A/B.

In the following, we use this differential interferometry
technique to compute fringe phases as well as visibilities
(Berio et al. 1999). Thus both SPIN observables are obtained
by an inter-correlation method between a large continuum chan-
nel and the narrow channel in the spectral line (Fig. 2). Such a
differential technique allows to itnprove the sensitivity of the
technique (Petrov et al. 1986).

)

4. Numerical results of SPIN capabilities
4.1. Diagnosis on magnetic field configurations

To illustrate the SPIN observables behavior, we first present two
extreme cases: a pole-on dipole ({B.) ~ %) and an edge-on
dipole ({B.) = D) (Fig. 3). In the first case, the polarized light
modulates the intensity distribution and mitnics a strong limb-
darkening. As a consequence, the star appears larger/smaller in
the polarized lines than in the unpolarized continuum, induc-
ing a strong visibility variation. Both polarized and unpolarized
light distribution are centro-symmetric and no phase effect is
expected between them. For the edge-on dipole, this situation is
inverted. The longitudinal field is minimum and consequently
the visibility isless affected by polarized light. In this case, since
the configuration is highly anti-symmetric, a large phase effect
can occut. The detections will take place between these extreme
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Fig.4. Circular visibility and fringe phase for an edge-on dipole (up)
and an edge-on quadrupole (down) versus wavelength. O denotes the
central wavelength and each point corresponds to areselution element.
g.Bpol =4000 G.

cases. The inverted behavior between visibility and fringe phase
is obviously the key point to strongly constrain both ¢ and 3.

4.1.1. Symmetric configurations

Topoint out the spatial resolution capabilities of SPIN, we study
two symmetric configurations where the classical mean longitu-
dinal field {B,} equals zeto: an edge-on dipole and an edge-on
quadrtupole.

For these cases, the longitudinal field is minimum and
therefore the visibility signal is minimum too (Fig.4). How-
evet, for the edge-on dipole, the photo-center displacement in-
duced by the polarized light is maximum and compensates for
the decrease of polarization rate: a phase signal is detectable.
The quadrupole configuration also creates a polarized anti-
symmetry and a phase signal could be detectable. Note that
we assume the baseline orientation BIV perpendicular to the
axis of anti-symmetry, which induces a maximum signal.

4.1.2. SPIN baseline effects and magnetic field orientation

Visibilities and phase fringes have been computed for vatious
magnetic configurations, the main parameters being z, 3, g. Bpol
and BV. Forconvenience and since we aim at illustrating SPTN
observables, we assume that the axes (Qzys), (Oz) and (Og")
are coplanar, which implies that only the angle ¢ + /3 can be
constrained (See Sect. 6 for mote general cases). The following
example takes g.Bpol = 4 000 G (Figs. 5- 0). The resulting
accuracies on visibility and phase are similar for other realistic
g.Bpol values.

Visibilities versus spatial frequency (i.e. baseline length)
show a very slight dependence on magnetic field orientation

16C
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b versus baseline orientation BN for a baseline of 50 m. ¢ versus baseline orientation BV for a baseline of 100 m.

i+ (Fig. 5a): the larger visibility differences occur at large spa-
tial frequencies for very small visibilities (<10%). For smaller
baselines, the required absolute visibility accuracy is as small
as 0.1%: for 30° < i + 8 < 150°, such an accuracy allows to
constrain ¢ + 3 with an accuracy of few degrees if the baseline
equals 100 m (Fig. 5¢) and of 10-15° if the baseline equals 50
m (Fig. 5b).

On the contrary, fringe phases versus spatial frequency sig-
nificantly vary with 7 + 3 (Fig. 6a). Fringe phases also depend
upon the baseline orientation BN (Fig. 6b-c): these variations
can reach 15° for a baseline of 100 m and 5° for a baseline
of 50 m. The accuracy on i 4+ [ strongly depends upon i + 3
and BN it can be better than 5° for a baseline of 100 m and
a high phase accuracy of 0.1°. For a realistic phase accuracy
of 0.5°, i + 3 can be constrained within 8-10° for a baseline
of 100 m and within 15° for a baseline of 50 m. Figs. 6b also
demonstrate the great interest of simultaneous different baseline
orientations and multi-telescope atrays for avoiding to confuse
different 7 + (3 (See Sect. 6.2.3).

As each baseline length produces independent measure-
ments, the accuracy on i + 3 can be improved by a factor VN
if IV is the number of measurements.

4.1.3. Oblique rotator and temporal variability

Temporal variations of visibility and fringe phase are reported
in Figs. 7 and 8 for various configurations of ¢ and 3. These
variations can be detected even with a baseline of 50 m since
they exceed few degrees for the fringe phase (and up to 30°
for B = 100 m) and few percents for the visibility. For a given
Z, the variation amplitudes of the visibility and fringe phase
increase with 3. Besides, for a given angle ¢ 4 3 (constrained in
Sect. 4.1.2), the variation amplitude of the fringe phase increases
when ¢ decreases, allowing to independently constrain ¢ and 4.

4.2. Small field detection

For a given visibility and fringe phase accuracy, what is the
minimal magnetic field that SPIN can detect? Fig. 9 reports the
visibility and phase versus Bpel (g = 2) for different baselines
and pole-on (visibility only as explained in Sect.4.1.1) andedge-
on configurations.

For the pole-on configuration, considering a spectral reso-
lution 12 =30 000 and a 1% visibility accuracy. no signal can be
detected with a 100 m baseline for Bpol < 2000 G. With B =
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200 m, a polar field of 1200 G can be detected. For an visibility
accuracy of few tenths percents, Bpol of few hundreds Gauss
can be detected even for B =100 m.

For the edge-on configuration, a huge phase effect occurs
with B = 200 m baseline but it must be pointed out that the
signal detection is much more difficult with this baseline since
the visibility is very low (the first zero visibility for a 0.7 mas
star is 215 m). Nevertheless, we can detect Bpol as low as 250
G with a very pessimistic 5° phase accuracy and Bpol of about
100 G for a realistic 1° phase accuracy.

Generally, a spectral resolution of 30 000 is not sufficient to
detect small magnetic fields and baselines larger than 150 m are
mandatory. With B = 60 000, such a detection becomes possible
with shorter baselines even with the visibility signal.

To conclude the sensitivity difference between visibility and
phase signal implies very different magnetic field detection thre-
sholds. An edge-on configuration will be detected much easier
than pole-on configuration, contrary to classical methods.

4.3. Transverse field measurements

In spectropolarimetry, the mean longitudinal field { Bz) is gener-
ally not sufficient to determine the surface field, but attempts to
observe the transverse Zeeman effect are scarce. Since each Zee-
man component produces opposite linear polarizations, a large
cancellation occur and very high spectral resolutions and/or sen-
sitivities ate required (Botra & Vaughan 1976). The same dif-
ficulties arise for SPIN and the question is to determine whether
this sensitivity loss can be counterbalanced by the spatial reso-
lution.

The first result is that the visibility signal is strongly atten-
uated and a spectral resolution B > 60000 are mandatory in
the visible. The phase signal is unfortunately also strongly at-
tenuated due to the high symmetry of the transverse intensity
maps whatever the inclination ¢ and even for spectral resolutions
higher than 60 000.

To conclude, it does not seem interesting to measure the
transverse field with SPIN. Note that, with several baselines,
the longitudinal detections should be sufficient to retrieve the
field geometry.

5, Numerical simulation of SPIN sensitivity
5.1 Instrumental requirements

In principle there is no obstacle to equip the focal instrument of
an interferometer by polarimetric optics. A simple polarization
state analyzer using a Wollaston prism and quarter-wave plates
at 45°can perfectly match the specifications for calibration and
visibility determination in the different Zeeman components.
The difficulty of SPIN is due to the optical complexity of
interferometers in general which demands numerous and strin-
gent calibrations of internal polarization to attain the desired and
unbiased accuracies to determine stellar magnetisms. Visibility
accuracies of few tenths of percent are required to constrain
magnetic field orientations. Such accuracies are reached with
the FLUOR instrument thanks to spatial filtering and simulta-
neous photometric calibration (Coudé du Foresto et al. 1997)
and such performances ate expected for the focal instrument
AMBER of the VLTI (Petrov et al. 1998). The previous study
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also demonstrates that fringe phase constitutes a powerful tool
for constraining magnetic fields provided that the phase accu-
racy reaches few tenths of degree. Such accuracies have already
been obtained with the GI2T interferometer (Vakili et al. 1997)
and accuracies better than 0.1° are expected with AMBER.

Baselines longer than 50 m are mandatory for partially re-
solve Ap and Bp stars, which is reachable with existing inter-
ferometers (GI2T for instance) and a fortiori with foreseen ones
(VLTD).

SPIN technique obviously implies a spectromettic device
with high spectral resolution (at least 30000 in the visible and
10000 in the near-infrared). Nowadays only the GI2T/REGAIN
(Mourard et al. 1998) is equipped with such a device in the
visible range and AMBER, which is first restricted to the near-
infrared range (J, H and K bands), is foreseen with a spectro-
metric mode. As regards to polarimetric devices, only REGAIN
on the GI2T includes such a facility. AMBER is first restricted
to a linear polarizer (Malbet 1999).

16
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Finally, three or more baselines appear to significantly im-
prove the SPIN performances by allowing to avoid confu-
sion between various magnetic field configurations. This fa-
cility is currently available on two existing arrays, COAST
(Baldwin et al. 1996) and NPOI (Benson et al. 1997), and will
be accessible with the future instruments such as the VLTI
(Mariotti et al. 1998) or CHARA (McAlister etal. 1998).

5.2. Limiting magnifudes

Asregards to the previous instrumental considerations, we have
computed SPIN sensitivity for two realistic interferometric con-
figurations. First we contemplate SPIN validation with the ex-
isting GI2T/REGAIN instrument since it has a maximal single
baseline of 65 m and besides it is designed with a spectro-
polatimetric device whose spectral resolution reaches 30000.
Then we obviously foresee observations with the ESO VLIT in-
terferometer composed by four fixed 8m-Unit Telescopes (UT)
with baselines from 40 m to 100 m and three (and more) meoy-
able 1.8m-Auxiliary telescopes (AT) with baselines reaching
200 m.

5.2.1. GI2T

All the system being already designed, a global simulation of the
GI2T/REGAIN is possible and thus our computation of SPIN
petformances on the GI2T is very accurate (Berio et al. 1999).
The inter-correlation estimator is defined in the spectral density
space and is thus quadratic. The photon neise is assumed to
be the single limitation. For fringe phase computation, neither
geometrical variability nor flux limitation by neutral densities
have been taken into account, inducing an under-estimation for
the smallest magnitudes.

For a Fried parameter of ro = 7 cm, an exposure time 7 =
20 ms, a number of recorded images NN; = 90 000, a science
channel of 0.2 A large, a continuum channel of 20 A large and
without adaptive optics, the expected SNR of the squared visi-
bility and the phase errors are given in Fig. 10 when observing
in SPIN mode. The accuracies required for SPIN are reached
for my < 2. These performances will be greatly improved with
adaptive optics (Vérinaud et al. 1998) which will focus the co-
herent signal and increase the SNR: .y, reaches 6.

5.2.2. VLTI

Our computation of SPIN performances on the VLTI is based
on the expected performances of the AMBER focal instrument
(Malbet 1999). With the higher spectral resolution 12 = 10 000,
an elementary exposition time = 100 s, atotal integration time
of 4 hours, a visibility signal-to-noise SV i = 100, the AMBER
expected limiting magnitudes are 1 ; = 5.8, my = 10.8 and m g
= 12.3 on the UTs with fringe tracking and adaptive optics in
average atmospheric conditions. These performances are quite
identical in the H and K bands with the ATs thanks to more effi-
cient adaptive optics. Within the context of SPIN applications,
note that considering R = 10 000 in the near-infrared is equiva-
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lent to E=30000in the visible (Eq. 3). even if in terms of spatial
resolution, this infrared spectral range requires longer baselines
(Sect.5.3). To conclude, considering for SPIN an instrumental
throughput twice lower than AMBER one (due to polarimetric
equipment) and a shorter total integration time (to preserve tem-
poral evolution studies) leads to satisfying limiting magnitudes
in the H and K bands whatever the VLTI configuration (UTs or
ATs).

5.3. Astrophysical candidates

In afirst step, the targets have to beclose (i.e bright) and strongly
magnetized. The main limitation is clearly the angular diameter
since Ap stars radius is about 2-4 solar radius. With the 60 m
baseline of the GIZT/REGAIN, a few well known stars will be
considered: oCVn iy =2.9, ¢=0.88 mas, Shallis et al. 1985)
and BCtB (my =39, ¢ = 1 mas, Wade 1997) for the magnetic
ones. eUma (rny = 1.8, ¢ = 1.5 mas, Shallis & Blakwell 1979)
and ov And (mny = 2.1, ¢ = 1.25 mas, Shallis et al. 1985) that
are weakly magnetized should also be investigated.

For the VLTI, the same considerations apply and the AT
telescopes offer both large baselines and a great coverage of
the spatial frequencies. The potential targets for VLTI are more
numerous in the visible considering the 200 m baseline and the
greater limiting magnitude. With a limiting angular diameter
Grim of 0.25 mas (and my ~ 6), about 50 stars could be ob-
served in the visible and a dozen in I, H and K bands (¢gm ~
0.6 mas).

6, Discussion
6.1. Stellar roration axis

In our computations, the rotation axis is chosen as a reference
and its orientation relative to the sky 8, is supposed to be known.
However, this angle has to be found since no indication from
classical methods are available except for v sin ¢ informations
and for the case of Be stars whose disks greatly influence the
polarization angles of the light. For Ap stars, interferometry in
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natural light (See Sect. 6.2.2) can provide this information. This
could be done considering the Doppler effect on the phase due
to the star rotation (Chalabaev 1992). But this method requires
high phase accuracy and high v sin ¢, larger than those consid-
ered in this work. The best way is to use temporal evolution and
phase closure to constrain 3, ¢ and ;.

6.2. SPIN data processing
6.2.1. SPIN calibrators

Unlike traditional polarimetric methods, standard polarimetric
stars cannot always be interferometric references. This is due
to the spatial resolving property of stellar interferometers: if
for reasons of symmetry the photo- polarimetric signature of
a star is null, it can still produce a spatial signal. Therefore
a SPIN calibration star can be either a calibration star that is
unresolved at the angular resolutions achieved by the inter-
ferometer, or the observed object itself at a spatial frequency
where it is unresolved. The most critical instrumental calibra-
tions concern the oblique reflections inside the interferomet-
ric arms (Rousselet-Perraut et al. 1997a). It is also preferable
to record polarized interferograms sitnultaneously on the same
panoramic detector and to switch the polarization states of the
analyzer to unbias the visibilities from detector response.

6.2.2. Calibrations by observations in natural light

Like in spectropolarimetry, SPIN measurements in differ-
ent states of polarization should be sandwiched between in-
terferometric data in natural light on the star itself, com-
pared in turn to an unresolved calibrator, the process be-
ing tepeated for increasing and otientation-changing base-
lines (Rousselet-Perraut et al. 1997b). In fact, our differential
method to recover SPIN signal isolates the Zeeman effect as
the single origin of polatization change in the line but a signal
comparison, between the continuum and the line in natural (i.e.
non polarized) light, is mandatory to extract information about
other unpolarized effects.

First, observations in natural light allow to disentangle ge-
ometrical effects since interferometry is very sensitive to the
spatial shapes of the star. These observations can be a use-
ful tool for Ap stars where atmospheric distortions and radius
variations following the magnetic field structure are suspected
(Hubbard & Dearborne 1982). These phenomena can induce a
temporal variation of the surface and shape of the visible face
of the star which can modify the interferometric signal. Nev-
ertheless, the radius variation could at the best be of the order
of few percents (Stepien 1978; Leblanc et al. 1994) and is the
same at all wavelengths, which does not affect our differential
signal.

In the same way, a patchy intensity distribution will create
a complex and time dependent signal. Ap stars are chemically
peculiar stars and the studied line can present a very different in-
tensity distribution from the continuum. The signal differences
between the continuum and the lines in polarized light has to be
corrected for the differences existing in natural light.
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The SPIN study of Ap star implies indeed an important by-
product of intensity distribution and/or geometric information
of great interest.

6.2.3. SPIN inversion

As previously illustrated, SPIN can provide visibilities and
fringe phases forvarious Zeeman components, various temporal
phasescw, various baseline lengths B and orientations BN when
more than three telescopes are used. These visibility points are
directly linked to the object intensity distribution (Eq. 8) and can
provide spatial, spectral and temporal information about stellar
magnetism. Especially, they can bring constraints on stellar pa-
rameters such as i, @ and 6;. Even if astrophysical information
can be obtained by model fitting, to constitute a very powerful
means of diagnosis for stellar magnetism, SPIN obviously re-
quires an efficient inversion method allowing to converge on a
star model from various complementary observables.

7, Conclusion and perspectives

SPIN (Spectro-Polarimetric INtetferometry) method is a new
and complementary way to study stellar magnetic fields. First
we only investigate slow rotators (i.e. v sin ¢ < 20 km/s) whilst
the Zeeman Doppler Inaging (ZDI) deals with stars which ex-
hibit sufficient » sin¢ (> 30 km/s). Further works will investi-
gate the case of faster rotators by including Doppler effect in
our model. In this case, Doppler effect can eventually empha-
size the local magnetic fields, which could be detected by the
SPIN technique that presents the unique and strong advantage
of providing spatial information for the Zeeman components.

A simple analytical model of magnetic stars allows us to
illustrate the SPIN capabilities for detecting and constraining
magnetic fields. The fringe phase appears to be the most pow-
erful observable and requires accuracies better than 0.5°. Thus
only very bright stars (rny < 2) can be obsetved using SPIN
techniques on presently operating instruments. In a near fu-
ture, the operation of the 8m-telescopes and 1.8m-telescopes
equipped with performant adaptive optics of the VLTT will allow
toreach limiting magnitudes m g < 8-10 and to foresee alarger
sample of objects for SPIN technique. Such objects also require
milli-arcsecond angular resolutions (hence baselines of several
tens meters) and a multi-element interferometer with 2D imag-
ing capabilities for getting unambiguous pictures of the stellar
magnetic field geometry. Within this interferometric short-term
context, we advocate that a polarimetric device implemented
on the AMBER visible extension would be a powerful means
for studying stellar magnetism and others phenomena of stellar
polarization (scattering,...).

Finally it must be emphasized that SPIN observations may
undoubtedly lead to misguiding pitfalls if, for the very first ob-
servations, they are not accompanied by more classical and ma-
ture techniques like ZDI. It is even mandatory that any SPIN
attempt should be accompanied by simultaneous spectro-polari-
metric observations to independently constrain the magnetic
source. Starting with well-known magnetic stars must be the
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starting point with the hope that sooner or later all potentially
magnetic stars will be truly imaged by arrays of optical tele-
scopes.
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6 Conclusions et Perspectives

L'obet de cdte these dait de démontrer les posshbilités astrophysiques qui découlent de
I'observation des perte de masse des étoil es chauds avec une instrumentation dsposant d'une
grande résolution spatiale ou d'un dspositif d'analyse de lalumiere polarisée.

Je ne vais pas powsEr plus avant les perpectives astrophysiques qui découlent de ces
techniques et de leur association, ce sujet éant traité ala fin de daque chapitre. Cependant,
j'a largement situé ces perspectives dans le calre des instruments que j'ai cotoyés,
esentidlement CASFEC et le GI2T. Je vais maintenant présenter les perspedives
instrumentales qui souvrent pour les ectropdarimétres et interférometres a l'ére des grands
télescopes.

6.1 Optique adaptative et coronographie

Dans le ca& des étoiles chaudes, la résolution spatiale @ la dynamique requises sont
importantes. A I'exception ce la trés fameuse n Carinag et du groupe restreint des LBV, les
sujets d'études se prétant a la résolution dun télescope mondithique sont rares. De plus, il
faut reconreitre que les détecteur des grands télescopes ne sont pas adapté al'éude des
environrement circumstellaire essentiellement a cause des temps de ledure qui demeurent
trop long surtout en infrarouge (voir Rodder 1999. En effet, en I'absence de coronographes
adaptés cet éat de fait impose une gestion dfficile des temps de pose dans le cas de
I'observation de nébuleuses faibles autour d'étoil e.

Un mode @ronographique reste la solution la plus avantageuse pou permettre une bonre
dynamique @ résoude e corflit entre temps de pose d résolution spatiale (voir manuel du
coronographe d'‘Adons, Beuzit et al. 1999. Un instrument de type Graf (Chalabaev et al.
1999 offre de grandes posshilit és astrophysique gréace asa résolution spedrale € une
proc&dure de cdibration e la PS particulierement robuste. En revanche, sans mode
coronographique (mode actuel), cet instrument est soumis aux mémes problémes de saturation
sur des urces brillantes aors que la dynamique requise pour observer |'environnement
circumstellaire est grand et est donc fortement dépendant du régime de linéarité du déteceur
et de sa capadté aeffectuer a ésoluer dans un régime de @urtes poses.

De plus, dans un coronographe, I'éendue de la région occultée et plus ou moins déterminée
selon ks critéres instrumentaux, cequi peut limiter I'étendue des programmes astrophysiques.
On peut auss fonder de grands espoirs sur le développement instrumental genéré par la
recherche des exoplanetes. Les concepts coronographiques ce sont diversifié @ approfonds
avec l'introduction ce l'optique adaptative. Citons par exemple le @ncept de "nulling’ qui
revient a générer une réporee instrumentale alaptée al'objectif astronamique ai moyen de
miroirs déformants (Hinz et al. 1998

Dans ce ontexte, il faut souligner toute I'originalité de notre observation de P Cygni par une
optique aaptative avec I'utilisation dune canéra a comptage de phaons, e non dun
classque CCD pou la détection lumineuse. Cette observation sans coronographe, et en
optique qui plus est, demeure pour l'instant une exception. Avec |'utili sation systématique des
OA il existe néanmoins des incitations fortes pou le développement de CCD a wurt et tres
court temps de ledure, ainsi que le développement de mode d'acquisition dédiés a cerégime
(mode Chopper).
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6.2 Spectropolarimétres

Il est clair que les gpedropdarimetres ont des instruments tres contraignants en terme de flux
et de stabilit € instrumentale. Ceux-ci ne sont pas une priorité pour les instruments de 17°
génération des grands télescopes. Certes, il existe des modes polarimétriques aux
spedrographes imageurs (comme FORSL pou le VLT), mais les résolutions gedrales ont
faibles (R<2000), ca ils sont dédiées a des objectifs essentiell ement cosmol ogiques.

Dans ce environrement, force et de constater que le projet ESPADON est unique, et va
constituer pou les prochaines années un instrument de premier plan (http://webast.ast.obs-
mip.fr/magnetisme/espadors.html). Les projets de secndes générations ne sont pas encore
déterminés. Citons la posshilité de transformation en spectropdarimétre prévue pou le
spedrographe HROS (High Resolution Opitcd Spedrograph) de Gemini Sud, ddveloppé par
I'University College de Londe (UCL, Diego et a. 1997. Cet instrument sera monté au foyer
casegrain du télescope, ce qui est avantageux au pdnt de vu controle de la poarisation
instrumentale. Cependant, cela impaose aiss des contraintes drictes au niveau des flexions
instrumentales, tant en mode polarisé qu'en lumiére naturelle qui dominent tout le design ce
I'instrument. Pour ce projet, seule la pdarisation linédre sera probablement considérée.

Le projet le plus ambitieux reste le polarimétre, spectrographe & imageur PFIS (Prime Focus
Imaging Spectrograph) qui va &re un des instruments phares du télescope SALT (South
AfricaLarge Telescope) grace aune antribution financiére de premier plan de I'Université
duWisconsin. Le groupe d'astronamie de cete institution pcssede une des meill eure expertise
mondale en spedropdarimétrie des étoil es chaudes, et est responsable de la nception ce ce
spedropdarimetre placé au foyer du télescope. PFIS poura dteindre une résolution spedrale
de 12000, et bénéficier de la grande surface lledrice des multiples miroirs, de 11m de
diamétre en configuration opiimale®® pour atteindre une sensibilit é trés importante (voir site
http://www.sal .wisc.edu/~khr/salt/i ndex.html).

Enfin, on re peut passr sous slence le spedropdarimetre FUSP (Far Ultraviolet
SpedroPolarimeter) entierement dédié a la spedropdarimétrie ultraviolette des étoiles
chaudes. Ce micro-satellite et une expérience unique au monde, développée aiss par
I'Université du Wisconsin (dirigé comme pou PHS par K. Nordsiek) qui aura @wmme
objedif phare la premiere tentative de détection de champ magnétique stellaire (autre que
cdui du solell) par effet Hanlé. Cet effet, modélisé pou les étoil es chaudes par Ignace € al.
(1996, 1997, 1993 a dga fait ses preuves dans I'étude des protubérances laires (voir
références dans Leroy 1998. L'effet Hanlé consiste en ure rotation de la direction e
polarisation dans des raies dort le durée de vie est faible par rapport alafréquence de Larmor
indute par le dhamp magnétique. Elle touche donc plus particuliérement les raies de
résonance de I'ultraviolet, et nécesste aiss un milieu ou ure polarisation linédre préexiste
locdement cequi est le ca des étoil es chaudes. Les cibles ront naturell ement cdles qui ont
été dtées dans cette thése, en autres les Be y Cas et { Tau, la binaire B+Be 3 Lyre, les
supergéantes OB C Ori , & Per et 3 Ori et laWR EZ CMa.

6.3 Interféromeétres et polarimétrie

L'interférométrie vient de passer au stade de technique mature, mais elle demeure un gand
chantier du pant de vu exploration de son pdentiel, et untravail conséquent reste afaire dans
cedomaine. La encore, les instruments de premiéres génération, gue ce soit du VLTI, Kedk

3| faut prédser que le SALT est inspiré du Hobby-Heberly Ttelescope, un télescope amonture dt-azmutale
dont le pointage est effectué par déplacement du miroir secondaire.

16¢€
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ou CHARA ont dautres priorités que la mesure e1 lumiere polarisée ou méme
I'interférométrie avec résolution spedrale. Ces priorités sont par exemple la d6ture de phase,
lamaitrise de lamesure, les nseur de franges...

Il faut noter I'exception que représente le recmmbinateur AMBER du VLTI (Petrov et al.
1998 qui disposera en tant quiinstrument de premiere génération d'une grande résolution
spedrae (R=10000 @ns le proche infrarouge). Les potentidités de la mesure en lumiére
polarisée sont néanmoins reconnwes. Ainsi, un modue poarimétrique et prévu pou
I'interférométre NPOI, et Francoise Delplancke s'est dite tres intéresséepar la posshilit € d'un
modue d'étude polarisée pour l'instrument PRIMA du VLTI. PRIMA est basée sur le suivi et
la cdibration des franges par I'observation e deux étoiles sSmultanées, ce qui fournirait des
informations de phase &solue d relative de grande prédsion en lumiere polarisée.

Le modue pdarimetrique de REGAIN/GI2T est achevé as moment ou j'éais ces lignes. Les
performances du Woll aston et des lames ont été testées en laboratoire, pus sur l'instrument.
Les posshilit és de cet instrument nous donrent |'avantage de pouvdr nous forger une grande
expérience dans cedomaine.

Dans cet intervalle, nows avons auss la posshilit € de poursuivre plus avant I'éude théorique
des observables pdarisés leur extradion et leur inversion pou accéder aux donrées
physiques. La communauté stellaire semble trés intéressee par les perspectives des mesures
SPIN en pdarisation circulaire @ deux étudiants de DEA participent ou ort participé acet
effort au cours de leur stage (Martin Kill binger de I'université de Nice & Thomas Boudoyen,
de I'observatoire de Grenole).

Suite ala dynamique lancée par la parution e I'article, nows nous mMmes essentiell ement
focdisés aur le potentiel de lapdarisation circulaire. Or il est certain que cette mesure est plus
exigeante en terme de sensibilit é @ de @ntrainte instrumentale que la mesure en pdarisation
linéare. La mesure en pdarisation linédre pardit plus aisée dans le murt terme & est plus
aacesshles aux cgpadté du spedropdarimetre REGAIN du GI2T. Je compte m'attacher dés
maintenant a préparer un pogramme d'observation adapté, dort j'a développe les grandes
lignes alafin duchapitre 4. Cela se fera par I'entremise du développement et de I'utili sation
d'outils théoriques gécialement dédiés a ce type de domée autant pour la préparation, qie
pou linterprétation des observation. La caadeéristique principale de tels code sera leur
cgpacité asimuler des cates d'intensité dans les parametres de Stokes Q et U, et d'en déduire
les observables interférométriques.

Deux chercheurs & sont d§a dédarés intéressss par cette recherche: Tim Harries qui vient de
mettre ala dispaosition dela amwmmunauté un code de transfert radiatif polarisé a3 dmensions
appelé TORUS (Harries 2000, et Mario Magahaes qui dispose lui auss dun code de
transfert Monte-Carlo (Rodrigues & Magalhées 2000.
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8 Résumeé

Les étoiles massives constituent une clase stellaire d'une grande importance pour I'évolution de
I'environnement galadique. Malgré leur faible nombre, leur perte de masse élevéeatous les stades de
leur rapide évolution et I'injection dénergie subséquente ont un impad déterminant, méme agrande
distance. La source de cette perte de mass est intimement liée aleur intense champ de radiation, qui
génere un vent rapide € parfois dense. Les réaents progrés instrumentaux ort mis en lumiére la
caactére profonddment inhamogéne d variable de ce vent, se manifestant par des phénomenes
stochastiques, et parfois méme périodiques. Ces manifestations mettent en lumiére I'existence de
phénoménes concurrents en mesure de modifier et moduer le vent radiatif, & savoir la rotation
stellaire, la présence de pulsations honradiaes (NRP) ou de dhamp magnétique. C'est dans ce
contexte que sinscrit ce travail de thése de wtutelle, isu dune mllaboration entre le groupe
dastrophysique de l'université de Montréal et le groupe dinterférométrie de I'Observatoire de la Cote
d'Azur. Jaborde tout d'abord e probléme des instabilités qui se développent dans les LBV (Luminous
Blue Variables) par I'étude de I'étoile anblématique P Cygni. Apres avoir développé le mntexte
observationnel des manifestations éruptives de I'étoile, je présente les résultats d'une observation avec
une optique aaptative expérimentale opérant dans le visible menée al'Observatoire de Haute-
Provence (OHP). Puis, je développe la problématique des manifestations périodiques détectées chez
les étoiles O et WR particulieres, dans le mntexte de la détection de dhamp magnétique. Cette étude
est basée sur des observations menées avec e spectropolarimétre CASFEC du télescope de 3.6m de la
Silla (ESO/Chili). Enfin, je décris le travail de prospedion entrepris aur une technique de polarimétrie
interférométrique gpelée SAN (Spedro-Polarimetric INterferometry). L'utilisation ¢ SAN peut
appater al'interférométrie un complément irremplacgéale pour ala fois localiser et quantifier 1a perte
de masse a plus prés del'étoile. Je m'attacherai particulierement ala détection et la caactérisation des
champs magnétiques par SAN en pdarisation circulaire.

9 Abstract

Massive stars represent a crucia stellar class of grea importance for the evolution of the galactic
environment. In spite of their low number, their large masslossrate at al the stages of their rapid
evolution and the subsequent energy injection have a deep impad, even at long distances, in the
interstellar medium. The origin o this mass lossis closely related to their intense radiative field,
which generates a fast and sometimes dense wind. Reaent instrumental progresses revealed the deeply
inhamogeneous and variable character of these winds, exhibiting stochastic and sometimes even
periodic phenomena,. This implies the existence of competitor phenomena ale to modify and
modu ate the radiative wind, namely the stellar rotation, the presence of nonradia pulsations (NRP)
or magnetic fields. This thesis results from a @llaboration between the astrophysics group of the
Université de Montréal and the long baseline interferometry group d the Observatoire de la Cote
d'Azur. | first present the problem of instabilities exhibited by LBVs (Luminous Blue Variables) with
the study of the emblematic star P Cygni. After having developed the ontext its eruptive
manifestation from an olservational point of view, | present the results of an doservation carried out
with an experimental adaptive optics operating in the visible & the Observatoire de Haute-Provence
(OHP). Then, | study the problems of the periodic demonstrations detected in particular O and WR
stars, in the context of the detection of magnetic field. This gudy is based onobservations carried out
with the spectropdarimeter CASFEC of the telescope of 3.6m of Silla (ESO/Chili). | finally describe
the prospective work undertaken on an interferometric technique using polarimetry cdled SAN
(Spectro-Polarimetric INterferometry). The use of SAN can bring to interferometry an irreplaceable
complement for at the same time locating and quantifying the mass loss close to the star. | stress
particularly on the detection and the daraderization d magnetic fields using SHAN tednique in
circular polarizaion.
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