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RESUME xiii

Résumé

Les étoiles se forment par effondrement gravitationnel de condensations préstel-
laires au sein de nuages moléculaires. L’objectif principal de cette these est de tester,
a partir d’observations de transitions moléculaires millimétriques, différents modeles
d’effondrement. L’enjeu est de comprendre comment la masse d’une étoile est fixée et
dans quelle mesure ’environnement et les conditions initiales influencent 1’évolution
dynamique d’une condensation. Pour cela, nous avons étudié la structure en vitesse de
condensations a partir de signatures spectroscopiques de rotation et de contraction.

Nous montrons que I'enveloppe de la proto-étoile de classe 0 IRAM 04191 située
dans le nuage du Taureau est animée de mouvements de contraction subsoniques dans
sa majeure partie et qu’elle est en rotation différentielle. Nous proposons que la partie
interne de ’enveloppe correspond a un ceeur supercritique se découplant de la partie
externe toujours soutenue par le champ magnétique. Nous suggérons que les propriétés
cinématiques d’IRAM 04191 sont représentatives des conditions physiques caractérisant
les proto-étoiles isolées juste apres la formation de 'embryon stellaire central.

D’autre part, I’étude des condensations préstellaires du proto-amas de Rho Ophiuchi
montre que les taux d’accrétion associés sont un ordre de grandeur plus forts que pour
IRAM 04191, ce qui suggere un effondrement induit par une perturbation extérieure.
Nous montrons aussi que les condensations n’auront pas le temps d’orbiter significati-
vement a travers le proto-amas avant de donner naissance a des étoiles de pré-séquence
principale. Cela ne favorise pas les scénarii de formation stellaire qui font appel a des
interactions dynamiques pour expliquer la fonction de masse initiale des étoiles.

En conclusion, nous suggérons que l’effondrement est spontané dans les régions de
formation d’étoile isolée comme le nuage du Taureau alors qu’il est probablement induit
dans les proto-amas.

Mots clés: Formation d’étoiles - Observations millimétriques - Transfert radiatif -
Proto-étoiles - Condensations préstellaires - Proto-amas - Effondrement gravitationnel
- Rotation.
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ABSTRACT XV

Abstract

Stars form from the gravitational collapse of prestellar condensations in molecular
clouds. The major aim of this thesis is to compare the predictions of collapse models
with observations of both very young (class 0) protostars and starless condensations in
millimeter molecular lines. We wish to understand what determines the masses of for-
ming stars and whether the initial conditions have an effect on the dynamical evolution
of a condensation. Using a Monte-Carlo radiative transfer code, we analyze rotation and
infall spectroscopic signatures to study the velocity structure of a sample of protostellar
condensations.

We show that the envelope of the class 0 protostar IRAM 04191 in the Taurus mole-
cular cloud is undergoing both extended, subsonic infall and fast, differential rotation.
We propose that the inner part of the envelope is a magnetically supercritical core in the
process of decoupling from the ambient cloud still supported by the magnetic field. We
suggest that the kinematical properties observed for IRAM 04191 are representative
of the physical conditions characterizing isolated protostars shortly after point mass
formation.

On the other hand, a similar study for the prestellar condensations of the Rho
Ophiuchi protocluster yields mass accretion rates that are an order of magnitude higher
than in TRAM 04191. This suggests that individual protostellar collapse in clusters
is induced by external disturbances. Moreover, we show that the condensations do
not have time to orbit significantly through the protocluster gas before evolving into
protostars and pre-main-sequence stars. This seems inconsistent with models which
resort to dynamical interactions and competitive accretion to build up a mass spectrum
comparable to the stellar initial mass function.

We conclude that protostellar collapse is nearly spontaneous in regions of isolated
star formation such as the Taurus cloud but probably strongly induced in protoclusters.

Key words: Star formation - Millimeter observations - Radiative transfer - Protostars
- Prestellar condensations - Protoclusters - Gravitational collapse - Rotation.
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Chapitre 1

Formation des étoiles et structure
en vitesse

Les étoiles de notre galaxie, dont le soleil est le représentant le plus proche de nous,
naissent au sein des nuages moléculaires, grandes structures magnétisées et générale-
ment gravitationnellement liées, constituées de gaz et de poussiere. La phase gazeuse
contient essentiellement H; et He, mais également des traces de molécules et ions molé-
culaires plus complexes comme CO, CS, H,O, N,, NH;, HCO™, N,H*... On distingue
deux types de nuages moléculaires selon leur taille et leur masse. Les complexes molé-
culaires géants s’étendent sur plusieurs dizaines de parsecs, ont une masse M ~ 10°-10°
Mg, une densité! moyenne ny, ~ 10? cm™ et une température cinétique Tx ~ 15-30 K
(cf. Blitz 1993; van Dishoeck et al. 1993; Williams, Blitz, & McKee 2000). Les nuages
moléculaires sombres sont de taille plus réduite (quelques parsecs), moins massifs (M ~
10%-10* My) et plus froids (10-20 K) (cf. Cernicharo 1991; van Dishoeck et al. 1993).
Ces derniers (comme Taurus-Auriga et p Ophiuchi) forment uniquement des étoiles de
faible masse (M < 2 Mg) tandis que les complexes moléculaires géants, comme Orion
A et Orion B, produisent également des étoiles massives de type OB (M ~ 10-25 Mg).

Ces sites de formation stellaire, denses et froids, sont opaques au rayonnement dans
le domaine visible (ils apparaissent donc sombres sur les photographies de la Voie Lac-
tée, et leur forme rappelle celles des nuages atmosphériques, d’ou leur nom), mais ils
rayonnent de 'infrarouge au domaine radio. Des progres sensibles dans la compréhension
des premieres phases de la formation d’étoile ont été réalisés durant ces deux dernieres
décennies grace au développement des techniques d’observation dans les domaines in-
frarouge et millimétrique. Nous commencerons par décrire brievement les principales
étapes qui conduisent a la formation d’une étoile de faible masse et nous donnerons
les caractéristiques observationnelles des objets qui suivent cette évolution (cceurs pré-

1. Dans tout cet exposé, les densités seront notées ny, et seront exprimées en nombre de parti-
cules de masse moléculaire moyenne par unité de volume (le cm?, la communauté scientifique n’ayant
pas complétement adopté le systéme d’unités internationales en astrophysique...). Dans les nuages
moléculaires, la masse moléculaire moyenne est umg = 2.33my, avec my la masse atomique de

p

I’hydrogéne. La relation entre la densité ng, et la masse volumique p est ng, = Tyl
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stellaires, protoétoiles et étoiles de pré-séquence principale). Nous présenterons ensuite
les grandes lignes de différents modeles de formation d’étoile, en insistant sur la struc-
ture en vitesse qu’ils prédisent en termes de mouvements de rotation et d’effondrement
gravitationnel. Afin de distinguer ces différents modeles et améliorer notre compréhen-
sion de la formation stellaire, ce travail de these a pour objectif d’apporter de nou-
velles contraintes observationnelles sur la structure en vitesse des objets préstellaires
et protostellaires. Nous terminerons par conséquent cette introduction en rappelant les
principaux résultats observationnels concernant cette aspect cinématique de la forma-
tion stellaire obtenus durant les quinze dernieres années. Nous présenterons également
brievement les deux radiotélescopes que nous avons utilisés au cours de ce travail.

1.1 Scénario de formation des étoiles de faible masse

1.1.1 Les grandes lignes de la formation d’une étoile

La formation d’une étoile de type solaire (de faible masse, M < 2 Mg), voire d’une
étoile de masse intermédiaire (2 < M < 8 Mg), se déroule en trois actes: la phase
préstellaire au cours de laquelle un fragment de nuage se condense progressivement,
la phase protostellaire pendant laquelle un embryon stellaire apparait au sein de la
condensation et grossit en masse en accretant la matiere de celle-ci qui s’effondre gravi-
tationnellement, et la phase de pré-séquence principale pendant laquelle la jeune étoile
se contracte de maniere quasistatique. A 'issue de ces trois phases, 1’étoile commence
la fusion de I’hydrogene en son ceeur et elle restera sur la séquence principale tant que
les réactions nucléaires pourront lui apporter I’énergie nécessaire pour contrebalancer
la gravitation. Le soleil est actuellement a la moitié de sa vie sur la séquence principale.

Les grandes lignes du processus conduisant a la naissance d’une étoile sont décrites
par André, Ward-Thompson & Barsony (2000) (AWB00 dans la suite). Ce processus
commence par la fragmentation d’un nuage moléculaire en un certain nombre de cceurs
denses gravitationnellement liés, initialement en équilibre grace aux gradients de pres-
sion thermique, magnétique et turbulente (Mouschovias 1991; Vazquez-Semadeni et al.
2000) contrebalangant la gravitation. L’évolution de ces fragments est gouvernée par
des mécanismes tels que la diffusion ambipolaire? (Shu, Adams & Lizano 1987; Mou-
schovias 1991), la dissipation de la turbulence (Nakano 1998; Williams & Myers 2000),

et/ou l'arrivée d’une perturbation extérieure (Bonnell et al. 1997; Hennebelle et al.

2. La matiére constituant les nuages moléculaires est partiellement ionisée par les rayons cosmiques,
particules énergétiques produites dans les chocs générés par les supernovae, et dans une moindre mesure
éjectées dans les vents stellaires. On exprime la quantité de matiére ionisée par la fraction d’ionisation
T. = ne/npga, ne étant la densité d’électrons. Dans les nuages moléculaires, elle est typiquement de ~
1072-107% (cf. Williams et al. 1998; Caselli et al. 1998; Bergin et al. 1999; Evans 1999; Caselli et al.
2002b). Les particules ionisées sont soutenues par le champ magnétique, et transmettent ce support
magnétique aux particules neutres via les collisions. Lorsque ces collisions entre particules ne sont pas
suffisamment fréquentes, la matiére neutre diffuse progressivement a travers la matiére ionisée et les
lignes de champ magnétique: c’est la diffusion ambipolaire.
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2002). Ces mécanismes conduisent a une perte progressive de support (magnétique ou
turbulent) ou a une augmentation de la pression extérieure. Le fragment devient & un
moment donné gravitationnellement instable et commence a s’effondrer sur lui-méme.
Cette phase d’effondrement dynamique reste quasiment isotherme car I’énergie libérée
par la compression du gaz est évacuée efficacement par le rayonnement thermique de la
poussiere (cf. Larson 1969). Il est possible également que la contraction du fragment se
fasse de maniere quasistatique uniquement (cf. Shu 1977). Dans tous les cas, le profil
de densité de la condensation devient de plus en plus piqué et tend vers p oc r=2 (cf.
Whitworth & Summers 1985; Blottiau, Bouquet, & Chieze 1988; Foster & Chevalier
1993).

Lorsque la densité centrale dépasse ny, ~ 3 x 10'® cm™3 (cf. Larson 1969), la région
interne commence a devenir opaque au rayonnement des poussieres et 1’évolution de-
vient adiabatique. La température s’éleve et I’effondrement est progressivement ralenti.
Lorsque la densité atteint ny, ~ 5 x 10'* cm™ (cf. Boss & Yorke 1995; Bate 1998;
Masunaga, Miyama & Inutsuka 1998), un équilibre hydrostatique s’établit dans la ré-
gion centrale: c’est la formation du premier cceur protostellaire de rayon R ~ 5 UA et
de masse M ~ 0.01 Mg. La matiere s’accumule sur ce premier cceur dont la densité
et la température continuent d’augmenter. Lorsque la température atteint 2000 K, la
dissociation de Hs, endothermique, provoque I'effondrement gravitationnel du premier
ceeur qui aboutit, en un temps tres court (~ 0.1 an, cf. Masunaga & Inutsuka 2000),
a la formation du deuxieme cceur protostellaire, de taille stellaire (1-3 Rg). On définit
habituellement l'origine des temps (¢ = 0) comme le moment ou se forme I’embryon
stellaire central®. Cet instant clot la phase préstellaire et marque le début de la phase
protostellaire. Le systeme est alors constitué d’un embryon stellaire (cceur de taille stel-
laire quasiment en équilibre hydrostatique et se contractant de maniere quasistatique)
entouré d’une enveloppe protostellaire (possiblement en effondrement gravitationnel).

La phase protostellaire est la phase d’accrétion principale au cours de laquelle la
matiere de l'enveloppe en effondrement est accrétée par I’embryon stellaire dont la
masse croit au cours du temps. En réalité, comme le fragment préstellaire initial possede
un moment cinétique non nul, la conservation de ce moment cinétique au cours de
Ieffondrement (a partir du moment ou le freinage magnétique par le nuage ambiant
n’est plus efficace, cf. Basu & Mouschovias 1994 — dans la suite BM94) conduit a la
formation d’un disque centrifuge en accrétion sur 'embryon stellaire (Terebey, Shu &
Cassen 1984; Stahler et al. 1994). Pendant cette phase d’accrétion, I’énergie potentielle
de gravitation de la matiere accrétée est dissipée dans un choc d’accrétion sous forme
de rayonnement. Cette luminosité d’accrétion vaut L,.. ~ GM*MMC/R*, avec M, la
masse de 'embryon stellaire, R, son rayon et M,.. le taux d’accrétion (cf. par ex. Shu
et al. 1987). Apres t = 0, une onde de raréfaction se propage du centre vers I'extérieur
de lenveloppe a la vitesse du son, laissant derriere elle un profil de densité p oc r=15 et
un profil de vitesse radiale v oc r=%° (Shu 1977; Masunaga & Inutsuka 2000). D’autre
part, les observations ont montré que, d’'une maniere a priori surprenante, la phase

3. La distinction entre le premier et le deuxiéme cceurs est temporellement négligeable devant les
échelles de temps de la phase préstellaire qui précéde et de la phase protostellaire qui suit (~ 105 ans).
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d’accrétion s’accompagne parallelement d’une éjection de matiere assez puissante le
long des poles (cf. la revue de Bachiller 1996). Cette éjection de matiere évacue une
partie du moment cinétique de I'enveloppe en effondrement (Konigl & Pudritz 2000) et
se manifeste sous forme de jets/flots bipolaires bien visibles par exemple en émission

CO (Bontemps et al. 1996).

Lorsque la phase d’accrétion principale se termine, 1'objet stellaire central ayant
presque accumulé sa masse finale a déja commencé a briler le deutérium (& une tempé-
rature de ~ 10° K). Il apparait sur la ligne de naissance (“birthline”, cf. Stahler 1988;
Palla 2002) et devient visible en optique (ou seulement en infrarouge s’il est enfoui dans
le nuage moléculaire). Pendant cette phase de pré-séquence principale (PMS), la jeune
étoile se contracte de maniere quasistatique, sur une échelle de temps appelée temps
de Kelvin-Helmoltz ¢ty = GM?/R.L, (quelques 107 ans, cf. Stahler & Walter 1993),
bien supérieure a 1’échelle de temps caractéristique de la phase protostellaire pour les
étoiles de faible masse (temps de chute libre ¢;; ~ 10° ans). Lorsque la température
devient suffisante (~ 107 K) pour enclencher les réactions de fusion de I’hydrogeéne,
I’étoile atteint la séquence principale®.

1.1.2 Séquence évolutive empirique

Les progres des techniques infrarouge et millimétrique ont permis durant les deux
dernieres décennies de sonder de plus en plus profondément les nuages moléculaires et
d’identifier observationnellement les différents stades qui menent a la naissance d’une
étoile de faible masse. Une classification empirique des objets stellaires jeunes détectés
en infrarouge a tout d’abord été établie a partir des propriétés de leur distribution spec-
trale d’énergie (SED) dans le proche et moyen infrarouge (cf. Lada 1987). Trois classes
(I, IT et IIT) ont été distinguées selon la pente logarithmique ajr = dlog(AFy)/dlog(N)
de cette SED entre 2.2 pm et 10-25 pm. Ensuite, avec le développement de la radio-
astronomie millimétrique, la cartographie des coeurs denses des nuages moléculaires en
émission continue thermique des poussieres a permis de découvrir des condensations
protostellaires plus froides que les sources infrarouges. André et al. (1990a) ont ainsi
mis en évidence en CO un flot bipolaire d’éjection de matiere, signe d’une activité de
formation stellaire, associé a la source radio VLA 1623°, source non détectée en in-
frarouge mais présentant une forte émission thermique de poussieres a 1.3 mm (André
et al. 1990b). Cette découverte a conduit André, Ward-Thompson & Barsony (1993 —
AWB93 dans la suite) a définir une nouvelle classe d’objet (la classe 0), dont VLA 1623
est le prototype (cf. § 1.1.3). André & Montmerle (1994) ont complété cette classifi-
cation infrarouge et millimétrique par une étude de la poussiere circumstellaire de ces
objets en émission continue millimétrique. La séquence classe 0, I, 11, IIT a été interpré-

4. Pour les étoiles de masse M > 8 Mg, ’évolution est beaucoup plus rapide et 1’étoile arrive sur
la séquence principale sans passer par une phase PMS: la fusion de ’hydrogéne commence alors que
I’étoile est encore en phase d’accrétion.

5. Cette source est située dans le cceur dense Oph A du nuage moléculaire de p Ophiuchi (cf.

Chap. 5).
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tée comme une séquence chronologique qui décrit I’évolution conduisant a la formation
d’une étoile de faible masse (cf. Fig. 1.1 et Lada 1987; André 1994; André & Montmerle
1994; AWB93; AWB00).

Dans ce scénario, les objets de classe 0 sont les proto-étoiles les plus jeunes, au tout
début de la phase d’accrétion principale. Ils sont constitués d’un embryon stellaire (de
masse M, ) entouré d’une enveloppe encore massive (M., > M,) en effondrement gravi-
tationnel, probablement aussi d’un disque en formation, et sont accompagnés d’un flot
bipolaire puissant et collimaté. Etant encore tres enfouis dans leur enveloppe, ils sont
invisibles en infrarouge proche et moyen, et leur SED pique dans le domaine submilli-
métrique. Ils évoluent sur une échelle de temps de ’ordre de 3 x 10* ans (cf. AWBO00)®,
et deviennent des objets de classe I lorsque M., < M,. Ceux-ci sont alors les objets les
plus jeunes détectables dans le proche infrarouge a 2 pm. Ces proto-étoiles plus évoluées
sont caractérisées par ayg > 0 et sont typiquement agées de 1-2 x 10° ans (Greene et al.
1994; Kenyon & Hartmann 1995). Elles sont entourées d’un disque d’accrétion, d’une
enveloppe plus ténue et d’un flot bipolaire moins puissant et moins collimaté. Leur
SED est constituée d’un corps noir stellaire et d’un fort exces infrarouge provenant de
I’émission du disque. Lorsque 'accrétion de la matiere de 1’enveloppe se termine, elles
deviennent des sources de classe 11, puis III, caractérisées par —1.5 < a;r < 0 (disque
optiquement épais en infrarouge) et ayp < —1.5 (disque optiquement mince en infra-
rouge) respectivement. Celles-ci correspondent aux étoiles de pré-séquence principale,
appelées étoiles T Tauri “classiques” et “a raies faibles” respectivement (“Classical
T Tauri Stars”, CTTS, et “Weak-line T Tauri Stars”, WTTS). Les premieres, agées
de quelques 10° ans au plus, sont encore entourées d’un disque (éventuellement pro-
toplanétaire) qui produit un exces infrarouge dans leur SED, tandis que les secondes,
plus évoluées en moyenne (jusqu’a quelques 107 ans), n’ont plus qu’un disque de débris
(contenant éventuellement des planetes) qui ne produit plus qu’un léger exces infra-
rouge. Dans les deux cas, 'enveloppe circumstellaire n’existe quasiment plus.

1.1.3 Les proto-étoiles de classe 0

Les objets de classe 0 sont observationnellement les meilleurs candidats pour étre les
proto-étoiles tres jeunes au tout début de la phase d’accrétion principale. Ils sont par
conséquent d’un grand intérét pour étudier les conditions initiales de 1’effondrement
gravitationnel. Ils sont définis par les criteres observationnels suivants (cf. AWB93;

AWBO00) :

1. Existence d’une preuve indirecte de la présence d’un embryon stellaire : par exemple,
détection d’une source compacte en continuum radio centimétrique, éjection de
matiere dans un flot puissant et collimaté observé en CO, ou présence d’une source

6. Cette échelle de temps ne fait pas encore ’objet d’un consensus. A partir d’un relevé récent de
nuages sombres (sélectionnés sur des critéres optiques) réalisé avec la caméra de bolométres SCUBA
sur le télescope JCMT, Visser, Richer & Chandler (2002) concluent que la durée de vie de la phase
de classe 0 pourrait étre similaire a celle de la phase de classe I, soit approximativement un ordre de
grandeur supérieure a celle indiquée ici.
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de chauffage interne.

2. Présence d’une enveloppe circumstellaire de gaz et de poussiere, observée sous la
forme d’une émission en continuum millimétrique piquée au centre mais spatiale-
ment étendue.

3. Fraction importante de la luminosité bolométrique émise dans le domaine sub-
millimétrique (Lspm [ Liot > 0.5%, ot Ly est mesurée a partir de 350 pm), ce
qui suggere une masse d’enveloppe supérieure a la masse de 'embryon stellaire
(Mep, > M,). En pratique, cela correspond souvent a une SED “froide”, avec une
température bolométrique Ty, < 70 K (cf. Chen et al. 1995).

La propriété 1 permet de distinguer les proto-étoiles de classe 0 des condensations
préstellaires (cf. § 1.1.4) qui ne présentent pas d’émission compacte en continuum radio
(Bontemps 1996; Yun et al. 1996; Harvey et al. 2002). Les propriétés 2 et 3 permettent
de distinguer les proto-étoiles de classe 0 des objets plus évolués de classe I et 1I.

Jusqu’a maintenant, entre 30 et 40 sources ont été identifiées comme proto-étoiles de
classe 0 (cf. Tab. 1 de AWBO00). Elles présentent en général la signature spectroscopique
particuliere produite par I’effondrement gravitationnel (cf. § 1.3.2 et 3.3), ce qui confirme
leur nature protostellaire. Leur profil de densité est en général compatible avec une loi
de puissance en r, avec p = 1.5-2 (Motte & André 2001). La durée de vie de ces proto-
étoiles est estimée a ~ 3 x 10* ans a partir des rapports statistiques des populations des
différentes classes et des échelles de temps dynamiques caractérisant les flots bipolaires.
Cependant cette durée de vie est encore incertaine (cf. la note 6 p. 6) et pourrait étre
différente d’un nuage a l'autre (André, Motte & Belloche 2001).

La plus grande partie de cette these (cf. Chap. 4) est consacrée a ’étude détaillée
d’une proto-étoile de classe 0, IRAM 0419141522 (IRAM 04191 dans la suite), décou-
verte par André, Motte, & Bacmann (1999 — AMB99 dans la suite) a proximité de la
proto-étoile de classe I IRAS 0419141523 dans la partie sud du nuage moléculaire du
Taureau (cf. Fig.1.2). Ses faibles luminosité et température bolométriques (L, ~ 0.15
Lo et Thor ~ 18 K), le rapport élevé de la masse de son enveloppe sur sa luminosité
bolométrique (Men, /LS = 1.6 Mg/L%°%) et la courte échelle de temps dynamique ap-
parente du flot bipolaire qui lui est associé (t4,, ~ 8 x 10® ans) en font actuellement la
proto-étoile la plus jeune connue dans ce nuage (cf. AMB99). L’étude de la structure
en vitesse de son enveloppe est par conséquent d’un grand intérét pour distinguer les
différents modeles de formation d’étoile (cf. § 1.2).

1.1.4 Les coeurs préstellaires

Les coeurs préstellaires (cf. AWB00; Walmsley 2002) sont les précurseurs des étoiles
et correspondent aux fragments gravitationnellement liés des nuages moléculaires qui
sont en train de se condenser mais n’ont pas encore formé d’embryon stellaire en leur
centre (M, = 0, cf. Fig.1.1). Ces objets sont identifiés par des observations en émis-
sion de raies moléculaires tragant le gaz dense comme NH; (Myers & Benson 1983;
Benson & Myers 1989) et en émission continue submillimétrique et millimétrique des
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FiG. 1.2 — Carte de l'objet de classe 0 IRAM 04191 en émission continue des poussieres
a 1.3 mm (échelle de gris et contours en trait plein) obtenue par Motte & André (2001)
avec la caméra de boloméetre MAMBO installée au foyer du radiotélescope de 30m de
UIRAM. Le contour de base est a 25 mJy/lobe et ’écart entre deux contours est de 15
mJy/lobe. La résolution effective de 13" est indiquée en bas a gauche. Les contours du
flot bipolaire détecté en CO par André, Motte, & Bacmann (1999) avec le télescope de
30m sont superposés en pointillé et en tiret. L’'émission continuum piquée au nord-est

d’IRAM 04191 provient de la proto-étoile de classe I IRAS 04191.

poussieres (Ward-Thompson et al. 1994; Ward-Thompson, Motte & André 1999). Ils
ont des masses comparables a celles des enveloppes de proto-étoiles de classe 0 mais
sont plus étendus. L’étude de leur structure en densité montre qu’ils ont un profil de
densité plat dans la région interne (Ward-Thompson et al. 1994; André et al. 1996;
Ward-Thompson et al. 1999; Alves et al. 2001), qui décroit ensuite approximativement
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en r—?

vers I’extérieur. De plus, il a été établi récemment a partir d’observations moyen-
infrarouges en absorption que certains coeurs préstellaires isolés ont des bords abrupts,
plus pentus que p o< 772 au dela de r ~ 15000 UA, ce qui suggere un réservoir de masse

fini (Bacmann et al. 2000).

Les températures (du gaz et des grains) des cceurs préstellaires sont tres basses, de
lordre de 10-13 K (Myers & Benson 1983; AWBO00). Les observations indiquent qu’ils
n’ont pas de source interne de chauffage et ne sont chauffés que de I'extérieur par le
champ de rayonnement interstellaire (cf. par ex. Ward-Thompson, André & Kirk 2002),
qui agit principalement sur les poussieres, et par les rayons cosmiques, qui chauffent
surtout le gaz. Un équilibre thermique s’établit entre ce chauffage externe et le refroidis-
sement assuré par le rayonnement des poussieres et le rayonnement dans les transitions
moléculaires. Toutefois, la température du gaz et la température des grains ne sont
approximativement égales que lorsque le gaz et la poussiere sont bien couplés, pour

des densités ng, = 10> cm™ (Ceccarelli, Hollenbach, & Tielens 1996; Doty & Neufeld
1997; Lesaffre 2002). Les modeles qui établissent les bilans thermiques dans les cceurs
préstellaires montrent que la température centrale du gaz et des grains peut descendre
jusqu’a des températures aussi faibles que ~ 6-8 K (Masunaga & Inutsuka 2000; Evans

et al. 2001; Zucconi, Walmsley & Galli 2001; Lesaffre 2002; Galli, Walmsley & Goncalves
2002).

La durée de vie d’un cceur préstellaire dépend de sa densité centrale (cf. Jessop
& Ward-Thompson 2000; AWBO00). Typiquement, elle est de 'ordre de 0.3-1x10° ans
pour une densité centrale ny, ~ 10*-10° cm™3. Dans un certain nombre d’entre eux, la
signature spectroscopique d’effondrement gravitationnel a été détectée (cf. § 1.3.2 et,

par ex., Tafalla et al. 1998).

Dans les régions de formation d’étoiles en amas, des cartographies en émission conti-
nue (sub)millimétrique des poussieres (cf. par ex. Motte, André & Neri 1998; Johnstone
et al. 2000; Motte & André 2001) ont mis en évidence la présence d’un grand nombre
de fragments gravitationnellement liés, souvent organisés en filament. I.’échelle de frag-
mentation (distance typique entre les condensations) est de l'ordre de 0.03 pc. Ces
condensations ont des densités centrales plus élevées (ngy, ~ 105-10® cm™) que les
cceurs préstellaires de régions de formation d’étoiles plus isolée comme le nuage mo-
léculaire du Taureau. La distribution de masse de ces condensations est remarquable
dans la mesure ou elle ressemble fortement a la fonction de masse initiale des étoiles
(cf. Motte, André & Neri 1998; Motte & André 2001; André 2002b). Ceci suggere que
les condensations sont de nature préstellaire et qu’elles donneront chacune naissance a
une (ou ~ 2) étoile(s).
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1.2 Théories de 'effondrement gravitationnel

Pour un systeme sphérique auto-gravitant sans pression, le temps de chute libre ¢4

d’une couche de rayon R englobant une masse M, donc de densité moyenne p = 425\1/%[3,
est (cf. par ex. Spitzer 1978):
3m
tif = . 1.1
1=\ %6, (1.1)
Ce temps de chute libre peut s’exprimer également en fonction de R et M :
™ R?
lip=— . 1.2
=9V aaM (1:2)

Il est de I'ordre de 10° ans pour une densité moyenne ny, ~ 10° cm™>. En réalité, diffé-
rents supports (thermique, turbulent, et /ou magnétique) soutiennent les cceurs préstel-
laires pendant une partie de la phase préstellaire. Nous rappelons tout d’abord quelques
résultats sur les états d’équilibre isothermes avant de donner un apercu des différentes
théories de I'effondrement gravitationnel qui ont été proposées au cours des trois der-
nieres décennies.

1.2.1 Etats d’équilibre isothermes

La Fig. 1.3a présente le lieu (“tortillon”) des états d’équilibre d’une sphere isotherme
de masse M et de rayon R, confinée par une pression extérieure P,,;. Les états d’équi-
libre stables sont situés sur la courbe en trait plein, tandis que la courbe en pointillé
représente les états d’équilibre instables. Le point marque la position de la sphere de
Bonnor-Ebert critique (Ebert 1955; Bonnor 1956) de masse M..;; au dela de laquelle il
n’existe pas d’état d’équilibre:

CL4

Mcrit == 118G3TSP1/2, (13)

ext
avec a; = (KT /pumy)'? la vitesse du son isotherme. Pour une température plus faible
a méme pression extérieure, la masse critique décroit et se déplace le long de la droite
M < R? indiquée sur la Fig. 1.3a (Chieze 1987). Poincaré a montré que chaque passage
par un point a tangente horizontale sur le tortillon (“point tournant”) ajoute un mode
d’instabilité (Chieze, communication privée). La premiere rencontrée est l'instabilité
gravitationnelle (cf. Chieze 1987; Chieze & Pineau des Foréts 1987) et correspond a la
sphere de Bonnor-Ebert critique pour laquelle le contraste de densité initial p./pess est
de 14.3. Le deuxieme point tournant correspond a I'instabilité gravothermale (Antonov
1962), et le contraste de densité y est de 709 (Chieze, communication privée). Cette série
de points tournants converge vers la sphere singuliere isotherme (SIS), état d’équilibre
hautement instable qui contient tous les modes d’instabilité et possede le profil de

densité p = a?/27Gr* (Chandrasekhar 1957).
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Fia. 1.3 - (a) A gauche : lieu des états d’équilibre d’un nuage isotherme de masse M et
de rayon R confiné par une pression extérieure P.,; (calculé ici pour T/p = 61.4 K et
P..t/k = 3800 K ¢m™). La courbe en trait plein indique les états d’€quilibre stables, celle
en pointillé les états d’équilibre instables. Le point marque la position de la sphére de
Bonnor-Ebert critique de masse M..;; au dela de laquelle il n’existe plus d’état d’équilibre
(M > M..;:). Cette masse critique se déplace vers le bas le long de la droite lorsque la
température décroit. Figure extraite de Chiéze (1987). (b) A droite: profils de densité
des €tats d’équilibre d’une sphére isotherme (de vitesse du son isotherme a) confinée par
une pression extérieure P... Le profil de la sphere de Bonnor-FEbert critique délimate
les régions d’équilibres stables et instables. Le profil de la sphére singuliére isotherme
est €galement indiqué. Figure extraite de Shu (1977).

Ces états d’équilibre ont un profil de densité caractérisé par un plateau central
? vers l'extérieur (cf. Fig. 1.3b). Les états
d’équilibre stables possedent un contraste de densité inférieur au contraste critique de

et une densité tendant vers un profil en r~

Bonnor-Ebert (14.3). Au contraire, les états d’équilibre instables se trouvent au dela de
la sphere de Bonnor-Ebert critique le long de la courbe en pointillé sur la Fig. 1.3a et
ont un contraste de densité de plus en plus élevé au fur et a mesure qu’on se rapproche

de la SIS (cf. Fig. 1.3Db).

1.2.2 Solutions auto-similaires de I’effondrement isotherme

Whitworth & Summers (1985) ont montré qu’il existe un ensemble continu fini a
deux dimensions de solutions auto-similaires de I’effondrement gravitationnel sphérique
isotherme. Toutes ces solutions partagent le méme type de comportement. Initialement
(t < 0), une onde de compression (générée par une perturbation extérieure par exemple)
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Phase prestellaire Naissance de Phase protostellaire
de contraction la proto—étoile d’accrétion principale
t<0 t=0 t>0

Sphere
Singuliere
Isotherme

quasistatique

Onde de
compression

Sphere
Isotherme de
Bonnor—-Ebert

dynamique

FiG. 1.4 — Schémas montrant l’évolution d’une enveloppe protostellaire dans le cadre de
la théorie de Shu (1977) (en haut) et de Ueffondrement d’une sphére de Bonnor-Ebert
(en bas) (cf. par ex. Foster & Chevalier 1993). Les fléches en tiret indiquent le sens
de propagation de londe de compression (dans la phase préstellaire) et de Uonde de
raréfaction (dans la phase protostellaire). Les fléches en trait plein montrent le mouve-
ment de la matiére (I'absence de fleche signifie €quilibre ou €volution quasistatique). Le
point noir symbolise 'embryon stellaire central qui apparait a t = 0.

se propage de [l'extérieur vers lintérieur du systeme, a la vitesse du son isotherme a,
et produit derriere elle un champ de vitesse radiale uniforme vy ainsi qu’un profil de
densité en r~2. Lorsqu’elle atteint le centre (a ¢ = 0), une masse ponctuelle se forme
(c’est 'embryon stellaire). Pour ¢ > 0, la masse ponctuelle grossit par accrétion et une
onde de raréfaction se propage a travers l’envelopppe en effondrement de ['intérieur
vers lextérieur, a la vitesse du son. Elle laisse derriere elle un champ de vitesse de
chute libre v;,; oc 775 et un profil de densité en r='*. Ces solutions se distinguent par
la valeur absolue de la vitesse vy et la normalisation du profil de densité a ¢t = 0.

Cet ensemble de solutions auto-similaires inclut les deux solutions extrémes obte-
nues par Larson (1969)-Penston (1969) et Shu (1977). La solution de Larson-Penston
prend pour conditions initiales un systeme de densité uniforme et de vitesse nulle. La
vitesse d’effondrement atteinte derriere 'onde de compression est vg = —3.3a, et le
profil de densité a ¢t = 0 est 4.4a?/2xGr?. Shu (1977) a critiqué cette solution en lui
reprochant ses conditions initiales ad hoc et a proposé une autre solution auto-similaire
décrivant I'effondrement d’une SIS de l'intérieur vers l'extérieur. Grace a son élégance
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et aux prédictions quantitatives claires qu’elle faisait, cette solution a constitué le pa-
radigme de la formation d’étoile pendant pres de deux décennies et a été considérée
comme le modéle standard. Shu propose que pendant la phase préstellaire, le systeme
se condense de maniere quasistatique (par diffusion ambipolaire) pour atteindre a t = 0
la structure d’une SIS statique: p = a?/27Gr? et vo = 0 (cf. § 1.2.1). La propagation
de l'onde d’expansion a travers ’enveloppe statique déclenche alors la phase d’accré-
tion. Cette phase est caractérisée par un tauzr d’accrétion constant M = 0.975a2 /@,
~ 47 fois moindre que le taux d’accrétion prédit par la solution de Larson-Penston a
t = 0 (cf. Hunter 1977). Dans ce modéle, la zone en effondrement gravitationnel est
par conséquent inexistante au moment de la formation de l'embryon stellaire (t = 0),
et s’étend progressivement a tout le milieu, son rayon augmentant linéairement avec le
temps™ (cf. Fig. 1.4). De plus, Terebey, Shu & Cassen (1984) ont proposé un traitement
perturbatif pour inclure dans ce modele une rotation lente avec une vitesse angulaire
initialement uniforme (“rotation solide”), supposée atteinte lors de la phase préstellaire
de contraction quasistatique grace a un freinage magnétique efficace. Ces auteurs es-
timent que leur traitement perturbatif est valide en pratique pour une vitesse angulaire
initiale & < 107 s7! (~ 3 km s™! pc™!). Cette solution garde les caractéristiques de
la solution de Shu (1977) au dela du rayon centrifuge (R, = G3M3*302/164®, cf. Shu et
al. 1987, 1993). Pour r < R., la barriere centrifuge conduit a la formation d’un disque,
dont le rayon croit comme #3 et par lequel transite la matiere accrétée de I’enveloppe.

1.2.3 Autres modeles isothermes non magnétiques

Malgré son statut de “modele standard” acquis pendant de nombreuses années, le
modele de Shu a été récemment remis en cause a la fois du point de vue observation-
nel et du point de vue théorique. D’un point de vue observationnel, les mouvements
d’effondrement mis en évidence dans des condensations préstellaires (cf. § 1.3.2) vont a
I’encontre de I'idée d’une phase préstellaire completement quasistatique supposée par
Shu. Du point de vue théorique, Whitworth et al. (1996) lui reprochent notamment
de partir d’un état initial hautement improbable (la SIS). En effet, tous les chemins
menant a cet état d’équilibre passent par des états hors-équilibre ou par des états d’équi-
libre instables. Etant donné la forte instabilité d’un systeme qui tendrait vers la SIS,
la moindre perturbation devrait déclencher I’effondrement gravitationnel. Les simula-
tions numériques de nuages isothermes confirment ce point de vue: en partant d’un état
d’équilibre stable, une légere augmentation de la masse du systeme (Foster & Chevalier
1993) ou une augmentation de la pression extérieure (Lesaffre 2002; Hennebelle et al.
2002) déclenche immanquablement I’effondrement gravitationnel des que la masse du
systeme dépasse la masse limite de Bonnor-Ebert (ou que celle-ci devient inférieure a
la masse du systeme, cf. ’équation 1.3 reliant M,.; a P..)®.

7.Shu, Adams & Lizano (1987) notent que d’autres mécanismes de support (magnétique et/ou
turbulent) peuvent étre pris en compte en considérant une vitesse du son effective a.r¢ plus élevée.
8. Les simulations numériques incluant le champ magnétique et la diffusion ambipolaire montrent

également que D’effondrement gravitationnel se déclenche avant d’atteindre 1’état de SIS (cf. § 1.2.4,
voir également Basu 1997).
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F1G. 1.5 — Profils de vitesse (a) et de densité (b) de la simulation numérique d’effondre-
ment gravitationnel d’une sphére de Bonnor-Ebert critique (Foster & Chevalier 1993).
L €volution chronologique se fait dans le sens trait plein, pointillé, tiret, tiret-point.
La derniére courbe correspond a ['instant de formation de U'embryon stellaire central
(t =0). La droite horizontale en pointillé sur le panneau (a) montre le profil de vitesse
de la solution auto-similaire de Larson-Penston at = 0. La vitesse u, la densilé p et le
rayon r s’obtiennent a partir des variables adimensionnées v, D, et £ par les relations :
v==L, D=L¢et = —\ArGp., ot a, est la vitesse du son isotherme et p. la densité

as’ Pc s

centrale initiale. Figure extraite de Foster & Chevalier (1993).

Nous montrons sur la Fig. 1.5 les résultats d’'une simulation hydrodynamique de
I’effondrement isotherme d’une sphere de Bonnor-Ebert critique réalisée par Foster &
Chevalier (1993). Ces auteurs appliquent comme perturbation de 1’état d’équilibre ini-
tial une augmentation de 10% du profil de densité. A ¢ < 0, une onde de compression se
propage de l'extérieur vers l'intérieur et provoque la mise en mouvement de la matiere
(comportement semblable au comportement universel des solutions auto-similaires de
Whitworth & Summers 1985, cf. § 1.2.2). Cela se traduit par un profil de vitesse en
forme de bosse, dont le coté externe reste le méme mais dont le maximum se déplace
vers I'intérieur (cf. Fig. 1.5a). Parallelement, le contraste de densité augmente progressi-
vement et le rayon du plateau central décroit (cf. Fig. 1.5b). A t = 0, la vitesse centrale
atteint celle de la solution de Larson-Penston (mais, a la différence de celle-ci, la vi-
tesse n’est pas uniforme dans I’enveloppe), et la densité atteint un profil en r=2. A cet
instant, Foster & Chevalier (1993) signalent que 44% de la masse est en mouvement
supersonique®, ce qui contraste fortement avec les conditions initiales statiques de la
solution de Shu (1977). Ces vitesses non nulles dans ’enveloppe au moment de la for-

9. Le choix du protocole de perturbation (tant qu’il reste “raisonnable”) influe relativement peu
sur ce pourcentage de matiere supersonique a ¢t = 0. En effet, les simulations numériques de Lesaffre
(2002) montrent qu’une variation quasi-statique de la pression extérieure (avec une constante de temps
de variation tp,,, ~ 10° ans, bien supérieure a I’échelle de temps de I’effondrement) conduit elle aussi
a Deffondrement gravitationnel du systéme, avec 36% de masse supersonique a4 t = 0 (66% pour
tp,,, ~ 10° ans, cf. § 4.5.2).
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FiG. 1.6 — Evolution du tauz d’accrétion au cours de Ueffondrement gravitationnel d’une
sphére de Bonnor-Ebert (Foster & Chevalier 1993), aprés la formation de l'embryon
stellaire central (t > 0). Le panneau (a) correspond a une sphére de Bonnor-Ebert cri-
tique (Enar = 6.45, cf. Fig. 1.5) et le panneau (b) a une sphére initialement en équilibre
instable avee &4, = 20. Sur chaque panneau, les différentes courbes donnent ’évolution
du tauz d’accrétion a différents rayons: € = 0.3, 1.0, 3.0, 10 pour les courbes en trait
plein, pointillé, tiret, tiret-point, respectivement. L unité de temps T vaut t\/ArGp, et
le taux d’accrétion est exprimé en unité de a®/G. La droite horizontale indique le taux
d’accrétion constant de la solution correspondant au cas A = 2.2 de Shu (1977). Figure
extraite de Foster & Chevalier (1993).

mation de I’embryon stellaire impliquent, au début de la phase protostellaire (¢ > 0),
un taux d’accrétion beaucoup plus fort (d’un facteur ~ 10) que le taux a?/G prédit par
la solution de Shu (1977). Ce taux d’accrétion n’est pas uniforme (il est plus fort a petit
rayon qu’a grand rayon), et il décroit au cours du temps pour finalement tomber & zéro
lorsque le réservoir de masse est épuisé (cf. Fig. 1.6a). Néanmoins, lorsque 'effondre-
ment se déclenche a partir d’un état d’équilibre instable, donc de contraste de densité
plus élevé que le contraste critique de Bonnor-Ebert (cf. § 1.2.1), Foster & Chevalier
(1993) montrent qu’apres une forte décroissance, le taux d’accrétion reste approximati-
vement constant égal & a®/(, puis tombe a zéro lorsque le réservoir de masse est épuisé
(cf. Fig. 1.6b). Ainsi, la solution de Larson-Penston décrit relativement bien ’effondre-
ment dans la région centrale autour de ¢t = 0, tandis que celle de Shu (1977) devient
appropriée plus tard pendant la phase d’accrétion (uniquement lorsque le contraste de
densité initial est supérieur au contraste critique de Bonnor-Ebert).

En résumé, I'effondrement gravitationnel d’une sphere isotherme non singuliere pos-
sede des caractéristiques bien différentes de celles du modele de Shu (1977). L’enveloppe
est notamment déja en mouvement au moment de la formation de I’embryon stellaire
central (cf. Fig. 1.4), et le taux d’accrétion plus élevé décroit au cours du temps.

Un certain nombre d’autres simulations hydrodynamiques d’effondrement gravita-
tionnel sans champ magnétique ont été effectuées. Citons par exemple (sans souci d’ex-
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FiGg. 1.7 — Fvolution au cours du temps (a) du profil de densité (a gauche), (b) du
profil de vitesse angulaire (au milieu) et (¢) du profil de vitesse radiale des particules
neutres (a droite) du modéle de diffusion ambipolaire n°® 2 de BM94. La densité centrale
augmente d’un facteur 10 d’une courbe a lautre, au fur et a mesure de la contraction.
L’étoile indique le rayon du caeur supercritique (@ partir du moment ot il apparait, 3m°
courbe, en tiret-point). Le rayon est normalisé par le rayon initial du nuage Ry = 5.76
pe, la densité est normalisée par la densité centrale initiale et la vitesse est normalisée
par la vitesse du son isotherme C = 0.188 km s~'. L’évolution de la 1¢° a la 3°™°
courbe prend 1.556x 107 ans, puis seulement 3.5x 10° ans de la 3™ a la 7" courbe.
Figure extraite de BM9/.

haustivité) les simulations relaxant ’hypothese d’isothermie (cf. par ex. Masunaga et al.
1998; Masunaga & Inutsuka 2000; Lesaffre 2002), les simulations isothermes incluant la
rotation (cf. par ex. Boss & Hartmann 2001), les simulations isothermes d’effondrement
induit par compression (cf. par ex. Hennebelle et al. 2002).

1.2.4 Modeles isothermes magnétiques

Le champ magnétique est une source de support non négligeable contre la gravita-
tion'? (cf. Heiles et al. 1993; McKee et al. 1993; Crutcher 2001; Ciolek & Basu 2001).
Par le mécanisme de freinage magnétique, le champ magnétique peut également jouer
un role important dans la redistribution du moment cinétique dans les cceurs préstel-
laires (cf. Mouschovias 1991). Néanmoins, le mécanisme de diffusion ambipolaire (cf.
note 2 p. 2) est “le moyen inventé par la gravitation pour gagner sa bataille contre
le champ magnétique” (Mouschovias 1991), et permet aux cceurs préstellaires de se
contracter puis de s’effondrer gravitationnellement.

Mouschovias et ses collaborateurs ont développé des modeles numériques d’effon-

10. Méme si la question de savoir si les nuages moléculaires sont supercritiques (champ magnétique
suffisant pour contrebalancer la gravitation) ou souscritiques n’est pas tranchée (cf. par ex. Myers &

Goodman 1988a; Crutcher et al. 1993; Troland et al. 1996; Crutcher 1999).
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drement gravitationnel de nuages magnétisés (Ciolek & Mouschovias 1993, 1994) en
rotation (Basu & Mouschovias 1994, 1995a,b — BM94, BM95a, BM95b dans la suite).
La Fig. 1.7 présente les profils de densité (a), de vitesse angulaire (b) et de vitesse radiale
des particules neutres (c) du modele n® 2 de BM94 incluant les effets de la diffusion am-
bipolaire et du freinage magnétique. Le nuage est initialement souscritique, soutenu par
un champ magnétique uniforme dans la direction perpendiculaire a ce champ. Dans la
direction parallele au champ, I’équilibre est assuré par la pression thermique: le nuage
est par conséquent aplati dans la direction du champ. Ce modele prédit une évolu-
tion en deux phases: tout d’abord une contraction quasistatique, puis I'effondrement
dynamique d’une partie du nuage devenue supercritique.

Pendant la premiere phase, le nuage se contracte de maniere quasistatique grace a
la diffusion ambipolaire (sur une échelle de temps de 1'ordre de 10 fois le temps de chute
libre). Parallelement, le freinage magnétique réduit la vitesse angulaire en évacuant
une partie du moment cinétique (sur une échelle de temps de quelques temps de chute
libre) et impose une vitesse angulaire quasiment uniforme, égale & la vitesse angulaire
supposée uniforme du milieu ambiant (passage de la courbe en tiret a celle en pointillé

sur la Fig. 1.7b). Au cours de la contraction, le rapport masse sur flux magnétique du

nuage augmente. Des qu’il dépasse la valeur critique (%) ~ (ﬁ)lp (Mouschovias
crit

& Spitzer 1976), sa région interne devient supercritique et commence a s’effondrer de
maniere dynamique (elle est également supercritique thermiquement), tandis que les
parties externes du nuage demeurent souscritiques et restent supportées par le champ
magnétique. Ce processus fait par conséquent apparaitre une échelle spatiale particu-
liere, qui sépare le cceur supercritique en effondrement (dont le rayon est symbolisé par
une étoile a partir des 3°™¢ courbes sur les Fig. 1.7a a c¢) du reste du nuage toujours sous-
critique. Pendant cette deuxieme phase, le coeur supercritique s’effondre en conservant
son moment cinétique et son profil de vitesse angulaire tend vers Q o< 1/r a t = 0.

Ce profil de vitesse angulaire non uniforme (rotation différentielle) & ¢t = 0 est tres
différent du profil uniforme (rotation solide) supposé par Terebey et al. (1984) pour
inclure la rotation dans le modele SIS de Shu (1977) (cf. § 1.2.2). L’évolution temporelle
du rayon centrifuge r. pour ces deux modeles est en conséquence assez différente puisque
le modele magnétique prévoit r. oc mu..(t) et le modele SIS donne r. oc mge.(t)* (cf.
§ 1.2.2), avec mye.(t) la masse accrétée. Le taux de croissance du disque centrifuge est
par conséquent initizalement plus élevé pour le modele magnétique que pour le modele
SIS (cf. Fig. 1 de Basu 1998). De plus, ces modeles magnétiques prévoient, comme
les modeles purement hydrodynamiques partant d’un état d’équilibre non singulier (cf.
§ 1.2.3), une décroissance du taux d’accrétion dans la phase protostellaire, avec un taux

maximum M,.. ~ 6-10 ¢?/G a t = 0 (Ciolek & Konigl 1998; Basu 1998).
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1.3 Observation de la structure en vitesse des en-
veloppes protostellaires

L’étude de la structure en vitesse (en terme de mouvements de rotation et de contrac-
tion) des cceurs préstellaires et des enveloppes protostellaires est un moyen privilégié
pour différencier les modeles d’effondrement gravitationnel: phase préstellaire dyna-
mique/quasistatique, taux d’accrétion variable/constant, distribution du moment ciné-
tique &t = 0 (qui constituera les conditions initiales de la nébuleuse protoplanétaire)...
Nous commencerons par rappeler les principaux résultats observationnels obtenus pen-
dant la derniere quinzaine d’années concernant la rotation et ’effondrement des enve-
loppes protostellaires!. Puis nous présenterons brievement les deux instruments que
nous avons utilisés pour observer les cceurs denses et les enveloppes protostellaires au
sein des nuages moléculaires.

1.3.1 Observation de mouvements de rotation

Goodman et al. (1993) ont détecté la présence de rotation dans ~ 70% des 43
ceeurs denses NHs qu’ils ont analysés (échantillon GBFM93). Sur une échelle de ~ 0.1
pc correspondant a des densités ng, = 10* cm™, ils concluent que les gradients de
vitesse mis en évidence sont compatibles avec de la rotation solide, de vitesse angulaire
0.3 <Q <4 kms™! pc! (valeur typique: 1 km s~ pc™!) correspondant a un rapport
de I’énergie cinétique de rotation sur I’énergie potentielle de gravitation 0.002 < § < 1.4
(valeur typique: 0.02), indépendant du rayon R du cceur. La distribution de moment
cinétique spécifique J/M de ces coeurs suit approximativement la loi J/M oc R,
D’autre part, dans leur étude de 15 petits globules de Bok!? de tailles comparables
a celles des coeurs denses de GBFM93 (échantillon KC97), Kane & Clemens (1997)
précisent que ces globules présentent tous des signes de rotation, approximativement
solide pour une majorité d’entre eux, mais avec également la présence de mouvements de
cisaillement. Les moments cinétiques spécifiques sont du méme ordre que ceux mesurés
par GBFM93. De plus, ces auteurs montrent (cf. leur Fig. 23) que les moments cinétiques
spécifiques moyens des deux échantillons GBFM93 et KC97 sont ~ 2 ordres de grandeurs
plus petits que ceux mesurés a plus grande échelle (~ 1 pc) par Arquilla & Goldsmith
(1986 — échantillon AG86) dans des nuages moléculaires observés en '3CO (densité

nu, 2 10°> em™), pour lesquels les vitesses angulaires sont de ~ 1-3 km s™" pe™ (voir

également Arquilla & Goldsmith 1985; Goldsmith & Arquilla 1985) 2.

Ohashi (1999) a montré, a partir d’observations interférométriques a petite échelle
(r < 2000 UA), que le moment cinétique spécifique d’un échantillon de 8 enveloppes

11. Les détails des techniques utilisées pour mesurer les mouvements de rotation et de contraction
sont apportés dans les § 3.2 et 3.3.

12. Voir la revue de Bok (1977) sur ces petits nuages sombres isolés.

13. Signalons que 'un des nuages de 1’échantillon AG86 (B361) semble caractérisé par une région
centrale (de rayon R ~ 0.16-0.25 pc selon la distance supposée) en rotation solide, et une région
externe en rotation différentielle (avec Q o r=1).
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et disques circumstellaires du nuage du Taureau (objets de classe 0 et I) est approxi-
mativement constant (~ 1073 km s~ pc) et indépendant du rayon d’observation (cf.
également Ohashi et al. 1997b; Myers, Evans & Ohashi 2000). La rotation observée est
souvent différentielle (cf. par ex. Momose et al. 1998), parfois méme compatible avec
une rotation képlérienne (cf. Ohashi et al. 1997a).

Deux régimes de rotation semblent par conséquent apparaitre (au moins dans le
nuage moléculaire du Taureau): un régime de rotation angulaire approximativement
uniforme (caractérisant les cceurs denses) et un régime de moment cinétique spéci-
fique constant (caractérisant la partie interne des enveloppes protostellaires). Ohashi
et al. (1997b) ont interprété le rayon a la jonction de ces deux régimes (r ~ 0.03
pc) comme ’échelle caractéristique de I'effondrement gravitationnel dans le nuage du
Taureau (voir aussi Ohashi 1999). Au dela de cette échelle, un mécanisme semble uni-
formiser la rotation (freinage magnétique?) et en dega, 'effondrement gravitationnel a
lieu en conservant le moment cinétique. Il serait intéressant de savoir si ’existence de
ces deux régimes se retrouve dans d’autres nuages, notamment les régions de formation
d’étoiles en amas telles que le nuage moléculaire de p Oph.

1.3.2 Observation de mouvements d’effondrement

Les détections de mouvements de contraction dans les condensations préstellaires et
les enveloppes protostellaires obtenues depuis une dizaine d’années reposent essentielle-
ment sur une signature spectroscopique particuliere en raies moléculaires millimétriques
que nous expliquerons au Chap. 3 (cf. par ex. Evans 1999; Myers et al. 2000; André
2002a). Deux approches complémentaires ont été suivies pour étudier 'effondrement
gravitationnel : observer un grand nombre de sources afin d’obtenir une information
statistique sur la présence ou non de la signature spectroscopique d’effondrement dans
chaque classe d’objet, ou étudier en détails un objet particulier présentant cette si-
gnature, a l’aide de cartographies et (souvent) de simulations numériques de transfert
radiatif.

Lee, Myers, & Tafalla (1999) ont observé un échantillon de 220 coeurs préstellaires.
Sur 69 détectés a la fois en NoH*(1-0) et CS(2-1), 17 coeurs semblent révéler la présence
de mouvements de contraction, dont 10 ont été considérés comme candidats sérieux par
Lee et al. (2001) a partir de cartographies complémentaires. Les vitesses mesurées sont
de I'ordre de 0.05-0.1 km s~ (donc subsoniques), et les zones en contraction s’étendent
jusqu’a un rayon r ~ 0.06-0.14 pc. Gregersen & Evans (2000) ont également observé
en HCO*(3-2) une zone en contraction étendue dans ~ 50% des coeurs préstellaires
détectés en émission continue submillimétrique par Ward-Thompson et al. (1994). Ces
résultats généralisent les conclusions qui ont été obtenues sur le cceur préstellaire 1.1544
dans le nuage du Taureau pour lequel une zone en effondrement étendue (r ~ 0.1 pc)
avec des vitesses subsoniques (~ 0.02-0.1 km s™') a été mise en évidence (cf. Tafalla et
al. 1998; Williams et al. 1999; Ohashi et al. 1999; Tafalla 2001). Notons que des vitesses
sensiblement plus élevées (~ 0.2-0.3 km s~ a 2000-3000 UA) ont été mesurées par
Onishi, Mizuno & Fukui (1999) dans la condensation préstellaire MC27 du Taureau,
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probablement sur le point de former ’embryon stellaire central (Onishi et al. 2001). Dans
tous les cas, la détection de zones en effondrement étendues dans les caeurs préstellaires
indique qu’une partie de la phase préstellaire se déroule de maniére dynamique avant
d’aboutir a la formation de embryon stellaire central.

La recherche de la signature d’effondrement a également été entreprise dans les
enveloppes protostellaires de classe 0 et de classe I (cf. Mardones et al. 1997; Gregersen
et al. 1997, 2000). Méme si sa détection peut étre rendue plus délicate a cause des
flots bipolaires d’éjection de matiere présents dans tous ces objets, environ la moitié de
I’échantillon présente cette signature. De plus, durant les quinze dernieres années, trois
sources de classe 0 présentant cette signature (ainsi que la signature de rotation) ont
été particulierement étudiées: B335 dans un globule de Bok (cf. Zhou et al. 1993; Zhou
1995; Choi et al. 1995; Wilner et al. 2000), L1527 dans le nuage du Taureau (cf. Myers
et al. 1995; Zhou, Evans, & Wang 1996; Ohashi et al. 1997a) et IRAS 16293-2422 dans
le nuage de p Oph (cf. Walker et al. 1986; Menten et al. 1987; Zhou 1995; Narayanan,
Walker & Buckley 1998; Imai, Iwata, & Miyoshi 1999; Ceccarelli et al. 2000). Ces sources
ont souvent été interprétées uniquement dans le cadre du modele de Shu (1977), B335
ayant meéme été considérée comme le “réve du théoricien” (Myers, Evans & Ohashi
2000). Par ailleurs, des observations interférométriques ont permis de mettre en évidence
la présence de mouvements d’effondrement a ’aide d’autres signatures spectroscopiques
(cf. § 3.3) dans un certain nombre de proto-étoiles (cf. Ohashi 1999; Myers, Evans &
Ohashi 2000; Di Francesco et al. 2001). Dans le Chap. 4, nous présenterons une étude
détaillée de la structure en vitesse de la proto-étoile de classe 0 actuellement la plus
jeune du nuage moléculaire du Taureau, IRAM 04191, découverte par André, Motte, &
Bacmann (1999).

1.3.3 Techniques d’observation

Les radiotélescopes (sub)millimétriques au sol sont particulierement bien adaptés
pour étudier les régions de formation d’étoiles puisqu’on trouve, dans les bandes de
transparence de 1’atmosphere terrestre'* & 0.85, 1.3, 2 et 3 mm (~ 330-370, 200-290,
130-170 et 80-110 GHz, cf. Annexe B de Wild 1999), un certain nombre de transitions
moléculaires de rotation excitées aux températures typiquement rencontrées (10-30 K).
[’observation de ces transitions se fait par détection hétérodyne. Ces radiotélescopes
sont également adaptés pour mesurer 1’émission continue thermique de la poussiere
froide (détection bolométrique).

Nous avons utilisé les deux instruments de 1'Institut de RadioAstronomie Millimé-
trique (IRAM)*?: le radiotélescope de 30 m de diametre et I'interférometre du Plateau

14. Dans le domaine (sub)millimétrique, 'opacité de l'atmosphére est essentiellement due a la
présence de vapeur d’eau ainsi qu’a des bandes d’émission de Oz (cf. Fig. 8.1 de Rohlfs & Wilson
1996). Les radiotélescopes sont par conséquent installés en altitude, pour diminuer au maximum la
quantité de vapeur d’eau sur la ligne de visée. En général, la période d’hiver est la plus propice pour
observer.

15. Institut fondé en 1979 par la Maz-Planck-Gesellschaft allemande et le Centre National de la
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de Bure.

Le radiotélescope de 30 m (cf. Wild 1999) est situé a 2900 m d’altitude sur les pentes
du Pico Veleta dans la Sierra Nevada, pres de Grenade (Andalousie, Espagne). 1l est
utilisé depuis 1985 et est actuellement le radiotélescope millimétrique a antenne unique
le plus performant autour de 1.3 mm. Son miroir parabolique de 30 m de diametre lui
permet d’obtenir des résolutions angulaires (HPBW') de 22-31"” dans la bande a 3 mm,
14-19” 4 2 mmeet 9-12” a 1.3 mm 6. Jusqu’a quatre récepteurs hétérodynes peuvent étre
utilisés simultanément, ce qui permet d’observer plusieurs transitions en méme temps
dans la méme direction du ciel. Depuis 2001, une nouvelle caméra a 230 GHz (HERA),
constituée de 9 récepteurs hétérodynes, permet d’augmenter considérablement effica-
cité de cartographie du télescope. L’analyse spectrale du signal collecté est réalisée soit
par une série de filtres, soit par un autocorrélateur dont la résolution spectrale peut
descendre jusqu’a 10 kHz (soit 0.03 km s~ & 100 GHz). Par ailleurs, les observations
de I’émission continue des poussieres a 1.2 mm sont réalisées avec la caméra de bolo-
metres MAMBO constituée de 37 récepteurs (et bientot 117) espacés de ~ 20" (caméra
développée par le Maz-Planck-Institut fir Radioastronomie de Bonn).

L’interférometre millimétrique de 'TRAM (cf. Neri 2001) est situé a 2550m d’alti-
tude sur le Plateau de Bure dans les Alpes. Cet instrument (appelé PdBI dans la suite),
constitué de 3 télescopes de 15 m de diametre lorsqu’il a vu le jour en 1995, puis de 5 té-
lescopes en 1996, possede maintenant 6 télescopes. Grace a sa grande surface collectrice,
il est pour le moment l'interférometre millimétrique le plus sensible. A I’heure actuelle,
lorsque 'on veut atteindre une résolution angulaire de 'ordre de la seconde d’arc dans le
domaine millimétrique, il est nécessaire d’utiliser un interférometre, instrument consti-
tué de plusieurs télescopes mobiles (pour la suite, on appelle L la distance séparant les
deux plus éloignés: c’est la “ligne de base” maximale) dont on combine les signaux de
maniere cohérente. Le signal ainsi synthétisé contient une partie de I'information qu’on
obtiendrait avec un télescope unique de diametre L. La rotation de la Terre est mise
a profit pour collecter le maximum de cette information puisqu’elle modifie au cours
du temps l'orientation des différentes paires de télescopes et leurs longueurs projetées
dans un plan perpendiculaire a la direction de la source. L’objectif est de couvrir le plus
densément possible la surface qu’occuperait le télescope unique de diametre L (on parle
de synthese d’ouverture). Pour y parvenir, on peut également, en complément, changer
la configuration de I'interférometre en déplacant les télescopes. Dans le cas du PdBI, on
utilise principalement 4 configurations. Dans la configuration la plus étendue, la ligne
de base maximale (L) est actuellement de 'ordre de 400 m, ce qui permet d’atteindre
des résolutions angulaires de ~ 1.1” a 100 GHz et ~ 0.5” a 230 GHz (cf. 2002, IRAM
Newsletter, 53, 11-14).

Recherche Scientifique francais, en collaboration avec ' Instituto Geografico Nacional espagnol, devenu
membre & part entiere en 1990.

16. La relation H PBW = 2460/v(GHz) est une bonne approximation reliant la résolution effective du
télescope & la fréquence d’observation, cf. Tab. 2 de la lettre n°® 53 de 'TRAM (2002, IRAM Newsletter,
53, 9). La résolution d’un radiotélescope est limitée par la diffraction (~ A/D), d’ou l'intérét d’un
diameétre le plus grand possible (& condition de maitriser les problémes mécaniques de déformation du
miroir, de précision du pointage...).
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La calibration et la réduction des données de ces deux instruments est réalisée a
I’aide d’un ensemble de logiciels congus par 1’Observatoire de Grenoble et 'TRAM.

1.4 Plan de travail

L’objectif principal de cette these est d’apporter des contraintes observationnelles
aux modeles de formation d’étoile en étudiant la structure en vitesse des enveloppes de
proto-étoiles de classe 0 et des condensations préstellaires. Pour cela, nous utilisons un
code numérique de transfert radiatif qui permet de simuler des spectres de transitions
moléculaires a partir de modeles paramétrés d’enveloppe en effondrement gravitationnel
et en rotation. Les spectres synthétisés sont ajustés aux spectres que nous avons observés
et 'on déduit de cet ajustement les caractéristiques de la structure en vitesse des objets
étudiés, en terme d’effondrement gravitationnel et de rotation.

Le Chap. 2 commence par rappeler les notions de transfert radiatif auxquelles il
sera abondamment fait appel par la suite. Il présente également le code numérique de
transfert radiatif MAPYSO que nous avons utilisé pour modéliser les sources étudiées.

Nous expliquons ensuite dans le Chap. 3 comment la spectroscopie de transitions
moléculaires dans le domaine millimétrique permet d’accéder a la structure en vitesse
des enveloppes protostellaires.

Le Chap. 4 constitue la plus grande partie de ce travail de these et présente 1’étude
détaillée de la structure en vitesse de la proto-étoile de classe 0 IRAM 04191, située
dans le nuage moléculaire du Taureau, région dans laquelle les étoiles se forment de
maniere plutot isolée. Dans un premier temps, a partir d’observations réalisées avec le
télescope de 30m de I'IRAM, nous utilisons MAPYSO pour préciser la structure en
vitesse de ’enveloppe d’IRAM 04191 a 1’échelle de rayon r ~ 1500 — 14000 UA, que
nous comparons ensuite aux prédictions d’un certain nombre de modeles de formation
d’étoile (§ 4.1 & 4.5). Dans un second temps, nous complétons I’analyse de la structure
en vitesse a plus petite échelle a partir d’observations interférométriques obtenues avec
I'interférometre du Plateau de Bure (§ 4.6).

Le Chap. 5 est consacré a 1’étude d’un échantillon de condensations préstellaires
situées dans le nuage moléculaire de p Ophiuchi (p Oph), région de formation d’étoiles
en amas. La structure en vitesse des coeurs denses au sein desquels sont apparues ces
condensations est analysée en terme de mouvements de contraction et de rotation (7).
Nous présentons également une analyse des mouvements relatifs des condensations au
sein du nuage moléculaire de p Oph.

Enfin, en guise de synthese, le Chap. 6 compare la structure en vitesse ’IRAM 04191
avec celle d’autres sources du nuage du Taureau, ainsi que d’autres objets situés dans
des régions de formation d’étoiles en amas, pour tenter de distinguer les caractéristiques
de l'effondrement gravitationnel dans ces régions aux modes de formation d’étoile ap-
paremment différents.
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Chapitre 2

Notions de transfert radiatif et code
numérique

Les condensations dans lesquelles naissent les étoiles de faible masse au sein des
nuages moléculaires sont des milieux denses et tres froids constitués de gaz et de pous-
sieres, caractérisés par des densités ng, ~ 10*-10° cm™ et des températures cinétiques
de 'ordre de 10-30 K. Ces conditions physiques sont telles que les régions de formation
d’étoiles sont opaques au rayonnement dans le domaine visible et émettent un rayonne-
ment de 'infrarouge proche, voire de I'infrarouge moyen seulement, au domaine radio.
Dans le domaine millimétrique, ce rayonnement est constitué d’une émission continue,
I’émission thermique des poussieres, et de raies spectrales, correspondant a 1’émission
du gaz dans des transitions moléculaires de rotation. Une grande partie de ce travail de
these consacré a 1’étude de la structure en vitesse des enveloppes protostellaires repose
sur I'analyse de spectres de transitions moléculaires obtenus a 1’aide de radiotélescopes
millimétriques. Ce chapitre rappelle tout d’abord quelques notions simples sur 'inter-
action entre la matiere et le rayonnement nécessaires pour la compréhension de ces
spectres, puis il décrit le code numérique de transfert radiatif que nous avons employé
pour modéliser les sources étudiées. Enfin, la derniere partie précise les parametres
spectroscopiques que nous avons utilisés.

2.1 Eléments de transfert radiatif

2.1.1 Grandeurs photométriques et températures

Un rayonnement est caractérisé par son intensité spécifique monochromatique I,
(ou luminance ou brillance monochromatique, cf. Léna, Lebrun & Mignard 1996), qui
représente la puissance transportée a travers une unité de surface normale a la di-
rection de propagation, par unité de fréquence et par unité d’angle solide (unité SI:
W m~2 Hz~! sr™!). On note I, l'intensité spécifique monochromatique moyennée sur
toutes les directions (I, = %f]l,dﬂ, unité SI: W m=2 Hz™!). Elle est liée a la den-

vis



24 CHAPITRE 2. TRANSFERT RADIATIF ET CODE NUMERIQUE

sité d’énergie monochromatique moyenne u, (unité SI: J m™3 Hz™!) par la relation
I, = +-u,. La puissance transportée a travers une unité de surface normale a la direc-
tion de propagation, par unité de fréquence et dans un angle solide ) donné est le flux
F, (ou éclairement monochromatique, cf. Léna et al. 1996) et s’obtient par la relation
F, = fﬂ I, cos@ dQ. En radioastronomie, I'unité de flux utilisée est le Jansky (1 Jy =

10726 W m~2 Hz™1).

Lorsque le rayonnement est un rayonnement de corps noir, 'intensité spécifique I,
est égale a la fonction de Planck:

(2.1)

entierement caractérisée par la température thermodynamique 7'. Pour un rayonnement
quelconque a une fréquence donnée, on définit par analogie au rayonnement de corps
noir la température de brillance T, comme la température du rayonnement de corps
noir qui aurait la méme intensité spécifique, soit I, = B,(T},). Cette notion est tres
utile en radioastronomie puisque, lorsque 'approximation de Rayleigh-Jeans est valide
(hv << kT), on obtient [, = 2’;’2 Ty, soit une relation de proportionnalité directe entre

la température de brillance et I'intensité spécifique. En pratique, "approximation de
Rayleigh-Jeans n’est pas tout a fait valide dans le domaine millimétrique aux tempé-
ratures caractéristiques des cceurs denses des nuages moléculaires. Par exemple, pour
la fréquence de la transition CS(2-1) et une température de 10 K, hv/ET" vaut 0.5.
C’est pourquoi on définit une grandeur supplémentaire, la température de rayonnement
effective J,(7}) (voir par ex. Kutner & Ulich 1981) par la relation:

62

2kv?
qui n’est égale a la température de brillance que lorsque 'approximation de Rayleigh-

J(Ty) = B,(Ty) , (2.2)

Jeans est valide.

En radioastronomie, I'un des intéréts de décrire le rayonnement d’une transition
moléculaire par une température plutét que par son intensité vient de ce que, sous
certaines conditions (cf. § 2.1.5), elle donne facilement acces a la température du gaz.
La température cinétique T} est la température caractérisant la distribution de vitesse
thermique des particules du milieu, supposée maxwellienne. Lorsque 1’équilibre thermo-
dynamique local (ETL) est établi dans le milieu (cf. § 2.1.5), cette température décrit
également la répartition statistique des molécules dans les différents niveaux de rotation
selon la distribution de Boltzmann: *+ = Z—?e‘hl’“l/m, ou les indices u et [ désignent
les niveaux haut et bas de la transition de fréquence vy, et g, et g; leurs dégénéres-
cences. Par analogie, lorsque les conditions d’ETL ne sont pas remplies, on définit la
température d’excitation 7., d’une transition comme le parametre permettant d’écrire
le rapport des populations des niveaux sous une forme analogue a celle de Boltzmann :

n’u, u —
Do o o KT (2.3)
ny gi
Lorsque I’ETL est établi pour la transition considérée, la température d’excitation et
la température cinétique sont égales.
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FiG. 2.1 — Diagramme des processus radiatifs et collisionnels couplant les niveaux haut
(u) et bas (1) d’une transition moléculaire. De gauche a droite: émission spontanée,
absorption, émission induite, excitation collisionnelle et désexcitation collisionnelle.

2.1.2 Processus radiatifs et collisionnels

La répartition statistique des molécules dans les différents niveaux de rotation est
déterminée par les processus radiatifs d’absorption, d’émission spontanée et d’émis-
sion induite d'un photon, et les processus collisionnels entre molécules. Considérons
une transition entre deux niveaux w et [ (cf. Fig. 2.1), décrite par un profil de raie
#(v) piqué a la fréquence v, et normalisé a 1 (f;° ¢(v)dv = 1). Une molécule dans
I’état u peut se désexciter spontanément en émettant un photon de fréquence v,; et on
note Ay la probabilité d’émission spontanée d’un photon par seconde. A I'opposé, une
molécule dans ’état [ peut absorber un photon incident a la fréquence v, et passer
dans 1’état u. La probabilité d’absorption d’un photon par seconde est proportionnelle
a l'intensité I du rayonnement moyennée sur les angles et sur le profil de la transition
(I = [ 1,¢(v)dv), et est notée By, I. Enfin, Einstein a montré lexistence de ’émission
stimulée, processus inverse de ’absorption, qui correspond a la désexcitation radiative
d’une molécule dans 1’état u induite par un photon incident. La probabilité d’émission
stimulée par seconde, également proportionnelle & I, est notée By I. Ces trois coeffi-
cients A, By et By, appelés coefficients d’Einstein, ne dépendent que des propriétés
quantiques de la molécule et sont liés par les deux relations (voir par ex. Elitzur 1992;

Rybicki & Lightman 1979):

nglu = guBul (24)
2h1/2
Ay = . "By (2.5)

Pour les transitions dipolaires moléculaires de rotation, le coefficient d’Einstein A,
dépend du moment dipolaire p de la molécule:

4.3
B 64mtvy,

At =
l 3hcd Haur

(2.6)

avec [i,; le module de 1’élément de matrice de 1'opérateur moment dipolaire entre les
états u et [. Pour une molécule linéaire comme CS ou CO, dont les niveaux d’énergie
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9 J+1
2743
pour la transition du niveau v = J + 1 vers le niveau [ = J (cf. Townes & Schawlow

1975, § 1.4), avec p le moment dipolaire de la molécule.

sont caractérisés par un seul nombre quantique J, cet élément s’exprime p?, = p

Aux processus radiatifs couplant les niveaux d’énergie d’une molécule s’ajoutent les
collisions inélastiques entre molécules qui induisent des transitions non radiatives. La
probabilité (), d’excitation collisionnelle d’une molécule de 1’état [ vers I’état u par
seconde est le produit de la densité n de collisionneurs, essentiellement Hy et He qui
sont les especes moléculaires et atomiques dominantes dans les nuages moléculaires,
par un coefficient de collision 7, qui dépend de la section efficace de collision et de la
fonction de distribution des vitesses (cf. par ex. Flower 1999). La probabilité Cy; de
désexcitation collisionnelle est reliée a (), par:

e ::gu(jule(—hVM/ka) (2.7)

2.1.3 Les équations couplées du transfert radiatif

Les caractéristiques du rayonnement émis dans une transition moléculaire et émer-
geant d’un nuage découlent de l'interaction entre la matiere et le rayonnement. Tout
d’abord, la propagation du rayonnement dans un milieu le long d’une abscisse curvi-
ligne [ (cf. Fig. 2.2) est décrite par 1’équation du transfert radiatif qui exprime le taux
de variation de I'intensité spécifique monochromatique du rayonnement en fonction des
propriétés d’absorption et d’émission du milieu (voir par ex. Mihalas 1970; Rybicki &
Lightman 1979). Elle s’écrit :

dl,
dl

avec Kk, et ¢, les coefficients d’absorption et d’émission monochromatiques du milieu,

=—x,1,+e¢,, (2.8)

qui dépendent des populations des niveaux par les relations:

K, = RS hvy (ni B, — nyBu) ®(v) (2.9)
Am
€, = 1 hvy nyAu ®(v) . (2.10)
AT
Introduisons deux nouvelles grandeurs : la profondeur optique ou opacité 7, = — [ &, dI

(cf. Fig. 2.2), et la fonction source S, = ¢,/k,. La définition de la température d’ex-
citation 1., donnée au § 2.1.1 est telle que la fonction source s’exprime simplement
comme S, = B,(1.;) (voir par ex. Elitzur 1992, § 2.4.6). Elle permet d’écrire également
le coefficient d’absorption sous une autre forme:

C2

A (1 — eralkTeey §(y), (2.11)

K, =
2
8Tl ai

L’équation 2.8 se réécrit en fonction de 7, et de 5, :

dl,
dr,

=1, =5, . (2.12)
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Source
bg

Observateur

bg \Y

— 4

0

o+

TV
FiG. 2.2 — Schéma illustrant les conventions de notation et de signe utilisées. L observa-
teur est placé a droite et regarde dans la direction de la source (dont l'avant est a droite,
Uarriére a gauche). Un rayonnement de fond (Iy,) illumine la source par derriére. L ’in-
tensité émergeant de la source est 1,. L’abscisse curviligne le long de la direction de
propagation du rayonnement (fleche pointant vers l'observateur) est l. Son origine est
placée a Uarriére de la source (cf. Uaxe orienté vers la droite en bas). L’axe de Uopacité
le long de la ligne de visée est lui orienté vers la gauche. Son origine est placée devant
la source et lopacité croit a mesure que 'on s’enfonce dans la source.

La solution formelle de cette équation donnant l'intensité spécifique émergente est :
I, = [bge_” —|—/ Sl,e_t” dt, , (213)
0

ou 7, est la profondeur optique totale du milieu considéré et [, I'intensité spécifique du
rayonnement de fond (par exemple le corps noir cosmologique a 2.73 K). Dans un cas
général, la simplicité apparente de cette solution n’est qu'un leurre puisqu’elle contient
toujours le couplage du rayonnement avec la matiere : la fonction source et 'opacité sont
a ce stade toujours indéterminées puisque les coefficients d’absorption et d’émission qui
les définissent dépendent des populations des niveaux, qui dépendent elles-mémes du
champ de rayonnement.

A cette équation du transfert radiatif, il faut ajouter les équations de 1’équilibre
statistique. Elles expriment les taux de variation des populations des niveaux en fonc-
tion des taux de collision entre molécules et des phénomenes radiatifs d’absorption,
d’émission spontanée et d’émission induite, qui font intervenir explicitement le champ
de rayonnement moyen I,. En effet, pour un systéeme a N niveaux d’énergie, I’équation
générale qui régit 1’évolution au cours du temps de la population du niveau ¢ s’écrit,
pour tout ¢ compris entre 1 et N:

aaril = —n; Z Pij + Z an]-Z- 5 (214)

J# J#i




28 CHAPITRE 2. TRANSFERT RADIATIF ET CODE NUMERIQUE

ou Pij = Aij + Bijjij + Cij si e > ] et Pij = BZ']'L']‘ + Cij si 1 < j, avec jij I’inten-
sité spécifique monochromatique a la fréquence v;; moyennée sur toutes les directions.

L’hypothese d’équilibre statistique impose 887? =

0= —NZZP”—I-ZTL]P]Z (215)

J#i J#i

0 pour tout z:

Ce systeme de N équations n’en contient que N-1 indépendantes, mais on y adjoint
I’équation de conservation du nombre total de molécules. Ces N équations constituent
finalement le systeme d’équations de I’équilibre statistique des populations, contenant
N inconnues (les n;) et dépendant explicitement du champ de rayonnement moyen 1,,.

Le probleme du transfert radiatif est alors completement posé. Ce jeu d’équations,
constitué de ’équation du transfert radiatif et du systeme d’équations de 1’équilibre sta-
tistique des populations, exprime le couplage non-linéaire entre la matiere et le rayon-
nement qui est a l'origine de la complexité de la modélisation du transfert radiatif. Il
est ainsi souvent nécessaire de recourir a des simulations numériques (cf. § 2.2) pour
résoudre ces équations. Néanmoins, le probleme est largement simplifié lorsque 1’hy-
pothese d’équilibre thermodynamique local (ETL) est valide puisque, dans ce cas, la
fonction source S, est simplement égale a la fonction de Planck B, (T}). Si 'on connait
le profil de température Ty (/) le long de la ligne de visée, alors I'intégrale de la solution
formelle de I’équation du transfert radiatif (Eq. 2.13) peut étre calculée sans difficulté.

2.1.4 Opacité d’une raie

L’opacité monochromatique d’une raie, ou profondeur optique 7, (cf. § 2.1.3), est
une grandeur sans dimension. Elle traduit la quantité de molécules qui se trouvent dans
I’état bas de la transition et qui vont absorber le rayonnement incident a la fréquence
v. Elle est en réalité réduite de la contribution de I’émission stimulée qui agit comme
une “absorption négative”. L’opacité au centre de la raie 7,0 s’exprime a partir de
I’équation 2.11 et en utilisant la relation ®(v,) ~ 1/Av = ¢/(vyAv) (cf. § 3.1.3 de
Lequeux, Falgarone & Ryter 2002):

3

v N
C g lAu[ (1 . e—hl’ul/kTer)j (216)

T0= T

8, g Av
avec N; la densité de colonne des molécules dans le niveau [ et Awv la largeur de raie a
mi-hauteur (FWHM, exprimée en unité de vitesse).

Une raie est dite optiquement épaisse lorsque 7,9 > 1 alors qu’on parle d’une raie
optiquement mince lorsque 7,9 <« 1. Comme ces deux notions seront abondamment
utilisées dans la suite de cet exposé, nous allons illustrer ce qu’elles représentent pour
un observateur.

Considérons le cas simple d'un nuage dans lequel la fonction source S,, égale a
B,(T.:), est constante. En intégrant I’équation 2.13, I'intensité émergente devient :

I, = B,(Ty,)e™™ + By(To) (1 — ™) . (2.17)
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En pratique, pour s’affranchir en partie de la contribution de 'atmosphere terrestre, les
observations sont réalisées en mode ON-OFF, qui conduit a I, s = I, — B,(T,). On
obtient donc:

Ly ovs = (Bo(Tuw) — Bu(Thy)) (1 — ™) . (2.18)

Examinons les deux cas extrémes avec, pour simplifier, B,(7%;) > B,(T,;). Pour une
transition optiquement épaisse (7, > 1), I, ~ B,(T.;): on “voit” la fonction source,
donc la température d’excitation de la transition. Cette intensité représente approxima-
tivement le rayonnement émis par la couche d’épaisseur optique 7, ~ 1 en partant du
bord le plus proche de 1’observateur, et masque 1’émission des couches plus internes. Si
au contraire la transition est optiquement mince (7, < 1), alors [, = 7, B,(T.;): I'in-
tensité est proportionnelle a la fonction source ET a la quantité de matiere émettrice
le long de la ligne de visée. L’observateur voit donc la totalité de la matiere émettrice
du milieu le long de la ligne de visée.

En résumé, un spectre optiquement épais renseigne directement sur la température
d’excitation de la transition moléculaire dans le milieu alors qu’un spectre optiquement
mince, une fois connue ou supposée la température d’excitation, reflete la quantité de
matiere sur la ligne de visée.

2.1.5 Notion de densité critique a travers le systeme a deux
niveaux

Une transition moléculaire est dite thermalisée lorsque 'ETL est établi, ce qui se
traduit par une température d’excitation égale a la température cinétique du gaz. Or,
pour certaines transitions, les conditions physiques des condensations protostellaires
(densité de I'ordre de ny, ~ 10*-10° cm™) ne permettent pas ’établissement de 'ETL,
qui est gouverné au premier ordre par la densité du milieu. .’examen du modele simple
a deux niveaux permet de définir la notion de densité critique au-dela de laquelle une
transition est thermalisée, et est un premier pas vers la compréhension du transfert

radiatif hors ETL.

Pour un systeme a deux niveaux u et [, les équations d’évolution des populations
n, et n; s’écrivent (cf. Eq. 2.14):
on on, - -

A D’état stationnaire et lorsque 'intensité du rayonnement est suffisamment faible (tran-

sition optiquement mince) pour que les termes By, I et B, [ soient négligeables, c’est-a-
dire lorsque les molécules sont excitées collisionnellement et se désexcitent par émission

spontanée ou par collision, on obtient 2_7 =z lc_ll_’;l l d’ou, avec I’équation 2.7 :
Ru _ Gu —hu/kTy 1 9 ¢
— ==¢ —_— 2.20
noog 1+ Ay/Cu (2:20)

L’écart a la situation d’ETL est donc gouverné par le terme A,;/Cy; et la transition
est thermalisée lorsque la désexcitation par collision domine sur I’émission spontanée
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(Cwt > Ay). Comme le terme de collision Cy; est proportionnel a la densité de collision-
neurs ny, (Cw = nm,Yu), la condition précédente devient ngy, > %. Une transition
est donc thermalisée lorsque la densité du milieu est grande devant la densité critique
qu’on définit par:

A,
ey = —2 . (2.21)

Le terme A,;/C,; vaut par conséquent n../ngy,.

Le Tab. 2.1 (p. 30) donne les densités critiques de quelques transitions moléculaires
étudiées dans cet exposé. Il illustre le fait que, pour une molécule donnée, la densité
critique est plus forte pour des transitions de fréquences plus élevées, en lien avec la
forte dépendance du coefficient d’émission spontanée avec la fréquence (cf. Eq. 2.6).
Ce tableau montre également que, du fait de son tres faible moment dipolaire, CO
(de méme que ses isotopes comme C'®0) est une molécule beaucoup plus facilement
thermalisable que CS et NoHT (ou leurs isotopes comme C3*S et NyD%). Les molécules
comme CS et NoHT, ainsi que par exemple HCO™, H,CO, C3H; (et isotopes), sont par
conséquent des traceurs de milieux plus denses — avec des densités de ’ordre de 10°-10°
cm™?, typiques des cceurs denses des nuages — que CO.

Lorsque les termes radiatifs Bj,I et Byl ne sont pas négligeables dans 1’équation
2.19, il n’est plus possible d’obtenir une expression explicite du rapport des popula-
tions puisque I en dépend par l'intermédiaire de I’équation de transfert. La méthode
de la probabilité d’échappement, introduite pour la premiere fois par Sobolev (1958),

TAB. 2.1 — Densités critiques de quelques transitions de CO, C10, CS, C**S, NyH*
et HCOY a 10 K

—

D

=
(=

Transition Vul B, 7 Aul réf.® Vul Ner
(u—=1) (GHz) (GHz) (Debye) (s71) (em=3 s) (em™3)
CO(1-0) 1153 576 0110 72x10° (1) 23x10°17 (5 3.1x10°
CO(2-1) 2305 576 0110 69x1077 (1) 25x 107 (5) 2.8 x 104
C180(1-0) 109.8 549 0110 62x10°° (1) 23x10"11 (5) 2.7x 10°
C180(2-1) 2196 549 0110 59x1077 (1) 25x 107 (5) 2.4 x 104
CS(2-1) 98.0 245 1958 17x1075  (2) 55x 107 (6) 3.1x 105
CS(3-2) 1470 245 1958 6.1x107°  (2) 47x10"11  (6) 1.3x 10°
CS(5-4) 244.9 24.5 1.958 3.0 x 1074 (2) 34 x 10— 11 (6) 8.8x 108
C34S(2—1) 96.4 24.1 1.958 1.6 x 1073 (2) 5.5 x 10— 11 (6) 2.9x 10°
C34S(3—2) 144.6 24.1 1.958 5.8 x 1075 (2) 4.7 x 10— 11 (6) 1.2x 108
C34S(5—4) 241.0 24.1 1.958 2.8 x 1074 (2) 34 x 10-11 (6) 8.2x 108
NoHtomos) 932 466 340  36x 1075 (3) 26x107° (7)) 1.4x10°
NoH* (3-2) 279.5 46.6 3.40 1.3 x 1073 (3) 4.5 x 1010 (7) 2.9x 108
HCO+(1—0) 89.2 44.6 3.91 4.2 % 107° (3,4) 2.6 x 1010 (7) 1.6x 10°
HCO™* (3-2) 267.6 44.6 3.91 1.5x 1073 (3,4) 4.5 x 1010 (7) 3.3 x 108

Références : (a) Moment dipolaire et parameétres spectroscopiques : (1) Blake et al. (1987) et Lovas &

Krupenie (1974); (2) Lovas & Krupenie (1974); (3) Pickett et al. (1998); (4) Botschwina (1989).

(b) Taux de collision: (5) Flower & Launay (1985); (6) Turner et al. (1992), extrapolés en dessous
de 20 K par N.J. Evans (communication privée) ; (7) Flower (1999).
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est une méthode d’approximation qui permet de découpler les équations statistiques
des populations de I’équation de transfert. Elle consiste en I'introduction d’un facteur
multiplicatif local 3 décrivant la probabilité qu’un photon a de s’échapper du nuage
apres son émission, mesurée par I’écart de I a la fonction source locale S: 3 =1 — é
(voir par exemple Elitzur 1992, § 2.6). La probabilité qu’un photon soit réabsorbé par
le milieu est de ce fait 1 — § = é L’élimination de I conduit alors & remplacer les
termes radiatifs de I’équation des populations 2.19 par A, n,. On est ramené formel-
lement au cas précédent en remplacant A,; par fA,. Qualitativement, cela traduit le
fait que I’émission spontanée d’un photon n’affecte pas nécessairement les populations
statistiques puisque sa réabsorption éventuelle ramene le systeme dans 1’état statistique

initial. Finalement, le rapport des populations s’écrit :

Ru _ Gu —hu/kTy, 1 9 9¢
— = ¢ —_— 2.22
ny gi L+ B [nm, ( )

Or le comportement asymptotique de 3 avec l'opacité est le suivant (cf. Elitzur 1992,

§2.6.1):
3= 1 siTt<<1
o % siT>>1"

donc 'augmentation de la profondeur optique diminue la densité critique effective : une
raie optiguement €paisse est thermalisée plus facilement qu’une raie optiquement mince
de méme rapport Ay /Cy (cf. § 3.3.1 et Fig. 3.3c). Par exemple les transitions de C**S
(noté habituellement CS) sont davantage thermalisées que celles de son isotope C**S,
22.5 fois moins abondant (voir par exemple Fig. 2.6a et b). En résumé, une transition
moléculaire est d’autant plus proche d’étre thermalisée que la densité de collisionneurs
et son opacité sont élevées.

En conclusion, ’analyse d’un spectre fait appel a deux notions distinctes: le degré
de thermalisation et 'opacité de la transition moléculaire. La température de brillance
Ty, du rayonnement émergent tend vers la température d’excitation T, lorsque la pro-
fondeur optique augmente, et celle-ci tend elle-méme vers la température cinétique T
lorsque la raie se thermalise (densité croissante et/ou opacité croissante).

2.1.6 Densité de colonne

La mesure de l'intensité intégrée du spectre d’une transition optiquement mince
donne acces a la densité de colonne N de la molécule considérée, c’est-a-dire la quantité
de molécules contenues le long de la ligne de visée dans un cylindre de section unité.
En utilisant 1’équation 2.11 et en supposant une température d’excitation uniforme
dans le milieu, la densité de colonne dans le niveau [ s’écrit, sachant que [ f(v) dv =

[ f(v) “uldy :

8T g1 V3 1 /
N=—=+-% vdv. 2.23
= g A (= ey [ T (2:29)
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[.’équation 2.18 appliquée a une transition optiquement mince permet d’éliminer 7, :

8t g1 V2 1 1 /
N = —=—-2*"* J,(Ty)dv. 2.24
: c Gu Aul (1 - e_hl/ul/kTex) Jy(Tex) - JU(Tbg) ( b) v ( )
Pour une transition thermalisée, la densité de colonne totale N de la molécule dé-
pend de la fonction de partition rotationnelle Z(7}) = ». g;e il et vaut N =

%Z(Tk)eEl/ka. Dans le cas d’une molécule linéaire comme CO ou CS, I’énergie du ni-

veau [ par rapport au niveau fondamental s’exprime simplement par E; = hB. [ (14 1),
ou B, est la constante rotationnelle caractérisant la molécule (cf. colonne 3 du Tab. 2.1
p. 30). Le développement asymptotique de la fonction de partition d’une molécule li-
néaire s’écrit (cf. Herzberg 1945, § 5.1):

kT, 1 1hB. 4 (hB.\* 1 (hB.\’
2(Ty) = L 2 _ L 2.2
=55 T3 5w, T (ka> 315 (ka> * (225)

Pour les molécules comme CS ou CO et une température cinétique supérieure a 6 K,
hB./kT), < 0.5 donc Z ~ % + % D’ou la densité de colonne totale /V :

8mk? VQZ hBI(I+1)/kT}, Tk + %
= — e J (Ty)dv. 2.26
h%e3 guBeAul ‘ 1— Jy(Tbg)/le(Tk) / ( b) v ( )

2.1.7 Rapport d’intensités de raie intégrées

Lorsque I’hypothese d’ETL est valide, le calcul du rapport d’intensités intégrées de
deux transitions optiguement minces d’'une méme molécule ou d’'un méme ion permet
d’estimer la température cinétique du gaz, sans avoir besoin de connaitre ’abondance
de la molécule. Considérons deux transitions de fréquences v et vy,. Pour une molécule

linéaire pour laquelle v, = 2B.u (avec une tres bonne approximation), le calcul de
N;/Ny en utilisant les équations 2.24 et 2.6 conduit a:
by | [N _ g oyt LSRN
Ly [JH(Ty)dv t/ 1= JP(Ty)/ JNTE) '

A VETL, on a T¥ = T = T = Tj. D’autre part, si les deux transitions ont la
meéme largeur de raie, le rapport des opacités au centre des raies est égal au rapport
des opacités totales et s’écrit :

o _ Jrtdv _ ST T)de  TH(TE) — J(T)
o e [JP(T)de © JHTE) = JY(T,)

(2.28)

Dans le cas de deux transitions optiquement épaisses, le rapport des températures
pic des raies se calcule aisément a partir de I’équation 2.18 et s’écrit :
Tu _ JNTE) = J31(Thy)
Ty a Jﬁb(ng) - Jib(Tbg) ‘

(2.29)
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F1G. 2.3 — Rapports d’intensilés intégrées en fonction de la température pour C®0,
C34S, NoD*, NyHY et DCO™, calculés en supposant 'ETL établi et un facteur de
remplissage du lobe du télescope identique pour les deux transitions, et en ignorant la
structure hyperfine pour NoHT et NyDt. Sur chaque graphique, les courbes montrent
le cas de deux transitions optiquement minces (trait fin) et le cas de deux transitions
optiquement €paisses (trait gras).
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Si les deux transitions ont la méme largeur de raie, on peut approcher leur rapport
d’intensités intégrées par le rapport des températures pic ci-dessus.

La figure 2.3, inspirée de Levreault (1988) mais calculée sans négliger le rayonnement
de fond !, montre I’évolution de quelques rapports d’intensités de raie pour C#0, C34S,
N,D*, NoHT et DCO™ en fonction de la température, en supposant ’ETL €établi et
un facteur de remplissage du lobe de I'antenne identique pour les deux transitions. Ces
calculs ont été effectués pour les deux cas limites de deux transitions optiquement minces
et de deux transitions optiquement épaisses. Dans le cas optiquement mince, le rapport
de raies tend vers le carré du rapport des indices des niveaux hauts des deux transitions
lorsque la température croit. Il n’est plus alors un bon estimateur de la température.
Pour le cas optiquement épais?, I'invalidité de ’approximation de Rayleigh-Jeans vers
les basses températures provoque un écart a 1'unité.

2.1.8 Application a I’estimation de la température extérieure
dans ’enveloppe d’IRAM 04191

Dans les régions internes de ’enveloppe d’'TRAM 04191 (cf. Chap. 4), C*®*O (comme
CO) est certainement fortement déplété, c’est-a-dire adsorbé sur la surface des grains
(d’un facteur 10 & 100, voir par ex. Bacmann et al. 2002; Bergin et al. 2002; Tafalla et
al. 2002). L’émission des deux transitions C'*®*OQ(1-0) et C'®O(2-1) est par conséquent
sans doute dominée par les couches externes de 'enveloppe (r ~ 7000 — 14000 UA) et
le rapport d’intensités intégrées de ces deux transitions peut étre utilisé pour estimer
la température du gaz dans la partie externe de I’enveloppe d’IRAM 04191 (cf. § 4.1
de Belloche et al. 2002 — BADBO02 dans la suite). A partir des spectres pris sur la
direction perpendiculaire au flot bipolaire jusqu’a un rayon de 60” et en dégradant
la résolution spatiale des observations C'®*0(2-1) a celle de C*®*O(1-0), on mesure un
rapport d’intensités intégrées moyen de 1.540.3 (en T,;). Comme les densités critiques
des deux transitions C**Q(1-0) et C*®*O(2-1) sont de I’ordre de 3 x 10 et 2 x 10* cm ™ (cf.
Tab. 2.1 p. 30), il est raisonnable de penser qu’elles sont thermalisées dans I'enveloppe
d’TRAM 04191. Le cas optiquement mince de la Fig. 2.3 implique alors une température
minimale de 10 + 2 K. Dans la suite, nous estimons 1’opacité de ces deux transitions.

Nous commencgons par estimer I'opacité de C**O(1-0) & partir du rapport d’inten-
sités intégrées C'¥0(1-0)/C7O(1-0). La mesure de ce rapport sur la position centrale
d’TRAM 04191, plus appropriée que celle du rapport des températures pic (cf. Fig. 2.4
et 'annexe B de Ladd, Fuller & Deane 1998), donne une valeur de 4.140.9, en prenant
une incertitude de calibration de 10% pour chaque transition (4.1 + 0.5 en ne tenant
compte que du bruit statistique sur chaque spectre). Cette valeur est compatible avec
le rapport d’abondances standard [C'®Q]/[C'7O] mesuré dans le milieu interstellaire

1. Dans le cas de C*®0, nous obtenons un rapport d’intensités de raie un peu plus fort (~ 0.06-0.12
en absolu, sur la plage de températures 3-40 K) que celui calculé par Levreault (1988) & la méme
température.

2. De maniére rigoureuse, ce rapport est en fait le rapport des températures pic et ne vaut le rapport
d’intensités intégrées que si les largeurs de raie des deux transitions sont a peu preés identiques.
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FiG. 2.4 — Rapport d’intensités intégrées (a) et rapport de températures pic (b) C**O(1-
0)/C'"0(1-0) en fonction de la largeur de raie, calculés pour différentes opacités de
C'™O(1-0) et en tenant compte de la structure hyperfine de C**O(1-0) (cf. Ladd et al.
1998). La droite en pointillé représente le rapport d’abondance utilisé (3.65) pour (a),
et ce rapport corrigé du poids relatif de la composante principale du triplet C17O(1-
0) pour (b). Ces courbes montrent que le rapport d’intensités intégrées est quasiment
indépendant de la largeur de raie (FWHM) alors que le rapport de températures pic y
est trés sensible dés que les composantes hyperfines se chevauchent (i.e. vers FWHM ~

0.4 km s71).

local 3.65 + 0.15 (cf. Penzias 1981). La valeur limite inférieure (~ 3.2) du rapport
mesuré donne, a partir de la Fig. 2.4a, une limite supérieure a la profondeur optique
de la transition C'®0(1-0): 7 < 0.45. D’autre part, le rapport des températures pic
13CO(1-0)/C*™0O(1-0) mesuré (2.240.4) est significativement plus faible que le rapport
d’abondances mesuré dans le milieu interstellaire local : Myers, Linke & Benson (1983)
préconisent [*CO]/[C*™0] = 5.5 (qui est le rapport terrestre), tandis que 'on déduit
[2C]/[**C] x [*°0]/[**0] = 7.341.0 de Wilson & Rood (1994). Avec un rapport d’abon-
dances de 7.3 et en faisant les mémes hypotheses que Myers et al. (1983) (notamment
un rapport “largeur de raie sur longueur d’émission le long de la ligne de visée” iden-
tique pour les deux transitions), la limite supérieure du rapport mesuré (~ 2.6) donne
une limite inférieure & l'opacité de C*®*O(1-0): 7 2> 0.46. La combinaison de ces deux
résultats suggere une opacité de C**0(1-0) de I'ordre de 0.4 — 0.5.

L’équation 2.28 permet alors d’estimer 'opacité de C*®*0(2-1) a partir de celle de
C'®0(1-0). Le dernier facteur du membre de droite de 1’équation 2.28 varie seulement
de 0.8 a 0.9 lorsque la température varie de 10 a 30 K. Par conséquent, pour une
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TAB. 2.2 — Estimation de la température cinétique dans la partie externe de Uenveloppe

d’IRAM 04191 a partir de C*®O(1-0) et C**O(2-1).

Transition v Fepy  Bepp TrHreck Trfﬁak B, (Thg) T B, (Tey) Tew
(K) (K) (K) (K) (K)

C180(1-0) 109.8 0.92 0.73 2.50 3.15 0.89 0.4 10.4 12.9
0.5 8.9 11.3

0180(2—1) 219.6  0.86 0.42 2.45 5.04 0.23 0.88 8.84 13.4
1.10 7.78 12.3

température de cet ordre, le rapport d’intensités intégrées C'*0(2-1)/C**0O(1-0) donné
plus haut implique un rapport d’opacité d’environ 1.7-1.9. L’opacité de C'®O(2-1) est
donc de 'ordre de 0.7-1.0 (mais cette valeur n’est qu’approximative puisqu’on a fait
I’hypothese de transitions optiquement minces pour utiliser I’équation 2.28).

Les deux transitions C**O(1-0) et C**O(2-1) sont par conséquent marginalement op-
tiquement minces. La température Ty = 1042 K estimée plus haut constitue donc seule-
ment une limite inférieure a la température extérieure de ’enveloppe d’IRAM 04191.
En supposant toujours I’ETL mais sans faire ’hypothese de transitions optiquement
minces, on peut estimer de maniére plus juste I'opacité de C*®*0O(2-1) a partir de celle
de C'®0(1-0) si on suppose connue la température cinétique. Pour une molécule linéaire
comme C'®0, l'opacité au centre de la transition ul avec u = J et [ = J — 1 s’écrit (cf.

Eq. 2.16 et Goldsmith & Langer 1999):

3,,2 N 1
87;h/~6 . Eje—hBeJ(J-H)/kTex (€2hBeJ/kTex —1), (2.30)

Tul =

Cette équation permet de calculer, a partir de la température cinétique supposée, le
rapport d’opacité 751 /719. Pour T, = 12 &1 K, on obtient 79 /790 = 2.1 £0.1. D’out une
opacité de C*®*0(2-1) de I'ordre de 0.85 — 1.1 si la température est de 1’ordre de 12 — 13
K.

La température du gaz peut également étre estimée directement a partir de la tempé-
rature pic des spectres centraux (exprimée en 7},,;) puisqu’on dispose maintenant d’une
estimation de 'opacité. D’apres ’équation 2.18, B, (T.;) = B,(Tsy) + Lpeak, obs/(1 —€77).
Avec Ty, = 2.73 K et T,., = T}, on obtient T, ~ 11.5—13 K pour C*®O(1-0) (cf. Tab. 2.2
p. 36). Pour C*®0(2-1), 'opacité estimée plus haut donne Ty ~ 12.5 — 13.5 K, ce qui
est cohérent avec I’hypothese faite pour calculer cette opacité.

L’analyse des spectres C'*O(1-0) et C'*®*O(2-1) conduit donc & une température ciné-
tique du gaz de I’ordre de 12-13 K dans les couches externes de ’enveloppe d’IRAM 04191.
Cette température est légerement supérieure a celle estimée par Benson & Myers (1989)
en NHj (qui trace cependant des régions plus denses que C'®*Q) pour les coeurs denses

du Taureau (~ 10 £+ 2 K).
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2.2 Le code numérique de transfert radiatif MAPYSO

Les transitions moléculaires comme CS(2-1), CS(3-2), CS(5-4) ou HCO*(3-2) qui
permettent de sonder les régions denses (n = 10°-10° cm™3) des nuages moléculaires ne
sont pas thermalisées dans la totalité d’une enveloppe protostellaire. Lorsque 'on veut
analyser les spectres observés pour en déduire les propriétés physiques du milieu, il est
par conséquent indispensable d’utiliser un code numeérique pour calculer le transfert
radiatif en prenant en compte suffisamment de niveaux de rotation. Pour modéliser
les spectres présentés dans la suite, nous avons utilisé le code numérique de transfert
radiatif MAPYSO, con¢u par Stéphan Blinder et Didier Despois a I’Observatoire de
Bordeaux (Blinder 1997).

2.2.1 Description du code

Cet outil est constitué de deux codes numériques distincts. Le premier code, appelé
BERNES, utilise une méthode de Monte-Carlo (Bernes 1979) pour calculer, en géomé-
trie sphérique a une dimension, les populations des niveaux de rotation de la molécule
considérée dans tout le milieu, que les conditions de 'ETL soient établies ou non. A
partir de ces populations, le second code, nommé MAPYSO (Blinder 1997), calcule le
transfert radiatif le long de chaque ligne de visée, et réalise la convolution par le lobe
du télescope pour permettre une comparaison directe avec les spectres observés. La
Fig. 2.5 présente un algorithme simplifié de ces deux codes numériques.

La méthode de Monte-Carlo développée par Bernes (1979) est une procédure ité-
rative (n., itérations). En partant de populations des niveaux initiales choisies par
l'utilisateur (en général les populations a 'ETL, a priori différentes des populations
réelles), elle consiste a évaluer, a chaque itération, le champ de rayonnement moyen (/,,,
cf. § 2.1.3) généré dans le milieu. Ce champ de rayonnement moyen permet ainsi, par
inversion du systeme d’équations de 1’équilibre statistique des populations (cf. Eq. 2.15),
de donner une nouvelle estimation des populations des niveaux, point de départ de I’ité-
ration suivante. Cette procédure est réitérée jusqu’a ce que les populations des niveaux
et le champ de rayonnement moyen soient en équilibre statistique, c’est-a-dire qu’ils
deviennent stables d’une itération a l’autre.

Concretement, a chaque itération, le champ de rayonnement moyen est évalué en
simulant la propagation des photons dans le milieu étudié par un certain nombre de
photons modeles (npno, typiquement quelques dizaines de milliers). Ces photons mo-
deles proviennent de I’émission spontanée des molécules excitées du milieu ainsi que
du rayonnement entrant aux bords du systeme (par exemple le rayonnement du corps
noir cosmologique & 2.73 K et/ou le rayonnement d’une source centrale). Le milieu est
discrétisé en cellules concentriques (ngnen, typiquement de 20 a 30). A chaque itération,
la répartition des photons modeles a émettre dans chaque cellule et en provenance des
bords du systeme est évaluée au prorata du taux d’émission spontanée dans chaque
cellule et du flux entrant aux bords du systeme. Ensuite, dans chaque cellule, chaque
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A
Populations initiales
>
Propagation de ny,, photons
A
7 Champ de rayonnement moyen
g
n = Inversion du systéme d'équations
% § de l'équilibre statistique
= =
% gﬁ Nouvelles populations
Convergence ?
Non
\4 . .
Populations finales
T Transfert radiatif le long
de chaque ligne de visée
@)
02 ~
5L Spectres non convolués
o,
< .
= Convolution par le lobe
du télescope

Spectres convolués :
comparaison aux spectres observés

Fia. 2.5 — Algorithme simplifi¢ des deux codes numériqgues BERNES et MAPYSO uti-
lis€s pour synthétiser des spectres de transitions moléculaires issus d’enveloppes protos-
tellaires.

photon modele est émis a une position aléatoire, dans une direction de propagation
aléatoire, avec une fréquence aléatoire (ces tirages au sort sont I’essence de la méthode
Monte-Carlo). Il est affecté d’un poids reflétant le nombre réel de photons qu’il repré-
sente. Ce photon se propage en ligne droite, par pas discret. Apres chaque pas, son
poids est diminué (augmenté) du nombre d’absorptions (d’émissions induites). Ce pho-
ton est suivi jusqu’a ce qu’il sorte du systeme. Le processus est réitéré avec un nouveau
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photon modele, jusqu’a ce que n,,; photons aient été émis et se soient propagés dans
le milieu. A l'issue de la propagation de ces n,4,¢+ photons modeles, le nombre d’absorp-
tions par molécule comptabilisé (et stocké dans un compteur) dans chaque cellule est
une estimation du champ de rayonnement moyen (au coefficient d’absorption d’Einstein
pres).

La convergence d’une telle méthode est lente (en 1/,/n;.,) et dépend beaucoup de
I’opacité des raies simulées. Le nombre minimum d’itérations nécessaire pour atteindre
la convergence est de 'ordre de I'opacité maximale car un photon modele ne peut pas
propager l'information sur les conditions d’excitation et le champ de rayonnement du
lieu ot il est émis beaucoup plus loin qu’une profondeur optique a chaque itération (cf.
Bernes 1979). Pour réduire le temps de calcul, la propagation d’un photon modele sert
simultanément pour chacune des transitions moléculaires (dont le nombre est limité
typiquement a 8 ou 10). Notons que le tirage au sort de la fréquence d’un photon
modele pour une transition donnée est réalisé en tenant compte de la dispersion de
vitesse thermique et de la dispersion de vitesse “turbulente” des molécules (cf. § 3.1.3)
autour de la fréquence de résonance au repos de la transition, affectée du décalage
Doppler lié a la projection du mouvement de la matiere sur la direction de propagation
du photon.

A Tissue de la simulation réalisée avec BERNES, la connaissance des populations des
niveaux dans tout le milieu rend I’équation 2.13 completement déterminée. La solution
de cette équation de transfert radiatif est calculée par le code MAPYSO, I'intégration
étant effectuée par la méthode des trapezes, avec un pas d’échantillonnage ajustable par
dichotomie (cf. Chap. 6 de Blinder 1997), pour prendre correctement en compte toutes
les variations fortes des propriétés du milieu le long de chaque ligne de visée. MAPYSO
a été congu pour traiter un milieu sphérique, avec une géométrie sphérique (donc une
seule dimension) ou cylindrique (deux dimensions). Dans le cas d’'un modele cylindrique
2D, MAPYSO doit étre utilisé a 'ETL, a moins qu’un modele sphérique 1D approché
ne suffise pour décrire correctement les conditions d’excitation des raies et puisse étre
simulé avec BERNES (cf. § 5.1 de BADBO02). Enfin, pour permettre une comparaison
directe avec les spectres observés, le code réalise la convolution des spectres simulés
par le lobe du télescope, approché par une gaussienne a deux dimensions (voir Blinder
1997 pour les tests de la méthode de convolution). Pour les simulations numériques des
Chap. 4 et 5, nous avons utilisé les caractéristiques du télescope de 30m de 'IRAM (cf.

Les deux codes BERNES et MAPYSO sont gérés par un seul fichier de parametres
d’initialisation : ajustement des parametres de la simulation Monte-Carlo, définition
des diverses grilles de discrétisation, choix du nombre de transitions et des parametres
de convolution par le lobe du télescope. Ce fichier permet de choisir entre plusieurs
modeles physiques spécifiques (par ex. le modele de Shu 1977), mais il autorise également
I'utilisation d’un fichier externe décrivant les propriétés du milieu (profils de densité,
abondance, température cinétique, vitesse). Pour augmenter la flexibilité de ces deux
codes, nous avons créé une interface supplémentaire permettant de générer des modeles
physiques décrits par des profils en lois de puissance par morceaux.
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2.2.2 Utilisation du code

Les deux objectifs a atteindre pour réaliser une simulation correcte avec BERNES
sont de converger suffisamment pres de la solution réelle et de minimiser I’amplitude du
bruit statistique sur les profils de température d’excitation, bruit inhérent a la méthode
de Monte-Carlo (tirages au sort). Une estimation du nombre minimum d’itérations
nécessaire pour converger est donnée par la profondeur optique maximale du jeu de
transitions a simuler (connue a posteriori). L’affichage apres chaque itération i de la
variation relative maximale %|mw de population entre les itérations ¢ et : — 1 permet de
suivre I’évolution des populations, et I’on pourrait fixer comme critere de convergence le
passage de cette valeur en dessous d’un seuil X prédéfini (par exemple 1%). Cependant,
lorsque la convergence est lente, le fait d’atteindre ce seuil X ne signifie pas que le calcul
a convergé a mieux que X% de la solution réelle. De plus, au bout d’un certain nombre
d’itérations, la grandeur %me devient dominée par le bruit statistique et ne reflete
plus la convergence. En pratique, nous avons choisi de controler la convergence de
chaque simulation @ posteriorit en visualisant 1’évolution des populations des niveaux
dans chaque cellule en fonction du numéro de l'itération.

D’autre part, 'amplitude du bruit statistique sur les populations des niveaux peut
étre réduite de plusieurs facons. En premier lieu, elle est inversement proportionnelle
a la racine carrée du nombre de photons modeles (cf. par ex. Juvela 1997). Comme le
temps de calcul d’une simulation est dominé par le temps passé a suivre la propagation
des photons dans le milieu, il croit linéairement avec le nombre de photons. Le choix
du nombre de photons modeles résulte donc d’un compromis entre le temps de calcul
et I"amplitude du bruit statistique résiduel toléré. De plus, I’amplitude du bruit sta-
tistique peut étre encore réduite en utilisant, pour l'inversion du systeme d’équations
de ’équilibre statistique, non pas le seul contenu des compteurs de I'itération réalisée
mais une moyenne du contenu des compteurs de cette itération et d’un certain nombre
d’itérations précédentes (Bernes 1979). En revanche, la technique de réduction de la
variance par l'introduction d’un champ de rayonnement de référence développée par
Bernes (1979) a été remise en cause par Pagani (1998) et nous ne I’avons pas utilisée.

Pour concilier les exigences de convergence, de réduction du bruit et de minimisation
du temps de calcul, nous avons adopté la stratégie suivante inspirée de Bernes (1978) et
Pagani (1998), que nous estimons valide pour les transitions d’opacité inférieure a 100
(cf. Fig. 2.6): une premiere simulation de 100 itérations est réalisée en prenant pour
conditions initiales les populations a 'ETL, avec un nombre réduit de photons modeles
(1000) et en mettant les compteurs a zéro apres chaque itération (c’est-a-dire sans
moyenner les résultats d’itérations successives). Ce premier calcul permet de converger
rapidement mais conserve encore un bruit statistique important (cf. les courbes en
trait fin sur la Fig. 2.6). Les populations finales de cette simulation servent ensuite
comme conditions initiales pour une seconde simulation dont 1'objectif est de réduire
I’amplitude du bruit statistique et d’affiner la convergence (cf. les courbes en gras sur
la Fig. 2.6). Elle est réalisée avec un grand nombre de photons (40000) et en mettant
les compteurs a zéro toutes les 5 itérations. Pour les simulations présentées dans le
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FiG. 2.6 — Profils de température d’excitation calculés avec le code numérique BERNES
pour les transitions (2-1), (3-2) et (5-4) de CS (a) et C**S (b). Le modele physique uti-
lis€ est le modéle 1D présenté dans le Chap. 4. Les courbes en trait fin sont le résultat
de la premiére simulation optimisée pour une convergence grossiére mais rapide (cf.
§ 2.2.2). Celles en gras montrent les profils finauz, issus de la seconde simulation des-
tinée a la réduction du bruit statistique. L écart du profil de température d’excitation au
profil de température cinétique (courbe en pointillé) révéle, pour chaque transition, la
région de la source ou U'E'TL n’est plus établi. Notons que les transitions de CS, optique-
ment épaisses, sont davantage thermalisées que celle de C3*S, isotope 22.5 fois moins
abondant (cf. § 2.1.5). Les diagrammes suivants montrent [’évolution des populations
relatives des trois niveaur J = 1, 2, 4 dans la 13°™¢ cellule (6800 < r < 7500 UA) au
cours de la premiére simulation (courbes en trait fin: ¢, d, e pour CS et i, j, k pour
C31S), puis au cours de la seconde simulation (courbes en gras: f, g, h pour CS et I, m,
n pour C**S). Sur chaque diagramme sont affichés la valeur moyenne de la population
relative du niveau considéré et Uécart quadratique moyen calculés sur Uintervalle com-
pris entre les lignes verticales en pointillé. L affinage de la convergence et la réduction
du bruit statistique apparaissent clairement pour la seconde simulation.
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Chap. 4, nous avons fixé le nombre d’itérations a 25 pour C>*S et 40 pour CS. Cette
procédure conduit a un bruit statistique résiduel de quelques % sur les populations. La
comparaison de deux simulations indépendantes montre que I'incertitude sur I'intensité
des spectres calculés ensuite par MAPYSO est du méme ordre.

Pour un modele sphérique a une dimension, la synthese des spectres convolués est
obtenue avec MAPY SO a partir des profils de température d’excitation finaux issus de la
seconde simulation de BERNES. Comme BERNES est con¢u pour ne fonctionner qu’a
une dimension, il n’est pas possible de modéliser, avec les outils dont nous disposons,
I’émission hors-ETL d’une source dont la symétrie n’est pas sphérique. Néanmoins, dans
le cas d’'un modele a géométrie cylindrique, une simulation hors-ETL est envisageable
si on peut I'approcher convenablement par un modele sphérique pour calculer les profils
de température d’excitation avec BERNES. C’est le cas des simulations 2D présentées
dans le Chap. 4, dont 1'objectif est d’inclure la rotation. La source est modélisée avec
des profils sphériques de température cinétique, densité, abondance, vitesse radiale pour
BERNES, et on lui ajoute un champ de vitesse azimuthale cylindrique pour la synthese

des spectres avec MAPYSO (cf. § 5.1 de BADBO02 pour la justification).

2.2.3 Validation du code

Nous avons effectué un certain nombre de tests et vérifications afin de contréler le
fonctionnement des codes BERNES et MAPYSO. Ces tests nous ont permis d’identifier
et corriger une erreur glissée dans le code Monte Carlo BERNES. Apres la parution du
code originel dans un rapport de I’Observatoire de Stockholm (Bernes 1978), cette
erreur avait en fait été signalée par Bernes lui-méme dans un “erratum” dont nous
n’avons eu connaissance que par la suite (Van der Tak, communication privée). Nous
ne présentons ici que le résultat de deux tests effectués apres la correction de cette erreur.
Ces deux tests ont été définis par les participants a 'atelier de travail sur le transfert
radiatif en raies moléculaires qui s’est tenu a Leiden en mai 1999 (cf. van Zadelhoff et
al. 2002, et http://www.strw.leidenuniv.nl/~radtrans/). On trouve sur le site internet
de cet atelier les profils de température d’excitation des 9 premieres transitions de
HCO* calculés par 7 codes différents dans le cadre du modele de Shu (1977), pour
deux abondances différentes de HCO™ (1072 et 107®). L’accord entre nos simulations et
celles des 7 participants est excellent, avec toutefois un écart de température de ~ 20%
dans la région centrale de rayon ~ 5-R.,; pour les transitions HCO(2-1), (3-2) et (4-3)
dans le cas de forte abondance (107®). Il est possible que I"augmentation du nombre de
cellules (20 pour ce test) améliore le résultat, de méme que la prise en compte de la
non-uniformité de la dispersion de vitesse turbulente que la flexibilité actuelle de notre
code ne permet pas encore. Cependant, il est plus probable que cet écart révele les
difficultés de notre code a converger lorsque 1’opacité des raies devient trop importante
(elle dépasse 100 pour HCO*(2-1) dans le deuxieme test) car il n’a pas été optimisé
pour traiter ces cas extrémes (cf. par ex. Hartstein & Liseau 1998; Hogerheijde & van

der Tak 2000).
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2.3 Parametres spectroscopiques

2.3.1 Fréquences des transitions

Comme nous le verrons au § 3.3.2, une excellente précision sur les fréquences au
repos des transitions observées est nécessaire pour comparer les spectres de transitions
différentes (de la méme molécule ou de molécules différentes). Les fréquences des prin-
cipales transitions que nous avons utilisées sont reportées, avec leurs incertitudes, dans
le Tab. 1 de BADBO02. Elles proviennent soit de mesures en laboratoire (Vrtilek, Got-
tlieb & Thaddeus 1987; Klapper et al. 2001; Gottlieb, Myers & Thaddeus 2002), soit
de comparaisons d’observations (Lee, Myers & Tafalla 2001).

Signalons qu’une nouvelle mesure en laboratoire de la fréquence vy de NoHT(101-
012) serait la bienvenue, car sa détermination observationnelle est encore incertaine.
Par comparaison de spectres (supposés) optiquement minces en direction de L1512,
Caselli et al. (1995) obtiennent vy = 93176.265 + 0.007 MHz a partir de la fréquence
de C3H3(215-101) 85338.905 + 0.006 MHz déterminée en laboratoire par Vrtilek et al.
(1987). Par ailleurs, a partir d’observations de la méme source, Lee et al. (2001) pro-
posent vy = 93176.258 £0.008 MHz (incertitude estimée par nos soins) par comparaison
avec C'®0(1-0) de fréquence 109782.1734 £ 0.0063 MHz (Winnewisser, Winnewisser &
Winnewisser 1985). Ces deux valeurs de g sont relativement proches, mais elles sont
plus faibles d’environ 50 kHz (soit 0.16 km s™') que la valeur vy = 93176.310 4 0.010
MHz recommandée par Lovas (1992) qui est une mesure faite en laboratoire par Cazzoli
et al. (1985). Dans le Chap. 4, nous avons choisi d’utiliser la fréquence vy = 93176.258
MHz déterminée par Lee et al. (2001).

2.3.2 Structures hyperfines de NoH" et NoD™

Un certain nombre de molécules observées dans le milieu interstellaire ont une struc-
ture hyperfine qui leve la dégénerescence des niveaux de rotation et éclate la raie en
un multiplet. C’est le cas de NoH*, N,Dt et C!7O par exemple. Cette structure en
multiplet est parfois intéressante puisqu’elle permet d’estimer 'opacité de la raie et de
déterminer avec une meilleure précision les vitesses centroides (cf. § 3.1.2).

La Fig. 2.7 montre les structures hyperfines de NyH*(1-0), NoH*(3-2), NoD*(2-1)
et NoD*(3-2), déterminée par Caselli et al. (1995) et Gerin et al. (2001). Alors que
le multiplet a 7 composantes de NoH*(1-0) contient une composante bien isolée (la
composante 101-012), les trois autres transitions ont une structure hyperfine complexe
qui rend l'analyse des spectres difficile. La mesure des largeurs de raie et des vitesses
centroides doit donc impérativement tenir compte de cette structure hyperfine. Pour
réaliser ces mesures, nous avons utilisé la méthode HFS (ajustement par une méthode
des moindres carrés) du logiciel CLASS développé par 'IRAM et 1’Observatoire de
Grenoble (Buisson et al. 2002a). Les quatre parametres de sortie de HFS sont : 'opacité
totale (745¢) Pi, la largeur a mi-hauteur intrinseque Ps, la vitesse “LSR” (cf. § 3.1.2)
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FiG. 2.7 — Structure hyperfine des transitions (a) NyHT(1-0), (b) NoH*(3-2), (c)
Ny Dt (2-1) et (d) NyD*(3-2), d’aprés Caselli et al. (1995) et Gerin et al. (2001).
L origine des vitesses est placée sous la composante principale. La composante isolée a
gauche sur le panneau (a) est la transition NoH* (101-012).

P, et un parametre d’intensité P;. Pour un multiplet a N composantes de positions

relatives v; et d’intensités relatives r; (D r; = 1), 'ajustement du spectre T (v) est
calculé avec la fonction suivante:
P
Tyns(v) = — (1 — @) (2.31)
Py

ou 7(v) vaut:
(2\/l'n_(v v, — PQ))

P4><ZTZ

L’équation 2.32 montre que Py est la somme des opacités prises au centre de chaque
composante si celles-ci ne se chevauchent pas. S’il n’y a pas de chevauchement (c’est le
cas pour la composante isolée de NoH*(1-0)), I'opacité au centre de la composante i est
7(v; + P2) = Py x r; . De plus sa température pic vaut Tyn:(v; + P2) = Py X r; si elle

(2.32)

est optiquement mince, et Tyn:(v; + P2) = P1/ Py si elle est optiquement épaisse. Dans
tous les cas, si I’hypothese d’une température d’excitation uniforme le long de la ligne
de visée est valide, I’équation 2.18 permet d’écrire:

F,
P /Py x =L = B,(T..) — B,(Ty,), (2.33)

Begs
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Fig. 2.8 — Ajustement du spectre hyperfin de NyHY (1-0) sur la position centrale
d’IRAM 04191. Les résultats de Uajustement sont présentés a droite (voir § 2.3.2).
L’aze des abscisses gradué en vitesse est défint par rapport a la fréquence de la compo-
sante isolée 101-012 du multiplet. La vitesse du pic de cette composante correspond par
conséquent a la vitesse systémique Visp de la source (cf. § 3.1.2).

ou le rapport permet de faire la conversion de T en T, (cf. § 8.2 de Rohlfs &

Wilson 1996). Il est utile de signaler des a présent que la méthode HFS suppose une
température d’excitation identique pour les N composantes du multiplet. Sachant que
les opacités des composantes d’un multiplet peuvent étre tres différentes (elles varient
d’un facteur 1 a 7 pour NyH*(1-0) par exemple), cette approximation ne tient pas
compte des effets du transfert radiatif qui réduisent la densité critique d’une transition
lorsqu’elle est opaque (cf. § 2.1.5). Cela peut peut-étre expliquer parfois les difficultés
a ajuster simultanément les intensités pic des N composantes.

L’ajustement d’un multiplet apporte davantage d’information que I’ajustement d’une
gaussienne sur un spectre simple puisque qu’il permet d’estimer 'opacité totale de la
transition (et donc l'opacité de chaque composante). De plus, la position en vitesse est
en général déterminée avec davantage de précision lorsque le rapport signal sur bruit
n’est pas tres bon. La Fig. 2.8 montre I’ajustement HF'S réalisé sur le spectre NyH*(1-0)
central d’TRAM 04191. Avec les incertitudes de pointage du télescope et 'incertitude

sur la fréquence, nous avons estimé I'incertitude sur la vitesse systémique & 0.03 km s~!

(cf. § 3.3 de BADBO02). On déduit une vitesse systémique de la source vysp = 6.66+0.03
km s7!. Le parametre Py donne une opacité de ~ 0.8 pour la composante isolée 101-012.
Si on suppose que la température d’excitation de la raie est uniforme, alors I’équation
2.33 donne T, = 5.6+0.2 K. L’incertitude ne tient compte que des incertitudes sur P; et
P, et ne prend pas en compte 'incertitude apportée par ’hypothese d’une température
d’excitation identique pour toutes les composantes. Comme la raie n’est certainement
pas thermalisée dans toute 'enveloppe, cette valeur donne une limite inférieure a la
température cinétique du gaz.
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TAB. 2.3 — Références des moments dipolaires et des tauz de collision utilisés pour CO,

CS, HyCO, HCO* et NyH*.

Molécule Moment dipolaire Référence du Référence des taux

i (Debye) moment dipolaire de collision
CcO 0.1098 Blake et al. (1987) Flower & Launay (1985)*
CS 1.958 Lovas & Krupenie (1974) Turner et al. (1992)°
H-,CO 2.331 Johnson et al. (1972) Green (1991)°
NoH* 3.40 Pickett et al. (1998) Flower (1999)¢
HCOt 3.91 Botschwina (1989) Flower (1999)°

(a) Taux de collision CO-Hz(para).

(b) Taux de collision CS-Hy extrapolés en dessous de 20 K par N.J. Evans (communication privée).
Ce sont les taux utilisés par Choi et al. (1995).

(¢) Taux de collision HyCO-He obtenus sur le site internet de “ADC/CDS Standard Document
for Catalog” (http://adc.gsfc.nasa.gov/adc-cgi/cat.pl?/catalogs/6/6051/) et multipliés par 2.2
comme suggéré par ’auteur pour obtenir les taux HoCO-Hs.

(d) Nous avons utilisé les taux HCOt-H,, comme suggéré par Monteiro (1984).

e) Taux de collision -Hy de a , disponibles sur le site internet du serveur
T de collision HCO*-H; de 10 a 400 K, di ibl le site int t d CCPT
p://cecpT.dur.ac.uk/). L’auteur nous a gracieusement communiqué un jeu plus complet des-
htt 7.d k/). L’aut graci t iqué un j 1 let d
cendant jusqu’a 5 K.

Notons que la structure hyperfine a 7 composantes de NyHT(1-0) calculée par Caselli
et al. (1995) ne prend pas en compte le couplage magnétique spin-rotation de I’hydro-
gene. L’éclatement des 7 composantes par ce couplage supplémentaire, qui n’est pas
résolu par les observations actuelles, ne devrait pas produire d’élargissement supérieur
a 20 kHz (Pearson 2001, communication privée), soit ~ 0.06 km s~*. Par conséquent,
les largeurs de raie NoH*(1-0) déterminées avec la méthode HFS a 7 composantes ne
devraient pas étre affectées de plus de quelques pourcents par la structure hyperfine
réelle de la transition.

2.3.3 Moments dipolaires et taux de collision

Le Tab. 2.3 (p. 46) récapitule les valeurs des moments dipolaires utilisés pour les
simulations du transfert radiatif avec MAPYSO, ainsi que les références des taux de
collision que nous avons employés. Les mémes moments dipolaires et taux de collision
ont été utilisés pour les isotopes des especes moléculaires présentées dans ce tableau.
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Chapitre 3

Signatures d’effondrement
gravitationnel et de rotation

L’étude de la structure en vitesse des enveloppes protostellaires a pour objectif
de comprendre la dynamique de 'effondrement gravitationnel, en particulier préciser
I’évolution du taux d’accrétion au cours du temps et déterminer ce qui fixe le réservoir
de masse a partir duquel une étoile se forme. La spectroscopie de transitions molécu-
laires dans le domaine millimétrique est un moyen d’acces privilégié a cette structure
en vitesse, ce qui est introduit dans la premiere partie de ce chapitre. Nous présentons
ensuite les diagnostics que nous avons utilisés pour mesurer la rotation dans les enve-
loppes protostellaires. Enfin, nous expliquons la signature spectroscopique classique de
Ieffondrement gravitationnel que nous avons abondamment analysée et modélisée au
cours de ce travail.

3.1 Spectroscopie et acces aux vitesses

Observé depuis la Terre, le mouvement d’un objet se déplacant dans 1’espace se
décompose en deux composantes orthogonales: le mouvement propre, qui correspond
au déplacement apparent dans le plan du ciel, et le mouvement radial, qui correspond
au déplacement le long de la ligne de visée (droite joignant la Terre a 1’objet). Les
observations analysées dans cet exposé permettent seulement d’accéder aux vitesses
radiales des sources observées.

3.1.1 Effet Doppler

Le processus physique de base qui permet de mesurer les vitesses de la matiere a
partir de spectres de transitions moléculaires est I'effet Doppler. La fréquence observée
d’un photon émis par une molécule est augmentée (“décalée vers le bleu”) ou réduite
(“décalée vers le rouge”) par rapport a la fréquence au repos v de la transition selon que
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le photon est émis dans la direction du mouvement de la molécule ou dans la direction
opposée. Le décalage en fréquence est directement relié a la projection de la vitesse ¥
(non relativiste ici) de la molécule sur la direction de propagation 7 du photon :

S

v
Av =1y —

: (3.1)

°

ou c est la vitesse de la lumiere. Pour une vitesse projetée de 'ordre de la vitesse du son
a 10 K typique des nuages moléculaires (a = \/kTy/pmy = 0.19 km s™*, avec u = 2.33
la masse moléculaire moyenne), le décalage en fréquence est d’environ 60 kHz pour
une fréquence vy de 100 GHz. La meilleure résolution spectrale de I'autocorrélateur du
télescope de 30m de 'IRAM étant de 10 kHz (cf. § 1.3.3), il est possible d’accéder, en
radioastronomie millimétrique, a des vitesses minimales de ’ordre d’une fraction de la
vitesse du son. Comme le contenu en fréquence d’un spectre millimétrique renseigne
directement sur les vitesses des molécules projetées sur la ligne de visée, les spectres
millimétriques sont toujours visualisés avec un axe des abscisses gradué en vitesse, avec
la conversion dv = —cdv/vg : une vitesse plus élevée en abscisse signifie une fréquence
plus basse, donc un décalage “vers le rouge”.

3.1.2 Vitesse systémique

La vitesse “systémique” d’une source est la vitesse de déplacement d’ensemble de
cet objet dans le référentiel local standard au repos (défini a partir du mouvement
d’ensemble des étoiles du voisinage solaire, cf. § 8.4.1. de Rohlfs & Wilson 1996). Elle
peut se définir comme la vitesse moyenne pondérée en masse de ’ensemble de la matiere
qui constitue cet objet. En pratique, cette vitesse systémique est estimée a partir d’une
transition optiquement mince, dont le spectre contient I’émission de toute la matiere se
trouvant sur la ligne de visée dans I’état haut de la transition, pondérée en masse et en
température d’excitation (cf. § 2.1.4). Elle s’obtient par le calcul de la vitesse centroide
de la raie (moment d’ordre 1 du spectre) ou par 1’ajustement d’une gaussienne sur le
spectre observé. La mesure des vitesses systémiques d’un échantillon de condensations
préstellaires dans un nuage moléculaire permet par exemple d’estimer la dispersion de
vitesse dans ce nuage et d’apporter des contraintes aux modeles de formation d’étoiles

en amas (cf. § 5.6 et Belloche, André & Motte 2001).

3.1.3 Largeur de raie et turbulence

La largeur a mi-hauteur (FWHM) d’un spectre optiquement mince est dominée par
la dispersion de vitesse des molécules X émettrices le long de la ligne de visée®. Cette

1. La largeur naturelle des raies et ’élargissement par collisions (cf. Cagnac & Pebay-Peyroula 1975;
Rybicki & Lightman 1979) sont en effet négligables devant ’élargissement du & la dispersion des vitesses
(de T’ordre de 0.2-1.0 km s=1) : pour CS(2-1), par exemple, Av,qt ~ ¢(Az; + A1p)/27v21 ~ 9 x 10712

km s~ et Avgoy ~ enya1/2mva S 3 1078 km s~! pour une densité inférieure a 10° cm=3.
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dispersion de vitesse des molécules a trois origines:

— l'agitation thermique du gaz qui, avec une distribution de vitesse gaussienne,
conduit a une dispersion oy, = \/kT)/myx, avec mx la masse de la molécule X.
La largeur a mi-hauteur associée? est Avy, = V8In2 a4 A 10 K, Avy, = 0.13
km s7! pour NoH* et Avy, = 0.10 km s™! pour C?#S. L’élargissement thermique
d’une raie dépend de la masse de la molécule, mais il est important de noter que,
du point de vue du bilan d’énergie dans un nuage, c’est la dispersion thermique
de la particule de masse moléculaire moyenne (pmpy = 2.33mg) qui compte. A
10 K, Avl, = 0.44 km s7! (o}, = 0.19 km s™!, c’est également la vitesse du son
isotherme).

— les mouvements non-thermiques qualifiés de “turbulents”.

— les mouvements de matiere a grande échelle comme l’effondrement gravitationnel
(cf. § 1.3.2 et 3.3), la rotation (cf. § 1.3.1 et 3.2), ou I’éjection dans les flots
bipolaires.

Les transitions moléculaires observées dans les nuages moléculaires et leurs coeurs
denses ont toujours des largeurs de raie supérieures a la largeur thermique (ce qui n’im-
plique pas nécessairement des mouvements supersoniques puisqu’il faut comparer la
dispersion non-thermique a la dispersion thermique de la particule de masse moyenne).
A grande échelle, ces largeurs de raie mettent en évidence des mouvements super-
soniques de matiere (Av ~ 0.5 — 2 km s™* pour le nuage moléculaire du Taureau, cf.
Larson 1981), dont I'origine n’est pas 'effondrement gravitationnel des nuages dans leur
ensemble, qui impliquerait un taux de formation d’étoiles trop élevé (cf. Zuckerman &
Palmer 1974), mais plutot la turbulence, méme si l'origine de cette turbulence n’est pas
encore bien établie (turbulence hydrodynamique, turbulence magnétohydrodynamique
associée ou non a des ondes d’Alfvén ou magnétosonores...).

Sur des échelles variant de 0.1 a 100 pc dans les nuages et complexes moléculaires,
Larson (1981) a mis en évidence deux corrélations (appelées depuis “lois de Larson”)
entre la taille des structures observées et leur largeur de raie (Av « L, avec a = 0.38),
ainsi qu’entre leur taille et leur densité moyenne (n o L, avec b = —1.1). Il a montré
également que ces structures sont approximativement virialisées (deux de ces trois pro-
priétés seulement sont indépendantes, cf. Myers & Goodman 1988b). En remarquant
que la relation taille-largeur de raie observée est similaire a celle qu’on obtient dans le cas
d’une turbulence subsonique incompressible de Kolmogorov (a = 1/3), Larson a inter-
prété ces résultats comme la preuve que la dispersion de vitesse observée dans les nuages
moléculaires provient d’une hiérarchie de mouvements turbulents, avec cascade d’éner-
gie des grandes échelles vers les petites échelles, méme si les nuages sont compressibles et
leurs largeurs de raie supersoniques. Depuis, un certain nombre d’études ont été menées
(par ex. Myers 1983; Falgarone, Puget & Pérault 1992; Fuller & Myers 1992; Goodman
et al. 1998) qui conduisent toutes a des corrélations similaires (¢ ~ 0.5 et b ~ —1.0).
Elles étendent ces conclusions a des régions en régime subsonique (Myers 1983), a des

2. Dans tout cet exposé, on notera o la dispersion de vitesse d’une distribution gaussienne propor-

1/2
tionnelle & €™ 2.7 | et Av = /81In2 o la largeur & mi-hauteur correspondante.
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structures non gravitationnellement liées (Falgarone et al. 1992), et confirment que ces
relations sont non seulement valables sur un échantillon de nuages mais caractérisent
également les propriétés internes de chaque nuage (Fuller & Myers 1992).

L’origine de la turbulence interstellaire n’est pas encore clairement établie. Cepen-
dant, le champ magnétique joue probablement un role important dans la structure
des nuages moléculaires. En effet, les mesures d’amplitude de champ magnétique ont
montré qu’il y a approximativement équipartition des énergies magnétique, cinétique
et gravitationnelle, et que les mouvements supersoniques observés sont du méme ordre
que la vitesse d’Alfvén (Myers & Goodman 1988a,b; Crutcher et al. 1993; Goodman &
Heiles 1994; Crutcher 1999). Cela suggere fortement que la turbulence a un caractere
magnétique, générée par des ondes d’Alfvén, ou plus généralement un mélange d’ondes
magnétosonores (turbulence “MHD”), ce qui peut étre compatible avec la corrélation
AV o L% (cf. la relation AV oc BY?L%% de Mouschovias & Psaltis 1995). Cependant,
que la turbulence soit d’origine magnétique ou purement hydrodynamique, les simula-
tions numériques montrent que I’échelle de temps de dissipation est courte, de 'ordre
du (ou inférieur au) temps de traversée des nuages (cf. Stone, Ostriker & Gammie 1998;
Mac Low et al. 1998), et qu’un mécanisme d’alimentation est nécessaire pour expliquer
les durées de vie observées des nuages moléculaires. Les sources d’énergie possibles sont
les vents stellaires, les flots bipolaires, la photoionisation par le champ de rayonnement
des étoiles nouvellement formées, les mouvements de cisaillement induits par la rota-
tion différentielle de la Galaxie (cf. les références dans Mac Low et al. 1998)... Dans
les régions de formation d’étoiles de faible masse, cette alimentation en énergie est pro-
bablement réalisée & grande échelle plutot qu’a petite échelle (par ex. Basu & Murali
2001; Hartmann 2002). Néanmoins, il se pourrait également que le champ de gravité et
la fragmentation soient suffisants pour empécher la dissipation trop rapide de I’énergie
cinétique des nuages (Chieze & Lesaffre, communication privée).

La loi de Larson pour la largeur de raie, corrigée de 1’élargissement thermique, ne
semble pas se prolonger indéfiniment a petite échelle. Méme si elle s’étend au régime
subsonique (Myers 1983), Barranco & Goodman (1998) ont montré que la largeur de
raie d’un échantillon de coeurs denses NHj3 devient constante en deca de ~ 0.1 pc, et
qu’il reste un résidu non-thermique (Avyr ~ 0.2 km s™'), subsonique mais non nul,
a ces échelles. C’est pourquoi Goodman et al. (1998) parlent d’une transition vers la
“cohérence” dans les régions de formation d’étoiles de faible masse lorsque ’on passe
des nuages a grandes échelles, en régime non-thermique supersonique, vers les cceurs
denses, en régime quasi thermique ou un résidu de turbulence subsonique ne s’est pas
completement dissipé. Cette transition s’effectuerait a une échelle de R.,, ~ 0.1 pc.
Les coeurs denses de faible masse semblent donc étre “des ilots de relative tranquillité
dans une mer agitée” (Goodman et al. 1998). De méme, Caselli et al. (2002c) mesurent
des dispersions de vitesse relativement uniformes dans les parties internes (R < 0.1 pc)
d’un échantillon de coeurs denses observés en NoHT(1-0), mais leur analyse conduit a
une longueur de cohérence de seulement 0.01 pc, qu’ils interpretent comme la longueur
de “coupure” en deca de laquelle les ondes d’Alfvén ne peuvent plus se propager et
donc apporter de support turbulent. Cependant, I'interprétation d’une transition vers la
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“cohérence” est encore matiere a débat puisque les observations dans différents traceurs
donnent une certaine dispersion dans les largeurs de raie (cf. par ex. Butner, Lada &

Loren 1995; Evans 1999)2.

Le code MAPYSO que nous utilisons pour simuler le transfert radiatif dans les
enveloppes protostellaires inclut une contribution non-thermique a ’élargissement des
raies. Cette contribution non-thermique est microscopique dans le sens ou elle est prise
en compte comme un élargissement (gaussien) supplémentaire du profil d’émission de
la transition en tout point de I'espace. En pratique, pour I’étude d’'TRAM 04191, nous
avons couplé une dispersion non-thermique uniforme a la dispersion thermique et aux
mouvements d’ensemble (effondrement et rotation). Cette approximation, qui présente
I’avantage de faciliter 'exploration de I’espace des parametres libres, est justifiée dans
le cadre des “cceurs denses cohérents” puisque la taille de 'enveloppe d’'TRAM 04191
(R ~ 0.07 pc) est de 'ordre de R... A cette échelle, la relation Avg,.p o ,0_1/2 déduite
des lois de Larson et utilisée par Lizano & Shu (1989) et Zhou (1992) n’est certainement
plus valable®. Notre approximation d’une dispersion de vitesse turbulente uniforme
suppose néanmoins que le flot bipolaire d’éjection de matiere n’a pas réinjecté d’énergie
turbulente dans I’enveloppe en effondrement (ou I’a fait, mais de maniére uniforme).

3.1.4 Largeur de raie et masse viriel

La largeur de raie mesurée sur un spectre optiquement mince d’une condensation
d’un nuage moléculaire renseigne sur ’état de ce systeme. En effet, a partir du théoreme
du viriel, on peut exprimer la condition d’équilibre d’une structure en 1’absence de
champ magnétique (cf. par ex. Spitzer 1978; Lequeux, Falgarone & Ryter 2002)° :

2 + Q0 =3VP,y , (3.2)

ou U est ’énergie interne (%MU‘Q avec o la dispersion de vitesse 1D des particules,
qui se réduit a ML

Sumy €D I’absence de turbulence et de mouvements d’ensemble),

I’énergie potentielle de gravitation, V' le volume et P,,; la pression extérieure aux bords
du nuage. Pour un nuage sphérique de rayon R avec un profil de densité en loi de
puissance (p o« r~°, avec s différent de 2.5 et 3), I’énergie potentielle de gravitation

s’écrit 2 = —’yG%Q = — 325 GM® Tyans le cas d’une sphere isotherme critique, v ~ 0.732

5-2s R
(Chieze 1987).

3. Signalons que les simulations numériques de cceurs denses isothermes et turbulents en effon-
drement gravitationnel réalisées par Vazquez-Semadeni, Canté & Lizano (1998) aboutissent & une
dispersion de vitesse turbulente croissant avec la densité, ce qui est un comportement opposé a la
loi de Larson. Ces auteurs obtiennent o5 p1/4_1/2 selon que l'effondrement est purement hydro-
dynamique ou magnétohydrodynamique avec plus ou moins de support magnétique. Cependant, ce
comportement n’a pas été observé jusqu’a maintenant.

4. D’autant plus qu’on n’observe pas de différence notable de largeur de raie entre NoH*(1-0) et
C'80(1-0). Cette derniére transition trace pourtant des régions de I’enveloppe moins denses et plus
étendues que NoH™T (1-0).

5. Voir McKee et al. (1993) pour la prise en compte du champ magnétique dans le théoréme du
viriel.
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Pour une condensation préstellaire typique du nuage moléculaire de p Ophiuchi par
exemple (cf. Chap. 5), le terme de pression extérieure peut étre négligé en premiere

approximation par rapport a l’énergie potentielle de gravitation : % ~ 0.1 pour

M = 0.5 Mg, s = 2, R = 3000 UA et P.,/k ~ 8 x 10° K cm™. Dans ce cas, la
condition d’équilibre se réduit a 2U 4+ Q = 0. Or la largeur de raie AV (FWHM) d’une
transition optiquement mince qui sonde toute la matiere d’une condensation est liée a
I’énergie interne par la relation :

3 AV2 kT, kT
k ’“> (3.3)

U=- —
2 <81n2 Mobs + LI

avec T la température du gaz, m,ps la masse de la molécule observée, umyg = 2.33 myg
la masse moléculaire moyenne. La condition d’équilibre s’écrit alors:

Mvir =

5-2s 3R [AV? kT, kT,
S—( k ’“> (3.4)

3—-s5 @ 81n2_mobs Umy
La masse M,;, est appelée masse viriel. Dans le cadre des approximations faites plus
haut, une condensation de masse M est gravitationnellement liée lorsque M < 2M,;,, en
équilibre viriel lorsque M = M,;, et en effondrement gravitationnel lorsque M > M.

3.2 Signature spectroscopique de la rotation

3.2.1 Cartes de vitesse centroide

Le spectre d’une transition optiquement mince contient I’émission de ’ensemble de
la matiere sur la ligne de visée. Par conséquent, la vitesse centroide (cf. § 3.1.2) mesurée
sur ce spectre donne la vitesse projetée moyenne sur la ligne de visée. Or pour deux
points quelconques d’une enveloppe en rotation solide®, le champ de vitesse de rotation
n’introduit pas de mouvement relatif projeté le long de la droite qui passe par ces deux
points: (Fa—71).(Va—¥;) = — Fl.(ﬁ/\Fg) _FQ.(Q/\FI) = 0 (cf. par ex. Ward-Thompson &
Buckley 2001) 7. En particulier, la vitesse de rotation projetée est constante le long de la
ligne de visée donc, en présence de rotation solide, la vitesse centroide est théoriquement
un acces direct au champ de vitesse de rotation.

La carte de vitesse centroide d’une transition optiquement mince permet de mettre
en évidence la présence de gradients de vitesse dans une enveloppe (voir par ex. Arquilla

& Goldsmith 1986; Goodman et al. 1993; Belloche et al. 2002). Dans le cas d’une

rotation solide de vitesse angulaire g autour d’un axe incliné d’un angle ¢ # 0 par

6. La rotation solide est définie par une vitesse angulaire 2 uniforme, donc une vitesse de rotation
Urot qui varie linéairement avec la distance R & ’axe de rotation (v, = QR x R).

7. Cela découle directement de la définition du solide : la distance entre deux points quelconques
reste constante au cours du temps, quel que soit le mouvement, en particulier lorsque le solide est en

rotation (% =0).
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rapport a la ligne de visée, le gradient de vitesse centroide est uniforme dans toute
la carte, de norme |Qsin(z)], et orienté perpendiculairement a la projection de 1’axe
de rotation sur le plan du ciel. Cela se traduit par une variation linéaire de la vitesse
centroide lorsqu’on se déplace sur un axe perpendiculaire a 1’axe projeté de rotation.
Rechercher des signes de rotation dans une enveloppe revient donc, au premier ordre, a
identifier un gradient de vitesse moyen dans une carte de vitesse centroide, et a mesurer
sa direction et sa norme. Nous avons utilisé deux méthodes différentes pour cela:

— la méthode proposée par Arquilla & Goldsmith (1986) consiste a diviser la carte en
N secteurs circulaires égaux partant du centre de la source, et a calculer la vitesse
centroide moyenne v dans chaque secteur repéré par son angle médian ;. Les
auteurs montrent que, dans le cas d’une rotation solide, I’ensemble des points
(0; , vF™) se trouvent sur une fonction sinusoidale dont la phase et I'amplitude
permettent de remonter a la direction et a la norme du gradient de vitesse. 1l suffit
donc d’ajuster, par une méthode des moindres carrés, une sinusoide sur I’ensemble
des points (6; , v").

— Goodman et al. (1993) proposent d’ajuster par une méthode des moindres carrés
sur I’ensemble des triplets (Aa , Ad |, veent), o A et Ad sont les coordonnées
spatiales sur la carte, la fonction linéaire v = vg + a Aa + b Ad. Cette fonction
correspond a un gradient de vitesse uniforme dont la direction et la norme s’ob-
tiennent directement a partir des coefficients a et b déterminés. Dans la suite,

cette méthode sera appelée “méthode de GBFM93”.

La recherche de la direction du gradient de vitesse moyen dans la carte de vitesse
centroide de C3Hy(212 — 1o1) centrée sur IRAM 04191 (cf. Fig. 2 de BADB02) aboutit,
avec la premiere méthode, a un angle de P.A. = 114°+8°, position angulaire par rapport
a la direction du nord, orientée vers 'est. L’incertitude (1o) a été estimée en faisant
varier le nombre de secteurs et leurs positions angulaires. La deuxieme méthode donne
un angle de P.A. ~ 112°. L’analyse similaire de la carte en NyH*(1-0) par la deuxieme
méthode conduit a un angle de P.A. ~ 133°. L’angle de P.A. = 118° (qui correspond a
un axe projeté de rotation a P.A. = 28°) utilisé par BADBO02 est un compromis.

3.2.2 Analyse de diagrammes position-vitesse

En transportant le moment cinétique vers ’extérieur, le freinage magnétique a ten-
dance a uniformiser la vitesse angulaire d’un nuage en rotation (cf. par ex. Mouschovias
1991). Cependant, lorsqu’un cceur dense commence a s’effondrer gravitationnellement,
il arrive un moment a partir duquel le freinage magnétique n’a plus le temps d’agir
et le moment cinétique se conserve. Dans ce cas, dans la région en effondrement, on
attend un profil spatial de vitesse angulaire croissant avec la densité (€ o p'/? pour un
disque initialement en rotation solide avec une densité de colonne uniforme, cf. Basu
& Mouschovias 1994). 11 est par conséquent important de ne pas se limiter a estimer
des gradients de vitesse moyens dans les enveloppes protostellaires. Les diagrammes
position-vitesse des transitions optiquement minces dans la direction perpendiculaire a
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Fi1G. 3.1 — Diagramme position-vitesse de CsHy(212-101) observé dans IRAM 04191,
le long de Uaxe perpendiculaire a l'axe projeté de rotation. Les points avec les barres
d’erreur sont les vitesses centroides obtenues par ajustement de spectres gaussiens. Les
contours varient de 0.3 a 2.1 K (en échelle T) par pas de 0.3 K. La courbe de vi-
tesse centroide a une forme de S, suggérant la présence de rotation différentielle dans

l’enveloppe d’TRAM 04191.

I’axe projeté de rotation sont précieux pour préciser le profil spatial de vitesse angulaire
d’une enveloppe en rotation (cf. Fig. 3.1).

Un diagramme position-vitesse selon un axe A, tel que le diagramme d’TRAM 04191
présenté sur la Fig. 3.1, est une carte représentant 'intensité d’une raie en fonction de
la position sur I'axe A et du canal de vitesse®. Sur la Fig. 3.1, nous avons ajouté les
vitesses centroides mesurées a partir d’ajustement de spectres gaussiens sur les spectres
observés en CsHjy(212-1g1) dans IRAM 04191. Dans un tel diagramme, une rotation
solide se traduit par des vitesses centroides alignées, la pente de la droite donnant la
valeur du gradient de vitesse (cf. Fig. 3.2a). Tout diagramme montrant une courbe
de vitesse centroide significativement différente d’une droite met par conséquent en
évidence un gradient de vitesse non uniforme. Interprété en terme de rotation, cela
implique une rotation “différentielle” (cf. Fig. 3.1 et Fig. 3.2b).

Le profil de vitesse de rotation v,,; oc B~%° utilisé pour le modele de la Fig. 3.2b
est croissant vers le centre. Comme le télescope a une résolution spatiale finie (FWHM
= 3500 UA ici), la vitesse centroide des spectres a I'intérieur du lobe centré sur la source
ne suit plus le comportement attendu dans le cas idéal d’'un pouvoir de résolution infini
(courbe en pointillé sur la Fig. 3.2b). La convolution par le lobe du télescope produit un
lissage de la courbe de vitesse centroide, ce qui ne permet plus de distinguer, a partir
de cette seule courbe, une rotation solide d’une rotation différentielle a I'intérieur du

8. En imaginant la troisiéme dimension pour I'intensité, une section verticale a4 une position donnée
représenterait le spectre a cette position.
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F1a. 3.2 — Diagrammes position-vitesse en C**S(2-1) pour deuz modéles d’enveloppe en
rotation, sans effondrement gravitationnel. Les modéles ont été convolués a la résolution
du télescope de 30m de VIRAM (FWHM = 3500 UA ici). Le diagramme de gauche (a)
montre Ueffet d’une rotation solide de vitesse angulaire Q0 = 4.2 km s pc™! alors que
le diagramme de droite (b) montre Ueffet d’une rotation différentielle (Q oc R™'° et
Q=12 km s pc' @ 3500 UA). L’axe de rotation est incliné de 50° par rapport d la
ligne de visée et la position est repérée le long de Uaxe perpendiculaire a 'axe projeté
de rotation. L’abondance de C3'S a €lé choisie suffisamment faible (1 x 107) pour
que la raie soit optiquement mince (T < 0.15). Les points et les courbes en trait plein
montrent le profil de vitesse centroide le long de l'aze. On constate le comportement
lin€aire dans le cas de la rotation solide (a) et le fort écart a la linéarité dans le cas de
la rotation différentielle (b). La courbe en pointillé sur le panneau (b) montre le profil
de vitesse de rotation (projetée) attendue dans le cas d’un télescope avec un pouvoir de
résolution spatiale infini.

lobe central. En revanche, la largeur (et les ailes) de la raie se comportent différem-
ment dans les deux cas, et le diagramme position-vitesse dans son ensemble permet de
conclure. Néanmoins, ’analyse doit étre plus approfondie si I’élargissement de la raie est
aussi produit par un élargissement turbulent non uniforme ou par d’autres mouvements
d’ensemble (effondrement ou expansion).

3.3 Signature spectroscopique de ’effondrement

Contrairement aux mouvements de rotation, les mouvements d’effondrement gravi-
tationnel ne sont pas faciles a mettre en évidence directement a partir de diagrammes
position-vitesse. Dans le cas particulier d’une structure aplatie comme un disque mince
autour d’une proto-étoile vu selon un angle intermédiaire entre 0° et 90°, une transition
optiquement mince peut tracer directement les mouvements de contraction le long du
petit axe de 'ellipse projetée, alors qu'un diagramme position-vitesse le long du grand
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axe révele la rotation (par ex. Momose et al. 1998; Ohashi 1999; Myers, Evans & Ohashi
2000). Cependant, des qu’un flot bipolaire d’éjection de matiere est présent, la cinéma-
tique le long du petit axe est souvent dominée par ce flot (par ex. Cabrit et al. 1996;

Ohashi et al. 1997b).

Dans un cas général, on ne peut pas accéder directement aux mouvements de
contraction. On peut alors rechercher la signature spectroscopique caractéristique de
Ieffondrement (voir par ex. Evans 1999; Myers et al. 2000; Ward-Thompson & Buckley
2001) qui se manifeste par des spectres optiquement épais auto-absorbés et asymétriques
avec deux pics (le pic “bleu” étant plus intense que le pic “rouge”), et des spectres op-
tiquement minces symétriques, centrés a une vitesse intermédiaire (cf. Fig. 3.3). Cette
signature a été observée pour la premiere fois dans les années 70 en CO dans des nuages
moléculaires comme ceux de Mon R2 et p Oph (par ex. Loren, Peters & Vanden Bout
1974; Encrenaz, Falgarone & Lucas 1975). Son interprétation en terme de mouvements
de contraction a été faite au méme moment (par ex. Lucas 1976; Snell & Loren 1977,
Leung & Brown 1977), méme si la signature opposée, révélant des mouvements d’expan-
sion, avait déja été analysée par Hummer & Rybicki (1968) dans un autre contexte. Le
paragraphe suivant explique cette signature spectroscopique d’effondrement et énonce
les conditions nécessaires pour qu’elle se manifeste.

3.3.1 Spectres auto-absorbés asymétriques

La figure 3.3 présente les spectres de deux transitions, 1’'une optiquement épaisse
et I'autre optiquement mince, calculés avec le code MAPYSO dans le cas d’'un modele
1D sphérique d’enveloppe protostellaire en effondrement. Le spectre optiquement épais
(Fig. 3.3d et e) est celui de la transition CS(2-1), alors que le spectre optiquement mince

F1G. 3.3 — (page 57) Signature spectroscopique d’effondrement gravitationnel dans une
enveloppe protostellaire en contraction. Les contours d’isovitesse projetée sur la ligne de
vis€e (lobservateur se trouvant vers la droite) sont représentés sur la carte (a) (coupe
de Uenveloppe perpendiculaire au plan du ciel). Le champ de vitesse est radial, avec
~1/2 Les profils radiaux de densité et de température cinétique sont tracés en
trait épais sur les graphiques (b) et (¢). Les profils de températures d’excitation de deux
transitions (I'une optiquement épaisse, en trait fin, 'autre optiquement mince en tiret)
sont €galement montrés sur le panneau (c). Le paramétre d’élargissement turbulent

Vinf X T

vaut AViys = 0.2 km s71. La combinaison de ces propriétés physiques de 'enveloppe
produit la signature d’effondrement gravitationnel : le spectre optiquement €pais (d) est
auto-absorbé et asymétrique, avec un pic bleu plus intense que le pic rouge, alors que
le spectre optiquement mince (f) est symétrique et pique a la vitesse systémique de la
source (trait vertical en pointillé). Les panneauz (e) et (g) montrent les profils d’opacité
de ces deux transitions. Enfin, les points B (blew), D (“dip” = creux d’absorption) et
R (rouge) sur la carte (a), combinés au profil de température d’excitation, illustrent
Uorigine de Uasymétrie (cf. § 3.3.1).
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(Fig. 3.3f et g) est obtenu pour la méme molécule avec une abondance 200 fois moins
grande. L’enveloppe est piquée en densité vers le centre (Fig. 3.3b) et la température
cinétique du gaz passe par un mininum vers 3000 UA (Fig. 3.3c). Les deux courbes de
température d’excitation (Fig. 3.3c) montrent clairement que les deux transitions ne
sont pas thermalisées dans la totalité de I’enveloppe. Comme il a été signalé au § 2.1.5,
la transition optiquement épaisse est thermalisée jusqu’a une densité ~ 7 fois (soit
~ 30 fois) plus basse que la transition de I'isotope optiquement mince: la température
d’excitation de la transition optiquement épaisse se découple de la température cinétique
pour une densité ny, ~ 4 x 10* cm™?, alors qu’elle le fait dés ny, ~ 9 x 10° cm™ pour
la transition optiquement mince (de I'ordre de la densité critique ne.; ~ 3 x 10° cm™
a 7 K). Dans les deux cas, le profil de densité décroissant vers l'extérieur, combiné au
profil de température cinétique, impose un profil de température d’excitation €galement
décroissant vers lextérieur, malgré la remontée de température cinétique.

Le champ de vitesse est radial, avec v;,; o r~/2. Nous avons représenté sur la
Fig. 3.3a les contours d’isovitesse projetée sur la ligne de visée (les vitesses figurant
sur la carte sont exprimées en m s™'), la vitesse systémique de la source étant fixée
arbitrairement a 0. Comme il existe une certaine dispersion de vitesse di a 1’élargisse-
ment thermique et turbulent en tout point de I’enveloppe (AV = \/ AVE +AVZ2

v/0.085% 4 0.22 ~ 0.22 km s™! dans cet exemple), la matiere qui contribue a 1’émission

dans un canal de vitesse donné du spectre est étalée entre deux contours d’isovitesse

projetée. Les deux contours limites impliqués dépendent du rapport de la dispersion de
vitesse au gradient de vitesse projetée, appelée longueur de Sobolev. Plus cette longueur
est grande, plus la zone couplée radiativement sur la ligne de visée est étalée. Cette lon-
gueur est représentée schématiquement par les traits épais sur la Fig. 3.3a (elle est en
fait sous-estimée sur cette figure, pour la clarté de la figure et du raisonnement?), pour
un canal de vitesse décalé vers le bleu (B), pour le canal symétrique décalé vers le rouge
(R), et pour le canal intermédiaire (D) qui trace les couches externes de 1’enveloppe
(voir leurs positions respectives sur le spectre épais Fig. 3.3d).

Dans cet exemple, la transition CS(2-1) est optiquement épaisse jusqu’a des vitesses
+0.3 km s™* (cf. Fig. 3.3e) donc, dans chaque canal de vitesse de cet intervalle, 'obser-
vateur ne “voit” qu’une partie de la matiere émettrice jusqu’a une profondeur optique
de lordre de 1 (cf. § 2.1.4). Pour les trois canaux B, R et D, cette profondeur est in-
diquée par les gros points noirs sur la Fig.3.3a: pour chaque canal, ils sont situés pres
de I'extrémité du segment de Sobolev la plus proche de I'observateur. Les molécules au
point R, a une distance plus grande du centre de I'enveloppe que le point B, ont une
température d’excitation plus basse que celles situées au point B puisque le gradient
de température d’excitation est négatif. Comme la température 7),;, du spectre reflete

9. Pour chaque canal de vitesse, la zone de Sobolev peut méme s’étendre sur les deux hémispheres
si la dispersion de vitesse turbulente domine par rapport au champ de vitesse d’effondrement (cf. par
ex. Ward-Thompson & Buckley 2001). Néanmoins, I’asymétrie du spectre optiquement épais qui en
résulte reste la méme puisque le point B sera toujours plus proche du centre de la source que le point
R. En d’autres termes, quel que soit 1’élargissement turbulent, le profil d’opacité le long de la ligne de
visée augmente plus rapidement dans I’hémisphére le plus proche de 'observateur, qui s’éloigne de lui,
pour les canaux de vitesse décalés vers le rouge que pour ceux décalés vers le bleu.
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approximativement la température d’excitation a la profondeur optique 1 (cf. § 2.1.4),
le point B du spectre est plus intense que le point R. C’est l'origine de 'asymétrie
observée : la partie “bleue” du spectre optiquement épais est plus intense que la partie
“rouge”. Lorsqu’on considere les canaux de vitesse intermédiaires, les points B et R
s’éloignent du centre de I’enveloppe et les températures d’excitation sont de plus en
plus faibles. On aboutit & un minimum (D) dans le spectre, qui reflete la température
d’excitation des couches externes de ’enveloppe. Si ces couches externes sont statiques
(comme c’est le cas pour le modele de Shu 1977), alors le creux est centré sur la vitesse
systémique de la source. Par contre, lorsque ces couches sont en mouvement de contrac-
tion (ce qui est le cas dans ’exemple examiné ici), le creux est décalé vers le rouge: sa
position donne une indication directe de la vitesse des couches externes (~ 0.05 km s™*
ici).

La signature spectroscopique de I'effondrement est complete lorsqu’on observe éga-
lement une transition optiquement mince qui pique a une vitesse intermédiaire entre les
pics bleu et rouge de la transition optiquement épaisse. Les figures 3.3f et ¢ montrent
que le profil du spectre de la transition optiquement mince est quasiment identique au
profil d’opacité: dans chaque canal de vitesse, 'observateur voit toute la matiere qui
émet a cette vitesse le long de la ligne de visée. Comme dans ce modele la matiere
est distribuée symétriquement de part et d’autre de la vitesse systémique et de part
et d’autre du centre de ’enveloppe, le profil d’opacité est symétrique, d’ou un spectre
optiquement mince symétrique et centré sur la vitesse systémique.

Le spectre optiquement mince est donc indispensable pour déterminer la vitesse
systémique de la source (qui doit tomber entre les pics bleu et rouge de la transition
optiquement épaisse) et s’assurer que les deux pics de la transition optiquement épaisse
ne sont pas associés a deux sources différentes fortuitement alignées sur la ligne de visée,
avec des vitesses systémiques différentes. La présence d’un spectre optiquement mince
avec un seul pic a une vitesse intermédiaire entre les pics bleu et rouge suffit pour rejeter
ce cas de figure.

La figure 3.4 synthétise les conclusions des paragraphes précédents en illustrant la
variation de la signature spectroscopique d’effondrement en fonction de 'opacité de la
rale, que 'on a fait varier en diminuant ’abondance de la molécule. Elle montre le
passage d’un spectre optiquement tres épais, asymétrique et auto-absorbé, a un spectre
symétrique des que 1'opacité tombe en dessous de 1 (voir aussi Myers et al. 1996).

TAB. 3.1 — Bilan sur le sens de 'asymétrie d’un spectre optiquement épais selon le signe
du gradient de température d’excitation et le signe du champ de vitesse (expansion ou
contraction) : “bleue” pour un pic bleu plus intense que le pic rouge, et “rouge” dans le
cas contraire.

dT ey AT ey
‘ dr <0‘ dr >0

Contraction
Expansion

bleue ‘ rouge

rouge bleue
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FiG. 3.4 — Variations de la signature spectroscopique d’effondrement avec l'opacité. Les
graphiques (a) a (f) montrent U’évolution d’un spectre CS(2-1) pour une abondance
variant de x (a) @ %5 (f). Le spectre (a) est issu du modéle 1D d’enveloppe en ef-
fondrement réalisé pour IRAM 04191. Les profils d’opacité (g) a (1) montrent que la
raie devient optiquement mince a partir du spectre (e). Le profil du spectre varie d’un
profil asymétrique et auto-absorbé (a) vers un profil asymétrique avec seulement un
épaulement du coté “rouge” (c), puis vers un profil symétrique (e) dés que l'opacité
tombe en dessous de 1.

Les deux ingrédients principaux de la signature spectroscopique d’effondrement sont
le signe du gradient de température d’excitation et le signe du champ de vitesse (contrac-
tion ou expansion). L’asymétrie est inversée des que I'un des deux signes est inversé (cf.
Tab. 3.1 p. 59). Ainsi, la présence de mouvements d’expansion (comme un flot bipolaire
d’éjection de matiere) dans une enveloppe avec un gradient de température d’excitation
négatif produira I'asymétrie inverse. Notons également que si le minimum de tempéra-
ture cinétique se trouvait plus pres du centre dans I’exemple de la Fig. 3.3, on obtiendrait
une remontée de température d’excitation pour CS(2-1) et le spectre pourrait aussi pré-
senter une asymétrie inverse. Le détail du profil de vitesse est toutefois moins important
au premier ordre : I’asymétrie bleue/rouge sera toujours présente quel que soit ce profil,
du moment que la source est en contraction avec un gradient de température d’excita-
tion négatif. Néanmoins, la présence ou ’absence d’un creux entre les deux pics de la
transition optiquement épaisse est fortement liée au profil de vitesse. La Fig. 3.5 illustre
cette remarque avec trois modeles d’enveloppe dont on a fait varier le profil de vitesse
d’effondrement. Le profil du spectre optiquement épais est tres semblable dans le cas
d’une vitesse uniforme et d’un profil de vitesse en r7°°: deux pics sont présents, avec
le pic bleu plus intense que le pic rouge, ainsi qu’une auto-absorption marquée, a la
vitesse des couches externes (légerement différente dans les deux cas présentés sur la
figure). Mais dans le cas d’un champ de vitesse homologue (v;,f o r), 'asymétrie du
spectre optiquement épais ne se traduit plus que par un épaulement puisque ’absorp-
tion par les couches externes se fait aux vitesses les plus élevées dans le spectre (cf.
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FiG. 3.5 — Effet de la forme du profil de vitesse radiale sur la signature spectroscopique
d’effondrement. L évolution d’un spectre optiquement épais et du profil d’opacité associé
est montrée sur les graphiques (a) et (¢) pour un profil de vitesse radiale décroissant en
valeur absolue (vi,y = —0.1 x (r/3000UA)~%° km s™', en haut), constant (vi,; = —0.1
' au milieu), et croissant en valeur absolue (vi,y = —0.05 x (r/3000UA) km s7*,
en bas). Les graphiques (b) et (d) montrent la méme chose pour une abondance 200 fois
moindre. Le modéle d’enveloppe de la simulation du haut est le méme que celut de la
Fig. 3.3, mais avec une dispersion de vitesse turbulente AV, = 0.15 km s7L.

km s~

aussi Lucas 1976; Walker, Narayanan & Boss 1994). En pratique, les spectres typiques
observés dans les enveloppes protostellaires ressemblent davantage a ceux produits par
un champ de vitesse radiale constant ou décroissant en valeur absolue (cf. par ex. Fig. 5

de BADBO2).

3.3.2 Extension spatiale de I’effondrement

La premiere indication de I’étendue de la zone en effondrement dans une enveloppe
protostellaire ou une condensation préstellaire vient de I'extension spatiale de la signa-
ture d’effondrement observée. Par exemple, dans le cas d’'TRAM 04191, la signature
d’effondrement est vue dans la direction perpendiculaire au flot bipolaire jusqu’a une
distance angulaire d’au moins 40” du centre (cf. Fig. 8 de BADB02), ce qui suggere des
mouvements de contraction jusqu’a au moins 5600 UA.

La deuxieme indication, plus difficile a extraire, vient des caractéristiques du creux
d’absorption de la transition optiquement épaisse. Comme le creux du spectre est a
peu pres centré sur la vitesse des couches qui absorbent, il est une estimation assez
directe des mouvements des parties externes de ’enveloppe. Par exemple, le creux du
spectre de la Fig. 3.3d pique & ~ 0.05 km s™!, ce qui représente bien les vitesses des
couches externes. Cependant, il faut faire face a deux difficultés. Il n’est pas évident
a priort de savoir ou sont situées les couches absorbantes sur la ligne de visée. Sans
I’aide d’une simulation numérique du transfert radiatif, on peut néanmoins en faire une
estimation simple en supposant la source a symétrie sphérique avec le raisonnement
qui suit (cf. Fig. 3.6). La température T,,;, du creux d’absorption du spectre central
(Fig. 3.6b) reflete la température d’excitation de la couche absorbante (matérialisée par
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FiG. 3.6 — Estimation du rayon de la couche absorbante dans un modéle sphérique d’en-
veloppe en contraction. La carte (a) représente une coupe de l'enveloppe en contraction,
perpendiculaire au plan du ciel comme c¢’était le cas pour la Fig. 3.3a, mais "observa-
teur se trouve cette fois vers le bas. Les points Dy et Dy sur les deux lignes de visée
indiquent la position ou est approximativement atteinte lopacité 1 dans les canaux de
vitesse dy et dy des spectres (b) et (¢) associés (observés vers IRAM 04191). Le cercle en
trait €pais matérialise la couche de rayon rq a l'origine du creux dans le spectre central
(b). Dans un modéle a symétrie sphérique avec température d’excitation et densité de
colonne décroissantes vers [extérieur, les températures T, identiques pour les points
dy et dy impliquent que les points Dy et Dy correspondants se trouvent dans la méme
couche. Le rayon ry de la ligne de visée du spectre (c) est alors une limite inférieure au
rayon ro de la couche a Uorigine du creux dans le spectre central (b).
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le cercle de rayon ro sur la Fig. 3.6a). Si la température d’excitation et la densité de
colonne décroissent de maniere monotone vers ’extérieur, les spectres observés a plus
grande distance du centre auront une température pic de plus en plus faible. Dans ce
cas, le rayon de la ligne de visée du spectre (Fig. 3.6¢c) qui a une température pic de
I’ordre de la température du creux du spectre central est une limite inférieure au rayon
ro recherché, a condition que la source soit a symétrie sphérique. Ce raisonnement n’est
valable que si le spectre 3.6¢ est toujours optiquement épais (mais sans auto-absorption
prononcée). Il faut s’en assurer en utilisant le spectre d’un isotope moins abondant.

La deuxieme difficulté dans 1’analyse des caractéristiques du creux d’absorption
vient de 'incertitude sur la mesure de la position de ce creux par rapport a la vitesse
systémique de la source. Les sources d’incertitude sont multiples:

— la résolution spectrale limitée.

— la connaissance imparfaite des fréquences au repos des transitions observées (cf.
§ 2.3.1). Comme la position du creux d’absorption et la vitesse systémique sont
mesurées dans deux transitions différentes, 1'utilisation d’un jeu de fréquences
cohérent est de premiere importance (cf. Lee et al. 1999, 2001).

— l'incertitude de pointage qui, dans une enveloppe en rotation par exemple, peut
conduire a une vitesse systémique légerement erronée.

Lorsque ces sources d’incertitude sont bien identifiées, la mesure du décalage en vitesse
du creux d’absorption par rapport a la vitesse systémique donne, comme on ’a vu
plus haut, une bonne estimation de la vitesse des couches externes. Si I'on dispose de
spectres optiquement épais dans plusieurs transitions de la méme molécule, il est méme
théoriquement possible d’avoir une idée des variations du champ de vitesse en fonction
du rayon de la source. En effet, les transitions de fréquence de plus en plus élevée sont
de plus en plus difficiles a thermaliser (cf. § 2.1.5 et Tab. 2.1 p. 30) et tracent donc des
zones de plus en plus denses. Les couches a 1'origine des creux d’absorption sont donc
de plus en plus enfouies lorsqu’on passe a des transitions de fréquence plus élevée. Si la
position du creux est davantage décalée vers le rouge pour les transitions plus élevées,
ce sera une indication d’un profil de vitesse d’effondrement croissant vers le centre.
En pratique cependant, des difficultés peuvent apparaitre a petite échelle, dues a la
présence de mouvements d’éjection de matiere dans les flots bipolaires des proto-étoiles

(cf. par ex. § 3.3 et 4.3 de BADBO02).

Dans certains cas, la signature spectroscopique d’effondrement observée avec un
interférometre se présente sous la forme d’un profil de raie de type P-Cygni inverse
lorsque l'intensité de 1’émission continue (par exemple de I'embryon stellaire central
ou d’une région H II centrale) est comparable a celle dans la raie (cf. par ex. Walker,
Narayanan & Boss 1994; Di Francesco et al. 2001): le pic bleu est observé en émission
tandis que la partie de la raie décalée vers le rouge est vue en absorption par rapport au
niveau de I’émission continue. La position de ce creux d’absorption donne des indications
directes sur la vitesse des couches qui absorbent (cf. Di Francesco et al. 2001).
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Fig. 3.7 — Effet de la turbulence sur la signature spectroscopique d’effondrement.
L’évolution (de haut en bas) d’un spectre optiquement épais et du profil d’opacité as-
soci€ est montrée sur les graphiques (a) et (¢) pour un élargissement turbulent AV
variant de 0.2 a 0 km s™. Les graphiques (b) et (d) montrent la méme chose pour une
abondance 200 fois moindre. Le modéle d’enveloppe est le méme que celui de la Fig. 3.3.
La largeur du creux et celle des pics bleu et rouge de la raie optiquement épaisse varient
comme le paramétre d’élargissement turbulent. Les deux pics qui apparaissent dans le
spectre optiquement mince ne sont pas dus a un effet de transfert radiatif, comme c’est le
cas pour la transition optiquement €paisse, mais au profil d’opacité double-piqué lorsque
AViyry ne domine plus sur le champ de vitesse d’effondrement (en p1/2 ict).

3.3.3 Effet de la turbulence sur la signature d’effondrement

Le parametre d’élargissement turbulent AV;,., influe de maniere importante sur
la signature spectroscopique d’effondrement (cf. Leung & Brown 1977). I apparait
clairement sur la Fig. 3.7 que la largeur du creux de la raie optiquement épaisse diminue
lorsque AV}, décroit. En conséquence, le décalage entre les pics bleu et rouge diminue
lui aussi, alors que le profil de vitesse d’effondrement n’a pas varié. En revanche, des que
AVyurp est inférieur a la vitesse d’effondrement vy,p. au rayon de la région sondée par le
lobe du télescope, la largeur de la raie optiquement mince devient peu sensible a AV,
et est dominée par le profil de vitesse d’effondrement, c’est-a-dire approximativement la
vitesse vpe. En conséquence, on voit apparaitre deux pics quasiment symétriques dans
le spectre optiquement mince (“quasiment” seulement, car 'opacité de la transition
n’est pas infiniment petite devant 1), ce qui n’est pas un effet de transfert radiatif,
comme c’est le cas pour la transition optiquement épaisse, mais simplement le reflet de
la structure du profil d’opacité, qui devient double-piqué des que AV, devient inférieur
a Vope. Lies deux pics du spectre optiquement mince sont centrés sur les vitesses des pics
d’opacité, et ne coincident donc pas avec les pics bleu et rouge du spectre optiquement
épais. C’est un moyen de rejeter I’hypothese de deux sources alignées sur la ligne de
visée avec des vitesses systémiques différentes.

En conclusion, la présence d’une transition optiquement mince avec un seul pic dans
une enveloppe en effondrement implique que ’élargissement turbulent (et thermique)
domine sur le champ de vitesse d’effondrement.
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3.3.4 Modele a deux couches de Myers

Myers et al. (1996) ont proposé un modele simple pour estimer analytiquement
une vitesse de contraction caractéristique V;, d’une enveloppe qui présente la signa-
ture spectroscopique d’effondrement. Ce modele suppose deux régions uniformes de
méme température cinétique et de méme dispersion de vitesse o. Les profils de densité
p o< 7732 et de vitesse v o< 7~1/? sont utilisés pour calculer une densité et une vitesse
“moyennes”, la pondération étant faite avec 'opacité. Ce modele s’applique unique-
ment lorsque I’élargissement thermique et turbulent o domine sur le profil de vitesse.
Les auteurs obtiennent une expression tres simple donnant I'estimation d’une vitesse

d’effondrement “caractéristique” V;,, :

o? l+eTsp/TH

‘/in ~ n
b)
Vred — Ublue L+eTrp/Tp

(3.5)

avec Upye €t vpeq les vitesses des pics bleu et rouge de la transition optiquement épaisse,
Tp la température T,,, du creux, Tgp et Trp les températures T,,, des pics bleu et
rouge auxquelles a été retranché Tp.

Il est intéressant d’appliquer cette formule au modele présenté dans la Fig. 3.3.
On mesure une largeur de raie optiquement mince AV ~ 0.32 km s™! soit o ~ 0.14
km s™!. Avec les autres caractéristiques mesurées sur le spectre optiquement épais
(Fig. 3.3d), on obtient Vj,, ~ 0.02 km s™*, ce qui sous-estime la vitesse caractéristique
du modele utilisé d’environ un facteur 3 —5. Cet écart pourrait étre dii au rapport = de
I’ordre de 1-2 dans notre simulation, ce qui ne vérifie que marginalement la condition
d’application du modele analytique de Myers et al. (1996). Mais une simulation avec
AVjys = 1 km s™1 aboutit a Vi, ~ 0.03 km s™!, ce qui reste inférieur d’un facteur 2 — 3
a la vitesse caractéristique utilisée pour notre simulation complete du transfert radiatif.
Par conséquent, I’écart entre I’estimation V;, du modele de Myers et al. (1996) et les
vitesses réellement utilisées dans notre simulation provient certainement de I’hypothese
tres simplificatrice d’un modele a deux couches proposée par les auteurs.

Il faut par conséquent étre tres vigilant avec 1’utilisation de cette formule, qui permet
certes une estimation simple de la vitesse d’effondrement mais qui, dans un cas général,
peut conduire a des écarts d'un facteur 2 — 5. Une simulation complete du transfert
radiatif est par conséquent nécessaire si l’on veut préciser le profil spatial de vitesse a
mieux qu'un facteur 2 pres. A titre d’exemple supplémentaire, pour IRAM 04191, on
obtient V;, ~ 0.06 km s~ & partir des spectres CS(2-1) et C**S(2-1) et Vj,, ~ 0.04
km s~ & partir de CS(3-2) et C**S(3-2), alors que les vitesses de notre meilleur modeéle

(cf. Fig. 12 de BADBO02) sont plutét de l'ordre de 0.1 — 0.15 km s™*.

3.3.5 Effet de la rotation sur la signature d’effondrement

Nous avons vu au § 3.2 qu’en présence de rotation une transition optiquement mince
présente un gradient de vitesse centroide dans la direction perpendiculaire a la projec-
tion de I’axe de rotation sur le plan du ciel, et que la largeur de raie peut également étre
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affectée vers le centre. Lorsqu’une enveloppe en contraction est animée de mouvements
de rotation, les spectres optiquement épais qui présentent la signature d’effondrement
sont eux aussi affectés par la rotation (cf. Fig.3.8).

Dans le cas d’une enveloppe en rotation solide, la vitesse de rotation projetée est
constante le long de la ligne de visée (cf. § 3.2.1). En conséquence, au premier ordre,
tant que la vitesse de rotation ne domine pas sur la vitesse d’effondrement, I’ajout d’une
rotation solide ne fait que décaler les spectres optiquement mince et optiquement épais
situés a plus d’un lobe de I’axe de rotation de la source, et n’affecte pas le profil des
raies optiquement épaisses (cf. Fig. 3.8f et j). En revanche, pour un profil de rotation
quelconque, des que la vitesse de rotation domine sur la vitesse d’effondrement, le profil
des transitions optiquement épaisses est affecté par la rotation : I'asymétrie est atténuée
du coté de 'hémisphere qui s’éloigne de 'observateur alors qu’elle est renforcée de 1’autre
coté. C’est ce qui est observé pour les deux modeles k-o et p-t présentés sur la Fig. 3.8.
Dans le cas de ’effondrement avec rotation solide rapide, cette variation d’asymétrie est
surtout visible & partir de r ~ £5600” (par ex. Fig. 3.8k et 0), tandis qu’elle I’est plus
pres du centre dans le modele d’effondrement avec rotation différentielle pour laquelle
la vitesse de rotation domine sur la vitesse d’effondrement pour 1000 < r < 3000 UA
(par ex. Fig. 3.8q et s).

Lorsque la vitesse de rotation domine vraiment sur la vitesse d’effondrement, il peut
méme se produire une inversion de I’asymétrie, avec un pic rouge plus fort que le pic bleu
du coté de I'hémisphere qui s’éloigne de 1’observateur (voir par ex. Adelson & Leung
1988; Walker et al. 1994; Ward-Thompson & Buckley 2001)'?. Cela se produit lorsque
les points B et R de la ligne de visée (cf. Fig. 3.3) sont suffisamment repoussés vers le
fond pour que B atteigne une distance au centre plus grande (et donc une température
d’excitation plus faible) que R.

Il est instructif d’examiner un modele d’enveloppe en rotation, sans effondrement
(mais toujours avec une dispersion de vitesse turbulente non nulle). Par exemple, le
dernier modele de la Fig. 3.8 est une enveloppe en rotation différentielle (Q(r) décrois-
sant), avec le méme profil que I’avant dernier modele de cette figure, mais avec une
vitesse radiale nulle. L’axe de rotation est incliné de 50° par rapport a la ligne de visée.
Pour aider a la compréhension, la Fig. 3.9 montre les contours d’isovitesse projetée de

10. Zhou (1995) présente également des simulations de transfert radiatif de modéles d’enveloppe en
effondrement et en rotation. Sa Fig. 2 montre les spectres d’un modéle ol les vitesses de rotation
(solide) dominent sur les vitesses de contraction (modeéle de Terebey et al. (1984) avec un rayon de
I’onde d’expansion inférieur au rayon du lobe du télescope). Dans son § 3.3, il signale que ’asymétrie
est inversée, mais que le pic bleu est plus fort du coté de I’hémisphére qui s’éloigne de 1’observateur.
Cette conclusion, contraire aux conclusions de Walker et al. (1994) et & ce que nous avons constaté &
partir de nos simulations numériques (pour un modéle en rotation solide sans effondrement, cf. note
11 p. 69), est contradictoire avec le sens de la rotation indiqué dans la légende de sa Fig. 2. De plus, la
justification qu’il donne (décalage du creux d’absorption vers le rouge pour ’hémisphére qui s’éloigne)
pour cette signature “inhabituelle” de la rotation n’est pas valide puisque dans le cas d’une rotation
solide, la vitesse projetée est constante sur toute la ligne de visée, donc le creux d’absorption n’est
pas décalé par rapport aux autres vitesses présentes sur la ligne de visée. Nous pensons que l'auteur a
commis une erreur dans la détermination du sens de rotation dans son § 3.3.
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FiG. 3.8 — Effet de la rotation sur la signature d’effondrement. Chaque ligne montre
la variation des spectres CS(2-1) et C*1S(2-1) le long de l'axe perpendiculaire a la
projection de laxe de rotation sur le plan du ciel, pour 5 modéles d’enveloppe différents
(tous avec AViyp = 0.2 km s71) :

- (a) a (e): effondrement sans rotation. C’est le modéle 1D retenu pour

IRAM 04191 (cf. Fig. 8 de BADB02).

— (f) @ (j) : effondrement avec rotation solide lente (2 = 4.2 km s™' pc™!).

— (k) a (o) : effondrement avec rotation solide rapide (0 = 17 km s7* pc™t).

— (p) a (t): effondrement avec rotation différentielle (2 ~ 12 km s7% pe™' ar =
3500 UA et Q ~ 0.4 km s7' pe ar = 3500 UA). C’est le modéle 2D retenu pour
IRAM 04191 (cf. Fig. 1§ de BADB02).

- (u) a (y): rotation différentielle sans effondrement.

Alors que le modéle sans rotation produit des spectres identiques de part et d’autre du
centre, les modeles avec rotation induisent un décalage des spectres optiquement €pais
et optiquement mince vers le rouge (par ex. f, k, p) du coté de Uhémisphére qui s’€loigne
de Uobservateur (r < 0) et vers le bleu (par ex. j, o, t) pour Uautre coté (r > 0). Lorsque
le vitesse de rotation domine sur la vitesse d’effondrement, la rotation produit en plus
une variation de 'asymétrie dans la raie optiquement épaisse : ["asymétrie est atténuée
du coté qui s’éloigne de lobservateur (par ex. q, k) et renforcée de lautre coté (par ex.
s, 0). Dans le cas d’un modéle en rotation sans effondrement (u a y), il peut méme y
avoir inversion de lasymétrie de part et d’autre de la position centrale (qui, elle, reste
symétrique).
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Fia. 3.9 — Carte d’isovitesse projetée du modéle d’enveloppe en rotation différentielle
sans effondrement présenté sur la Fig. 3.8. L’observateur se trouve vers la droite. Les
contours en trait plein et en tiret correspondent aux vitesses décalées vers le bleu et
vers le rouge respectivement. Les valeurs des vitesses projetées sur la ligne de visée sont

indiquées en m s71.

ce modele et permet de visualiser la distribution des vitesses le long de chaque ligne de
visée (horizontale). Au contraire d’'un modele d’effondrement sans rotation, le spectre
central de ce modele sans effondrement avec rotation est symétrique (cf. Fig. 3.8w).
Cela vient de la répartition symétrique des vitesses décalées vers le bleu et vers le rouge
dans le lobe du télescope visant la position centrale (et des vitesses nulles dans une
grande partie de la région visée). En revanche, de part et d’autre de la position cen-
trale, les spectres sont auto-absorbés et asymétriques: le pic bleu est plus intense du
c6té de 'hémisphere qui s’approche de 'observateur (Fig. 3.8x et y), alors que le pic
rouge est plus intense de 'autre coté (Fig. 3.8u et v). Cette asymétrie provient de la
répartition des vitesses le long de la ligne de visée: pour une ligne de visée pointant
I’hémisphere qui s’éloigne de I'observateur (décalé vers le rouge, en bas sur la Fig. 3.9),
les vitesses les plus décalées vers le rouge se trouvent dans les couches profondes, la
ou la température d’excitation est plus élevée, tandis que les vitesses les plus décalées
vers le bleu se trouvent dans les couches externes (a la fois devant et derriere), moins
excitées. Ceci produit I'asymétrie avec un pic rouge plus fort que le pic bleu. Le raison-
nement appliqué a une ligne de visée pointant ’autre hémisphere conduit a I’asymétrie
inverse. Ainsi, la présence de rotation différentielle dans une enveloppe peut conduire a
des spectres optiquement épais auto-absorbés et asymétriques (voir également Adelson



3.3. SIGNATURE SPECTROSCOPIQUE DE L’EFFONDREMENT 69

& Leung 1988)!!. Cependant, cette signature se distingue trés simplement de la signa-
ture d’effondrement gravitationnel : elle s’inverse de part et d’autre de ’axe projeté de
rotation et le spectre central est symétrique, tandis que dans le cas de I'effondrement
gravitationnel, 'asymétrie reste la méme (pic bleu plus fort) partout et est notamment
présente dans le spectre central.

En conclusion, I'observation dans une enveloppe protostellaire d’un spectre central
montrant la signature d’effondrement, d’un renforcement de 1’asymétrie dans un hé-
misphere et d’une atténuation de cette asymétrie dans 1’autre hémisphere, peut étre
une indication de la présence de mouvements de rotation, en plus de mouvements
de contraction. Cette indication est complémentaire de l'information tirée des dia-

grammes position-vitesse des transitions optiquement minces. C’est le cas pour 'enve-
loppe I’IRAM 04191 qui montre une telle variation d’asymétrie en CS(2-1) et CS(3-2)
(cf. § 3.2 et § 5.2 de BADBO02).

11. Notons que dans le cas d’une rotation solide (sans effondrement), on constate également la
présence d’une asymétrie qui s’inverse (beaucoup moins prononcée cependant que dans le cas de la
rotation différentielle étudiée ici ou celle étudiée par Adelson & Leung 1988). Ceci est surprenant dans
la mesure o la vitesse projetée est strictement constante le long de la ligne de visée (cf. § 3.2.1).
L’asymétrie ne peut donc pas provenir de la répartition des vitesses projetées sur la ligne de visée.
Ce systeme est en effet équivalent localement & une colonne de matiere se déplacant & une vitesse
uniforme: on n’observe pas d’asymétrie dans un tel systéme, équivalent & une enveloppe au repos!
Quelle est dans ce cas ’origine de la faible asymétrie obtenue dans les modéles de rotation solide sans
effondrement 7 Peut-elle provenir de la non-uniformité du champ de vitesse projetée d’un bord a ’autre
du lobe du télescope? Je n’ai pas encore compris...
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Chapitre 4

Effondrement et rotation dans
I’enveloppe d’IRAM 04191

4.1 Introduction

L’étude des propriétés physiques des enveloppes protostellaires de classe 0 est parti-
culierement intéressante car ces enveloppes conservent en partie la mémoire des condi-
tions initiales de I'effondrement gravitationnel, ce qui doit permettre de distinguer les
différents modeles d’effondrement gravitationnel (cf. § 1.2). De plus, la distribution du
moment cinétique au sein de ces enveloppes est déterminante pour la formation ulté-
rieure de la nébuleuse protoplanétaire. Il est par conséquent crucial de pouvoir préciser
la structure en vitesse des enveloppes protostellaires de classe 0. C’est 1’objectif que
nous nous sommes fixé en étudiant dans ce chapitre la proto-étoile actuellement la plus
jeune connue dans le nuage moléculaire du Taureau.

La proto-étoile de classe 0 IRAM 0419141522 (IRAM 04191 par la suite) a été
découverte par André, Motte, & Bacmann (1999) en émission continue millimétrique
des poussieres dans la partie sud du nuage moléculaire du Taureau (d = 140 pc). Cette
proto-étoile, associée a un flot bipolaire assez puissant (cf. Fig. 1.2), est extrémement
jeune (~ 1—3x 10" ans) et posseéde une enveloppe de gaz et de poussiere encore massive
(M ~ 1.5 Mg). Elle est en pleine phase d’effondrement gravitationnel. Comme elle
est relativement isolée, elle peut étre étudiée en détail, ce qui est d’un grand intérét pour
apporter des contraintes observationnelles précises aux modeles de formation d’étoile,
et améliorer ainsi notre compréhension de la physique de 'effondrement gravitationnel
protostellaire.

Nous présentons dans ce chapitre une analyse de la structure en vitesse de 1’enve-
loppe ’'TRAM 04191 en terme de rotation et d’effondrement gravitationnel (Sect. 4.2),
qui a fait 'objet d’une publication dans le journal européen Astronomy & Astrophysics
(Belloche et al. 2002 - noté BADBO02 dans la suite). Nous montrons dans cet article
que 'enveloppe d’IRAM 04191 est en rotation différentielle et que la majeure partie de
cette enveloppe est en effondrement gravitationnel. Les sections 4.3, 4.4 et 4.5 suivantes
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apportent quelques compléments sur les simulations numériques, sur I’analyse de la ro-
tation et sur la comparaison avec les modeles d’effondrement gravitationnel. Enfin, de
nouvelles observations réalisées avec l'interférometre du Plateau de Bure apportent la
confirmation de la présence de rotation différentielle a petite échelle dans 1’enveloppe
d’'TRAM 04191 et mettent en évidence une forte déplétion de NyH* dans la zone interne
de densité supérieure a 10° cm™ (Sect. 4.6).

4.2 Article BADBO02: “Molecular line study of the
very young protostar IRAM 04191 in Taurus:
Infall, rotation and outflow”
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4.3 Compléments sur les simulations numériques

La Fig. 4.1a présente les profils de température d’excitation du modele sphérique
ID retenu par BADBO02, pour les transitions CS(2-1), CS(3-2), CS(5-4), C**S(2-1) et
(C?*5(3-2) simulées avec le code MAPYSO. Avec le profil de densité adopté (cf. Fig. 7a
de BADBO02), la transition CS(2-1) est thermalisée jusqu’a ~ 6000 UA et reste large-
ment optiquement épaisse (cf. Fig. 4.1b) bien au-dela de ce rayon. L’opacité, le gradient
de température d’excitation négatif et la présence de mouvements de contraction sont
a lorigine du profil auto-absorbé asymétrique (avec un pic bleu prépondérant) des
spectres présentés sur la Fig. 8 de BADB02. La transition C**S(2-1) est seulement mar-
ginalement optiquement mince (7 ~ 1.4), ce qui produit une légere asymétrie dans les
spectres simulés, de nature cependant apparemment un peu différente de celle obser-
vée dans IRAM 04191 (cf. Fig. 8 de BADBO02). Enfin, l'opacité de CS(5-4) n’est pas
beaucoup plus élevée que celle de C3S(2-1), mais en raison de la résolution 2.6 fois
meilleure du télescope a cette fréquence, le spectre CS(5-4) est beaucoup plus sensible
aux vitesses de la région interne (r ~ 700 UA).

Les propriétés physiques du modele en rotation différentielle retenu par BADB02
sont présentées sur la Fig. 4.2. On mesure un rapport total d’énergie cinétique de rota-
tion sur énergie gravitationnelle d’environ 10 — 20% dans la partie externe (4000 <
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Fi1G. 4.1 — (a) Profils de température d’excitation du modéle sphérique 1D retenu pour
IRAM 04191 (cf. Fig. 8 de BADB02), pour les 5 transitions de CS et C*'S simulées
avec le code MAPYSO. La courbe en pointillé est le profil de température cinétique
adopté. (b) a (f) Profils d’opacité de 0" ¢ 50" pour CS(2-1), CS(3-2) et C**S(2-1), et
de 0" a 10" pour CS(5-4) et C*1S(3-2).
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FiG. 4.2 — Propriétés physiques du modéle en rotation différentielle retenu par BADBO02 :
(a) vitesse de rotation, (b) rapport de lénergie cinétique de rotation sur l’énergie
gravitationnelle, (c¢) moment cinétique spécifique local (j = v,r) €t (d) moment
cinétique spécifique moyen (J/M = — for jdm). Les courbes en tiret et en tiret-point

m(r)
définissent le domaine dans lequel les modéles restent compatibles avec les observations

d’IRAM 04191 en CS et C34S.

r < 14000 UA) de I’enveloppe d’IRAM 04191 (cf. Fig. 4.2b; voir aussi § 6.2.1 de
BADBO02). D’autre part, on mesure un moment cinétique spécifique moyen de I'ordre
de ~2—-3x10"2 km s pc (6 —9 x 10%° cm? s™') dans la partie externe de ’enveloppe
d’TRAM 04191 (cf. Fig. 4.2d; voir aussi § 6.6 de BADBO02).

4.4 Rotation différentielle plutot que rotation solide

Comme la mise en évidence de la rotation différentielle dans I’enveloppe d’IRAM 04191
est 'un des deux résultats majeurs de BADBO02, nous complétons dans ce paragraphe
I’analyse de la rotation par des considérations statistiques qui confirment la présence
de rotation différentielle dans ’enveloppe et rejettent I’hypothese d’une rotation solide
(cf. Tab. 4.1 p. 97 et Fig. 4.3). Nous comparons un modele d’effondrement en rotation
différentielle, similaire & celui retenu par BADBO02 (ici, v.,; = 0.18 km s™! & 3500 UA), a
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un modele d’effondrement en rotation solide de vitesse angulaire @ = 5.3 km s™! pc™.

Un bruit gaussien est ajouté aux deux modeles et la comparaison des modeles bruités
avec les observations est réalisée dans le diagramme position-vitesse de C**S(2-1) pris
le long de 1’axe perpendiculaire a 1’axe projeté de rotation. La qualité de I’ajustement
modele/observation est évaluée a partir des vitesses centroides mesurées par ajustement
gaussien de chaque spectre en 11 positions le long de I’axe.

Afin de comparer de maniere la plus réaliste possible les modeles avec les obser-
vations, nous avons ajouté au cube position-position-vitesse simulé avec MAPYSO un
cube de bruit gaussien d’écart quadratique moyen o; = 0.30 K. Apres convolution par
le lobe du télescope, le bruit résiduel a un écart quadratique moyen o ~ 0.08 K (cf.
col. 2 et 7 du Tab. 4.1 p. 97), qui est égal a I’écart quadratique moyen (exprimé en T,,;)
du bruit mesuré sur les spectres observés en C**S(2-1). Nous avons évalué la qualité
de 'ajustement modeéle/observation par le calcul du x? pour les 11 vitesses centroides,
en tenant compte des incertitudes o,p5; €t 0,04 dérivées de l'ajustement gaussien de
chaque spectre 7 observé et de chaque spectre ¢ modélisé :

= (v Uobs,i )
Umod,i — Uobs,i
y2= Z (4.1)
1

2 2
Umod,i + O-obs,i

Avec 7 réalisations différentes de ’ajout de bruit gaussien dans chaque modele, nous

TAB. 4.1 — FEtude statistique du x? pour discriminer la rotation différentielle de la
rotation solide dans Uenveloppe d’IRAM 04191 (voir aussi Fig. 4.3). Le modéle DIF0
est un modele d’effondrement en rotation différentielle, similaire a celui retenu par
BADBO02. Le modéle SOLO est un modéle d’effondrement en rotation solide, de vitesse
angulaire Q@ = 5.3 km s7! pc™'. Les modéles 1 a 7 ont les mémes propriétés physiques que
les modéles 0 mais sont des réalisations différentes de Uajout d’un bruit gaussien. L écart
quadratique moyen (rms) indiqué dans le tableau est celui mesuré aprés convolution par
le lobe du télescope. Le x? est la somme des écarts quadratiques des vitesses centroides
modéle/observation, la pondération étant faite par le rms de chaque spectre. La vitesse
systémique Visp est celle qui donne le x* minimum. Le x? réduil est calculé avec 6
et 9 degrés de liberté pour les modéles DIF et SOL respectivement. La derniére ligne
présente les valeurs moyennes pour les modeles 1 a 7.

Modele avec rms Visr X2 X?ed Modele avec rms Visr X2 X?«ed
rot. diff. (mK) (kms~') 6 DL rot. solide (mK) (kms=') 9 DL
DIF0 0 6.59 13.9 2.3 SOLO0 0 6.60 56.0 6.2
DIF1 84 6.60 10.9 1.8 SOL1 85 6.59 31.7 3.5
DIF2 77 6.59 14.7 2.5 SOL2 83 6.60 26.2 2.9
DIF3 78 6.60 7.4 1.2 SOL3 88 6.61 52.5 5.8
DIF4 75 6.60 8.3 1.4 SOL4 78 6.60 28.3 3.1
DIF5 83 6.59 21.7 3.6 SOL5 89 6.60 36.4 4.0
DIF6 76 6.58 8.8 1.5 SOL6 95 6.59 40.5 4.5
DIF7 72 6.60 7.2 1.2 SOL7 73 6.59 22.0 2.5

moyenne 78 6.59 11.3 1.9 moyenne 84 6.60 33.9 3.8




98 CHAPITRE 4. EFFONDREMENT ET ROTATION DANS IRAM 04191

L (a)  ¢™s(2-1) 2D model { | (b) c**s(2-1) obs. -
DIF1 = .

2
I

Velocity (km sgl)
(&2
(o))
T ‘ T T T
L ‘ L L L
T ‘ T T T
L ‘ L L L

i 17X =109 1
i 1 [ x°ea =18 — 2D model DIF1 |
L ] L L L ‘ ‘ L L L L ‘ L L ]
[ I T I I 1 [ I [T I ]
L (c)  ¢™s(2-1) 2D model { | (d) c**s(2-1) obs. -
T SOL5 | [ : = <
= | 11 /VK |
> F 1+ I 1
.",j ]
S 651 4 b .
LS 1L ]
o 2
> - 1Py =364 ]
I 1 [ xrea =40 — 2D model SOL5 |
L L ‘ L L ‘ L ‘ L ] L L L ‘ L L ‘ L L L L ‘ L L ]
50 0 ~50 50 0 ~50
Position (arcsec) Position (arcsec)

Fia. 4.3 — Comparaison des diagrammes position-vitesse C**S(2-1) des modéles bruités
DIF1 (a) et SOL5 (c) (voir Tab. 4.1 p. 97) avec le diagramme position-vitesse C3*5(2-
1) observé le long de laxe perpendiculaire a Uaze projeté de rotation d’IRAM 04191
(b) et (d). Les points avec barres d’erreur sont les vitesses centroides estimées par
ajustement gaussien sur chaque spectre. Les courbes de vitesse centroide en trait gras
reliant les points des modéles (a) et (¢) sont reproduites sur les diagrammes (b) et (d)
respectivement, pour permettre la comparaison directe aux vitesses centroides observées.
La qualité de Uajustement est donnée par le x? et le x? réduit affichés en bas a gauche
de chaque panneau. Le modéle d’effondrement avec rotation différentielle (a) s’ajuste
bien mieuxr aux observations que le modéle d’effondrement avec rotation solide (c).

obtenons un x? moyen de 11 + 5 pour le modéle en rotation différentielle (14 pour le
modele sans bruit) et un y* moyen de 34 £+ 10 pour le modéle en rotation solide (56
pour le modele sans bruit)'. La vraisemblance de chaque modeéle est estimée a partir de
la distribution du x? attendue selon le nombre de degrés de liberté (cf. par ex. Barlow
1989; Pelat 1998). Pour le modele en rotation différentielle, le nombre de degrés de

1. Le fait que le x? moyen des modéles bruités est plus petit que le x? du modéle sans bruit provient
de la prise en compte de ’incertitude ¢,,,4 dans le calcul du x? des modeles bruités. Sans tenir compte
de Gym04, le x? des modeles bruités est environ deux fois plus grand.
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liberté est 6 (11 points de comparaison avec les observations et 5 parametres), ce qui
conduit & une vraisemblance de ~ 10% et un y? réduit de 1.9, alors qu’avec pourtant 9
degrés de liberté (11 points et 2 parametres), on obtient une vraisemblance de seulement
~ 0.01% et un x? réduit de 3.8 pour le modele en rotation solide.

Si les barres d’erreur sont un peu sous-estimées, la vraisemblance du modele en
rotation solide pourrait étre un peu plus forte, mais elle restera faible devant celle du
modele en rotation différentielle. De plus, la chute de la vitesse centroide vers la vitesse
systémique observée de maniére symétrique des deux cotés a partir de ~ 3500 UA du
centre d’IRAM 04191, et ceci dans les j traceurs optiquement minces cartographiés
(C31S(2-1), C3Hy(212-101), HBCOT(1-0) et NyH*(101-012), cf. Fig. 3 et 4 de BADBO02)
est un élément qui renforce considérablement la conclusion de la présence de rotation

différentielle dans 1’enveloppe d’IRAM 04191.

4.5 Compléments sur la comparaison aux modeles
d’effondrement gravitationnel

Nous apportons dans cette section quelques illustrations supplémentaires pour la
comparaison des champs de vitesse d’TRAM 04191 avec les modeles d’effondrement

discutés dans la Sect. 6 de BADBO02.

4.5.1 Modele de Shu

La Fig. 4.4 montre que, dans le cadre du modele de Shu (1977), il est impossible
d’obtenir un profil de vitesse d’effondrement compatible avec celui déduit de I’analyse
des observations en CS et C**S dans IRAM 04191. Un profil de vitesse acceptable est
obtenu dans la région interne a 2000 UA pour un rayon de la sphere d’expansion de
I'ordre de 3000 UA (cf. modele & 10° ans), mais il manque toute la région de vitesse de
contraction non nulle au-dela de 2000 UA, ce qui ne permet pas du tout de reproduire
I’asymétrie des spectres CS observés. Au contraire, un modele plus évolué (cf. modele a
5 % 10° ans) donne des vitesses non nulles vers 10000 UA, mais implique en contrepartie
des vitesses deux fois trop fortes a 2000 UA, ce qui se traduit par des raies C**S(2-1) et
(C?*S(3-2) beaucoup trop larges. Les modeles de Shu (1977) présentés ici ont été calculés
pour une température de 7 K. L’utilisation d’une vitesse du son “effective” a.;s = 0.25
km s7* plus élevée (cf. Shu, Adams & Lizano 1987) permet d’obtenir un meilleur
accord entre le modele et les observations du point de vue de la densité puisque le profil
de densité initial est proportionnel a agff. L’existence d’une vitesse du son “effective”
plus élevée peut provenir du support turbulent par exemple. Cependant, méme avec
ce réajustement, le profil de vitesse garde toujours la méme forme auto-similaire et
I’incompatibilité avec le profil de vitesse observé demeure.

Cette comparaison montre qu’un modele isotherme non-magnétique supposant des
conditions initiales statiques dans ’enveloppe au moment de la formation de ’embryon
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FiG. 4.4 — Comparaison du modéle de Shu (1977) avec les profils de densité (a) et de
vitesse d’effondrement (b) observés dans IRAM 04191. Sur chaque panneau, le profil en
pointillé est le modéle 1D retenu pour IRAM 04191 (cf. § 4 de BADBO02) et la zone en
grisé représente le domaine dans lequel les modéles reproduisent de maniere acceptable
les observations en CS et C**S. Les modéles S.1.S. présentés ont une température de 7
K (donc une vitesse du son as = 0.16 km s1) et un dge variant de 0 a 5 x 10° ans (0
correspond a la formation de Uembryon stellaire central). L’impossibilité d’obtenir un
profil de vitesse compatible avec les observations dans le cadre de ce modéle, quel que
soit l’age, est clairement mise en €vidence.
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Fia. 4.5 — Comme la Fig. 4.4, mais avec une vitesse du son effective a.;; = 0.25 km s7*
et un dge variant de 0 a 3 x 10° ans. L’accord modéle/observation est meilleur pour la
densité, mais 'impossibilité d’obtenir un profil de vitesse compatible avec les observa-
tions dans le cadre de ce modéle, quel que soit ['age, est encore une fois clairement mise
en €vidence.

stellaire central (¢ = 0) ne peut pas produire un profil de vitesse d’effondrement étendu
jusqu’a 10000 —12000 UA compatible avec celui observé et avec I’age estimé de la proto-
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FiGg. 4.6 — Comparaison des résultats d’une simulation hydrodynamique de [’effondre-
ment isotherme d’une sphére de Bonnor-FEbert a 7 K (Lesaffre 2002) avec les profils
de densité (a) et de vitesse d’effondrement (b) observés dans IRAM 04191. Sur chaque
panneau, le profil en pointillé est le modeéle 1D retenu par BADBO02 pour IRAM 04191 et
la zone en grisé représente le domaine dans lequel les modeles reproduisent de maniéere
acceptable les observations en CS et C*1S. Les modéles présentés ont un dge variant de
0 a3 x 10* ans (0 correspond a la formation de l’embryon stellaire central).

étoile (1 —3 x 10* ans). Il est nécessaire d’invoquer un déclenchement de Ueffondrement
gravitationnel dans la phase préstellaire pour comprendre le profil de vitesse observé
dans TRAM 04191. Ceci est en accord avec la détection de mouvements de contraction
dans des condensations préstellaires du nuage moléculaire du Taureau comme 11544

(Tafalla et al. 1998; Lee, Myers & Tafalla 2001).

4.5.2 Autres modeles non-magnétiques

Nous examinons dans ce paragraphe des modeles d’effondrement non-magnétiques
partant de conditions initiales plus réalistes que celles du modele de Shu (1977). La
Fig. 4.6 présente la comparaison des contraintes observationnelles avec le résultat d’une
simulation numérique d’effondrement isotherme (7 K) a une dimension sphérique (Le-
saffre 2002). Ce modele part d’une sphere de Bonnor-Ebert de 1.7 Mg confinée par la
pression externe (P..;/k = 1.3 x 10* K ecm™). Cette simulation hydrodynamique est
similaire a celle de Foster & Chevalier (1993) mais I'effondrement gravitationnel est dé-
clenché ici par une augmentation quasistatique de la pression externe avec une échelle
de temps de variation de 10? ans (qui permet de quitter de maniere quasistatique I’état
d’équilibre stable critique), plutét que par l'augmentation brutale de la masse de la
condensation. Un modeéle intermédiaire entre 0 et 10* ans (cf. Fig. 4.6) est bien meilleur
que le modele de Shu pour reproduire simultanément les profils de densité et de vitesse
d’effondrement observés. Cependant, méme a ¢t = 0, ~ 36% de la matiere est déja en
mouvement supersonique (~ 66% avec une échelle de temps de variation de la pression
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Fia. 4.7 — Comparaison des résultats d’une simulation hydrodynamique d’effondre-
ment non-isotherme a une dimension sphérique (Lesaffre 2002) avec les profils de den-
sit€ (a), de température cinétique (b) et de vitesse d’effondrement (¢) observés dans
IRAM 04191. Sur chaque panneau, le profil en pointillé est le modeéle 1D retenu pour
IRAM 04191 et la zone en grisé représente le domaine dans lequel les modéles repro-
duisent de maniére acceptable les observations en CS et C**S. Les modéles présentés
ont un age variant de 0 @ 2 x10° ans (0 correspond a la formation de Uembryon stellaire
central).

de 10° ans, ~ 44% dans le cadre du modele de Foster & Chevalier 1993) alors que les
observations indiquent seulement 1 — 10% pour I’enveloppe d’IRAM 04191. L’effondre-
ment isotherme sans champ magnétique et sans rotation d’une sphere de Bonnor-Ebert
est par conséquent trop rapide pour expliquer ’état d’évolution d’TRAM 04191.

La relaxation de I'hypothese d’isothermie modifie la dynamique de 'effondrement
gravitationnel (alors que ’équilibre hydrostatique initial n’en est pas tres affecté, cf.
Galli, Walmsley & Gongalves 2002). La Fig. 4.7 montre la comparaison des résultats
observationnels avec un modele hydrodynamique non-isotherme incluant le calcul du
transfert d’énergie dans le systeme gaz+poussiere (chauffage et refroidissement, trans-
fert du rayonnement sur les grains), couplé au suivi d’un réseau chimique de 150 réac-
tions et 32 especes (Lesaffre 2002). Ce modele prend en compte I"adsorption (c’est-a-dire
le “collage” ou “déplétion”) des molécules sur les grains et leur désorption (c’est-a-dire
le retour de ces molécules dans la phase gazeuse), celle-ci étant provoquée par les rayons
cosmiques. Ce modele prédit une abondance de CO variant a peu pres comme l'inverse
de la densité. C’est approximativement le comportement adopté dans la modélisation
d’TRAM 04191 pour I'abondance de CS (cf. Fig. 7c de BADB02), qui se comporte pro-
bablement de maniere similaire a CO (cf. Bergin & Langer 1997; Tafalla et al. 2002).
La prise en compte du transfert d’énergie ralentit I’effondrement puisque la fraction de
masse supersonique a t = 0 est de ~ 3% seulement (~ 5% pour une échelle de temps
de variation de la pression de 10° ans). Cela se traduit par un meilleur accord a 1000-
2000 UA entre le modele et les contraintes déduites des observations d’IRAM 04191
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(cf. Fig. 4.7¢). Cependant, les couches externes du modele sont en contrepartie signifi-
cativement trop lentes. Nous n’avons pas encore bien identifié les causes physiques du
ralentissement de I'effondrement induit par la relaxation de I’hypothese d’isothermie.

Les modeles hydrodynamiques isothermes sans rotation produisent un effondrement
gravitationnel trop rapide pour IRAM 04191. Comme les vitesses de rotation mesurées
dans l’enveloppe révelent un support centrifuge non négligeable (8 = E.ot/Egran ~
10 — 20%, cf. § 4.3), on peut se demander si la rotation est en mesure de ralentir
suffisamment l'effondrement. La Fig. 4.8 compare les résultats observationnels avec
le résultat d’une simulation hydrodynamique SPH isotherme (a 7 K) d’effondrement
gravitationnel incluant la rotation (P. Hennebelle, communication privée, version révisée
du code SPH utilisé sans rotation par Hennebelle et al. 2002). L’enveloppe de 1.7 Mg
est initialement en équilibre isotherme confiné par une pression externe. Le profil de
rotation initial est généré a partir d’un nuage de densité uniforme en rotation solide
dont chaque élément de fluide conserve son moment cinétique lorsqu’on déforme le
nuage pour atteindre I’état d’équilibre isotherme initial. Cela conduit a un systeme
initialement en rotation différentielle, avec 3 = 2%. L’effondrement est déclenché par
I’augmentation quasistatique de la pression externe, avec un temps caractéristique de
variation de la pression de l'ordre du temps de chute libre (cas ¢ = 1 dans Hennebelle

et al. 2002).

On constate sur la Fig. 4.8a que I'effondrement est un peu freiné par la rotation dans
le plan équatorial par rapport a l'effondrement sans support centrifuge (le long de 1’axe
polaire). Cette baisse de vitesse d’environ 30% est quasiment suffisante pour obtenir des
vitesses d’effondrement correctes dans la zone 1000 — 3000 UA ou le profil de vitesse est
bien contraint par les observations. Avec un support centrifuge un peu plus fort, il est
possible que les vitesses d’effondrement dans le plan équatorial soient en meilleur accord
avec les observations dans la zone 1000 — 3000 UA, mais en contrepartie, les vitesses
dans la zone externe seront trop faibles. De plus, la simulation de la Fig. 4.8 ne permet
pas de reproduire la cassure observée du profil de vitesse de rotation vers r,, = 3500
UA, ce qui ne serait certainement pas le cas non plus avec un support centrifuge un
peu plus fort. Il semble donc manquer un ingrédient physique supplémentaire pour a la
fois ralentir I'effondrement et produire cette cassure observée dans le profil de vitesse
de rotation. Nous pensons que le champ magnétique, avec les phénomenes de diffusion
ambipolaire et de freinage magnétique, peut rendre compte de ces deux observations.

4.5.3 Modeles isothermes magnétiques avec rotation

Pour compléter la comparaison des observations aux modeles d’effondrement avec
champ magnétique (par ex. Ciolek & Mouschovias 1994; Basu & Mouschovias 1994,
1995a,b - BM94, BM95a, BM95b dans la suite) présentée dans le § 6.5 de BADBO02,
nous montrons sur les Fig. 4.9a et b le profil de vitesse d’effondrement des particules
non chargées et le profil de vitesse angulaire du modele n° 8 de BM95a. Les différentes
courbes décrivent I’évolution des profils au cours du temps pendant la phase préstellaire
(t < 0), avant la formation de 'embryon stellaire central. La densité centrale augmente
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FiG. 4.8 — Comparaison des résultats d’une simulation hydrodynamique SPH isotherme
d’effondrement gravitationnel avee rotation (P. Hennebelle, communication privée) avec
les profils de vitesse d’effondrement (a), de densité (b), de vitesse de rotation (c) et de
vitesse angulaire (d) observés dans IRAM 04191. Les profils simulés de densité et de
vitesse d’effondrement sont donnés dans le plan équatorial et le long de l'axe polaire,
alors que les profils simulés de vitesse de rotation et de vitesse angulaire concernent
uniquement le plan équatorial. Sur chaque panneau, le profil en pointillé est le modele
2D retenu pour IRAM 04191 et la zone en grisé représente le domaine dans lequel les
modéles reproduisent de maniére acceptable les observations en CS et C**S. Le modéle
présent€ est agé de ~ 2 x 10° ans (depuis Uapparition de Uembryon stellaire central).

d’un facteur 10 lorsque 1’on passe d’une courbe a la suivante. Apres une phase de perte
de moment cinétique due au freinage magnétique qui impose dans les parties externes
de la condensation la vitesse angulaire supposée uniforme du nuage parent (passage de
la courbe en tiret a la courbe en pointillé), la vitesse angulaire centrale croit au cours
du temps tandis qu’une partie de plus en plus grande (de I'extérieur vers l'intérieur)
du profil de vitesse angulaire tend vers un profil limite qui sera celui de ’enveloppe
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F1G. 4.9 — Comparaison des profils de vitesse angulaire (a) et de vitesse d’effondrement
(b) du modéle d’effondrement avec champ magnétique n° 8 de BM95a avec les profils de
vitesse angulaire (c) et de vitesse d’effondrement (d) observés dans IRAM 04191. Sur les
panneauz (a) et (b), les différentes courbes (dans lordre : tiret, pointillé, tiret-point, tiret
court, tiret long, tiret-3-points, tiret long-court) montrent [’évolution de chaque profil
au cours de Ueffondrement. La densité centrale augmente d’un facteur 10 lorsque lon
passe d’une courbe a la suivante. Sur chaque courbe, l’étoile marque le rayon du ceur
supercritique. Sur les panneauz (c) et (d), le profil en pointillé est le modéle 2D retenu
pour IRAM 04191 et la zone en grisé€ représente le domaine dans lequel les modéles
reproduisent de maniére acceptable les observations en CS et C**S. La dynamique en
rayon est 3 fois plus faible sur les panneauz (c) et (d) que sur les panneaux (a) et (b):
les droites en tiret reliant les panneauz (¢) et (d) aux panneauz (a) et (b) indiquent les

intervalles de rayon sur lesquels le modeéle de BM95a et les observations doivent étre
compares.
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au moment de la formation de I’embryon stellaire central (¢ = 0). Le profil de vitesse
cinétique augmente également au cours du temps pour tendre vers le profil limite qui
sera atteint a t = 0. Sur chaque courbe, ’étoile indique le rayon du ceeur supercritique
en deca duquel le support du champ magnétique n’est plus suffisant pour contrebalancer
la gravitation.

Nous rappelons sur les Fig. 4.9c et d les profils de vitesse d’effondrement et de vi-
tesse angulaire obtenus pour l’enveloppe d’TRAM 04191 a partir de ’analyse de nos
observations CS et C**S (cf. § 5 de BADB02). Au dela de ~ 2000 UA au moins, ces
profils sont représentatifs de I’état de I’enveloppe a t = 0 (cf. § 6.4 de BADB02). La
comparaison avec les profils asymptotiques du modele n® 8 de BM95a est par conséquent
appropriée. Comme la dynamique en rayon est trois fois plus faible pour les observa-
tions, nous avons dilaté radialement les Fig. 4.9¢c et d. Les droites en tiret indiquent les
intervalles de rayon sur lesquels les observations et le modele de BM95a doivent étre
comparés. Qualitativement, les deux profils de vitesse angulaire ont des caractéristiques
tres similaires si I’on identifie le rayon auquel est observée la cassure du profil de vitesse
angulaire dans IRAM 04191 (Rprcar = 3500 UA) au rayon du cceur supercritique R,
du modele de BM95a: € o< r~! en deca de ce rayon et un profil plus pentu au dela avec
un raccord a la vitesse angulaire du nuage parent au bord de I’enveloppe. L’accord est
de plus quantitativement bon pour la vitesse d’effondrement : plateau de vitesse vj, 5 ~
0.7-0.8xas (avec ay la vitesse du son, calculée avec 7 K pour IRAM 04191) au dela du
rayon supercritique, et vitesse croissante en valeur absolue en deca.

D’un point de vue quantitatif, le modele n° 8 de BM95a n’est pas completement
satisfaisant. Ce modele est initialement souscritique, avec un rapport masse/flux ma-
gnétique initial adimensionné pg.0 = 0.3241 (normalisé au rapport M/®p critique,
cf. Tab. 2 de BM95a). Dans ce modele, R..;; ~ 35000 UA. Or, selon l'interprétation
précédente, R..;; = Rpreqr = 3500 UA dans ’enveloppe d’TRAM 04191. Comme la nor-
malisation du rayon est en (n.g/3x10% cm™2)7%5(T' /10 K)°® (cf. Tab. 1 de BM95a), une
densité centrale initiale n.g ~ 3 x 10° cm™ est nécessaire pour obtenir un rayon super-
critique de l'ordre de 3500 UA 2. Or, dans le cadre de ce modele, la densité n(R..;;) varie
tres peu au cours du temps et représente a peu pres la densité centrale du coeur lorsqu’il
est devenu supercritique. Pour IRAM 04191, n(R.z) ~ 1.3 x 10° cm™>. On aboutit a
une contradiction puisque le modele n° 8 de BM95a est initialement souscritique (donc
Neo < N(Rerit)). Ce modele, avec les parametres adimensionnés qui le caractérisent (cf.
Tab. 2 de BM95a), ne peut donc pas expliquer un rayon supercritique aussi petit dans
I’enveloppe d’IRAM 04191. Nous pensons qu’un modele initialement moins souscritique
(avec g0 ~ 0.8-1) mais avec le méme degré d’ionisation que le modele n° 8 de BM95a
devrait mieux convenir (le modele n® 6 de BM95b est un exemple de modele initiale-
ment juste critique, mais son degré d’ionisation est plus fort que celui du modele n° 8
de BM95a, et les vitesses de contraction sont en conséquence plus faibles).

0.5

2. Comme la normalisation de la vitesse angulaire est en (n.o/3 x 103cm™2)%%  cela implique une

vitesse angulaire renormalisée 10 fois plus forte que celle de la Fig. 4.9a.
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4.6 Structure en vitesse d’IRAM 04191 a petite échelle

Afin de sonder la structure en vitesse de 'enveloppe d’TRAM 04191 a petite échelle,
nous avons utilisé l'interférometre millimétrique de 'TRAM situé sur le Plateau de
Bure dans les Alpes. Cet interférometre (appelé PdBI dans la suite) permet, selon la
configuration des 6 antennes, de gagner un facteur ~ 7 a ~ 22 en résolution spatiale par
rapport au télescope de 30m de 'TRAM situé au Pico Veleta. En configuration CD (D,
configuration compacte, pour la sensibilité, et C, configuration moyennement étendue,
pour la résolution), la résolution spatiale attendue (~ 3.5” — 4”) devrait permettre
de résoudre la structure en vitesse de I'enveloppe d’IRAM 04191 jusqu’a un rayon de
~ 300 UA. Nous avons observé IRAM 04191 de décembre 2001 a avril 2002, et le projet,
encore en cours, devrait s’achever a ’automne 2002. Nous présentons dans la suite une
analyse préliminaire des observations réalisées jusqu’a présent.

4.6.1 Nouvelles observations interférométriques au Plateau de
Bure

IRAM 04191 a été observée 6h et 9h en configuration D a 4 antennes les 4 et 7
décembre 2001, 8h en configuration C a 5 antennes le 10 mars 2002, 4h en configuration
D a 4 antennes le 28 mars 2002, et 9h en configuration D a 6 antennes le 1" avril 2002.
Les deux récepteurs de chaque antenne ont été centrés sur les fréquences de NoH™(1-
0) a 93.2 GHz et DCO*(3-2) a 216 GHz, avec une résolution spectrale de 39 kHz,
donc des résolutions en vitesse de 0.13 km s™! et 0.054 km s™! respectivement. Quatre
autres unités de l'autocorrélateur (2 autour de 93.2 GHz et 2 autour de 216 GHz)
ont été utilisées pour collecter I’émission continue sur une largeur de bande de ~ 600
MHz. I’étalonnage de la bande passante, la calibration d’amplitude et la calibration
de phase ont été réalisés sur les quasars 3C454.3, 3C84, 04154379, 05284134, et la
nébuleuse planétaire MW(C349. Nous avons effectué la calibration des données avec le
logiciel CLIC (Lucas 1999). Les données du 7 décembre n’ont pas pu étre calibrées
correctement et n’ont pas été combinées aux autres.

Les images ont été synthétisées avec le logiciel MAPPING (Guilloteau, Lucas &
Bouyoucef 2002). Les lobes synthétisés (en mode “natural weighting”) ont des largeurs
a mi-hauteur de 4.6” x 3.3" a 93.2 GHz et 3.0"” x 2.4” a 216 GHz. Le diametre des
antennes de I'interférometre (15m) conduit a des lobes primaires de ~ 50" & 93.2 GHz
et ~ 22" a 216 GHz. La déconvolution a été réalisée avec la variante Clark (1980) de

I’algorithme CLEAN (H6gbom 1974; Guilloteau 2001a), avec un gain de 0.2.

4.6.2 Analyse de la carte d’intensité intégrée de NyH™1(1-0)

La Fig. 4.10a présente la carte d’intensité intégrée NoH*(1-0) d’TRAM 04191 obte-
nue avec le PABI. L’intégration a été effectuée en se limitant aux intervalles de vitesse
contenant chacune des 7 composantes du multiplet pour conserver le meilleur rapport
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FiG. 4.10 — (a) Carte d’intensité intégrée NoHT (1-0) d’IRAM 04191 observée avec
['interféromeétre du Plateau de Bure. L’intensité a été intégrée sur trois intervalles de
vitesse recouvrant les 7 composantes du multiplet : [6.0,7.4], [13.4,16.4] et [19.5,22.]]
km s7t. Le lobe synthétisé est représenté par Uellipse noire, et ses largeurs a mi-hauteur
et son orientation sont indiquées en bas a droite. La croix marque la position centrale de
la source déterminée en émission continue des poussieres a 227 GHz par BADB02 avec
le PdABI. Les contours varient de -0.4 a -0.1 et de 0.1 a 0.5 par pas de 0.1 Jy/lobe(}.6" x
3.3"). (b) Carte du lobe sale. Le contour négatif est a -0.1 et les contours positifs varient
de 0.1 a 0.8 par pas de 0.1. Le champ de vue est le méme sur les cartes (a) et (b) (donc
les échelles sont différentes).

signal sur bruit possible. Le pic d’intensité se situe a ~ 9” (1300 UA) au sud-est de la
position centrale de la source, déterminée en émission continue a 227 GHz avec le PdBI
(cf. § 3.1 de BADBO02). Un pic secondaire d’émission est observé dans la direction oppo-
sée, a ~ 17" (2400 UA) du centre. Les contours négatifs qui piquent a ~ 3” (400 UA) au
nord-ouest du centre mettent en évidence un déficit d’émission dans la région centrale.
Ce déficit d’émission apparait en négatif sur la carte car 'interférometre filtre I’émis-
sion spatialement étendue observée avec le télescope de 30m (cf. Fig. 1 de BADB02):
I'interférometre supprime 1’émission étendue caractérisée par des fréquences spatiales
contenues dans la zone centrale du plan uv qu’il n’a pas couverte (r < 15 m), ce qui
correspond ici aux structures d’échelle spatiale supérieure au lobe primaire (~ 50”7 a
93.2 GHz). Cette émission filtrée ne peut pas étre retrouvée lors de ’étape de déconvo-
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FiG. 4.11 - (a) Carte d’intensité intégrée NoH* (1-0) d’IRAM 04191 combinant les
observations 30m et PdBI. L’intensité a €té intégrée sur trots intervalles de vitesse
recouvrant les 7 composantes du multiplet : [6.0,7.4], [13.4,16.4] et [19.5,22.4] km s™*.
Le lobe synthétisé est représenté par Uellipse noire, et ses largeurs a mi-hauteur et son
orientation sont indiquées en bas a droite. La croix marque la position centrale de la
source déterminée en émission continue des poussiéres a 227 GHz par BADB02 avec le
PdBI. Les contours varient de 0.2 a 1.8 par pas de 0.2 Jy/lobe(5.8"x3.8"). (b) Carte
du lobe sale. Les contours varient de 0.1 a 0.8 par pas de 0.1. Le champ de vue est le
méme sur les cartes (a) et (b) (donc les échelles sont différentes).

lution. Malgré tout, nous pouvons déja conclure que la transition NoH*(1-0) ne trace
pas bien la région centrale de rayon 6 < 7”. Comme il est peu probable que ce soit un
effet d’excitation (la transition est a priori plus excitée dans la région centrale puisque
la densité y est plus forte et que la température cinétique l’est certainement aussi), ce
déficit d’émission met en évidence un déficit de l’abondance des ions moléculaires NyH*
dans la phase gazeuse de la région centrale de 'enveloppe d’TRAM 04191.

Afin de mieux comprendre ce déficit d’émission, nous avons combiné les observations
PdBI aux observations réalisées avec le télescope de 30m de 'IRAM (cf. Fig. 1 de
BADBO02). Nous avons adopté la démarche proposée par Guilloteau (2001b) pour inclure
les espacements courts obtenus avec le 30m dans le plan uv des observations PdBI. Apres
avoir rééchantillonné les observations 30m a la résolution spectrale des observations
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PdBI, nous avons appliqué la procédure UV_SINGLE du logiciel GRAPHIC (Buisson
et al. 2002b) pour générer la transformée de Fourier du cube image des observations 30m,
en appliquant un facteur de calibration SD_FACTOR de 5.5. Lors de la combinaison des
deux jeux de données avec la procédure UV_MERGE, la pondération des observations
30m a été ajustée de maniere a éliminer les contours négatifs dans la carte du lobe sale
des observations combinées, tout en conservant la meilleure résolution spatiale possible.
Un bon compromis a été obtenu en utilisant un facteur de correction des poids de 0.001
pour les observations 30m et de 1 pour les observations PdBI.

La Fig. 4.11a présente la carte d’intensité intégrée des observations combinées.
[.’émission est globalement étendue dans une direction approximativement perpendi-
culaire a ’axe du flot bipolaire, comme il avait été noté a partir des données 30m
seules par AMB99 et BADBO02. De plus, on retrouve les caractéristiques principales
mises en avant précédemment a partir des données PdBI: il apparait un déficit d’émis-
sion NoH*(1-0) dans la zone centrale de rayon 6 < 7" alors que ’émission est maximale
dans un anneau de rayon 8” < # < 13", un peu allongé dans la direction perpendiculaire
a I’axe du flot bipolaire.

Pour analyser de maniere plus quantitative le déficit d’émission en NoH*(1-0), nous
présentons sur la Fig. 4.12 le profil radial moyen d’intensité intégrée de N,H*(1-0)
calculé a partir des données combinées 30m/PdBI. Pour tenir compte de I’aplatissement
de I'enveloppe, nous avons effectué des moyennes circulaires dans les deux secteurs
montrés sur la carte d’intensité intégrée insérée dans la Fig. 4.12. Pour comparaison,
nous avons également tracé en tiret sur cette figure des profils d’intensité I(6) o 6=,
avec m = 0.4, 0.6 et 0.8, en les normalisant a l'intensité intégrée moyenne NyH™(1-
0) au rayon § ~ 11”. Ces profils rappellent le profil d’intensité mesuré en émission
continue des poussieres a 1.3mm au dela de 11” par Motte & André (2001) avec le 30m
(1(0) ox §70610-1) " et étendu jusqu’a 1” par BADB02 avec le PdBI: I(6) oc 795%02 (cf.
§ 3.1 de BADBO02). Il est également instructif de comparer le profil d’intensité intégrée
NyH*(1-0) au profil de densité de colonne Hy du modele 1D retenu par BADB02, tracé
en gras sur la Fig. 4.12.

Aussi bien pour 1’émission en NoH*(1-0) que pour ’émission continue des poussieres,
le profil d’intensité (intégrée dans le premier cas) résulte de la combinaison du profil de
densité de colonne (de NyHT et des grains, respectivement) et du profil de température
(d’excitation et des grains, respectivement). Sur l'intervalle de rayon 8" < § < 25", le
profil d’intensité intégrée de NoH™(1-0) décroit plus fortement que le profil d’intensité
de I’émission continue, ce qui peut s’expliquer, a méme profil de densité de colonne,
par un comportement différent du profil de température : sur cet intervalle de rayon, on
s’attend a un gradient de température d’excitation de NyH*(1-0) négatif, comme celui
de C31S(2-1) (cf. Fig. 4.1a) puisque les transitions C**S(2-1) et NyH(101-012) ont & peu
pres la méme densité critique (cf. Tab. 2.1 p. 30) et & peu pres la méme opacité (cf. § 3.4
de BADBO02), alors que le gradient de température des grains est certainement positif
en raison du chauffage externe par le champ de rayonnement interstellaire (cf. § 4.1 de
BADBO02, et Masunaga & Inutsuka 2000; Evans et al. 2001; Zucconi, Walmsley & Galli
2001; Galli, Walmsley & Gongalves 2002). En revanche, sur cet intervalle de rayon, le



4.6. STRUCTURE EN VITESSE D’IRAM 04191 A PETITE ECHELLE 111

Radius (AU)

1023

—

@]
[}
N

A6 (arcsec)
H, column density (cmgg)

-

20 0 —20
Ao (arcsec)

Integrated intensity (Jy.beam .km.s ')
=
|
\

| |
10!

Radius (arcsec)

FiG. 4.12 — Profil radial moyen d’intensité intégrée Ny H*Y (1-0) d’IRAM 04191, cal-
culé a partir des données combinées PdB1/30m. Les carrés noirs représentent Uinten-
sit€ intégrée sur les 7 composantes du multiplet pour toutes les positions indiquées par
des petites croix sur la carte d’intensité intégrée insérée dans la figure : ces positions
sont limitées aux deux secteurs d’intervalle angulaire P.A. = [-110°,10°] et [70°,190°]
dont les limites sont symbolisées par les droites en trait fin. Les grandes croix en gras
représentent les intensités intégrées moyennées sur les intervalles de rayon délimités
par les barres d’erreur horizontales. Les barres d’erreur verticales sont les incertitudes
a lo. Les courbes en tiret représentent les lois de puissance [(6) x 67, avec m =
0.4, 0.6 et 0.8, normalisées a lintensité intégrée moyenne NoH* (1-0) au rayon 6§ ~
11", Elles rappellent le profil d’intensité mesuré en €mission continue des poussiéres a
1.3mm au dela de 11" par Motte & André (2001) avec le 30m et extrapolé jusqu’a 1"
par BADBO02 avec le PdBI. La courbe en trait gras est le profil de densité de colonne H,
du modéle 1D retenu par BADB02 (cf. leur Fig. 7), normalisé également a Uintensité
intégrée moyenne NoHT (1-0) au rayon 0 ~ 11". La courbe en pointillé représente le
profil de densité de colonne du méme modéle mais avec un rayon interne de r ~ 1100

UA (8").

profil d’intensité intégrée de NoH*(1-0) suit le profil de densité de colonne Hy du modele
1D retenu par BADBO02. Cela est un peu surprenant puisque, en raison du gradient
de température d’excitation probablement négatif, on s’attend a un profil d’intensité
intégrée de NoH™(1-0) décroissant plus fortement que le profil de densité de colonne Hj.
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D’autre part, le rapport signal sur bruit des spectres est un peu juste, mais I’ajustement
du multiplet NoH*(1-0) par la méthode HFS (cf. § 2.3.2) permet d’estimer grossierement
I'opacité totale de la transition. Sur U'intervalle de rayon 8” < 6§ < 25”, on n’observe
pas de variation systématique évidente de 'opacité du multiplet, qui est typiquement
de ~ 2 — 15, soit une opacité de ~ 0.5 — 4 pour la composante principale du multiplet.
Le profil d’intensité intégrée de NoH*(1-0) n’est donc probablement pas altéré par un
effet de saturation de la raie di a l'opacité, comme 'ont vérifié Caselli et al. (2002c)
pour des opacités du méme ordre sur un échantillon de cceurs denses. L’accord entre le
profil d’intensité intégrée de NoH*(1-0) et le profil de densité de colonne Hy implique
par conséquent soit une température d’excitation de NoH*(1-0) a peu pres constante,
soit un gradient d’abondance de NyH™T positif sur I'intervalle de rayon 8" < 6 < 25".
Or la température d’excitation de C**S(2-1) dans le modele sélectionné par BADB02
varie approximativement comme r~%* sur cet intervalle de rayon. Si I'on suppose que
la température d’excitation de NoH*(1-0) se comporte comme celle de C3*S(2-1) (cf.
plus haut), on déduit que ’abondance de NoH* doit varier a peu pres comme r%4 pour
compenser la variation de la température d’excitation. L ’abondance de l'ion moléculaire
NoHF semble done varier comme p~'/* sur Uintervalle de rayon 1100 UA < r < 3500
UA.

Pour 6 < 8", le profil d’intensité intégrée de NoH*(1-0) se comporte tres différem-
ment du profil d’intensité de ’émission continue et du profil de densité de colonne Hs.
On constate une légere décroissance de I'intensité intégrée vers l'intérieur alors que les
deux autres profils continuent de croitre. Comme on s’attend toujours a un gradient de
température d’excitation négatif dans cette région centrale (cf. Fig. 4.1a pour C**S), la
variation d’intensité intégrée observée implique une densité de colonne NoH™' décrois-
sant vers l'intérieur. Nous avons tracé en pointillé sur la Fig. 4.12 le profil de densité de
colonne attendu dans le cadre du modele 1D retenu par BADB02 mais avec un rayon
interne de ~ 1100 UA (8"), c’est-a-dire un vide de matiere en deca de ce rayon. L’ac-
cord avec le profil d’intensité intégrée NyH*(1-0) est relativement bon. Ce modele tres
simple laisse par conséquent penser que [’ion moléculaire NyH™ disparail de la phase
gazeuse dans la région centrale de rayonr < 1100 UA, c’est-a-dire de densité supérieure
an~9x10° em™3.

4.6.3 Discussion du déficit d’abondance observé en NoH™

D’un point de vue observationnel, I'ion moléculaire NoH* est réputé étre un excellent
traceur de régions denses (cf. par ex. Caselli & Walmsley 2001; Walmsley 2002) car il
est réputé étre beaucoup moins sensible aux phénomenes de déplétion (adsorption de
molécules sur les grains et désorption sélective qui influencent les équilibres chimiques
en phase gazeuse) que d’autres especes telles que CO ou CS, comme le montrent par
exemple les observations de cceurs denses analysées par Caselli et al. (1999, 2002c),
Bergin et al. (2001), Tafalla et al. (2002) et Bacmann et al. (2002). Cependant, ces
observations sont limitées a une résolution spatiale de FWHM ~ 25" — 54" et des

densités dans le lobe central de quelques 10° cm™ au maximum, ce qui ne permet pas
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de conclure sur une éventuelle déplétion de NyH* dans les régions centrales (de densité
nm, > quelques 10° ¢cm™2) de ces cceurs denses. De plus, Bergin et al. (2002) mettent
en évidence une légere diminution d’un facteur 2 de ’abondance de NoH* dans le coeur
préstellaire B68, des bords du nuage d’extinction visuelle A, ~ 2 vers la zone plus
centrale d’extinction visuelle A, ~ 17, qui correspond a un rayon R ~ 5000 UA et une
densité n ~ 1.4 x 10> em™ (cf. Alves, Lada & Lada 2001). La encore, les auteurs ne
peuvent pas conclure sur une éventuelle diminution plus importante de I'abondance de

NyHT aux densités plus fortes que quelques 10° cm ™2,

En revanche, les observations interférométriques réalisées par Williams et al. (1999)
en direction du coeur préstellaire 11544 font apparaitre un pic d’émission en Ny H*(1-0)
décalé de ~ 10" — 20" par rapport a la position du pic d’émission continue de pous-
sieres (mesuré a 1.3mm par Ward-Thompson, Motte & André 1999), ce qui suggere une
“déplétion” de NoH™ possible dans la région centrale (si 1’émission continue trace bien
la densité de colonne de Hj). Cette hypothese est d’autant plus plausible que Caselli
et al. (2002b) font appel a un modele chimique avec “déplétion” de NoH* (diminution
de I’abondance d’un facteur 5 pour un rayon variant de 13500 a 2500 UA) pour rendre
compte du profil de densité de colonne NoHT de L1544 qu’ils ont obtenu avec le téles-
cope de 30m de '[RAM. Le modele cinématique de Caselli et al. (2002a) fait de plus
appel & une combinaison de déplétion (avec un trou central de rayon r ~ 1400 — 2000
UA) et de mouvements d’effondrement pour expliquer les spectres double-piqués des
transitions de faible opacité (dont NoH*(1-0)) observées sur L1544. Notre conclusion
d’une forte diminution de 1’abondance de NoH™ dans la région interne (r < 1100 UA)
d’IRAM 04191 vient donc renforcer ces premieres indications observationnelles de la
“déplétion” de NyHT & des densités un peu plus fortes (~ 10° cm™3) que pour CO et
CS (~ 10° ecm™2)%.

La diminution de ’abondance de NoH* & forte densité a plusieurs origines possibles.
Bergin et al. (2002) présentent un modele chimique avec une énergie de liaison de N
sur la surface des grains (grandeur encore tres incertaine) un peu plus forte (900 K) que
celle de 750 K utilisée par Bergin & Langer (1997). Cela induit une adsorption de N
plus importante sur les grains (conséquence d’une désorption par les rayons cosmiques
plus difficile), et déplace les réactions de formation de NoH* dont 1’abondance diminue
en conséquence. Un autre scénario a été proposé par Charnley & Rodgers (2002): la
déplétion des molécules portant C et O (essentiellement CO) entraine une diminution
de "abondance de OH qui devient insuffisante pour alimenter le cycle de formation de
N; en phase gazeuse. L’azote en phase gazeuse se retrouve alors essentiellement sous
forme d’azote atomique et I’abondance de NoH™ chute. Ce modele a été calculé pour

3. Notons cependant que les observations interférométriques (FW HM = 8.5" x 4.6") en NoH™* (1-0)
de la proto-étoile de classe 0 S68N dans le nuage moléculaire du Serpent (d = 310 pc) réalisées par
Williams & Myers (1999) montrent un pic d’émission NoH?* coincidant bien avec le pic d’émission
continue & 3mm (cf. leur Fig. 1). L’analyse du profil de densité de colonne NoH* de cette source serait
toutefois utile pour rechercher une éventuelle “déplétion” de NoH™T vers les fortes densités. Néanmoins,
avec une luminosité Ly, = 6 Lg et un rapport Meny /Lo ~ 0.2 (Hurt & Barsony 1996; André, Ward-
Thompson & Barsony 2000), cette source est plus évoluée que IRAM 04191 et la température plus
élevée (~ 23 K) de son enveloppe pourrait limiter la déplétion des molécules sur les grains.
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une densité de 107 cm ™2 et une température de 10 K, et la chute de I’abondance de
N,H™* apparait au bout de ~ 10° ans, qui est 'ordre de grandeur de la durée de vie des
coeurs préstellaires.

Pour apporter de solides contraintes aux modeles chimiques, de nouvelles observa-
tions NoH™(1-0) a haute résolution angulaire d’un échantillon de coeurs préstellaires
et enveloppes protostellaires serait par conséquent intéressante pour préciser la densité
(~ 10° cm™ d’apres § 4.6.2) et les échelles de temps au dela desquelles I’'abondance de
N,H* chute en phase gazeuse.

4.6.4 Confirmation de la présence de rotation différentielle

Les deux pics d’émission intégrée en NyH*'(1-0) (cf. Fig. 4.10a) ont des vitesses
systémiques sensiblement différentes. Nous présentons sur la Fig. 4.13 une carte des
vitesses centroides mesurées par la méthode HFS (cf. § 2.3.2) sur les spectres NoH*(1-
0), limitée aux deux pics d’émission intégrée. En appliquant la méthode de GBFM93
(cf. § 3.2.1), on mesure un gradient de vitesse moyen d’amplitude ~ 2943 km s pc*
et de direction P.A. ~ 129° £ 10° entre ces deux régions, caractérisées par un rayon
0 ~ 9"-17". Cette direction correspond approximativement a celle du gradient de vitesse
mesuré a plus grande échelle avec le télescope de 30m: P.A. ~ 114° en C3Hy(212-101)
(cf. Fig. 2 de BADB02), et P.A. ~ 133° en NoH*(1-0) (cf. § 3.2.1). Par contre, le
gradient de vitesse moyen est ~ 7 fois plus fort que le gradient de vitesse moyen (~ 4.4
km s~ pc™!) mesuré par la méme méthode en C3Hy(212-10;1) et NoHT(1-0) sur les cartes
30m, qui s’étendent jusqu’a un rayon 8 ~ 60”. Ces nouvelles observations PdBI mettent
done clairement en évidence la présence d’un gradient de vitesse non uniforme dans
lenveloppe d’TRAM 04191, augmentant des bords vers le centre.

Comme la direction du gradient de vitesse mesuré sur la carte PdBI est approxima-
tivement la méme que celle obtenue a plus grande échelle avec le 30m, ce gradient de
vitesse est certainement produit par la rotation de ’enveloppe. En tenant compte de
I'inclinaison de I'axe de rotation par rapport a la ligne de visée (i ~ 50°, cf. AMB99),
on obtient une vitesse angulaire de rotation 2 ~ 38 &4 km s™! pc™! pour un rayon
r ~ 1800 UA. Nous avons reporté cette mesure sur la Fig. 4.16 rappelant les contraintes
sur le champ de vitesse de rotation obtenues par I’analyse des observations 30m en CS,
C*S et C'B0O (cf. Fig. 12, § 3.2 et § 5 de BADBO02). La vitesse angulaire au rayon
r ~ 1800 UA déterminée en NoHT(1-0) avec le PABI est ~ 20 fois plus grande que celle
mesurée au rayon r ~ 7000 UA en C3Hy(215-1¢1), C**S(2-1), H'3CO*(1-0) et NoHT(1-0)
avec le 30m (Q ~ 1.9+ 0.2 km s™* pc™!), et ~ 60 fois plus grande que celle mesurée au
rayon 7 ~ 11000 UA en C'®0 avec le 30m (Q ~ 0.6 &+ 0.3 km s™! pc™'). Cette nouvelle
mesure confirme par conséquent la présence de rotation différentielle dans enveloppe

d’IRAM 04191 jusqu’a un rayon r ~ 1800 UA.

La combinaison des données PdBI/30m permet d’étendre spatialement ’analyse
du champ de vitesse centroide. La Fig. 4.14 présente la carte des vitesses centroides
mesurées par la méthode HFS pour les positions dont le rapport signal sur bruit du
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FiGg. 4.13 — Carte des vitesses centroides de ['enveloppe d’'IRAM 04191 obtenues par
ajustement HFS des spectres NyH™ (1-0) des observations PdBI, limitée aux deux pics
d’émission intégrée. Pour chaque position, les vitesses centroides sont indiquées par
des carrés pleins dont la taille augmente et la couleur varie du bleu au rouge lorsque la
vitesse augmente. Les contours rappellent la carte d’intensité intégrée de la Fig. 4.10a.
Le lobe synthétisé est représenté par Uellipse noire en bas a droite. La croix marque
la position PdBI du pic d’émission continue a 1.3 mm. La fleche indique la direction
(P.A. ~ 129°) du gradient de vitesse centroide moyen (~ 29 km s™' pc™') mesuré par
la méthode de GBFM93.

spectre NoH*(1-0) est suffisant. On constate la encore la présence d’un fort gradient de
vitesse du nord-ouest vers le sud-est. En appliquant la méthode de GBFM93, on mesure
un gradient de vitesse moyen d’amplitude ~ 14 km s~ pc™! et de direction P.A. ~ 131°
dans la région centrale de rayon 6 ~ 25”. Comme la zone centrale est certainement tres
affectée par la chute d’abondance de NyH' mise en évidence au § 4.6.2, nous avons
raffiné la mesure du gradient de vitesse moyen en distinguant deux zones : une couronne
(tronquée en deux secteurs) de rayon 13" < 6 < 22" et la région centrale de rayon 6 <
10”. La Fig. 4.15 montre la direction du gradient de vitesse moyen mesuré dans chacune
de ces deux régions. La couronne possede un gradient de vitesse moyen d’amplitude
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FiGg. 4.14 — Carte des vitesses centroides de ['enveloppe d’IRAM 04191 obtenues par
ajustement HFS des spectres NyH™ (1-0) des observations combinées PdBI/30m. Pour
chaque position dont le spectre a un rapport signal sur bruit suffisant, les vitesses cen-
troides sont indiquées par des carrés pleins dont la taille augmente et la couleur varie
du bleu au rouge lorsque la vitesse augmente. Les contours rappellent la carte d’inten-
sit€ intégrée de la Fig. 4.11. Le lobe synthétisé est représenté par Uellipse noire en bas
a droite. La croiz marque la position PdBI du pic d’émission continue a 1.3 mm. La
fléche indique la direction (P.A. ~ 131°) du gradient de vitesse centroide moyen (~ 14
km s~ pc™') mesuré par la méthode de GBFMY3.

~ 16 £2 km s7! pc! et de direction P.A. ~ 132° 4 10°, alors que la région centrale
révele un gradient de vitesse moyen d’amplitude ~ 16 &4 km s™! pc™! et de direction
P.A. ~ 182° 4 20°. Le gradient de vitesse moyen mesuré dans la couronne correspond a
une vitesse angulaire de ~ 20 4 3 km s™! pc™! & un rayon r ~ 2500 UA, intermédiaire
entre celui mesuré a 1800 UA avec les données PdBI seules (~ 38 &4 km s~ pc™') et
celui mesuré a 3500 UA avec les données 30m seules (~ 12 4+ 3 km s™! pc™!, cf. § 5.2

de BADBO02). Nous avons ajouté ce point de mesure sur la Fig. 4.16.

La cinématique de la région centrale (6 < 10”) de la carte des observations combi-
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FiG. 4.15 — Cartes identiques a celle de la Fig. 4.1/ mais les gradients de vitesse moyens
sont mesurés dans deuz zones différentes de Uenveloppe d’IRAM 04191 : (a) dans la
couronne (tronquée en deux secteurs) de rayon 13" < 0 < 22" le gradient de vitesse
moyen a une amplitude de ~ 16 £ 2 km s pc™! el une direction P.A. ~ 132°%
10°; (b) dans la région centrale de rayon 0 < 10", le gradient de vitesse moyen a une

amplitude de ~ 16 £ / km s~ pc™! et une direction P.A. ~ 182°4+ 20°.

nées PdBI/30m est en revanche plus difficile & interpréter. La direction du gradient de

vitesse mesurée dans cette région est assez incertaine mais est significativement diffé-
rente de celle mesurée a plus grande échelle. Ce gradient de vitesse se décompose en
un gradient de vitesse de ~ 7 £ 6 km s~ pc™! du nord-ouest vers le sud-est dans la
direction du grand axe de l’enveloppe aplatie, et un gradient de vitesse de ~ 14 + 6

km s~!

pc™! du nord-est vers le sud-ouest dans la direction du petit axe de ’enveloppe

(coincidant avec 'axe projeté de rotation a P.A. ~ 30°). Comme 1'ion moléculaire

NoH*(1-0) est réputé étre peu présent dans les flots bipolaires (cf. Bachiller & Pérez
Guttiérrez 1997), la cinématique dans la direction du petit axe de I’enveloppe ne reflete
pas celle de la matiere éjectée dans le flot. En revanche, elle pourrait en principe signer
la présence de mouvements d’effondrement gravitationnel (cf. § 3.3, et par ex. Momose
et al. 1998; Ohashi 1999; Myers et al. 2000). Cependant I'inclinaison de 1’axe du flot
bipolaire observé dans IRAM 04191 implique qu’un éventuel gradient de vitesse tracant
les mouvements d’effondrement dans la direction du petit axe devrait étre orienté du
sud-ouest vers le nord-est, ce qui est 'orientation opposée a celle du gradient observé.
Le gradient de vitesse transverse observé dans la région centrale (6 < 10”) ne trace
donc pas les mouvements d’effondrement gravitationnel dans cette zone. Si I'ion molé-

culaire est effectivement absent de la partie interne de I’enveloppe de rayon r < 1100
UA (8") comme suggéré au § 4.6.2, alors la cinématique observée dans la région centrale
(0 < 10”) n’est pas le reflet de la cinématique de la partie interne de ’enveloppe mais
concerne des couches plus externes rencontrées le long de la ligne de visée.
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F1G. 4.16 — Contraintes observationnelles sur (a) le champ de vitesse de rotation et (b)
le champ de vitesse angulaire dans 'enveloppe d’IRAM 04191. Sur chaque diagramme,
le point avec boite d’erreur a 1800 UA provient de Uanalyse des nouvelles observations
interférométriques en NyH™ (1-0), celui a 2500 UA vient des observations combinées
PdBI/30m. Les zones grisées rappellent les contraintes apportées par l'analyse des 0b-
servations 30m en CS et C34S, et le point avec barre d’erreur a 11000 UA correspond
au gradient de vitesse mesuré en C'®O (cf. Fig. 12, § 3.2 et § 5 de BADB02).

4.6.5 Largeur de raie

L’étude des variations de la largeur de raie dans l'enveloppe d’IRAM 04191 est
intéressante du point de vue de l'effondrement gravitationnel et de la turbulence. La
Fig. 4.17 présente les profils radiaux moyens de largeur de raie NoH*(1-0) calculés
a partir des données combinées PdBI/30m sur l'intervalle de rayon 3" < 6 < 25"
(Fig. 4.17a et c), et a partir des données 30m seules sur I'intervalle de rayon 20”7 <
6 < 70" (Fig. 4.17b et d). Nous avons tracé les profils radiaux moyens pour la région
nord-ouest (Fig. 4.17a et b) et pour la région sud-est (Fig. 4.17c et d) de I'enveloppe
qui présentent un comportement un peu différent. Dans la partie nord-ouest, la largeur
de raie décroit de maniere a peu prés monotone vers ’extérieur, de ~ 0.4 km s™* pour
O ~ 5" a~ 0.3 kms™! pour § ~ 60" Dans la partie sud-est, la largeur de raie chute
également de ~ 0.5 km s™! pour 6 ~ 5" a ~ 0.25 km s™! pour 6 ~ 50” mais elle semble
demeurer a peu pres constante sur I'intervalle de rayon 3" < 6 < 40”. Globalement, la
largeur de raie NoH*(1-0) décroit donc de ~ 25 — 50% lorsque le rayon augmente d’un
facteur 10.

Ces nouvelles observations interférométriques permettent de comprendre seulement

4. Signalons que les 5 points situés au-dessus de 0.6 km s~! dans la Fig. 4.17a proviennent de
spectres dont le rapport signal sur bruit est trop juste pour bien identifier la composante isolée 101-
012 du multiplet, ce qui rend beaucoup plus incertaine la largeur de raie issue de ’ajustement HFS.
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F1G. 4.17 — Profils radiauz moyens de largeur de raie NyH™ (1-0) d’IRAM 04191, cal-
culés a partir des données combinées PdBI/30m pour (a) et (c), et a partir des données
30m seules pour (b) et (d). Les carrés noirs avec barres d’erreur verticales représentent
la largeur de rate déterminée par la méthode HFS pour les positions sélectionnées sur
les cartes d’intensité intégrée montrées en insertion sur chaque panneau: positions au
nord-ouest pour (a) et (b) et au sud-est pour (c) et (d). Les grandes croix en gras
représentent les moyennes pondérées des largeurs de raie sur les intervalles de rayon
délimités par les barres d’erreur horizontales. Les barres d’erreur verticales sont les

incertitudes a 1o.
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en partie la différence de largeur de raie des spectres centraux de C?*S(2-1), C3*S(3-2) (~
0.3—0.4 km s7!) et NoHT(1-0) (~ 0.55 km s™!) observés au 30m (cf. § 3.4 de BADB02).
Le fort gradient de vitesse mis en évidence avec le PABI (~ 16 km s™! pc™, cf. § 4.6.4)
contribue a élargir la raie NyH*(1-0) observée avec une résolution de FWHM ~ 26"
au 30m: lorsqu’on retire quadratiquement a la largeur de raie 30m (~ 0.55 km s™!) la
dispersion de vitesse due a la rotation dans le lobe central du télescope (~ 0.28 km s™1),
on obtient une largeur de raie de ~ 0.47 km s™!, qui correspond bien a la largeur de
raie mesurée avec le PdBI dans la zone centrale (~ 0.4 — 0.5) km s™'. Comme C?'S
est déplété sur une région beaucoup plus grande que NoHT (cf. Fig. 7 de BADBO02), il
est probable que les transitions C3S(2-1) et C?*S(3-2) soient beaucoup moins affectées
par la rotation dans le lobe central du 30m que NyH*(1-0). Néanmoins, cela n’explique
pas completement la différence de largeur de raie entre NyH et C**S. Le complément
pourrait-il provenir des mouvements d’effondrement gravitationnel qui ne seraient pas
tracés par C**S dans la zone intermédiaire ot C**S est déplété et NoHT ne l'est pas
encore? Le plateau de largeur de raie NoHT observé jusqu’a un rayon 6 ~ 40" vers le
sud-est ne favorise pas cette hypothese. Est-il possible que la croissance de la largeur
de raie NyH* vers le centre soit un effet de la turbulence (cf. § 3.1.3 et la relation
Crurh X ,01/4_1/2 de Vazquez-Semadeni, Canté & Lizano 1998)7 Toutefois, la turbulence
pourrait-elle affecter différemment NyH™, espece ionisée, et C3*S, espece neutre? La
question de l'origine de la différence de largeur de raie NoH' /C?4S reste posée.

4.6.6 Conclusion sur les observations interférométriques

L’analyse préliminaire des nouvelles observations interférométriques que nous avons
réalisées en NoH'(1-0) avec le PABI montre que cet ion moléculaire disparait de la
phase gazeuse en deca d’un rayon r ~ 1100 UA dans I'enveloppe d’'TRAM 04191. Ce
déclin de ’abondance de N,H* 3

, constitue
une nouvelle contrainte pour les modeles de la chimie des enveloppes protostellaires.

, observé au dela d’une densité de 10 cm™

Malgré tout, ces nouvelles observations confirment, jusqu’a un rayon de ~ 2000-3000
UA, la présence de rotation différentielle mise en évidence avec le télescope de 30m a

plus grande échelle dans I’enveloppe d’IRAM 04191.
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Chapitre 5

Structure en vitesse des
condensations préstellaires de p Oph

Le nuage moléculaire principal de p Ophiuchi (L1688 — appelé dans la suite p Oph)
est situé a 1° au sud de ’étoile p de la constellation d’Ophiuchus, et 2° au nord de
I’étoile Antares. Cest le site de formation d’étoiles “en amas” le plus proche (d = 150
pc) du systeme solaire (au moins en ce qui concerne les étoiles moins massives que
~ 6 Mg). Ce proto-amas, constitué de 6 cceurs denses (Oph A, B, C, D, E et F), a
été entierement cartographié en émission continue des poussieres a 1.3 mm par Motte,
André & Neri (1998 — MANO9S dans la suite) avec la caméra de bolometres du MPIfR
installée sur le télescope de 30m de 'IRAM (cf. Fig 5.1). Cette cartographie a permis
d’établir un recensement des structures de taille 2000 — 4500 UA, dont la complétude
en masse atteint ~ 0.1 Mg. Un total de 100 fragments a été détecté, constitué de 41
disques ou enveloppes circumstellaires autour d’objets stellaires jeunes et 59 condensa-
tions non détectées par ISOCAM dans le moyen infrarouge (cf. Bontemps et al. 2001;
Kaas & Bontemps 2001). Le spectre de masse des ces condensations est remarquable
dans la mesure ou il ressemble a la fonction de masse initiale stellaire. Ceci suggere
que les condensations sont sur le point de donner naissance a des étoiles (donc sont de
nature préstellaire) et que la masse des étoiles est déterminée des le stade préstellaire
au moment de la fragmentation du nuage moléculaire parent (MAN9S; André 2002b).
L’étude des condensations préstellaires de p Ophiuchi est par conséquent d’un grand
intérét pour comprendre le processus de formation des étoiles en amas. Pour étudier
la dynamique des condensations au sein du proto-amas et sonder leur structure en vi-
tesse interne, nous avons réalisé de nouvelles observations en raies moléculaires avec le

télescope de 30m de I'TRAM.

5.1 Nouvelles observations en raies moléculaires

Nous avons observé en juillet 2000 un échantillon de 54 condensations avec le téles-
cope de 30m de 'TRAM dans les raies moléculaires suivantes: NoHT(1-0), H'3CO™(1-
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FiGg. 5.1 — Carte en émission continue millimétrique du nuage moléculaire principal
de p Oph, incluant les ceeurs denses Oph A, Bl, B2, C, D, F et F. Les données ont
€t€ lissées a une résolution effective de 15" (HPBW). Les contours varient de 5 a 40
MJy/sr par pas de 5 MJy/sr, de 50 a 80 MJy/sr par pas de 10 MJy/sr, 100 M.Jy/sr
et de 120 a 280 MJy/sr par pas de 40 MJy/sr (1 MJy/sr ~ 6 mJy/lobe de 15"). Le
niveau moyen du bruit est de ~ 1.2 MJy/sr (rms). Figure extraite de Motte, André &
Neri (1998).

0), HCO*(1-0), CS(2-1), C**S(2-1), C3Hy(212-101), C*7O(1-0), HCN(1-0) & 3 mm,
CS(3-2), HyCO(212-111) @ 2 mm, et HCO™(3-2), DCO™(3-2), HyCO(312-211), CO(2-1),
CB0(2-1), C'70O(2-1) a 1.2 mm. Les résolutions spatiales (HPBW) étaient de ~ 26",
~ 17" et ~ 10" a 3 mm, 2 mm et 1.2 mm respectivement. Nous avons utilisé simul-
tanément 4 récepteurs SIS hétérodynes et un spectrometre a autocorrélation, avec une
résolution spectrale de 20 kHz a 3 mm et 2 mm, et 40 kHz a 1.2 mm. Les résolutions en
vitesse obtenues varient de ~ 0.4 a ~ 0.7 km s™! par canal selon la transition considérée.
Les observations ont été réalisées en mode “single sideband”, avec des rejets de bande de
0.01,0.05 et 0.05 a 3 mm, 2 mm et 1.2 mm respectivement. En conséquence, I'incertitude
de calibration est de ~ 10% (cf. par ex. le numéro 53 d’aout 2002 de “IRAM Newsletter”,
p. 6). Pour convertir les températures d’antenne 77 en températures de lobe principal
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TAB. 5.1 — Fréquences au repos des transitions moléculaires observées dans p Oph.

Transition Fréquence® ot Référence Résolution®

(MHz) (km s™1) ("
H3CO*(1-0) 86754.294(30) 0.10 Lovas (1992) 28.4
NoH*(101-012) 93176.265(7) 0.023 Caselli et al. (1995) 26.4
C345(2-1) 96412.952(1) 0.003  Gottlieb et al. (2002) 25.5
CS(2-1) 97980.953(1) 0.003 Gottlieb et al. (2002) 25.1
H2CO(212-111) 140839.518(7) 0.015 Lovas (1992) 17.5
DCO*(2-1) 144077.319(50) 0.10 Pickett et al. (1998) 17.1
CS(3-2) 146969.026(1) 0.002 Gottlieb et al. (2002) 16.7
DCO*(3-2) 216112.604(50) 0.069 Pickett et al. (1998) 11.4
HCO*(3-2) 267557.625(17) 0.019 Lovas (1992) 9.2

(a) L’incertitude sur la fréquence est donnée entre parenthéses en unité du dernier chiffre.

(b) Incertitude en fréquence convertie en unité de vitesse.
(¢) Largeur & mi-puissance du lobe (HPBW) du télescope de 30m de 'TRAM.

Tonp, nous avons utilisé les efficacités de demi-espace avant (“forward efficiency”) et de
lobe principal (“beam efficiency”) valides d’octobre 1999 a décembre 2000 disponibles
sur le site internet de 'IRAM (http://www.iram.es/IRAMES /index.htm, rubrique Te-
lescope/Telescope characteristics/efficiencies in the past). Le pointage du télescope a
été vérifié toutes les 2 heures sur les sources de pointage 1514-241 et NRAOS530, et sa
qualité a été de ~ 4" (rms). Le foyer du télescope a été optimisé sur 3C273 et NRAO530
toutes les 2 heures en moyenne. Les observations ont été réalisées en mode “position
switching” (PSW) pour l'intégration sur les positions centrales et en mode “on the
fly” (OTF) pour la cartographie. Nous avons également utilisé quelques observations
N,H*(1-0), CS(2-1), C**S(2-1), H*CO*(1-0), DCO*(2-1), DCO*(3-2) et HoCO(242-
111) réalisées en juin 1998 avec le télescope de 30m de 'IRAM. Toutes les données ont
été réduites avec le logiciel CLASS (Buisson et al. 2002a). Les fréquences au repos des
transitions analysées dans la suite sont données dans le Tab. 5.1.

5.2 Détection des condensations en NoH™(1-0)

Sur les 54 condensations observées, 45 ont été détectées en NoHT(1-0), soit en mode
PSW (rms ~ 0.1 K en échelle T’} ), soit en mode OTF (rms ~ 0.2 K). La Fig. 5.2 présente
les cartes OTF d’intensité intégrée NyH(1-0) des 5 coeurs denses principaux du nuage
moléculaire de p Ophiuchi. Nous avons indiqué par des croix la position d’une partie des
condensations préstellaires identifiées par MAN98. Mise a part 4 condensations dans
Oph A, elles sont toutes associées a de I’émission NoH*(1-0). La résolution spatiale
(~ 26") n’est toutefois pas toujours suffisante pour bien les individualiser.

Les Tab. 5.2 et 5.3 (p. 125 et 126) présentent les parametres de raie obtenus par
ajustement HFS (cf. § 2.3.2) des spectres des 45 condensations préstellaires et des 3
proto-étoiles VLA1623, TRS43/YLW15, CRBR85 détectées en NyH*(1-0). Les incerti-
tudes indiquent la déviation standard (lo) calculée par la méthode HFS de CLASS.
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FiG. 5.2 — Cartes d’intensité intégrée NyH™ (1-0) des caeurs denses Oph A (a), Oph B2
(b), Oph C-S (¢), Oph E (d) et Oph F (e) obtenues avec le télescope de 30m de UIRAM.
Les contours vartent respectivement de 2 a 16, de 2a 10, de 1 a 6, de 0.75a 3 et de 1 a 6
K km s7 par pas de 2, 2, 1, 0.75 et 1 K km s7'. Le disque noir représente la résolution
spatiale (HPBW). Les croix indiquent la position des condensations préstellaires iden-
tifiées par MANYS en émission continue thermique des poussiéres a 1.3 mm. Les étoiles
marquent la position des proto-étoiles VLA1623 (classe 0, dans Oph A), IRS43/YLW15
et CRBRS85 (classe I, dans Oph F, a gauche et a droite respectivement).
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TAB. 5.2 — Parameétres de raie des 23 condensations de Oph B détectées en Ny H™ (1-0).

Nom* Coordonnées® Ajustement HFS?
de la 1950 d1950 Py Py (Visr) P; (FWHM) Pu(Ttor)®
source 168 -24° (K) (km s71) (km s™1)
B1-MM1 24™:0731  217:09” 4.79 £ 0.95 4.057 £ 0.009 0.295 + 0.023 1.96 &+ 2.25
B1-MM2 24:09.7 22:37 5.16 £ 0.25 3.387 £ 0.018 0.827 £+ 0.037 1.71 &+ 0.37
9.97 £ 0.25 4.049 £+ 0.003 0.289 £ 0.009 2.87 £ 0.05
B1-MM3 24:10.8 23:17 2257 4+ 1.46 3.224 £ 0.012 0.247 £ 0.015 30.00 &+ 20.5
16.30 +£ 1.65 3.815 £ 0.006 0.335 £ 0.015 4.14 £+ 1.30
B1-MM4 24:14.1 24:01 34.01 £ 6.53 3.550 £ 0.005 0.164 &£ 0.012 22.31 &+ 5.08
12.34 £ 0.37  3.958 £ 0.005 0.356 &+ 0.014 0.11 £ 0.07
B1B2-MM1 24:09.7 20:58 7.61 &£ 0.19 4.069 = 0.001 0.384 £+ 0.011 0.30 £ 0.07
B1B2-MM2 24:16.4 22:07 2954+ 0.70 3.954 £ 0.027 0.579 £+ 0.070 3.22 £ 2.63
B2-MM1 24:15.4 20:51 1275 £ 1.15 4.049 £ 0.006 0.382 £+ 0.014 4.56 £ 1.16
B2-MM2 24:18.7 20:28 7.25 £ 0.58 3.881 £ 0.021 0.637 £ 0.052 3.70 £ 0.83
5.67 £ 0.67 4.341 £ 0.008 0.320 £ 0.022 2.74 £ 1.55
B2-MM3 24:22.1 21:25 8.90 £ 0.86 3.783 £ 0.009 0.531 £ 0.028 3.54 £ 1.04
4.75 £ 0.95 4.376 £ 0.011 0.303 & 0.029 3.23 £ 2.46
B2-MM4 24:22.7 21:05 20.45 4+ 2.39 3.717 £ 0.008 0.410 £ 0.023 5.92 £ 1.59
4.35 £ 0.50 4.361 £ 0.021 0.363 & 0.052 0.10 £ 2.88
B2-MM5 24:23.3 20:46 18.15 £ 1.70 3.690 £ 0.011 0.482 £ 0.027 495+ 1.13
534 £ 1.89 4.344 + 0.083 0.595 £ 0.130 9.20 £ 5.43
B2-MM6 24:23.7 20:20 1551 £ 1.25 3.763 £ 0.010 0.697 £ 0.026 3.97 £ 0.81
B2-MM7 24:26.3 20:59 8.83 £ 1.33 4.206 £ 0.023 0.815 £ 0.063 1.76 &+ 1.12
B2-MMS8 24:26.4 20:27 19.04 &£ 1.14 4.144 £ 0.006 0.583 £ 0.015 2.98 £ 0.63
B2-MM9 24:27.2 19:57 12.04 £ 0.35 4.086 &£ 0.009 0.616 £ 0.020 0.10 £ 1.12
B2-MM10 24:28.0 21:02 9.38 &£ 0.90 4.332 £ 0.009 0.578 & 0.024 0.98 £ 0.92
B2-MM11 24:28.3 19:09 4.20 £ 0.20 4.038 £ 0.015 1.000 &+ 0.047 0.11 £ 0.07
B2-MM12 24:28.3 19:53 16.40 = 1.28 4.093 &£ 0.008 0.549 £ 0.021 3.55 £ 0.87
B2-MM13 24:31.1 19:27 1431 £ 1.51 3.970 &£ 0.014 0.658 £ 0.031 4.38 £ 1.16
B2-MM14 24:31.2 19:49 14.45 +1.45 4.162 4 0.014 0.774 &+ 0.034 3.64 £ 0.96
B2-MM15 24:31.2 20:23 29.61 £ 2.54 4.412 £ 0.005 0.372 £ 0.012 6.74 £ 1.22
B2-MM16 24:32.9 19:33 15.73 £ 0.29 4.041 £ 0.002 0.626 £ 0.005 3.52 £ 0.19
B2-MM17 24:33.6 19:42 13.08 =+ 1.38 4.077 £ 0.013 0.636 & 0.027 3.59 £ 0.98

(a) d’aprées MANOS.
(b) cf. § 2.3.2, avec v = 93176.265 MHz pour NoH* (101-012) (cf. Caselli et al. 1995).

(¢) ot représente la somme des opacités des positions centrales des 7 composantes du multiplet
(strictement vrai uniquement lorsque les raies ne se chevauchent pas).

Nous pensons cependant qu’elles sont un peu sous-estimées car la méthode GAUSS de
CLASS (ajustement d’une seule gaussienne) donne par exemple une incertitude sur la
vitesse systémique ~ 1.7 fois plus faible que celle estimée a partir de ’équation (3) de

Goodman et al. (1993):
o, = 115 (o7 /T)\/0,Av, (5.1)

avec T' la température du pic, op le bruit rms du spectre, Awv la largeur de raie (FWHM)
et 0, la résolution spectrale (exprimée en vitesse). L’ajustement de deux composantes
s’est révélé nécessaire pour 3 condensations de Oph B1, 4 condensations de Oph B2, 1
condensation de Oph F et la proto-étoile CRBRS&5. Dans la suite, nous avons conservé
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TAB. 5.3 — Paramétres de rate des 22 condensations de Oph A, C, E, F et des 3 proto-
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¢totles VLA1623, IRS/3/YLW15, CRBR85 détectées en NyH™ (1-0).

Nom* Coordonnées® Ajustement HFS?

de la 1950 d1950 Py Py(Visy) P; (FWHM) Py(Tiot)°

source 168 -24° (K) (km s71) (km s71)
A3-MM1 23™:083 16:21" 1.55 £ 0.10 3.241 £ 0.026 0.865 & 0.054 0.10 £ 2.90
A-MM4 23:22.7 15:08 15.83 &£ 0.34 3.243 £ 0.002 0.446 + 0.004 2.65 £+ 0.24
A-MM5 23:24.5 15:43 1528 £ 0.34 3.171 £ 0.002 0.381 &+ 0.004 1.87 £ 0.24
SMI1IN 23:25.9 16:44 52.18 £ 0.17 3.573 £ 0.001 0.487 &+ 0.002 8.58 £ 0.01
SM1 23:26.1 17:12  36.03 &+ 0.05 3.645 £ 0.001 0.597 &+ 0.001 5.75 £ 0.02
A-MM6 23:26.5 16:09 4.80 £ 0.27 3.352 £ 0.007 0.689 £+ 0.017 1.15 £+ 0.50
SM2 23:28.0 17:43 19.74 &+ 0.02 3.509 £ 0.000 0.484 + 0.002 3.56 £ 0.02
A-MMS 23:31.9 18:17 17.40 & 0.01  3.505 £ 0.000 0.384 &+ 0.002 2.71 £ 0.04
A-S 23:41.6 18:59 292+ 058 3.710 &£ 0.007 0.237 £ 0.020 2.20 £ 2.13
*VLA1623 23:25.0 17:46.8 16.00 £ 0.02 3.684 £ 0.001 0.573 &+ 0.002 3.67 £ 0.04
C-W 23:48.3 26:07 1456 £ 1.68 3.578 &£ 0.004 0.192 £ 0.009 721 £1.74
C-N 23:55.6 24:57 3595+ 1.53 3.811 4+ 0.001 0.209 £ 0.003 12.44 £+ 0.81
C-MM2 23:56.7 2711 16.84 £2.91 3.881 &+ 0.014 0.426 £ 0.028 10.76 & 2.96
C-MM3 23:57.2 27:40 3396 £4.76 3.906 &£ 0.008 0.325 £ 0.017 17.24 &+ 3.29
C-MM4 23:57.7 2720 29.01 £4.84 3.849 4+ 0.010 0.338 £0.020 16.21 &+ 3.71
C-MM5 23:58.4 2745 3859+ 1.19 3.809 %+ 0.002 0.314 £ 0.003 17.63 £ 0.73
C-MM6 23:59.9 2755 37.06 £1.23 3.710 &£ 0.001 0.327 £ 0.003 17.42 4 0.78
C-MM7 24:01.6 27:40 30.66 £ 858 3.686 &+ 0.012 0.299 £ 0.023 28.49 &+ 23.8
E-MM1 23:55.9 30:14 212+ 0.30 4.433 &£ 0.020 0.363 £ 0.038 0.10 £ 19.6
E-MM2d 24:03.1 32:34 1353 £ 0.42 4.496 &+ 0.001 0.287 £ 0.004 3.60 £ 0.38
E-MM4 24:08.8 32:49 5.08 £0.25 4.232 4+ 0.003 0.332 £ 0.007 1.71 £ 0.55
F-MM1 24:20.2 33:19 8.89 £ 0.48 4.726 & 0.005 0.476 £ 0.010 4.63 £+ 0.66
F-MM2 24:22.4 33:55 1761 £ 0.78 4.132 4+ 0.002 0.233 £ 0.005 10.12 4+ 0.77

7.74 £ 0.31 4.592 &£ 0.002 0.354 £ 0.007 0.57 £ 0.40
*CRBRS&5 24:22.8 34:23.0 2538 &+ 2.51 4.067 £ 0.004 0.230 &+ 0.009 10.22 £ 1.70
3.32 £ 0.28 4.649 &+ 0.019 0.402 £ 0.040 0.10 £ 0.56

*IRS43 24:25.1 34:09.9 29.54 4+ 0.60 4.162 £ 0.001 0.259 &+ 0.002 8.06 £ 0.33

(a) d’aprées MANOS.
(b) cf. § 2.3.2, avec v = 93176.265 MHz pour NoH* (101-012) (cf. Caselli et al. 1995).

¢) Tiot représente la somme des opacités des positions centrales des 7 composantes du multiplet
P

(strictement vrai uniquement lorsque les raies ne se chevauchent pas).

ces composantes multiples pour I'analyse des largeurs de raie et des mouvements relatifs

des condensations au sein du proto-amas.

5.3 Masses viriel et turbulence

Grace aux largeurs de raie mesurées en NyH*(1-0), nous donnons pour chaque
condensation détectée une estimation de la masse viriel (cf. § 3.1.4) et de la disper-
sion non-thermique des vitesses dans le Tab. 5.4 (p. 127). Pour chaque condensation,
les colonnes 1, 2 et 4 indiquent le nom, le diametre (FWHM) déconvolué et la masse
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TAB. 5.4 — Masses virtel et support turbulent des condensations de p Oph.
Nom FWHM Ta  Mismm Myir Myir/My13  or(p) ONT ont/oT
(AU x AU) (K) (Mg) (Mg) (kms™1)  (kms7!)

A3-MM1 < 800 20 0.10 <0.27-045 <2.7-4.5 0.27 0.36 1.4
A-MM4 4000 x 1400 20 0.14 0.40-0.67 2.9-4.8 0.27 0.17 0.7
A-MM5 3700 x 2900 20 0.23 0.51-0.84 2.2-3.7 0.27 0.14 0.5
SMIN 3000 x 1800 20 1.3 0.42-0.71 0.3-0.5 0.27 0.19 0.7
SM1 6100 x 2100 20 3.2 0.78-1.31 0.2-0.4 0.27 0.24 0.9
A-MM6 3200 x 2700 20 0.4 0.75-1.25 1.9-3.1 0.27 0.28 1.1
SM2 6200 x 3400 20 1.3 0.83-1.39 0.6-1.1 0.27 0.19 0.7
A-MMS8 2900 x 2100 20 0.13 0.38-0.64 2.9-4.9 0.27 0.15 0.5
A-S < 800 20 0.08 <0.10-0.17 <«1.3-2.1 0.27 0.07 0.3
B1-MM1 < 800 12 0.10 <0.07-0.12 <0.9-1.5 0.21 0.11 0.5
B1-MM2 3000 x 2100 12 0.17 0.69-1.15 4.1-6.8 0.21 0.35 1.7
0.23-0.38 1.4-2.3 0.11 0.5

B1-MM3 1800 x 1300 12 0.16 0.13-0.22 0.8-1.4 0.21 0.09 0.4
0.15-0.26 1.0-1.6 0.13 0.6

B1-MM4 4600 x 3200 12 0.21 0.28-0.47 1.4-2.3 0.21 0.04 0.2
12 0.40-0.67 1.9-3.2 0.21 0.14 0.7

B1B2-MM1 2700 x 1800 12 0.10 0.24-0.41 2.5-4.1 0.21 0.15 0.7
B1B2-MM2 4800 x 4100 12 0.33 0.75-1.24 2.3-3.8 0.21 0.24 1.2
B2-MM1 < 800 12 0.14 <0.09-0.15 <0.6-1.1 0.21 0.15 0.7
B2-MM2 4500 x 2400 12 0.47 0.62-1.04 1.3-2.2 0.21 0.26 1.3
0.32-0.53 0.7-1.1 0.12 0.6

B2-MM3 < 800 12 0.12 <0.12-0.20 <1.0-1.7 0.21 0.22 1.1
<0.08-0.13 <0.6-1.0 0.12 0.6

B2-MM4 2100 x 960 12 0.27 0.17-0.28 0.6-1.0 0.21 0.16 0.8
0.15-0.25 0.6-0.9 0.14 0.7

B2-MM5 2200 x 960 12 0.26 0.20-0.33 0.8-1.3 0.21 0.20 1.0
0.25-0.42 1.0-1.6 0.25 1.2

B2-MM6 4300 x 2700 12 0.78 0.73-1.22 0.9-1.6 0.21 0.29 1.4
B2-MM7 < 800 12 0.23 <0.22-0.36 <0.9-1.6 0.21 0.34 1.7
B2-MM8§ 4000 x 4000 12 1.5 0.68-1.13 0.5-0.8 0.21 0.24 1.2
B2-MM9 1600 x 960 12 0.31 0.23-0.38 0.7-1.2 0.21 0.26 1.2
B2-MM10 3400 x 2200 12 0.6 0.46-0.77 0.8-1.3 0.21 0.24 1.2
B2-MM11 < 800 12 0.15 <0.30-0.50 <2.0-3.3 0.21 0.42 2.0
B2-MM12 2100 x 1300 12 0.39 0.26-0.44 0.7-1.1 0.21 0.23 1.1
B2-MM13 < 800 12 0.19 <0.16-0.26 <0.8-1.4 0.21 0.27 1.3
B2-MM14 2100 x 1800 12 0.43 0.48-0.81 1.1-1.9 0.21 0.32 1.6
B2-MM15 < 800 12 0.17 <0.09-0.14 <0.5-0.9 0.21 0.15 0.7
B2-MM16 2700 x 1300 12 0.35 0.35-0.58 1.0-1.7 0.21 0.26 1.3
B2-MM17 < 800 12 0.23 <0.15-0.25 <0.7-1.1 0.21 0.26 1.3
C-W 17000 x 8000 12 1.4 0.90-1.50 0.6-1.1 0.21 0.06 0.3
C-N 10000 x 8800 12 1.7 0.74-1.24 0.4-0.7 0.21 0.07 0.3
C-MM2 < 800 12 0.12 <0.10-0.16 <0.8-1.4 0.21 0.17 0.8
C-MM3 5400 x 640 12 0.23 0.18-0.30 0.8-1.3 0.21 0.13 0.6
C-MM4 2400 x 1400 12 0.16 0.18-0.31 1.2-1.9 0.21 0.13 0.6
C-MM5 < 800 12 0.10 <0.08-0.13 <0.8-1.3 0.21 0.12 0.6
C-MM6 4000 x 3700 12 0.33 0.38-0.63 1.2-1.9 0.21 0.13 0.6
C-MM7 < 800 12 0.13 <0.07-0.12 <0.6-1.0 0.21 0.11 0.5
E-MM1 23000 x 19000 15 2.2 2.57-4.28 1.2-1.9 0.23 0.14 0.6
E-MM2d 4200 x 2700 15 0.45 0.36-0.60 0.8-1.3 0.23 0.10 0.5
E-MM4 6900 x 5300 15 0.44 0.70-1.17 1.6-2.7 0.23 0.13 0.5
F-MM1 4800 x 2600 15 0.25 0.54-0.89 2.1-3.6 0.23 0.19 0.8
F-MM2 2700 x 1600 15 0.12 0.21-0.34 1.7-2.9 0.23 0.07 0.3
0.25-0.42 2.1-3.5 0.14 0.6
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obtenus en émission continue a 1.3 mm par MAN98. La colonne 3 donne la température
des grains citée par MANO98 (basée sur André, Ward-Thompson & Barsony 1993; Ris-
torcelli et al. 1997). Les colonnes 5 et 6 présentent la masse viriel et le rapport de cette
masse a la masse 1.3 mm. Les bornes de I'intervalle indiqué dans chaque colonne corres-
pondent aux cas extrémes d’une sphere de densité en 7= et d’une sphere homogéne (cas
s=2et s=0du§3.1.4), avec une température du gaz uniforme égale a la température
des grains. Pour les condensations qui ne sont pas spatialement résolues a 1.3 mm, cet
intervalle est une limite supérieure obtenue en utilisant une limite supérieure de 800
UA pour le diametre FWHM (cf. MAN9S). Les colonnes 7 et 8 donnent la dispersion de
vitesse thermique pour la particule de masse moléculaire moyenne umyg = 2.33 my et
la dispersion de vitesse non-thermique calculée a partir de la largeur de raie NoH*(1-0).
Le rapport de ces deux dispersions de vitesse est présenté dans la colonne 9. Les Fig 5.3a
a f (ainsi que la Fig. 3 de Belloche, André & Motte 2001, cf. Annexe A) présentent le
spectre de la composante isolée NoHT(101-012) du multiplet pour un échantillon des
condensations observées.

Sur les 39 composantes des 32 condensations spatialement résolues, 8 ont un rapport
Myir /My 3mm (dans le cas d’une sphere de densité en r~?) supérieur a 2, 14 ont un
rapport compris entre 1 et 2, et 17 ont un rapport inférieur a 1. De plus, parmi les 14
composantes des 13 condensations non résolues, 2 seulement ont une limite supérieure
du rapport M. /M 3,3, supérieure a 2, 2 ont une limite supérieure de ce rapport
compris entre 1 et 2, et 10 ont une limite supérieure de ce rapport inférieure a 1. Au
total, 43 composantes au moins' ont donc un rapport M,;. /M 3, inférieur a 2 (dans
le cas d’une sphere de densité en r~2) alors que seulement 8 composantes ont un rapport
supérieur a 2. Par conséquent, au moins ~ 80% des condensations de p Oph détectées
en NoH* (1-0) sont gravitationnellement lices (cf. § 3.1.4). Ceci confirme que la plupart
des condensations (au moins ~ 70% ) identifices par MAN9IS sont de nature préstellaire.

Les condensations ont une dispersion de vitesse interne relativement faible puisqu’on
mesure en NoHt(1-0) une largeur de raie moyenne de ~ 0.46+0.19 km s™* sur ’ensemble
des 53 composantes (cf. Tab. 5.2 et 5.3). Les largeurs de raie sont un peu plus fortes
dans Oph A (0.51 £0.19 km s™!) et Oph B2 (0.57 & 0.18 km s™') que dans Oph BI-
B1B2 (0.39 4+ 0.20 km s™'), Oph C (0.30 £ 0.07 km s™'), Oph E (0.334+0.04 km s™!) et
Oph F (0.35 £ 0.12 km s7!). A 1’échelle des cceurs denses, Loren, Wootten & Wilking
(1990) indiquent des largeurs de raie plus grandes en DCO* (cf. leurs Tab. 2, Fig. 5c
et §4): ~ 0.4 km s™! pour Oph E, 0.5-0.7 km s™! pour Oph B1, C et F, 0.8-1.0 km s™*
pour Oph A et B2. Les largeurs de raie NoH*(1-0) valent donc ~ 50% des largeurs de
raie DCO™ pour Oph C, ~ 60% pour Oph A, Bl, B2, F et ~ 80% pour Oph E. Loren
et al. (1990) signalent de plus que les largeurs de raie DCO™ sont inférieures a celles
mesurées en NHs, jusqu’a seulement 30-40% x AVyp, pour Oph E, et Zeng, Batrla &
Wilson (1984) donnent AVyg, = 1.240.2 km s™* pour Oph B1. La dispersion de vitesse
interne des condensations est donc significativement plus faible (d’au moins un facteur
2) que celle des ceurs denses dans lesquels elles sont plongées. De plus, la dispersion de

1. d’autant plus que la prise en compte du terme de pression extérieure dans le théoréme du viriel
(cf. § 3.1.4) réduit la masse viriel.



5.4. EFFONDREMENT GRAVITATIONNEL 129

vitesse non-thermique vaut en moyenne 0.8 + 0.4 fois la dispersion de vitesse thermique
pour ’ensemble des 45 condensations détectées en NoH*(1-0) (cf. Tab. 5.4). Ce rapport
moyen n’est toutefois pas identique dans les différents coeurs: il varie de 0.55 £ 0.16
pour Oph E et Oph F, 0.544+0.17 pour Oph C, a 1.14+0.4 pour Oph B2, en passant par
0.72 £ 0.46 pour Oph Bl et Oph B1B2, 0.76 4+ 0.33 pour Oph A. Les condensations de
p Oph ont par conséquent un support turbulent relativement faible, du méme ordre que
ou inférieur au support thermique. Ces deux caractéristiques montrent que le niveau de
turbulence décroit jusqu’a un régime marginalement subsonique lorsque ['on passe de
l’échelle d’un ceeur dense a celle d’une condensation préstellaire dans le proto-amas de

p Oph.

Ce résultat rappelle la transition vers la “cohérence” mise en évidence par Good-
man et al. (1998) dans des cceurs préstellaires relativement isolés (cf. § 3.1.3). Cepen-
dant, le résidu de turbulence caractéristique des condensations préstellaires de p Oph
(onT/or ~ 0.8) est un peu plus élevé que celui mesuré dans ces cceurs (onr/or ~ 0.5).
Il est en revanche du méme ordre que celui mesuré en NoyH*(1-0) par Williams & Myers
(2000) dans les cceurs “quiescents” d’un proto-amas du nuage moléculaire du Serpent
(ontT/or ~ 0.75+0.10), dont les cceurs parents ont une dispersion de vitesse turbulente
2 fois plus élevée, tout comme les coeurs denses de p Oph. De méme que les coeurs “quies-
cents” du Serpent, les condensations préstellaires de p Oph pourraient s’apparenter aux
“kernels” décrits par Myers (1998), précurseurs d’étoiles dans les proto-amas (cf. André
2002b). Dans ce modele, des condensations auto-gravitantes de taille comparable a la
longueur d’onde de coupure des ondes magnétohydrodynamiques? peuvent se former
dans des cceurs denses turbulents suffisamment massifs uniquement, probablement par
dissipation de la turbulence (Nakano 1998; Myers & Lazarian 1998).

5.4 Effondrement gravitationnel

5.4.1 Signatures d’effondrement gravitationnel

Sur un total de 25 condensations préstellaires de p Oph que nous avons observées
dans au moins une transition optiquement épaisse et une transition optiquement mince,
la signature spectroscopique d’effondrement gravitationnel (cf. § 3.3) est détectée pour
les 6 condensations suivantes: A-SM2, B2-MM16, C-MM5, C-MM6, E-MM2d et E-
MM4 (cf. Fig. 5.3a a f). Pour 10 autres condensations (A-MM4, A-MM5, A-SM1, A-
MMS, C-N, B2-MM12, B2-MM13, B2-MM14, B2-MM15, B2-MM17), nos observations
suggerent seulement la présence de cette signature, qui demande a étre confirmée par des
observations complémentaires. Dans les 9 condensations restantes (A-MM6, A-SMIN,
F-MMI1, F-MM2, B1-MM4, B2-MM2, B2-MM6, B2-MMS8, B2-MM10), cette signature

n’est pas observée.

La vitesse systémique de chacune des 6 condensations présentées sur les Fig. 5.3a

2. longueur en dega de laquelle ces ondes ne peuvent plus se propager ni apporter de support contre
la gravitation, cf. Mouschovias (1991).
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a f est celle mesurée par ajustement HFS sur le multiplet NoH*(1-0). Pour E-MM2d,
A-SM2 et C-MM6°2, le creux des transitions optiquement épaisses qui présentent la si-
gnature d’effondrement est légerement décalé vers le rouge de ~ 0.05, ~ 0.1 et ~ 0.1-0.2
1 respectivement. Ceci suggere que les couches externes responsables du creux
d’absorption (cf. § 3.3.2) subissent des mouvements de contraction avec des vitesses

km s~

comparables a ces valeurs dans ces trois condensations. Au contraire, ’absence de dé-
calage du creux pour E-MM4, B2-MM16 et C-MM5 indique que les mouvements d’ef-
fondrement responsables de "asymétrie du profil des transitions optiquement épaisses
concernent des couches plus profondes dans ces trois autres condensations.

5.4.2 Simulations du transfert radiatif pour I’effondrement gra-
vitationnel du cceur Oph C-S

La signature d’effondrement observée dans Oph C-S, plus précisément dans la di-
rection de la condensation OphC-MMb5 (cf. Fig. 5.3e), présente les caractéristiques sui-
vantes en CS et C?4S:

— la largeur de raie du spectre central C3*S(2-1) déterminée par un ajustement

gaussien est: FWHM = 0.63 £ 0.03 km s™! (soit 0 = 0.27 £ 0.01 km s™1).

— Pasymétrie du spectre CS(2-1) (rapport de l'intensité du pic décalé vers le bleu
sur celle du pic décalé vers le rouge) est T;,/T, = 1.3 £ 0.1. Le creux d’absorption
est a peine décalé vers le rouge par rapport a la vitesse systémique de la source

mesurée en NoHT(1-0) (cf. Tab. 5.3): Vi, — Vig- = 0.05+0.04 km s™! (moins d’un

canal de vitesse).

— Pasymétrie du spectre CS(3-2) (cf. par ex. Fig. 5.7) est T,/T, = 1.2 +0.4. Le
rapport signal sur bruit est un peu faible pour mesurer correctement la position
du creux d’absorption. On peut 'estimer a: Vg, — Vi, = —0.09 4 0.10 km s, et
cela reste compatible avec un décalage nul.

Qualitativement, ’observation d’une asymétrie avec un pic bleu plus fort que le pic rouge
sur les spectres CS(2-1), CS(3-2) et HyCO(212-111) suggere la présence d'un gradient
de température d’excitation négatif et d’un champ de vitesse de contraction (cf. § 3.3).
Cependant, 'absence de décalage significatif des creux d’absorption par rapport a la

3. Deux autres composantes de vitesse & ~ 2.8 et ~ 4.9 km s~! sont visibles sur les spectres

optiquement épais de C-MM5 et C-MM6. Ces émissions sont également observées en C130(2-1), mais
n’apparaissent pas du tout en NoH*(1-0). Elles ne sont donc probablement pas associées & ces deux
condensations.

F1G. 5.3 — (page 130) Signature spectroscopique d’effondrement gravitationnel observée
dans 6 condensations préstellaires de p Oph: (a) OphE-MM2d, (b) OphE-MM}, (c)
OphA-SM2, (d) OphB2-MM16, (¢) OphC-MM5 et (f) OphC-MM6. Les spectres sont
présentés en €chelle T';. Sur chaque panneau, la droite en pointillé indique la vitesse
systémique de la source mesurée par ajustement HES du multiplet NyH™ (1-0).
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FiGg. 5.4 — Proprietés physiques du modele d’enveloppe 1D sphériqgue C1 utilisé pour
ajuster les spectres CS et C**S observés dans la direction de la condensation préstellaire
OphC-MMb5 (cf. Fig. 5.7): profils de densité (a), abondance moléculaire de CS (b),
température cinétique (c¢), dispersion de vitesse turbulente (d) et vitesse de contraction

(¢).
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Fi1G. 5.5 — Idem que Fig. 5.4 pour le modéle C2 (cf. Fig. 5.8).
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F1G. 5.6 — Idem que Fig. 5.4 pour le modéle C3 (cf. Fig. 5.9).

vitesse systémique de la source implique des couches externes statiques. D’autre part, la
largeur de raie C**S(2-1) est ~ 6 fois plus grande que la largeur thermique de C**S. Or
le gradient de vitesse de rotation mesuré dans Oph C-S (~ 4.4 km s™* pc™!, cf. § 5.5.1)
donne une variation de vitesse de seulement ~ 0.08 km s~ d’un bord & I'autre du lobe
du télescope en C**S(2-1) (~ 25.5”, soit ~ 0.019 pc). La largeur de raie C**S(2-1) doit
par conséquent résulter de la combinaison de mouvements turbulents et de contraction.

La condensation OphC-MM5 détectée par MANOIS a partir d’observations de 1’émis-
sion continue des poussieres a 1.3 mm est non résolue (FWHM < 800 UA). Il est par
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conséquent vraisemblable que la signature d’effondrement observée avec le télescope de
30m en CS et HyCO révele des mouvements de contraction a plus grande échelle que
celle de la condensation elle-méme. Pour apporter quelques contraintes quantitatives
sur le champ de vitesse d’effondrement, nous avons modélisé cette source a ’échelle
du cceur dense Oph C-S et réalisé des simulations de transfert radiatif pour un mo-
dele d’effondrement sphérique a une dimension avec le code MAPYSO (cf. § 2.2). Nous
présentons trois modeles Cl, C2 (le meilleur) et C3 qui s’ajustent relativement bien
a nos observations CS(2-1), CS(3-2) et C**S(2-1) (et sont compatibles avec la non-
détection de CS(5-4)). Les propriétés physiques de ces trois modeles sont présentées sur
les Fig. 5.4, 5.5 et 5.6, et les spectres modélisés sont superposés aux spectres observés

sur les Fig. 5.7, 5.8 et 5.9.

Pour définir le profil de densité, nous avons utilisé les contraintes obtenues par
MAN98: un plateau de densité de colonne en deca de 3400 UA, une densité moyenne
npg, = 2.8x 10° cm™ dans cette région interne, et un profil de densité en r=2 au dela (cf.
leur Tab. 4). Nous avons adopté ces caractéristiques, avec un plateau central de densité*
(cf. Fig. 5.4a, 5.5a et 5.6a). La taille du cceur dense déterminée par ces auteurs est de
0.11 x 0.08 pc* (FWHMxFWHM, cf. leur Tab. 1). Pour la modélisation du transfert
radiatif, nous avons fixé le rayon de la source a 25000 UA (~ 3xFWHM/v81n2). Le
profil d’abondance a été ajusté de maniere a reproduire 1’évolution spatiale de I'intensité
intégrée de C**S(2-1) (avec un rapport isotopique CS/C?'S standard de 22.5): une
décroissance de I"abondance de C**S vers I'intérieur est nécessaire, et un profil en 1/ngy,
s’est avéré acceptable, avec une abondance de CS standard de 2 x 1072 aux bords (cf.
Fig. 5.4b, 5.5b et 5.6b). D’autre part, nous avons limité I’exploration de ’espace des
parametres a une température cinétique uniforme. L’amplitude des spectres CS(2-1) et
CS(3-2) observés impose, apres quelques tests, une température cinétique relativement

basse de 7-8 K (cf. Fig. 5.4c, 5.5¢ et 5.6¢).

Les trois modeles Cl, C2 et C3 ont une dispersion de vitesse turbulente uniforme
(AVius = 0.3, 0.45 et 0.5 km s™* respectivement, soit o5 = 0.13, 0.19 et 0.21 km s7*,
cf. Fig. 5.4d, 5.5d et 5.6d). Le champ de vitesse de contraction est défini par une
gaussienne en échelles logarithmique pour le rayon et linéaire pour la vitesse. La largeur
a mi-hauteur de cette gaussienne est dans les trois cas FWHM = 0.6 (le log étant
calculé avec un rayon exprimé en UA). En revanche, le rayon ou la vitesse est maximale
et la valeur de cette vitesse sont différents: V.. = 0.3 km s7' et R,,.. = 7000 UA
pour Cl, V,oe = 0.2 km 57! et R, = 8500 UA pour C2, Vi,p, = 0.1 km s71 et
Ryaz = 11000 UA pour C3 (cf. Fig. 5.4e, 5.5¢ et 5.6e). Ces trois modeles produisent
des creux d’absorption en CS quasiment non décalés vers le rouge par rapport a la
vitesse systémique (cf. Tab. 5.5), ce qui est en bon accord avec la position des creux
d’absorption observés. Ils sont également satisfaisants pour la largeur de raie C3*S(2-1).
L’asymétrie du spectre CS(2-1) central est correcte pour le modele C2 mais elle est un
peu trop faible pour les modeles C1 et C3 par rapport a celle observée. Dans tous les
cas, elle est un bon compromis pour les variations spatiales observées jusqu’a 40" (cf.
Fig. 5.7, 5.8 et 5.9). Enfin, les ailes de raie en CS(2-1) sont tres bien reproduites pour

1

4. sachant qu’un profil en =" n’est pas exclu.
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40" 0" 40

6 T T T m g T

r E = E r w3 =
4 - - - 4 F = |

C N\ E 7 £ g «
R A - - R -4 =

C | C 1 r 1 4
0 i xii I} 0 aii

FLITITNN: ) A A IV

W A EE
O Eg T ER T T

6 I
T ~
4 T |
T )
2 £ a
f I n
0 ] L @}
Lo b b e o Lo b ot e b b b
2 3 45 4 g C2
Velocity (km.s™ %) = 2F - ?*F
3 0 4 £
-y = 3
ool
Zﬂuu‘ T 27 N
LE LE &
O; 0 k gm
E S}
—{ du -1
2 3 4 5

Velocity (km.sil)

FiG. 5.8 — Idem que Fig. 5.7 pour le modele C2 présenté sur la Fig. 5.5.
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FiG. 5.9 — Idem que Fig. 5.7 pour le modéle C3 présenté sur la Fig. 5.6.

TAB. 5.5 — Parameétres des modéles d’effondrement C1, C2, C3 et caractéristiques des
spectres simulés avec MAPYSO.

Modtle Romas® Vinas® AViars® orure® T CP59(2-1) CS(2-1) CS(3.2)
AVeE Vdip — lsrd Tb/Tre Vdip - lsrd Tb/Tre
(UA) (km s—1) (K) (km s~1) (kms~1) (km s—1)

C1 7000 0.3 03 013 70 0.60+0.01 0.03+£0.03 1.13 0.04 +£0.04 131
C2 8500 0.2 045 0.19 73 060+0.01 0.04%0.03 1.18 0.06 £0.04 1.39
C3 11000 0.1 05 021 75 057x£0.01 0.03+£003 114 0.04+0.04 1.29

(a) Rayon et vitesse du pic du profil de vitesse de contraction (gaussien en échelles logarithmique
pour le rayon et linéaire pour la vitesse).

b) Dispersion de vitesse turbulente : AViyrp = V8IN2 0ryrp.

¢) Largeur a mi-hauteur de la raie déterminée par un ajustement gaussien.

)
)

d) Décalage du creux d’absorption par rapport & la vitesse systémique.
)

e) Rapport de 'intensité du pic bleu sur celle du pic rouge.

les modeles C2 et C3.

Pour évaluer les incertitudes sur la détermination de la dispersion de vitesse turbu-
lente et du champ de vitesse de contraction, nous présentons sur les Fig. 5.10, 5.11 et
5.12 les effets d’une exploration de I’espace des parametres qui leur sont associés sur les

spectres CS(2-1), CS(3-2) et C**S(2-1) centraux.

Le choix le plus simple de profil de vitesse de contraction est un profil plat. L’effet
d’un tel profil est montré sur la Fig. 5.10 pour laquelle les modeles (b) a (e) ont une
vitesse de contraction uniforme, égale a V;,,;. Pour chaque modele, la dispersion turbu-
lente a été choisie pour ajuster la largeur de raie C**S(2-1). Pour V;,; = 0.3 km s™* et
AViurp = 0.2 km s™* (b), le profil d’opacité est dominé par le champ de vitesse radiale



136 CHAPITRE 5. CONDENSATIONS PRESTELLAIRES DE p OPH

1

Vinax = 0.2 Viys = 0.3 0.2 0.1 0.05 0.0 km.s
AViury = 0.45 AV, = 02 0.3 0.5 0.6 0.6 km.s '
R = 8500 AU

cs (2-1)

cs (3-2)

-

s (2-1)

—1 Con b b bt B s b b G b b 0 Do b b ) Bl b o Do b i b 1

3 4 5 3 4 5 3 4 5 3 4 5 3 4 b 3 4 b
Velocity (km.sfl)

FiG. 5.10 — Effets d’un champ de vitesse de contraction uniforme sur les spectres cen-
trauz CS(2-1) (1°° ligne), CS(3-2) (2°™¢ ligne) et C®1S(2-1) (3" ligne) de OphC-
MMS5. La colonne (a) rappelle le modéle C2 de la Fig. 5.5. Les colonnes (b) a (¢)
correspondent a des modéles de vitesse de contraction uniforme Vi, 5 différente, et de
dispersion de vitesse turbulente AV,,., choisie pour ajuster la largeur de raie C**S(2-1).
La colonne (f) correspond a un modéle de vitesse de contraction nulle.

et est constitué de deux pics centrés a Vi, 0.3 km s™1. Ceci se traduit par un profil de
transition optiquement mince a deux pics qui n’a rien a voir avec de 'auto-absorption
(cf. le spectre C3S(2-1), dont I'opacité au centre n’est que de 0.6)°, et qui n’est pas
observé. Pour le modele (¢), la dispersion de vitesse plus grande gomme un peu les deux
pics du profil d’opacité, ce qui fait quasiment disparaitre les deux pics C**S(2-1). Mais
la vitesse de contraction V;,; = 0.2 km s~ implique un creux d’absorption trop décalé
vers le rouge en CS. (est toujours le cas pour le modele (d) avec V,p = 0.1 km s™!. En
revanche, le modele (e) avec V;,; = 0.05 km s™! produit un creux d’absorption a peine
décalé, mais en contrepartie, I'asymétrie du spectre CS(2-1) est quasiment inexistante.
Le choix d’un profil de vitesse de contraction uniforme n’est par conséquent pas satisfai-

5. L’effet combiné du champ de vitesse radiale et de la dispersion de vitesse turbulente sur le profil
des transitions optiquement épaisses est plus compliqué: la vitesse des couches externes (0.3 km s~1
en direction du centre) provoque un creux d’absorption a Vi, +0.3 km s~! alors qu’un deuxiéme creux
est visible a la vitesse systémique Vs, en raison du profil d’opacité a4 deux pics. Il en résulte des profils

de raie CS(2-1) et CS(3-2) a trois pics.
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FiG. 5.11 — Effets de la dispersion de vitesse turbulente AV, et de la vitesse maximale
Vinaz du champ de vitesse de contraction sur les spectres centrauz CS(2-1) (1°7 ligne),
CS5(3-2) (2°™¢ ligne) et C**S(2-1) (3¢ ligne) de OphC-MM35. La colonne (a) rappelle
le modele C2 de la Fig. 5.5.

sant. Enfin, un modele purement turbulent sans champ de vitesse de contraction (f) ne
produit pas du tout d’asymétrie en CS(2-1). Dans la suite, nous avons adopté un profil
de vitesse en forme de bosse, similaire a ceux prédits par les modeles d’effondrement
gravitationnel dynamique dans la phase préstellaire (cf. par ex. Fig. 1.5 et Foster &

Chevalier 1993).

La Fig. 5.11 montre l'effet de la dispersion de vitesse turbulente AV;,.;, et de la
vitesse maximale V,,,, en prenant le modele C2 pour référence, rappelé dans la colonne
(a). Les modeles (b) et (c) ont le méme profil de vitesse de contraction que C2 mais une
dispersion de vitesse turbulente différente. Le spectre CS(2-1) est soit trop étroit (b),
soit trop large (c). Cela permet de donner une estimation de la dispersion de vitesse
turbulente: AVjy5 ~ 0.45 £ 0.1 km s™!, pour un champ de vitesse de contraction avec
Vinar = 0.2 km s™!. Les modeles (d) et (e) explorent l'effet de la vitesse maximale
Vinar (tout en conservant une largeur de raie C**S(2-1) correcte par 1’ajustement de
la dispersion de vitesse turbulente): avec V,,, = 0.1 km s™* pour (d), 'asymétrie du
spectre CS(2-1) est a peine visible tandis qu’avec V.., = 0.35 km s~ pour (e), deux pics
apparaissent dans la raie C**S(2-1) optiquement mince. Ceci est dii a la dispersion de
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FiG. 5.12 - Effets du rayon R,... et de la vitesse V,, ., du pic de vitesse sur les spectres
centrauz CS(2-1) (1 ligne), CS(3-2) (2™ ligne) et C31S(2-1) (3°™¢ ligne) de OphC-
MMb5. Les colonnes (c), (d) et (e) rappellent les modéles C1, C2 et C3 des Fig. 5.4, 5.5
et 5.6.

vitesse turbulente trop faible pour gommer les deux pics d’opacité créés par le champ
de vitesse de contraction. Avec une bosse de vitesse en R = 8500 UA, la vitesse de
contraction nécessaire pour reproduire "asymétrie est par conséquent V,,,, ~ 0.2+0.05

km s,

Enfin, la Fig. 5.12 montre, pour les colonnes (b) a (e), I'"évolution des spectres
centraux lorsque 'on décale la bosse de vitesse de contraction vers ’extérieur tout en
diminuant son amplitude (on a conservé la largeur a mi-hauteur du profil de vitesse
de contraction, ainsi que la vitesse au bord, ~ 0.03 km s™!). La dispersion de vitesse
turbulente a été ajustée pour reproduire la largeur de raie C3*S(2-1). Le meilleur accord
du point de vue de 'asymétrie T} /T, et des ailes de raie en CS est obtenu pour le modele
C2 (d). Il reste satisfaisant pour le modele C3 (e), et est un peu moins bon pour le
modele C1 (c). De plus, les faibles vitesses du modele (f) ne sont pas suffisantes pour
produire une asymétrie correcte en CS(2-1). A l'opposé, la vitesse V4, trop importante
du modele (b) produit un spectre C**S(2-1) trop large. En revanche, un modele avec
une bosse de vitesse a un rayon plus interne comme le modele (a) (V0 = 0.4 km s7*
a Ryar = 2000 UA) ne produit pas du tout d’asymétrie en CS. Ces trois transitions ne
permettent donc pas de sonder la cinématique de la région interne de rayon r < 4000
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UA si les vitesses de contraction y sont plus petites que ~ 0.4 km s~!. Ceci montre
que ’asymétrie des transitions CS observées provient bien des couches plus externes.
Ainsi, des vitesses non nulles d’amplitude V,,,, ~ 0.1-0.2 km s~ vers 8500-11000 UA
sont nécessaires pour produire 'asymétrie observée dans le cadre des modeles explorés
précédemment. Toutefois, il n’est pas exclu que de telles vitesses, voire des vitesses un
peu supérieures, animent également les couches plus internes du cceur dense, voire de
la condensation OphC-MM5, mais nos observations en CS et C3**S ne permettent pas
de trancher.

En conclusion, cette analyse montre que la présence de mouvements de contraction
d’amplitude ~ 0.1 — 0.2 km s™! dans la couche de rayon 7000 < r < 15000 UA couplés
a une dispersion de vitesse turbulente AV;,; ~ 0.4-0.5 km s™* (so0it oy ~ 0.17-0.21
km s™') permet de reproduire la signature d’effondrement observée dans la direction
de la condensation OphC-MMJ5. De plus, la position des creux d’absorption observés
implique des vitesses inférieures a ~ 0.05 km s™! pour r 2> 20000 UA.

5.4.3 Discussion de ’effondrement dans Oph C-S

La signature d’effondrement observée dans le coeur Oph C-S en CS peut s’expliquer
par la présence de mouvements de contraction dans la couche de rayon r ~ 7000-15000
UA avec des vitesses v;,; ~ 0.1-0.2 km s™!, de I'ordre de la vitesse du son isotherme
(a5 ~ 0.16 km s™! & 7-8 K) et de l'ordre également de la dispersion de vitesse turbu-
lente nécessaire pour rendre compte de la largeur de raie C**S(2-1) (o4 ~ 0.17-0.21
km s7!). En revanche 'analyse précédente montre qu’il n’est pas possible, a partir des
transitions CS et C**S observées, de mettre en évidence des mouvements de contrac-
tion de vitesse v,y < 0.4 km s~ dans la région interne de rayon r ~ 4000 UA. La
signature d’effondrement observée révele par conséquent la cinématique a 1’échelle du
cceur dense Oph C-S plutot qu’a I’échelle de la condensation OphC-MM5. C’est proba-
blement également le cas pour la signature d’effondrement observée dans la direction

de la condensation OphC-MMG6 voisine (cf. Fig. 5.3f).

D’apres 'analyse précédente, le cceur dense Oph C-S pourrait étre en effondrement
gravitationnel dans son ensemble. Le flux de masse vers le centre déduit de R,,,.,
Vinaz €t nm, Ry, €8t Mmf = AT R2, MM, Ryas Vinae ~ 5-10 x107° Mg an™t. Méme
en utilisant une vitesse du son effective prenant en compte la dispersion de vitesse
turbulente (a5 = \/kTK/,umH + 0?2 , ~0.23-0.26 km s™!), ce flux de masse représente

10 & 20 fois le taux d’accrétion a?; /G. Or I'effondrement d’une sphere de Bonnor-Ebert
ne produit pas un tel flux a un rayon aussi grand. En effet, les simulations de Foster
& Chevalier (1993) montrent que le flux de masse ne dépasse pas 10 x a*/G pour un
rayon adimensionné { = L\/AnGp. supérieur a 0.3, avec p. la densité centrale initiale
(cf. Fig. 1.6). Comme la densité moyenne dans Oph C-S est de 'ordre de 10° cm™
(cf. Loren et al. 1990), ce qui fournit une limite inférieure a la densité centrale initiale,
on obtient {g,... = 2.8. Le flux de masse observé dans Oph C-S au rayon R, est
donc bien supérieur a celui qui résulterait de I’effondrement spontané d’une sphere de
Bonnor-Ebert. Il est dans ce cas nécessaire d’invoquer soit 1’arrivée d’une perturbation
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extérieure® pour déclencher de tels mouvements de contraction a cette échelle (cf. la
discussion de MANOS sur la formation d’étoile induite dans le nuage de p Oph), soit la
perte brutale d’un mécanisme de support (par dissipation de la turbulence par exemple,

cf. Nakano 1998; Myers & Lazarian 1998).

Nos observations en CS et C?*S ne permettent pas de contraindre le champ de vitesse
radiale a I’échelle des condensations OphC-MM5 et OphC-MM6, qui constituent des
pics de densité au sein de Oph C-S (g, ~ 7.8 x 107 et 8.3 x 10° cm™ respectivement,
cf. Tab. 2 de MANO98). Il est par conséquent difficile d’élucider leur mode de formation
au sein du cceur dense Oph C-S a partir de leur structure en vitesse interne. Cependant,
il est possible de donner un encadrement de leur durée de vie 7 a partir de leur temps
de chute libre t;y = /37/32Gp et de 1’échelle de temps de contraction de Oph C-
S Rimaz/Vinar dérivée plus haut. On obtient 4 x 10° ans < 7 < 2-5 x10° ans pour
OphC-MMS5 et 1 x 10* ans < 7 < 2-5 x10° ans pour OphC-MMG6.

La largeur de raie de C**S(2-1) impose une dispersion de vitesse turbulente AV}, ~
0.4-0.5 km s™! dans la région de rayon r > 8000 UA dans Oph C-S. Cette dispersion
de vitesse (FWHM) est ~ 1.3-1.6 fois plus grande que la largeur de raie NoH*(1-0)
(FWHM ~ 0.3 km s7%, cf. Tab. 5.3). Comme NyH* est moins sensible aux phénomenes
de déplétion que C*'S (cf. § 4.6.3), il est possible que la largeur de raie NoHt(1-0)
reflete la dispersion de vitesse turbulente dans les régions plus internes que celles son-
dées par 0348(2—1). La valeur 0.3 km s™! donne alors une limite supérieure a AV,
puisqu’elle peut résulter aussi de la combinaison de mouvements d’ensemble comme la
rotation ou l'effondrement gravitationnel a une échelle plus petite que celle sondée par
nos observations en CS et C?*S. Dans ce cas, le support turbulent de la région interne
serait plus faible que celui du coeur dense tracé par C**S(2-1) (et DCOT, cf. Loren et
al. 1990 et § 5.3). La dissipation de la turbulence pourrait-elle alors étre une origine de
la formation des condensations au sein du cceur dense?

5.5 Structure en vitesse des coeurs denses

5.5.1 Gradients de vitesse

Les Fig. 5.13a a e présentent les cartes de vitesse centroide NoH*(1-0) des coeurs
denses Oph A, B2,C-S, E et F. Pour les cceurs denses Oph A, B2 et F, aucun gradient de
vitesse moyen n’apparait de maniere évidente. La structure en vitesse de chacun de ces
trois cceurs n’est par conséquent pas dominée par un mouvement de rotation d’ensemble.
Dans Oph A, les deux extrémités du “filament” ont des vitesses systémiques plus faibles
(~ 3.2 et ~ 3.5 km s™!) que la partie centrale, dominée par A-SM1 et VLA1623 (~ 3.7
km s7!). Dans Oph B2, les deux condensations B2-MM10 et B2-MM15 se singularisent
par des vitesses systémiques plus élevées (~ 4.4 km s™!) que le reste du coeur (~ 3.7—4.1
km s7!). Nous discuterons du cas de Oph F un peu plus loin.

6. Par exemple, un choc produit par des vents stellaires, un reste de supernova ou ’expansion d’une

région HIT (cf. Woodward 1978; Boss 1995; Hennebelle et al. 2002).
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Structure en vitesse de Oph C-S. Au contraire de Oph A, B2 et F, la cinématique
interne du coeur dense Oph C-S est relativement bien caractérisée par un gradient de
vitesse moyen en NoH*(1-0) (cf. la fleche sur la Fig. 5.13c). En utilisant la méthode de
GBFM93 (cf. § 3.2.1), on mesure un gradient de vitesse moyen d’amplitude HﬁVH ~ 4.4
km s pc~! et de direction P.A. ~ —77° dans Oph C-S (sur ~ 14 points complétement
indépendants, c’est-a-dire espacés d’un lobe). Les parametres de cet ajustement sont
indiqués dans le Tab. 5.6. Si ce gradient de vitesse résulte de la présence de mouvements
de rotation, alors I’axe de rotation est approximativement parallele au petit axe du cceur
dense OphC-S tracé en NyH*(1-0). A cette échelle, la géométrie du coeur dense OphC-S
semble donc plutét “oblate” (en forme de disque aplati).

Structure en vitesse de Oph F. Dans le cas de Oph F, la présence de deux compo-
santes de vitesse se superposant dans le plan du ciel dans la direction de la condensation
F-MM2 est clairement mise en évidence par la Fig. 5.13e. Le ceeur F semble donc en
réalité constitué de deux ceurs denses, caractérisés par des vitesses différentes (~ 4.2 et
~ 4.6 km s7') et se chevauchant partiellement en projection dans le plan du ciel. Dans
la suite, nous nommerons ces deux coeurs Oph F1 et Oph F2 respectivement. Nos nou-
velles observations permettent d’analyser séparément les champs de vitesse centroide
de Oph F1 et Oph F2. Les Fig. 5.14a et b montrent la direction du gradient de vitesse
moyen pour chacun des cceurs, et le Tab. 5.6 donne les parametres dérivés de ’ajuste-
ment réalisé avec la méthode de GBFM93. Les régions sur lesquelles ces ajustements ont
été réalisés représentent respectivement ~ 16 et ~ 5 points indépendants, et les deux
gradients sont mesurés chacun sur une distance de ~ 50", soit deux fois la résolution
du télescope a la fréquence de NoH*(1-0). Tls sont par conséquent suffisamment résolus
pour représenter ’écart réel de vitesse entre les extrémités, mais insuffisamment pour
qu’on puisse savoir s’ils sont uniformes ou non a l'intérieur de chaque région. Ces deux
gradients de vitesse ont des directions quasiment opposées (~ 17° et ~ —119°)7, ce
qui renforce la conclusion de deux régions indépendantes se recouvrant en projection
dans le plan du ciel. D’autre part, a partir de la carte d’intensité intégrée NoH™(1-
0) et de I'information cinématique apportée par les vitesses centroides (pour séparer
les deux cceurs), on mesure un rapport d’axes ~ 2.7 et une direction d’élongation
P.A. =95°+10° pour Oph F1, et un rapport d’axes ~ 1.3 et une direction d’élongation
P.A. = —35° 4+ 20° pour Oph F2, cette derniere estimation étant toutefois beaucoup
plus incertaine. Les deux gradients de vitesse sont par conséquent approximativement
perpendiculaires a la direction d’élongation de chacun de ces cceurs.

Si ces gradients de vitesse sont la conséquence de la présence de rotation, alors les
axes de rotation de Oph F1 et Oph F2 sont paralleles a la direction d’élongation de
chacun de ces ceeurs. Les deux ceurs Oph F1 et Oph F2 sont dans ce cas “prolate” (en
forme de cigare). Cette conclusion remet en cause celle formulée par Loren, Wootten
& Wilking (1990) a partir d’observations DCO™(2-1) avec une résolution spatiale de
110", Ces auteurs ont interprété la différence de vitesse entre la partie nord-ouest et la

7. La direction du deuxieéme gradient est cependant beaucoup plus incertaine que celle du premier
puisqu’elle a été déterminée a partir de seulement 5 points indépendants.
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partie sud-est non pas comme provenant de deux composantes distinctes mais comme
un gradient de vitesse moyen du coeur dense Oph F. Ils ont alors conclu que Oph F était
en rotation autour d’un axe de direction P.A. ~ 40° et que ce cceur était par conséquent
sans doute “oblate” (en forme de disque). La présence de spectres doubles en NyH*(1-0)
autour de F-MM2 est un argument fort qui s’oppose a cette interprétation.

Structure en vitesse de Oph E. Le rapport signal-sur-bruit de la carte OTF
NyH*(1-0) permet de mesurer les vitesses centroides sur une région ne couvrant que ~ 5
points indépendants autour de E-MM2d (cf. Fig. 5.13d). Par conséquent, le gradient de
vitesse d’amplitude HﬁVH ~ 3.0 km s7! pc7! et de direction P.A. ~ —101° mesuré en
NyH*(1-0) dans Oph E (cf. la fleche sur la Fig. 5.13d) est un indice réel de la présence
d’un gradient de vitesse mais ne donne pas d’indication sur la structure du champ de
vitesse dans ce coeur dense. En revanche, nos observations en H**CO*(1-0), DCO*(2-1)
et DCO™(3-2) permettent de compléter I’étude de la cinématique interne du coeur dense
Oph E puisque le rapport signal-sur-bruit atteint dans ces cartes OTF est suffisant pour
étendre la mesure des vitesses centroides jusqu’a la région autour de la condensation E-
MM4. Les Fig. 5.15a a i montrent les cartes de vitesse centroide mesurées dans ces trois
transitions pour Oph E dans son ensemble (a, d, g), pour la région autour de E-MM2d
(b, e, h) et pour la région autour de E-MM4 (c, f, i). Sur chaque carte, la direction du
gradient de vitesse moyen obtenu par la méthode de GBFM93 est représentée par une
fleche. Le Tab. 5.6 indique les résultats complets des ajustements: taille de la région
sélectionnée, nombre de points indépendants, vitesse LSR moyenne, gradient de vitesse
moyen, direction du gradient par rapport au nord et écart quadratique moyen autour de
ce gradient. Pour le coeur dense Oph E dans son ensemble, les trois traceurs donnent un
gradient de vitesse moyen de 5.240.3 km s~ pc™! et de direction P.A. = —108°44°, qui
est proche de celle suggérée en NoH*'(1-0) (cf. Fig. 5.13d). Cependant, il est intéressant
de remarquer que, pour les trois traceurs, les gradients de vitesse moyens déterminés
dans les deux régions de rayon 25" autour des condensations E-MM2d et E-MM4 ont

FiG. 5.13 — (page 142) Cartes des vitesses centroides NyH™ (1-0) des caurs denses
Oph A (a), Oph B2 (b), Oph C-S (¢), Oph E (d) et Oph F (¢). Sur chaque panneau,
les vitesses centroides mesurées par ajustement HFS des spectres NyH' (1-0) de rapport
signal-sur-bruit suffisant sont indiquées par des carrés pleins dont la taille augmente et
dont la couleur passe du bleu au rouge lorsque la vitesse augmente. Les couleurs et les
tailles des carrés ne sont pas associées auxr mémes vitesses sur les différents panneaux.
Pour certaines positions dans Oph F, 'ajustement de deux composantes a €té nécessaire.
Les contours rappellent les cartes d’intensité intégrée en NoH™ (1-0) présentées sur les
Fig. 5.2a a e. Les croix indiquent les positions (MANYS) des condensations préstellaires
détectées en NyH™T (1-0) (en mode OTF ou PSW), et les €toiles symbolisent les proto-
¢toiles VLA1623, YLW15/IRS}3 et CRBRS5. Les directions des gradients de vitesse
moyens mesures par la méthode de GBFM93 sont indiquées par des fleches pour Oph C-
S et Oph FE.
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FiG. 5.14 — Cartes des vitesses centroides NyH* (1-0) des deux composantes du ceeur
dense Oph F. Sur chaque panneau, les vitesses centroides mesurées par ajustement
HFS des spectres NyHY (1-0) de rapport signal-sur-bruit suffisant sont indiquées par des
carrés pleins dont la taille augmente et dont la couleur passe du blew au rouge lorsque la
vitesse augmente. Pour les positions autour de F-MM2 dont les spectres sont doubles (cf.
Fig. 5.13¢), nous n’avons indiqué sur chaque panneau que la vitesse centroide associée @
la région concernée. Les contours rappellent la carte d’intensité intégrée en NyH™ (1-0).
Les croiz indiquent les positions (MANYS) des condensations préstellaires F-MM1 et
F-MM2 (0",0"), et les étoiles symbolisent les proto-étoiles YLW15/IRS43 et CRBRS5.
Les directions des gradients de vitesse moyens mesurés par la méthode de GBFM93 sont
indiquées par des fléches.

certes des amplitudes similaires (5.2 & 0.3 et 7.1 & 0.4 km s~ pc™! respectivement)
mais des directions significativement différentes: P.A. = —126° £ 15° pour E-MM2d
et P.A. = —48° £ 8° pour E-MM4. Le nombre de points indépendants dans la région
sélectionnée autour de chaque condensation est un peu juste pour H'3CO*(1-0), mais il
est suffisant en DCO™(2-1) et DCO*(3-2) pour mesurer de maniere précise ’amplitude
et la direction réelles du gradient de vitesse moyen.

Si les gradients de vitesse mesurés dans E-MM2d et E-MM4 sont la conséquence de

Fia. 5.15 — (page 145) Cartes des vitesses centroides H*>CO% (1-0), DCO* (2-1) et
DCO* (3-2) du caeur dense Oph E. Sur chaque panneau, les vitesses centroides mesurées
par ajustement gaussien des spectres de rapport signal-sur-bruit suffisant sont indiquées
par des carrés pleins dont la taille augmente et dont la couleur passe du blew au rouge
lorsque la vitesse augmente. Les positions (MANYS) des condensations préstellaires F-
MMy (vers Uest) et E-MM2d (vers Uouest) sont représentées par des croix. Les fleches
indiquent la direction des gradients de vitesse moyens déterminés par la méthode de
GBFM93 pour Oph E (a, d, g), E-MM2d (b, e, h) et E-MMJ (c, f, i). Les contours
représentent les cartes d’intensité intégrée (en échelle T% ) et varient de 0.25 a 1.00 par
pas de 0.25 K km s™' pour H*>CO* (1-0), de 0.4 @ 2.4 par pas de 0.4 K km s~ pour
DCO™* (2-1) et de 0.3 a 1.2 par pas de 0.3 K km s~ pour DCO* (3-2).
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TAB. 5.6 — Gradients de vitesse moyens mesurés par la méthode de GBFMY93 dans
Oph C-S en NoH* (1-0), dans les deux composantes de Oph F en NoH™ (1-0), et dans
Oph E, E-MM2d et E-MM/ en H*>CO*(1-0), DCO* (2-1) et DCO*(3-2). Les direc-
tions de ces gradients de vitesse sont représentées par des fleches sur les Fig. 5.13c,

Fig. 5.1/ et 5.15.

Source Transition Taille®  nt , Vo | |6V| | P.A. rms
(arcsec) (kms™1)  (kms™lpeT?) ¢ (km s~1)
Oph C-S  NyH*(1-0) 120 x 70 14 3.72 4.4 =77 0.042
Oph F1 N,H*(1-0) 150 x 50 16 4.17 3.8 17 0.026
Oph F2 N,H*(1-0) 50 x 80 5 4.60 6.3 -119 0.028
Oph E H3CO*(1-0) 180 x 80 19 4.47 5.0 -106 0.052
DCO*(2-1) 170 x 70 43 4.53 5.1 -104 0.051
DCO*(3-2) 160 x 60 68 4.48 5.6 -113 0.044
moyenne 5.240.3 -108+4
E-MM2d H!2CO*(1-0) 80 x 80 8 4.48 5.0 -113 0.034
DCO*(2-1) 70 x 70 17 4.52 5.0 -122 0.030
DCO*(3-2) 50 x 50 18 4.46 5.6 -143 0.036
moyenne 5.240.3 -126+15
E-MM4 H'¥CO*(1-0) 60 x 50 5 4.56 6.7 -57 0.029
DCO*(2-1) 50 x 50 10 4.63 7.4 -47 0.024
DCO*(3-2) 40 x 30 12 4.56 7.1 -41 0.019
moyenne 7.1+0.4 -48+48

(a) Taille (diametre) approximative de la région sur laquelle le gradient de vitesse est estimé.

(b) Nombre de points indépendants. C’est le rapport de la surface de la région sélectionnée sur la
surface du lobe m x FWHM?/4.

mouvements de rotation, alors les axes de rotation des deux condensations ne sont pas
paralleles et leurs projections dans le plan du ciel forment un angle de 78° 4 23°. Les
deux condensations se distinguent donc ’'une de 'autre du point de vue cinématique et
se sont par conséquent bien individualisées au sein de leur cceur dense parent Oph E.
Toutefois, I’absence de spectres doubles comme ceux observés dans Oph F laisse penser
que 'environnement de ces deux condensations est plus homogene que celui des deux
ceeurs Oph F1 et Oph F2. D’autre part, les cartes d’intensité intégrée en H**CO™T(1-0),
DCO™(2-1) et DCO*(3-2) montrent que la condensation E-MM2d est allongée dans la
direction P.A. = —73° £+ 10° (cf. Fig. 5.15), qui n’est ni perpendiculaire, ni parallele a
I’axe projeté de rotation. La condensation E-MM2d ne semble donc étre ni “prolate”,
ni “oblate” a ’échelle de la minute d’arc.

5.5.2 Discussion des gradients de vitesse mesurés dans Oph C-S,
EetF

Les gradients de vitesse mesurés dans ces 5 coeurs/condensations (3.8-6.4 km s~ pc™1)
sont 2 a 10 fois plus forts que ceux mesurés en NHz (0.3-3.9 km s™* pc™') par Goodman
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et al. (1993) dans un échantillon de 43 cceurs denses extraits du relevé de Benson &
Myers (1989). Ces 5 gradients de vitesse ont des orientations tres diverses et ne sont
pas, en particulier, perpendiculaire a 'orientation a grande échelle du champ magné-
tique (P.A. ~ 50°) dans le complexe moléculaire de p Oph, déterminée par polarimétrie
optique et infrarouge (Vrba, Strom, & Strom 1976; Wilking et al. 1979; Loren 1989a;
Goodman & Heiles 1994). Une conclusion similaire a été obtenue pour le nuage molé-
culaire du Taureau (cf. Goldsmith & Sernyak 1984; Goodman et al. 1993). Goodman
& Heiles (1994) signalent toutefois que le champ magnétique de L1688 (regroupant
les coeurs denses A a F de p Oph) présente une assez forte anisotropie. Il serait par
conséquent intéressant de connaitre avec une meilleure résolution spatiale la direction
du champ magnétique au sein de chacun des cceurs denses de p Oph afin de savoir si
Iorientation des gradients de vitesse que nous avons déterminés est corrélée avec la géo-
métrie du champ magnétique a cette échelle. Par ailleurs, a 1’échelle de la minute d’arc
et sur I’échantillon des cceurs denses Oph C-S, Oph E et Oph F, l'orientation de ces
gradients de vitesse ne semble pas corrélée avec 1’élongation des coeurs denses puisque
les gradients de vitesse mesurés dans Oph F1 et Oph F2 sont plutét perpendiculaires
a la direction d’élongation de ces cceurs tandis que le gradient mesuré dans OphC-S
est plutot parallele a la direction d’élongation de ce cceur et que celui mesuré dans
OphE-MM2d n’a pas de direction particuliere. Goodman et al. (1993) ont de la méme
facon signalé cette absence de corrélation entre la direction des gradients de vitesse et
celle d’élongation des cceurs denses de leur échantillon. Il ne semble donc pas y avoir
de lien de cause a effet universel entre les gradients de vitesse que nous avons identifiés
dans les cceurs denses Oph C-S, E, F et leur forme. En particulier, si ces gradients de
vitesse sont dus a la présence de rotation, ce n’est pas celle-ci qui controle de maniere
générale la géométrie des cceurs denses.

L’origine physique des gradients de vitesse mesurés dans Oph C-S, E et F n’est pas
certaine car ’environnement des coeurs denses de p Oph est relativement perturbé. La
propagation d’ondes de choc® peut par exemple produire des différences de vitesse entre
deux parties d’un nuage (cf. par ex. § 12.3 de Spitzer 1978). Néanmoins, si les gradients
de vitesse mesurés dans les coeurs Oph C-S, Oph F1, Oph F2 et les condensations E-
MM2d, E-MM4 sont dus a de la rotation, alors on peut estimer le rapport 3 de I’énergie

de rotation Ep = £I1Q? sur la valeur absolue de I’énergie potentielle de gravitation
Eq = —fyG]\Rﬂ (cf. § 3.1.4) par la relation :
1p Q2R?
=———— 5.2
b 2y GM ' (52)

avec I = pMR? le moment d’inertie du systeme de rayon R et de masse M. Dans
le cas d’un systeme sphérique homogene, p/y = 0.67, et pour un systeme sphérique
de densité p oc 172, p/y = 0.22 (cf. Goodman et al. 1993). Le Tab. 5.7 présente une
estimation du parametre 3 pour le cceur dense Oph C-S et les condensations E-MM2d,
E-MM4 et F-MM1, pour lesquels on dispose d’une estimation de la vitesse angulaire

8. Par exemple des ondes de choc associées aux vents stellaires et aux supernovae de ’association

Sco OB2 d’étoiles OB située a proximité de p Oph (cf. de Geus 1992; MAN9S).
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TAB. 5.7 — FEstimation du rapport de l’énergie de rotation sur Uénergie potentielle de
gravitation pour quelques condensations et ceurs denses de p Oph.

Source FWHM* M}, vVl 3°
(AUXAT) (Mg)  (km s~1pc™1)
Oph (S 22700 x 16500 18 id 7 %
E-MM2d 4200 x 2700 0.45 5.2 0.7-2 %
E-MM4 6900 x 5300 0.44 7.1 7-22 %
F-MM1 4800 x 2600 0.25 6.3 2-6 %

(a) Largeurs & mi-hauteur mesurées par MAN9S8 en émission continue & 1.3mm.

(b) Masse de la région de taille deux fois plus grande que celle indiquée dans la Col. 2., mesurée par
MANO98 en émission continue a 1.3mm.

(¢) Calculé a partir de I’équation 5.2, avec p/y = 0.22-0.67 et Q = ||6V|| (c’est-a-dire sans
déprojection).

(sans correction d’inclinaison, cf. Tab.5.6), de la taille et de la masse (MAN98). Pour la
condensation F-MM]1, nous avons utilisé le gradient de vitesse mesuré sur le coeur dense
Oph F2. Pour cet échantillon, on obtient 8 ~ 1-10 %?, ce qui est similaire (voire un
peu plus fort) aux valeurs obtenues par Goodman et al. (1993) en NH; et Caselli et al.
(2002c) en NoH™, et un peu plus faible que celle mesurée dans IRAM 04191 (cf. § 6.2.1
de BADBO02). Or Boss (1999) a montré qu’un nuage magnétisé initialement en rotation
solide ou différentielle peut se fragmenter pour conduire a la formation d’une binaire a
condition que 3 soit supérieur a ~ 1%. La fragmentation ultérieure des condensations
de p Oph en binaire est par conséquent possible.

Les vitesses angulaires de rotation des cceurs Oph C-S, Oph F1, Oph F2 et des
condensations E-MM2d, E-MM4 sont 4.4/sin ., 3.8/sinis, 6.3/sinis, 5.2/sini. et
7.1/sinieq km s™! pe™l, avec i, if1, 152, Gez €t i les inclinaisons — inconnues — des
axes de rotation respectifs par rapport a la ligne de visée. Cela implique des périodes
de rotation inférieures a 1.4 x 10%, 1.6 x 10° et 1.0 x 10° ans pour les cceurs, 1.2 x 10°
et 8.7 x 10° ans pour les condensations. Ces limites supérieures sont de 1'ordre de la
durée de vie typique de structures de densité moyenne ~ 1-2 x10* cm™ (Jessop &
Ward-Thompson 2000; AWBO00), mais environ un ordre de grandeur plus grandes que
la durée de vie typique des condensations de p Oph (cf. § 5.6). Il n’est donc pas évident
que les gradients de vitesse mesurés puissent étre réellement interprétés comme de la
rotation bien développée. Burkert & Bodenheimer (2000) ont par exemple montré que
des mouvements turbulents au sein de coeurs denses pouvaient produire des gradients
de vitesse similaires a ceux générés par la rotation, avec un parametre de rotation
équivalent 3 ~ 3%. Caselli et al. (2002c) invoquent de tels mouvements turbulents
pour expliquer la structure complexe des gradients de vitesse observés en NoHT dans
leur échantillon de coeurs préstellaires.

9. Pour une distribution uniforme de l’orientation de € dans Pespace, la valeur moyenne de Q? =
[IVV|]?/sin?i vaut 1.5 < [|[VV||? > (cf. Goodman et al. 1993). La valeur moyenne des paramétres /3
donnés dans le Tab. 5.7 doit donc étre multipliée par 1.5.
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5.6 Mouvements relatifs des condensations

La détermination des vitesses systémiques des condensations préstellaires de p Oph
(cf. col. 5 des Tab. 5.2 p. 125 et 5.3 p. 126) permet de déceler la présence de mouve-
ments d’ensemble et de mesurer I’amplitude des mouvements relatifs des condensations
au sein du proto-amas. La Fig. 5.16 montre la distribution des vitesses systémiques des
condensations au sein du nuage, superposée aux contours les plus bas de la carte obte-
nue par MANO9S en émission continue a 1.3 mm. Au premier coup d’oeil, un gradient
de vitesse global semble étre présent, orienté du nord-ouest (Oph A) vers le sud-est
(Oph F). L’application de la méthode d’ajustement de GBFM93 (cf. § 3.2.1) aux 57
composantes mesurées en NyH*(1-0) donne un gradient de vitesse moyen d’amplitude
~ 1.1 km s™! pc™* et de direction P.A. ~ 120° (cf. Fig. 5.17 et I’avant-derniere ligne du
Tab. 5.8 p. 149). Loren (1989b) a obtenu un gradient de vitesse de direction similaire en
13CO(1-0) (cf. sa Fig. 1b). Cependant, 'amplitude de ce gradient n’est que de ~ 0.18
km s™* pc™t. L’opacité de **CO(1-0) n’en fait probablement pas un excellent traceur de
vitesse, mais la différence de gradient de vitesse provient également de ’extension plus
importante de la carte '3CO(1-0) vers le sud, qui fait apparaitre une composante de vi-
tesse plus faible a ~ 3.6 km s™!. Celle-ci est effectivement déja suggérée par la deuxieme
composante de vitesse de Oph F en NyH*(1-0), tracée par YLW15 par exemple. L’in-
terprétation en terme de rotation a grande échelle du gradient de vitesse observé en
NoH*(1-0) n’est par conséquent pas évidente du tout. C’est également la conclusion
de Loren (1989b) sur la base d’observations DCO* (cf. Fig. 8 de Loren et al. 1990).
La distribution de vitesse systémique des condensations préstellaires du nuage molécu-
laire principal de p Oph est plus complexe que celle provenant d’une simple rotation
a grande échelle, comme le montre également la direction sensiblement différente du
gradient de vitesse moyen (P.A. ~ 186°) lorsqu’on retire les condensations de Oph B

de I’échantillon (cf. derniere ligne du Tab. 5.8).

L’amplitude des mouvements relatifs des condensations les unes par rapport aux
autres est relativement faible. La colonne 7 du Tab. 5.8 donne la dispersion de vitesse

TAB. 5.8 — Dispersion de vitesse des condensations préstellaires de p Oph, pour len-
semble du proto-amas, et pour chacun des ceurs denses Oph A, Oph B2 et Oph C. Le
tableau présente également les caractéristiques du gradient de vitesse moyen et la dis-
persion de vitesse autour de ce gradient, pour l’ensemble du proto-amas et pour Oph A,

C, E, F.

Echant. Nbde <Viy> Vo ||6V|| P.A. oD 03D D D/osp
comp. (kms=')  (kms7!)  (kms7'pe™l)  (°)  (msT) (kmsTh) (pe)  (10° yr)
Oph A 8 3.46 - - - 0.19 0.32 0.2 0.6
Oph B2 21 4.09 - - - 0.23 0.39 0.2 0.5
Oph C 8 3.78 - - - 0.11 0.19 0.2 1.0
p Oph 57 3.93 - - - 0.37 0.64 1.1 1.7
- 3.87 1.1 120 0.25 043 1.1 25

Oph ACEF 27 - 3.83 1.3 186 0.21 0.36 1.1 3.0
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FiG. 5.16 — Carte des vitesses systémiques des 45 condensations préstellaires de p Oph
détectées en NyHY (1-0), superposée auz contours les plus bas de la mosaique obtenue par
MANY8 en €mission continue a 1.3 mm (cf. Fig. 5.1). Les points colorés représentent
la vitesse systémique Vis. de chaque condensation mesurée par un ajustement HFS du
multiplet NyH*Y (1-0) (cf. § 2.3.2). La taille du symbole augmente et sa couleur varie
du blew au rouge lorsque la vitesse systémique augmente. Les vitesses systémiques des
proto-étoiles VLA1623, IRS43/YLW15 et CRBR85 sont également indiquées. Certains

points sont doubles et reflétent la présence de deux composantes dans le spectre.

systémique, calculée pour différents échantillons. Pour ’ensemble des condensations de
p Oph détectées en NyH*(1-0) (ainsi que les 3 proto-étoiles observées), on mesure une
dispersion de vitesse oyp ~ 0.37 km s™! autour de la vitesse moyenne <Vj,>~ 3.93
km s™!. En supposant que les mouvements relatifs sont isotropes, on aboutit a une dis-
persion de vitesse totale o3p ~ 0.64 km s~ (cf. col. 8 du Tab. 5.8). Avec un diametre
du proto-amas de D ~ 1.1 pc, on obtient une durée de traversée typique de 'ordre de
1.7 x 10° ans (cf. col. 9 et 10 du Tab. 5.8). La dispersion de vitesse autour du gradient
de vitesse moyen déterminée plus haut est encore plus faible (o3p ~ 0.43 km s7!) et
la durée de traversée encore plus longue (~ 2.5 x 10° ans). On obtient des durées de

traversée a peine plus courtes (~ 0.5-1.0 x10° ans) pour les coeurs denses Oph A, B2
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FiG. 5.17 — (a) Gradient de vitesse moyen (~ 1.1 km s~! pc™, P.A. ~ 120°) symbolisé
par la fleche, superposé a la carte des vitesses systémiques des condensations de p Oph.
La vitesse systémique augmente lorsque la taille du symbole augmente et la couleur
devient plus foncée. (b) Vitesse systémique des condensations en fonction de la distance
a OphC-N projetée sur l'axe du gradient de vitesse moyen. La droite montre le gradient
de vitesse le long de cet axe.

et C (suffisamment peuplés d’un point de vue statistique) pris individuellement. Or
plusieurs arguments laissent penser que la durée de vie des condensations est de 'ordre
de 10° ans. Tout d’abord, on peut estimer cette durée de vie a partir d’'un argument
statistique. Si I’on suppose que le taux de formation d’étoiles est resté constant au cours
du temps, le rapport du nombre de condensations (59) recensées par MAN9S8 au dessus
de ~ 0.1 Mg dans p Oph au nombre d’objets stellaires jeunes de classe II observés
dans la méme gamme de masse (123, cf. Bontemps et al. 2001) donne une estimation
du rapport des durées de vie de ces deux classes d’objet (~ 0.5). Comme la durée de
vie des objets de classe II enfouis de p Oph est de I'ordre de 0.5-1 x10° ans (Greene
et al. 1994; Bontemps et al. 2001), on obtient une durée de vie de I'ordre de 3-5 x10°
ans pour les condensations. Toutefois, a partir de I'analyse de la distribution des ages
des étoiles de pré-séquence principale, Palla & Stahler (2000) avancent que le taux de
formation d’étoiles a di s’accroitre depuis quelques millions d’années dans un certain
nombre d’amas et associations proches (dont p Oph). Cet argument implique que la
durée de vie des condensations est en réalité probablement inférieure a la valeur obte-
nue plus haut (< 3-5 x10° ans). D’autre part, les densités moyennes des condensations
sont de I'ordre de 107 cm™ (cf. Tab. 2 de MAN98), ce qui donne un temps d’évolution
dynamique (¢;) de I'ordre de 10* ans. Enfin, le temps de contraction estimé pour le
cceur dense Oph C-S a partir de la signature d’effondrement gravitationnel observée
implique une durée de vie des condensations inférieure & ~ 2-5 x10° ans (cf. § 5.4.3).
Avec une durée de vie typique de I'ordre de 10° ans, il semble donc que les condensa-
tions prestellaires de p Oph n’auront pas le temps d’orbiter significativement a travers
le proto-amas, nt méme au sein d’un ceur dense individuel, avant de donner naissance
a des €toiles de pré-séquence principale (la durée de vie de la phase protostellaire in-
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termédiaire est également de I'ordre de quelques 10° ans). Comme la distribution des
condensations au sein du proto-amas est hiérarchique, elles n’ont probablement pas déja
eu le temps d’orbiter non plus (cf. Elmegreen 2000). Ces conclusions ne favorisent donc
pas les scénarii de formation d’étoiles en amas qui font appel a “l’accrétion compétitive”
(Bonnell et al. 1997, 2001) pour expliquer la fonction de masse initiale des étoiles. Dans
ces modeles en effet, les condensations/proto-étoiles accretent le gaz de maniere com-
pétitive en orbitant plusieurs fois a travers le proto-amas (cf. par ex. Fig 2 de Bonnell
et al. 1997), ce qui n’est visiblement pas le cas dans p Oph.

La dispersion de vitesse des condensations o;p ~ 0.37 km s™! obtenue plus haut
permet d’estimer une masse viriel du proto-amas de I’ordre de 50-90 Mg, (3-5 x Ro?p, /G,
cf. § 3.1.4). Cette masse viriel est bien inférieure a la masse de gaz totale ~ 550 Mg du
nuage moléculaire principal de p Oph mesurée en C*®*Q(1-0) par Wilking & Lada (1983).
Cette comparaison suggere que le proto-amas de p Oph est gravitationnellement instable
et peut-étre dans un €tat de contraction globale, d’autant plus que le champ magnétique
ne semble pas suffisant pour contrebalancer la gravitation (cf. par ex. Troland et al.
1996; Crutcher 1999) et que la signature spectroscopique d’effondrement (cf. § 3.3) est
observée en CO et isotopes (Encrenaz et al. 1975; Wilking & Lada 1983; Troland et
al. 1996). Un modele préliminaire que nous avons réalisé avec MAPYSO indique des
vitesses de contraction de I'ordre de 0.5 km s™! (ce qui conduit & un temps de contraction
de l'ordre de 10° ans) et une dispersion de vitesse non thermique onr de 'ordre de 0.4
km s~ (comparable a la dispersion de vitesse des condensations o;p). Enfin, comme la
masse viriel mesurée a partir des mouvements relatifs des condensations est un peu plus
faible que la masse totale ~ 100 Mg de I’amas infrarouge enfoui estimée par Bontemps et
al. (2001), le proto-amas formera probablement un amas d’étoiles gravitationnellement
lié, méme si tout le gaz est brusquement dispersé.
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Chapitre 6

Comparaison d’IRAM 04191 a
d’autres sources

Nous comparons dans ce chapitre la structure en vitesse de I’enveloppe d’'TRAM 04191
(cf. Chap. 4) avec celle d’autres enveloppes protostellaires, associées a des proto-étoiles
jeunes de classe 0 ou a des condensations préstellaires sur le point de former un em-
bryon stellaire. Nous commencons par quelques sources du nuage du Taureau, qui se
forment de maniere plutét isolée, puis nous nous intéressons a des objets associés a des
régions de formation d’étoiles en amas comme le nuage de p Ophiuchi (cf. Chap. 5) et
NGC 1333 dans le complexe moléculaire de Persée. L’objectif est de déterminer si les
conditions et le déroulement de I’effondrement gravitationnel d’un objet dépendent de
son environnement (source isolée ou dans un proto-amas).

6.1 Sources du nuage du Taureau

L’enveloppe d’IRAM 04191 détectée en émission continue millimétrique de poussiere
(cf. Fig. 1.2) et en raies moléculaires (comme NyHT(1-0), cf. Fig. 1 de BADB02) est
tres similaire aux coeurs denses du nuage du Taureau (<ng, >~ 3 x 10* cm™ dans un
diametre de 0.1 pc). De plus, comme sa structure en vitesse au dela de 2000 UA semble
refléter les conditions physiques a la fin de la phase préstellaire (cf. § 6.4 de BADB02),
il est intéressant de la comparer a la structure en vitesse de cceurs préstellaires en

effondrement tels que L1544 (cf. Tafalla et al. 1998) et MC 27 (cf. Onishi et al. 1999).

Le cceur préstellaire L1544. Tafallaet al. (1998) ont montré a partir d’observations
en CS et C**S que le cceur préstellaire L1544, allongé dans le plan du ciel (cf. Fig. 6.1a
et b), est animé de mouvements de contraction étendus, a 1’échelle de 20000 UA, avec
des vitesses allant jusqu’a ~ 0.1 km s™'. Ohashi et al. (1999) ont aussi invoqué une
vitesse de contraction de 0.12 km s™! sur le domaine de rayon 7500-15000 UA pour
interpréter le gradient de vitesse observé en CCS dans la direction du petit axe de la
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Fi1G. 6.1 — (a) A gauche: carte de L1544 en émission continue a 1.3 mm, lissée a une
résolution effective de 13" (IRAM 30m). Les contours varient de 20 a 80 mJy/lobe par
pas de 20 mJy/lobe. Figure extraite de Ward-Thompson, Motte & André (1999). (b) A
droite : carte interférométrique (BIMA) d’intensité intégrée NyHY (101-012) de L1544.
La taille du lobe est de 14.8"x 6.6". Les contours varient par pas de 0.12 K km s7'.
Le contour en pointillé est ¢ -0.12 K km s™'. Figure extraite de Williams et al. (1999).

condensation®. Leur modele inclut également de la rotation et rend compte du gradient
de vitesse mesuré en CCS dans la direction du grand axe (G; ~ 1.2 km s™! pc™*, comme
celui mesuré en DCO*(2-1) par Caselli et al. 2002a). Ce gradient de vitesse est du méme
ordre que celui mesuré par Tafalla et al. (1998) en C'®*O(1-0) a grande échelle (~ 1.4
km s™' pc™t sur ~ 0.5 pc). A plus petite échelle dans le plan du ciel (~ 2000 UA),
Williams et al. (1999) déduisent, a partir d’observations interférométriques en NoH*(1-
0) (cf. Fig. 6.1b), des vitesses de contraction (des ions) de ~ 0.08 km s™! et un gradient

de vitesse Gy = 3.8 km s™! pc™! dans la direction du grand axe?.

La condensation [.1544 semble par conséquent caractérisée par une vitesse de contrac-
tion de I'ordre de 0.1 km s™! sur I'intervalle de rayon 3000-20000 UA, ce qui est tres
similaire aux caractéristiques de I’enveloppe d’IRAM 04191. Ciolek & Basu (2000) ont
présenté un modele de diffusion ambipolaire rendant grossierement compte de ces vi-
tesses de contraction et avancent que la condensation L1544 pourrait étre un ceeur
supercritique en effondrement, environ 3 x 10* ans avant la formation de ’embryon
stellaire central. Ce modele, sans rotation et sans freinage magnétique, est initiale-

1. L’absence de flot bipolaire d’éjection de matiére dans cette source et la géométrie observée du
ceeur dense, compatible avec une forme de disque, permettent cette interprétation.

2. Le modele utilisé est un modéle & deux couches similaire & celui de Myers et al. (1996, cf. § 3.3.4).
La vitesse de contraction citée est la vitesse de la couche absorbante externe (d’épaisseur 42000 UA)
par rapport a la couche émettrice interne (d’épaisseur 4800 UA). Avec une telle épaisseur de couche
absorbante, il est difficile de savoir & quel rayon (sur la ligne de visée) la vitesse citée se rapporte
réellement.
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ment sous-critique de 20% seulement, et le rayon du cceur supercritique est tres grand
(Rerit ~ 70000 UA). L’amplitude du champ magnétique qu’il prédit est en tres bon
accord avec la mesure Zeeman Bj,; = +11 £ 2 pG réalisée ultérieurement en OH par
Crutcher & Troland (2000). Enfin, Caselli et al. (2002a) ont comparé ce modele a leurs
observations en raies moléculaires et I’accord partiel constaté suggere que la diffusion
ambipolaire joue un roéle important dans le processus de formation de ce cceur dense.

Du point de vue de la rotation, il pourrait étre tentant d’interpréter l’augmentation
du gradient de vitesse le long du grand axe vers les plus petites échelles (G2 > G;) comme
la conséquence d’une rotation différentielle semblable a celle observée dans 1’enveloppe
d'TRAM 04191. Cependant Caselli et al. (2002a) signalent que leurs observations en
N3;D*(3-2) ne révelent aucun gradient de vitesse dans la direction du grand axe a une
échelle de 4000 UA, et invoquent au contraire une perte de moment cinétique entre
I’échelle tracée par DCO* et celle tracée par NoDT. La rotation du ceeur dense L1544
n’est donc pas encore bien contrainte.

Le cceur préstellaire MC 27. Dans le relevé en H*CO* de 55 condensations du
nuage du Taureau effectué par Onishi et al. (2002)3, la condensation MC 27, d’aspect
circulaire dans le plan du ciel (cf. Fig. 6.2a), est celle qui présente le profil de densité
le plus pentu (p o r7? avec p ~ 1.8-1.9 sur 4000 < r < 40000 UA) et la densité pic la
plus élevée (~ 10° cm™ & r ~ 1000 UA, du méme ordre que ce que nous avons nous-
mémes estimé pour IRAM 04191) parmi les 44 condensations non associées a une source
IRAS (qui ont une densité pic moyenne ~ 1.5 x 10> cm™?). Cela suggere qu’elle est la
condensation préstellaire la plus proche de “¢ = 0” (formation de I’embryon stellaire
central) dans cet échantillon. De plus, MC 27 présente la signature d’effondrement gra-
vitationnel en HCO™(3-2). Onishi, Mizuno & Fukui (1999) ont montré qu’une vitesse de
contraction de I’ordre de ~ 0.2-0.3 km s pour r < 3000 UA permet de reproduire cette
signature. Ces auteurs obtiennent un bon accord (a la fois sur le profil de vitesse et sur
le profil de densité) avec le modele hydrodynamique non isotherme et non magnétique
d’effondrement gravitationnel de Masunaga et al. (1998) pour un temps de lordre de
0.2-1 x10* ans avant la formation du premier cceur hydrostatique de ’embryon stellaire
(cf. § 1.1.1). Ce modele a pour conditions initiales une vitesse nulle et une densité uni-
forme (donc une situation initiale hors équilibre). L’effondrement qui s’ensuit est par
conséquent semblable a celui décrit par la solution auto-similaire de Larson-Penston
(cf. § 1.2.2), et est relativement dynamique. Par ailleurs, des ailes de raie importantes
sont observées uniquement sur la position centrale en HCO*(3-2). Elles sont peut-étre
associées a un flot bipolaire (Onishi et al. 1999). Le statut de la condensation MC 27
est par conséquent encore incertain: elle est probablement sur le point de former un
embryon stellaire, ou vient juste de le faire (ce serait dans ce cas une proto-étoile de
classe 0, peut-étre plus jeune qu'IRAM 04191).

D’autre part, nos propres observations de MC 27 obtenues avec le télescope de

3. Ce relevé n’inclut pas L1544, mais il contient IRAM 04191 (MC 18a), non identifiée comme telle
par les auteurs cependant.
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FiG. 6.2 — (a) A gauche : cartes d’intensité intégrée C**O(1-0) (en haut, télescope de
4m de Nagoya) et H*CO™ (1-0) (en bas, télescope de j5m de Nobeyama) du ceur dense
MC 27. Figure extraite de Onishi et al. (1999). (b) Carte de spectres CS(3-2) obtenues
dans la direction de MC 27 avec le télescope de 30m de UVIRAM. Pour chaque spectre,
Uintervalle de vitesse en abscisse est [{,8.5] km s!

ordonnée est [-0.5,2.3] K (en échelle T7).

et lintervalle de température en

30m de 'IRAM (analyse en cours) ne révelent aucun gradient de vitesse significatif
(G < 0.2 km s~ pc™') en NyHT(1-0), ce qui implique soit une rotation tres lente (ou
inexistante), soit un axe de rotation pratiquement parallele a la ligne de visée (ce qui
serait compatible avec I’aspect circulaire de MC 27). Or, nos observations en CS(3-2)
et HCN(1-0) montrent que 'asymétrie de la signature d’effondrement s’inverse de part
et d’autre du centre, le pic rouge devenant plus intense que le pic bleu dans la partie
sud-ouest de la condensation (cf. Fig. 6.2b), comme le suggere également la Fig. 3 en
HCO*(3-2) de Onishi et al. (1999). Un gradient de vitesse (associé a de la rotation)
suffisamment faible pour ne pas étre décelable a 1’aide d’une transition optiquement
mince peut-il étre suffisant pour inverser l'asymétrie des spectres optiquement épais
(comme c’était le cas pour certains exemples de la Fig. 3.8)7 Le probleme est encore
ouvert et fera I’objet d’un approfondissement.

Si MC 27 est effectivement vue presque par le pole (selon ’axe de rotation) comme
il est suggéré plus haut, et si la condensation possede un champ magnétique a structure
poloidale, alors les vitesses d’effondrement mesurées par Onishi et al. (1999) sont sans
doute un peu plus fortes que celles animant la matiere dans le plan équatorial (inacces-
sibles par spectroscopie car dans le plan du ciel), Ieffondrement y étant freiné par le
champ magnétique. Cela pourrait expliquer les vitesses d’effondrement mesurées dans
MC 27 par Onishi et al. (1999) un peu plus fortes que celles que nous avons mesurées
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pour IRAM 04191. Par ailleurs, a partir de nos propres observations, nous obtenons
des largeurs de raie AV = 0.30 £ 0.01 km s™! pour NoH*(1-0) et AV = 0.33 4+ 0.01
km s™! pour C**S(2-1) sur la position centrale de MC 27. Cela suggere une vitesse
d’effondrement v;,; < 0.15 km s~ au rayon du lobe du télescope (~ 1800 UA), donc
une vitesse un peu plus faible que celle obtenue par Onishi et al. (1999).

Conclusions. 11544, MC 27 et IRAM 04191 occupent trois stades relativement rap-
prochés de ’évolution (pré)protostellaire puisque, selon toute vraisemblance, moins de
10° ans les séparent. Ils encadrent le moment de la formation de I’embryon stellaire
central, MC 27 se trouvant probablement a un stade intermédiaire entre 1.1544 et
IRAM 04191. Les trois condensations se ressemblent puisqu’elles ont a peu pres la
méme densité a 3000 UA* (~ 1.2-4 x10° ¢cm™), et un profil approximativement en
r~% au dela. Pour ces trois exemples caractéristiques du nuage du Taureau (sources
relativement isolées), les vitesses d’effondrement mesurées sont assez semblables, subso-
niques (~ %as) pour L1544 et IRAM 04191, ou légerement supersoniques pour MC 27
(a confirmer), avec un profil plutot plat et étendu. De plus, les flux de masse mesurés
(vers l'intérieur) sont tres semblables dans les trois cas: ~ 3-6 x107® Mg an™! pour
L1544 & 7500 UA, ~ 3.5-5 x107° Mg an™! pour MC 27 a 3000 UA, et ~ 3 x107°
Mg an™! pour IRAM 04191 & 3000 UA. Ces flux représentent 2-4 fois le taux d’accré-
tion “standard” «?/G a 10 K. De tels flux de masse sont tout a fait compatibles avec
ceux prédits par les modeles d’effondrement spontané débutant au cours de la phase
préstellaire (hydrodynamiques, cf. § 1.2.3, ou magnétohydrodynamiques, cf. § 1.2.4),
et ne suggerent donc pas un effondrement plus violent déclenché par une perturbation
extérieure.

D’autre part, I'importance du réle du champ magnétique et de la diffusion am-
bipolaire varie d’une source a l'autre puisque l'effondrement de L1544 est interprété
comme celui d’'un cceur supercritique de rayon critique 20 fois plus grand que celui
présumé pour IRAM 04191, tandis qu'un modele purement hydrodynamique est suffi-
sant pour rendre compte des vitesses mesurées dans MC 27. Toutefois, l'orientation de
MC 27 (peut-étre vue par le pole) pourrait masquer une partie des effets modérateurs
du champ magnétique.

6.2 Sources protostellaires dans des proto-amas

Condensations préstellaires de p Oph. Plus de 10% des condensations préstel-
laires de p Oph présentent la signature spectroscopique d’effondrement gravitationnel
(cf. § 5.4.1). L’analyse de cette signature en CS en direction de la condensation OphC-
MMS5 a montré qu’elle révele des mouvements de contraction a I’échelle du coeur dense
OphC-S mais ne donne pas d’information sur la structure en vitesse de la condensation

4. au dela du plateau de densité central pour L1544 (Ryiqr ~ 2500-2900 UA, cf. Ward-Thompson et
al. 1999; Bacmann et al. 2000) et au dela de 'onde d’expansion pour IRAM 04191 (R..p < 2000 UA,
cf. BADB02).
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elle-méme (cf. § 5.4.3). Le flux de masse mesuré (vers 'intérieur) atteint 5-10 x107°
Mg an™" a 8500 UA, soit 30-60 a3/G (ou 10-20 aZ,,/G si on prend une vitesse du son
effective tenant compte de la dispersion turbulente). Ce flux de masse est plus d’un
ordre de grandeur supérieur a celui mesuré dans l’enveloppe d’'TRAM 04191, essentielle-
ment en raison de la densité beaucoup plus élevée dans OphC-S que dans le coeur dense
d’IRAM 04191. En effet, alors que le profil de densité de I’enveloppe d’IRAM 04191
est compatible avec celui d’une sphere de Bonnor-Ebert a 7 K en effondrement (cf.
Fig. 4.6), la densité du cceur dense OphC-S (ng, = 2.8 x 10° cm™ au rayon r = 3400
UA, cf. § 5.4.2 et Tab. 4 de MAN9S8) représente 10-30 fois la densité d’une sphere de
Bonnor-Ebert a4 8 K®. Nous avons montré au § 5.4.3 que le flux de masse mesuré dans
OphC-S ne peut résulter de I'effondrement spontané d’une sphere de Bonnor-Ebert et
suggere soit I'intervention d’une perturbation extérieure, soit la perte brutale (c’est-a-
dire sur une échelle de temps plus courte que le temps d’évolution dynamique) d’un
mécanisme de support. On pourrait penser a la dissipation de la turbulence (cf. Nakano
1998; Myers & Lazarian 1998), mais les simulations numériques montrent qu’elle se
produit sur une échelle de temps de quelques fois le temps de chute libre, ce qui n’est
probablement pas assez rapide. L’intervention d’une perturbation extérieure semble par
conséquent ’hypothese la plus plausible.

TRAS 16293-2422. TRAS 16293-2422 est un objet de classe 0 situé au nord du nuage
moléculaire L1689, dans le complexe moléculaire de p Ophiuchi. C’est une source mul-
tiple (cf. Looney, Mundy & Welch 2000) mais son environnement est moins peuplé
que le nuage principal de p Oph (L1688) puisqu’une seule source infrarouge a été dé-
tectée par ISO dans son voisinage (cf. Bontemps et al. 2001). Cet objet est I'un des
tous premiers pour lesquels la présence de mouvements d’effondrement a été annoncée
(Walker et al. 1986). L’enveloppe est 4-5 fois plus dense que celle I’IRAM 04191 avec
nu, ~2.9%x10° cm™ ar ~ 4800 UA (P. André & F. Motte, communication privée, voir
également Mezger et al. 1992). Les différentes analyses qui ont été publiées donnent un
flux de masse vers 'intérieur M ~ 3 x 1075 Mg an™! (Zhou 1995; Narayanan, Walker
& Buckley 1998; Ceccarelli et al. 2000), soit ~ 7-20 a?/G & une température de 10-20
K.

La présence de rotation différentielle a été signalée dans I’enveloppe d’IRAS 16293
(Zhou & Evans 1994; Zhou 1995). Les auteurs mesurent un gradient de vitesse moyen
de ~ 1.1 km s7* pc™' a grande échelle (sur ~ £300”) en C'™0(2-1), alors que la
région interne de rayon 6 ~ 30" (tout juste résolue par leurs observations) possede un
gradient de vitesse moyen de ~ 6 km s™! pc™!, soit ~ 6 fois plus fort. Les auteurs
évoquent un effet conjugué de la diffusion ambipolaire et du freinage magnétique pour
expliquer cette rotation différentielle, mais ils se contentent de modéliser I'effondrement

gravitationnel dans la région centrale avec le modele de Terebey et al. (1984), qui

5. Le profil de densité d’une sphére de Bonnor-Ebert, en dehors du plateau de densité central, est

2
un peu plus pentu que r~2 mais peut étre approché par p = 6(7’)2;# avec B(r) variant de ~ 1.4 &
~ 3.6 pour un rayon variant de Regyt & Reyt/20 (d’aprés la Fig. 1 de Foster & Chevalier 1993). Sous

cette forme, le parameétre 5 mesure I’écart & la sphére singuliére isotherme (cf. § 1.2.2).
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prend pour condition initiale a ¢ = 0 une enveloppe statique en rotation solide. Il
est intéressant de remarquer que, lorsqu’on se limite a la région de rayon 6 ~ 90", le
diagramme position-vitesse d’IRAS 16293 montré sur la Fig. 6b de Zhou (1995) semble
présenter la méme forme en “S” (mais les incertitudes sont grandes) que celui obtenu sur
IRAM 04191 (cf. Fig. 3 de BADBO02), et qu’il se raccorde ensuite a un gradient de vitesse
a peu pres uniforme. Il est par conséquent tentant de donner a ce diagramme position-
vitesse la méme interprétation que celle développée pour IRAM 04191 : la région de
rayon # ~ 30", devenue supercritique, pourrait s’étre découplée du milieu ambiant en
rotation solide et s’étre mise a se contracter dynamiquement tout en conservant son
moment cinétique.

NGC 1333-IRAS 4A. La source infrarouge IRAS 4 fait partie d’un amas infrarouge
du complexe moléculaire de Persée (d = 350 pc), et se trouve dans le nuage moléculaire
NGC 1333. Elle est constituée de deux objets de classe 0, IRAS 4A et IRAS 4B (cf.
Sandell et al. 1991), eux-mémes multiples (au moins doubles, cf. Looney et al. 2000;
Di Francesco et al. 2001). L’objet de classe 0 IRAS 4A est beaucoup plus lumineux
qu'IRAM 04191 (Lye = 14 Lg, cf. Sandell et al. 1991). D’apres Motte & André (2001),
son enveloppe est 10 fois plus massive que celle ’IRAM 04191 (M (r < 4200UA) = 4.5
Mg) et elle possede une structure en densité tres piquée (p o< =% avec p = 2.6 £ 0.6).
D’autre part, elle présente la signature spectroscopique d’effondrement gravitationnel

(cf. Gregersen et al. 1997; Mardones et al. 1997).

Di Francesco et al. (2001) ont récemment analysé la structure en vitesse de cet
objet a partir d’observations en raies moléculaires réalisées avec l'interférometre du
Plateau de Bure. Leurs observations en H,CO montrent des profils de raie de type P-
Cygni inverse (cf. § 3.3.2), révélant des mouvements de contraction rapides. Avec un
modele de transfert radiatif & deux couches (inspiré du modele de Myers et al. 1996, cf.
§ 3.3.4), ces auteurs déduisent une vitesse de contraction V;, = 0.68 km s™! & un rayon
Rin ~ 2700 UA (estimé tres grossierement), et une dispersion turbulente o,,., = 0.34
km s~!. Ils obtiennent un flux de masse vers 'intérieur ]\4m =1.1x10"* Mg an*. Nos
propres observations d’'TRAS 4A en CS et C3*S réalisées avec le radiotélescope de 30m
montrent aussi la signature spectroscopique d’effondrement gravitationnel. Un modele
préliminaire satisfaisant (cf. Fig. 6.3), calculé avec le code MAPYSO, est obtenu avec un
profil de vitesse d’effondrement v;,,; (km s™') = 1.25 (r/2000 UA)~%® et une dispersion
de vitesse turbulente oy,s = 0.42 km s~!. Ce modele implique un flux de masse vers

Pintérieur de 5.5 x 107* Mg, an™! & 2100 UA.

Le flux de masse vers l'intérieur mesuré dans ’enveloppe d’TRAS 4A est par consé-
quent 40-180 fois plus élevé que celui mesuré dans 1’enveloppe d’'TRAM 04191. Cette
différence provient a la fois de la densité plus forte (d’un facteur ~ 10) et des vitesses
plus élevées (d’un facteur ~ 7-12). De telles conditions ne peuvent pas résulter d’un
effondrement gravitationnel spontané et suggerent fortement l'intervention d’une per-
turbation extérieure. L’étude de la structure et de la dynamique du nuage NGC 1333,
qui contient de nombreuses sources infrarouges associées a des flots bipolaires d’éjection
de matiere, a conduit un certain nombre d’auteurs a proposer un scénario de forma-
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Fia. 6.3 — Spectres (en échelle T,,;) CS(2-1), CS(3-2), CS(5-4), C**S(2-1) et C**5(3-
2) observés avec le télescope de 30m de UIRAM dans la direction d’IRAS JA (histo-
grammes). La droite verticale en pointillé représente la vitesse systémique de la source
(7.3 km s71). Les spectres du modéle préliminaire présenté dans le § 6.2 sont superposés
auz spectres observés. Les ailes de raie trés fortes en CS(5-4) proviennent certainement
du flot d’éjection de matiere le long des poles.

tion d’étoiles déclenchée de maniere séquentielle par les générations successives de flots
bipolaires dans NGC 1333 (cf. Warin et al. 1996; Lefloch et al. 1998; Sandell & Knee
2001). Selon Warin et al. (1996), la formation d’TRAS4 pourrait avoir été engendrée
par la compression du gaz par le flot bipolaire de la source SVS13 située a ~ 3’ au
nord-ouest.

Conclusions. Toutes les sources protostellaires situées dans des proto-amas discu-
tées plus haut présentent les mémes caractéristiques (fortes densités et flux de masse
vers I'intérieur élevés) qui les distinguent des sources du nuage du Taureau telles que
IRAM 04191, L1544 et MC 27. Contrairement a ces dernieres, les mouvements de
contraction observés ne peuvent résulter d’un effondrement spontané et sont tres pro-
bablement le résultat d’une perturbation extérieure. Le nuage moléculaire de p Oph est
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en effet réputé pour avoir été fortement influencé par les vents stellaires et les explo-
sions de supernovae de l’association d’étoiles massives Sco OB2 située a proximité (cf.
de Geus 1992; MANO98). La formation d’étoiles dans NGC 1333 semble elle se produire
de maniere séquentielle induite par les flots bipolaires d’éjection de matiere associés
aux proto-étoiles successivement formées. D’un point de vue plus quantitatif, il s’agit
maintenant de comprendre si ces perturbations extérieures (qui se traduisent par une
augmentation de pression extérieure, cf. Hennebelle et al. 2002) sont suffisantes a elles
seules pour produire des profils de densité un ordre de grandeur plus élevés que ceux
observés dans les régions de formation d’étoile isolée comme le nuage du Taureau.
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La proto-étoile IRAM 04191. A partir d’observations en raies moléculaires réali-
sées avec le radiotélescope de 30m et l'interférometre du Plateau de Bure de 'TRAM,
nous avons étudié de maniere détaillée, en utilisant le code de transfert radiatif MA-
PYSO (Blinder 1997), la structure en vitesse de ’enveloppe de la proto-étoile de classe
0 TRAM 04191 située dans le nuage moléculaire du Taureau. Les principaux résultats
sont les suivants:

— La majeure partie de I'enveloppe (au moins jusqu’a un rayon de 10000-12000
UA) est animée de mouvements d’effondrement subsoniques (vins ~ 0.5a5 ~ 0.1
km s7'), impliquant un flux de masse vers I'intérieur Mmf ~23a/G ~3x107°
Mg an™!. En deca de 2000 UA, un champ de vitesse v;,; o< r7%% est compatible
avec les observations.

— L’enveloppe est en rotation différentielle, avec une vitesse angulaire de rota-

tion décroissant de (1800 UA) ~ 38 km s~ pc™* a Q(r,, ,=11000 UA) < 0.5-1
~! pc!, en passant par Q(r,, =3500 UA) ~ 12 km s™! pc™!. Le profil de
vitesse angulaire est trés pentu entre 3500 et 7000 UA (Q oc r=2-5%0-%)
plus plat en deca de 3500 UA.

— La présence de mouvements de contraction dans une zone étendue de 1’enveloppe
n’est pas compatible avec le modele d’effondrement gravitationnel d’une sphere
singuliere isotherme (Shu 1977; Shu et al. 1987). Les modeles hydrodynamiques
d’effondrement isotherme d’une sphere de Bonnor-Ebert semblent plus appropriés,

km s
et semble

mais ils tendent a produire des vitesses un peu trop élevées et ne peuvent rendre
compte du profil de vitesse angulaire de rotation observé.

— Le contraste observé entre le profil de vitesse de rotation (fortement décroissant)
et le profil de vitesse d’effondrement (plat) au dela du rayon r, ~ 3500 UA
suggere que le moment cinétique n’est pas conservé dans la partie extérieure de
I’enveloppe, ce dont il est difficile de rendre compte par un modele d’effondrement
sans champ magnétique.

— A partir d’une comparaison qualitative avec les modeles magnétiques d’effondre-
ment gravitationnel par diffusion ambipolaire (voir par ex. BM94), nous proposons
que la partie interne de ’enveloppe d’IRAM 04191, en rotation rapide, correspond
a un ceeur supercritique (c’est-a-dire qui n’est plus soutenu par le champ magné-
tique) se découplant de la partie externe de I’enveloppe toujours en partie soutenue
par le champ magnétique et fortement affectée par un freinage magnétique. La
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couche de rayon r,, < r < r,,, correspondrait alors a la zone de transition entre
la proto-étoile en formation et le nuage environnant en rotation lente. Les modeles
magnétiques actuellement publiés ne prédisent pas de cceurs supercritiques aussi
petits (Reit ~ 3500 UA), mais nous pensons qu'un modele initialement légere-
ment sous-critique et incluant les effets de la turbulence MHD dans 'enveloppe
pourrait étre plus satisfaisant.

— Il est intéressant de noter que la zone de transition mise en évidence dans 1’enve-
loppe d’'TRAM 04191 correspond a ’échelle en deca de laquelle le moment cinétique
spécifique des cceurs denses du nuage du Taureau semble conservé (~ 5000 UA, cf.
Ohashi et al. 1997b). Nos résultats renforcent par conséquent 'idée proposée par
Ohashi et al. (1997b) que le rayon r ~ 5000 UA représente I’échelle caractéristique
de l'effondrement dynamique dans le nuage moléculaire du Taureau.

D’une maniere générale, nous suggérons que les propriétés cinématiques (effondre-
ment et rotation) observées dans I’enveloppe d’IRAM 04191 sont représentatives des
conditions physiques caractérisant les enveloppes protostellaires relativement isolées
juste apres (~ 10* ans) la formation de ’embryon stellaire central.

Les condensations préstellaires de p Oph. Avec le radiotélescope de 30m de
I’'TRAM, nous avons réalisé de nouvelles observations en raies moléculaires des conden-
sations préstellaires du nuage principal de p Ophiuchi afin d’étudier leur structure en
vitesse interne ainsi que leurs mouvements relatifs au sein du nuage. Les principaux
résultats sont les suivants:

— 45 condensations sur les 54 observées ont été détectées en NoH'(1-0). L’analyse
des largeurs de raie montre qu’au moins ~ 70% des condensations de p Oph iden-
tifiées par MANOS sont gravitationnellement liées, et par conséquent certainement
de nature préstellaire.

— La largeur de raie NyHT(1-0) moyenne est AV = 0.46+0.19 km s™! et le rapport
moyen des dispersions de vitesse non-thermique/thermique est oy /or ~ 0.8. Ce
niveau de turbulence marginalement subsonique au sein des condensations est au
moins un facteur 2 plus petit que celui mesuré a I’échelle des coeurs denses de
p Oph. Ce résultat rappelle la transition vers la “cohérence” mise en évidence
par Goodman et al. (1998) dans des cceurs préstellaires isolés, et est similaire au
résultat obtenu par Williams & Myers (2000) dans les cceurs “quiescents” du nuage
moléculaire du Serpent. De méme que ces cceurs “quiescents”, les condensations
préstellaires de p Oph pourraient s’apparenter aux “kernels” décrits par Myers
(1998), précurseurs d’étoiles dans les proto-amas.

— Plus de 10% des condensations présentent la signature spectroscopique d’effondre-
ment gravitationnel. Dans le cas de la condensation OphC-MM35, cette signature
d’effondrement observée en CS peut s’expliquer par la présence de mouvements
de contraction dans la couche de rayon 7000 < r < 15000 UA avec des vitesses
Ving ~ 0.1-0.2 km s™'. Cette contraction s’effectue par conséquent a I’échelle du
cceur dense OphC-S et nos observations ne permettent pas de sonder les vitesses
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d’effondrement a ’échelle de la condensation. Le flux de masse vers l'intérieur
est relativement fort (M ~ 5-10 x107® Mg an™!) et ne peut résulter d’un effon-
drement spontané du cceur dense. Il suggere par conséquent le déclenchement de
I’effondrement par une perturbation extérieure.

— Dans les trois cceurs denses OphC-S, Oph E et Oph F, les gradients de vitesse
mesurés (~ 3.8-6.4 km s™! pc™!) ont des orientations diverses qui ne semblent pas
corrélées a la direction d’élongation des cceurs denses et ne sont pas, en particulier,
perpendiculaires a l’orientation du champ magnétique a grande échelle. Si ces
gradients de vitesse sont produits par de la rotation, alors le rapport de I’énergie
de rotation sur ’énergie potentielle de gravitation est 3 ~ 1-10 %, ce qui laisse
possible la fragmentation ultérieure des condensations en systemes binaires.

— La dispersion de vitesse des condensations au sein du nuage est o1p ~ 0.37 km s,

Elle correspond & une dispersion a trois dimensions faible (g3p ~ 0.64 km s™!) et
implique que les condensations n’auront pas le temps d’orbiter significativement
a travers le proto-amas, ni méme au sein d’un cceur dense individuel, avant de
donner naissance a des étoiles de pré-séquence principale. Ce résultat ne favorise
donc pas les scénarii de formation d’étoiles qui font appel a “l’accrétion compéti-
tive” pour expliquer la fonction de masse initiale des étoiles (Bonnell et al. 1997,

2001).

— La faible dispersion de vitesse o;p implique une masse viriel du proto-amas bien
inférieure a la masse de gaz qui le constitue. Le proto-amas de p Oph est par
conséquent gravitationnellement instable et peut-étre dans un état de contraction

globale.

Effondrement gravitationnel spontané ou déclenché? La comparaison des pro-
priétés physiques d’IRAM 04191 avec celles d’autres condensations en effondrement du
nuage du Taureau montre que ces sources sont caractérisées par des profils de densité et
des flux de masse vers l'intérieur tres similaires, tout a fait comparables a ceux attendus
dans le cas d'un effondrement gravitationnel spontané, hydrodynamique ou magnéto-
hydrodynamique, débutant au cours de la phase préstellaire. Au contraire, les sources
protostellaires en effondrement situées dans des proto-amas (telles que les condensa-
tions de p Oph) ont des densités et des flux de masse bien plus élevés, ce qui suggere
que l'effondrement est dans ce cas déclenché par une perturbation extérieure, résultat
probable d’un épisode antérieur de formation d’étoiles (flots bipolaires d’éjection de
matiere dans le cas des amas infrarouges, vents stellaires ou supernovae dans le cas
d’associations d’étoiles OB situées a proximité). Toutefois, une description quantita-
tive du ou des mécanisme(s) permettant d’obtenir des profils de densité de plus d’un
ordre de grandeur supérieurs a ceux observés dans les coeurs préstellaires du nuage du
Taureau reste a formuler.
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Perspectives. A l'issue de cette étude de la structure en vitesse de quelques enve-
loppes protostellaires, un certain nombre de pistes sont a compléter ou explorer:

— Nous avons 'intention d’étendre ’étude de la structure en vitesse d’enveloppes
protostellaires a un échantillon de sources que nous avons observées avec le téles-
cope de 30m de 'TRAM. Cet échantillon comprend un certain nombre de condensa-
tions du nuage du Taureau (dont MC 27), et nous nous proposons de rechercher si
le role important du champ magnétique constaté dans I’enveloppe d’TRAM 04191
(fixant la taille du cceur supercritique en effondrement) est une caractéristique
générale de la formation d’étoile dans le nuage du Taureau. D’autre part, 1’échan-
tillon comprend également quelques sources protostellaires situées dans des proto-
amas (comme NGC 1333-IRAS 4A, cf. § 6.2) dont I’étude, associée a la poursuite
de celle des condensations en effondrement de p Oph, permettra de compléter
la distinction que nous avons commencé a établir avec les sources du nuage du
Taureau.

— Nous avons débuté 1’étude du réle dynamique de la rotation au cours de I’effon-
drement gravitationnel avec Patrick Hennebelle (cf. § 4.5.2). Cette collaboration
est a poursuivre, notamment par la simulation du transfert radiatif & (quasi)
deux dimensions avec le code MAPYSO pour des modeles d’effondrement (ma-
gnéto)hydrodynamique avec rotation.

— L’inversion d’asymétrie des spectres auto-absorbés optiquement épais observée de
part et d’autre d’un axe dans certaines condensations en effondrement peut ré-
sulter de la présence de rotation (cf. § 3.3.5). Mais une rotation lente peut-elle
produire cette inversion sans étre décelable dans le diagramme position-vitesse
d’une transition optiquement mince (cf. le cas de MC 27 au § 6.1)? Une étude
avec le code de transfert radiatif MAPYSO devrait permettre de répondre a cette
question, et compléter ainsi les diagnostics de la structure en vitesse des enve-
loppes protostellaires.

— Nous avons constaté, avec l'interférometre du Plateau de Bure, la disparition
de 'ion moléculaire NoH" dans la phase gazeuse au dela d’une densité ng, ~
10° cm™2 dans ’enveloppe d’TRAM 04191. Cette propriété se retrouve-t-elle dans
d’autres enveloppes protostellaires? Quelle implication a-t-elle pour les modeles
de la chimie des enveloppes protostellaires?

A plus long terme, deux nouveaux instruments majeurs permettront, dans la décen-
nie qui vient, de faire de nombreux progres dans la connaissance des premiers stades
de la formation d’étoile dans notre Galaxie. Le satellite européen Herschel/FIRST (Far
Infrared and Submillimeter Telescope), dont le lancement est prévu en 2007, permettra
un recensement tres complet des proto-étoiles de classe 0 et des condensations préstel-
laires dans les nuages moléculaires proches (d < 1 kpc). En parallele, Uinterférometre
(sub)millimétrique ALMA (Atacama Large Millimeter Array) au sol, opérationnel aux
environs de 2008, permettra d’étudier de maniere beaucoup plus systématique la struc-
ture en vitesse des enveloppes protostellaires en rendant possible la cartographie rapide
de grands champs angulaires, a haute résolution angulaire et dans un grand nombre de
raies moléculaires.
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Annexe

L’article qui suit a été présenté sous la forme d’un poster lors de la conférence “From
Darkness to Light. Origin and Evolution of Young Stellar Clusters”, qui s’est déroulée
du 3 au 8 avril 2000 a Cargese (France). Il a été publié en 2001 dans “From Darkness
to Light”, Eds. T. Montmerle & P. André, ASP Conf. Ser., 243, 313:

Belloche, A., André, P.,; & Motte, F. 2001, “Kinematics of Millimeter Prestellar
Condensations in the p Ophiuchi protocluster”
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